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For my part I know nothing with any certainty, but the

sight of the stars makes me dream.
Vincent Van Gogh
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Resumo

O trabalho tem como objetivo analisar os parametros fisicos do toroide para
uma amostra que compreende todos os dados ptblicos do IRS/Spitzer para galdxias
Seyfert, no intervalo espectral do infravermelho médio (5.2-38 um). Comparamos as
distribuigoes espectrais de energia (SEDs), com ~ 10% SEDs tedricas que conside-
ram o toroide composto por nuvens de poeira através dos métodos de X2, e Bayes-
CLUMPY. Os resultados sao apresentados para os parametros do modelo CLUMPY:
angulo de inclinagao relativo ao observador, ¢, nimero de nuvens no plano equa-
torial, N, profundidade éptica individual das nuvens, 7y, indice da lei de poténcia
para a distribuicao espacial da nuvens, ¢, largura angular do toroide, o e extensao
radial, Y, além de outros parametros relacionados com a geometria derivados dos
modelos. Para todos os objetos estudados, parece haver uma diferenca na distri-
buigao de 7, que requer maiores angulos para Seyfert 2 (Sy 2, = 64°) e encontramos
uma ampla distribui¢do de i para as galdxias Seyfert 1 (Sy 1, ¢ = 49°) da amostra,
resultados que estao de acordo com o Modelo Unificado de AGNs. Nés encontramos
pequenas diferencas no parametro o, indicando que Sy 1 pode ter hospedar um to-
roide mais estreito que Sy 2, os valores tipicos sdo a(Sy 1)=37° and 7(Sy 2)=44°. O
parametros N e ¢ sao praticamente os mesmos para ambos as classes e estes resul-
tados implicam que a distribuicao das nuvens no toroide é semelhante para objetos
de tipo 1 e tipo 2. Entretanto, galaxias de tipo 2 requerem um maior niimero de
nuvens ao longo da linha de visada do observador, N, €, consequentemente, a
extingao devida a profundidade éptica é maior nas Sy 2 do que nas Sy 1, uma vez
que temos mais obscurecimento a medida que a linha de visada do observador se
aproxima do equador. Para a massa do toroide encontramos para ambas as clas-
ses valores My, ~10*—10"M e para seu tamanho fisico derivamos que deve estar
entre ~ 1 — 6pc, indicando um toroide bastante compacto, o que concorda com
observagoes interferométricas. Finalmente, os resultados seguem a dependéncia de
orientacao sugerida pelos modelos de unificagao, entretanto, algumas propriedades
de obscurecimento das nuvens nao sao intrinsecamente as mesmas para ambos os
tipos de atividade. A geometria toroidal e as propriedades das nuvens, juntamente
com efeitos de orientagao, podem ser cruciais para caracterizar as diferencas entre
Syl e Sy?2.



Abstract

We aim to analyse the torus physical parameters of a sample comprising all
Spitzer/IRS public data of Seyfert galaxies in the mid infrared spectral range (5.2-
38 um). We compare the spectral energy distributions (SEDs) with ~ 106 theoretical
SEDs which consider the torus arranged in a distribution of dusty clouds using
the 2, and BayesCLUMPY approaches. We present the results for the CLUMPY
model parameters: the observers viewing angle, 7, the number of clouds in the torus
equatorial plane, IV, the clouds individual optical depth, 7y, the power law index for
the spatial distribution of the clouds, ¢, the torus angular width, o and the radial
extension, Y, of the clumpy distribution, besides other geometry-related parameters
derived from the models. For all the studied objects, it appears to have a difference
in the distribution of 4, requiring larger angles for Seyfert 2 (Sy2, i=64°) and a
broad distribution for Seyfert 1 (Sy 1, i=49°), in agreement with the Unified Model
for AGN. We found small differences in the o parameter, indicating that Sy 1 may
host a narrower torus than Sy2, which typical values of ¢(Sy 1)=37° and &(Sy
2)=44°. The parameters N and ¢ are practically the same for both types and these
results implying that the clouds distribution are nearly the same for type 1 and type 2
objects, however type 2 galaxies requires a larger number of clouds along the observer
line of sight, N, and consequently, the extinction due to optical depth is higher
for Sy 2 than Sy 1, since we have more obscuration when the observer line of sight
is closer to edge-on views. We found in both cases the torus masses in the range of
M, ~10*—10"M, and the derived physical torus sizes (~ 1—6 pc) indicates that the
torus is very compact, in agreement with interferometric observations. Finally, the
results follow the orientation dependency suggested by unification schemes, however,
some properties concerning the clouds obscuration are not intrinsically the same
for both types of activity. The torus geometry and clouds properties, along with
orientation effects, may be crucial to characterize the differences between Sy 1 and
Sy 2.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Nucleo Ativo de Galaxias

Os Ntcleos ativos de galdxias (AGNs, do inglés Active Galactic Nuclei) sdo con-
siderados os objetos mais energéticos do Universo. Estes sao encontrados em regioes
compactas no centro de galdxias e sua luminosidade é L> 10'°L,, (Peterson, 1997,
Beckmann & Shrader, 2012). Uma das principais caracteristicas observadas nessa
classe de objetos é a forma e extensao do continuo definida pela distribuicao espec-
tral de energia (SED, do inglés Spectral Energy Distribution) é bastante distinta do
continuo de uma galdxia normal. A SED de uma galdxia normal é caracterizada pelo
continuo estelar integrado de estrelas cujas temperaturas superficiais variam entre
3000<T<40000 K. Sendo assim, em geral sua SED é o resultado da superposi¢ao
dos espectros estelares descritos pela lei de Planck e estende-se em uma estreita
faixa de energia, de ~4000-20000 A. Por outro lado, as SEDs de galdxias que hos-
pedam AGNs apresentam uma contribuicdo muito maior em comprimentos de onda
mais azuis e podem abranger todo o intervalo espectral, desde comprimentos de
onda de radio até raios gama. Podemos ver na Figura 1.1 um comparativo entre a
distribuicao de energias de um AGN e de uma galdxia normal.

A Tuminosidade dos AGNs pode atingir valores de 10 ordens de grandeza maio-
res do que a luminosidade tipica de galaxias normais, portanto, os fenomenos fisicos
ocorrentes na regiao nuclear nao podem ser explicados como sendo provenientes ape-
nas de processos térmicos, ou seja, ocorrentes dos interiores estelares. Atualmente,
acredita-se que essa intensa emissao de energia nos centros de galédxias ativas seja de
origem gravitacional, gerada a partir da acrescao de matéria por um buraco negro

supermassivo (SMBH, do inglés supermassive black hole, Antonucci & Miller, 1985,
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Salpeter, 1964) através de um disco de acresgao. De fato, o continuo dos AGNs é
dominado por emissao nao-térmica e comporta-se como uma lei de poténcia do tipo
F, o v~* na regido espectral entre ~1 e 2500 A, com indice < o >=0.5 (Ho, 2008).
O excesso de emissao no azul e ultravioleta (UV) além do continuo devido a lei de
poténcia, conhecido como big blue bump, pode ser interpretado como uma evidéncia
observacional do disco de acresgao (Shields, 1978, Malkan & Sargent, 1982).
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Figura 1.1: A emissao do continuo de um AGN pode ser observada em todo a faixa
espectral do espectro eletromagnético, enquanto o espectro da galaxia normal de tipo
Sbe (linha pontilhada) concentra-se numa curta faixa de frequéncias. A linha trace-
jada representa a emissao de objetos radio-quiet e a linha sélida representa o continuo
de AGNs que apresentam intensa emissao em radio, os radio-loud(Figura retirada
das notas de aula no enderego hitp://www.astro.iag.usp.br/ gastao/Extragal.html)

Devido aos avangos em instrumentacao desde que estes objetos foram descobertos
em 1943 por Carl Seyfert e posteriormente atribuidos como AGNs,; ao longo dos anos
foram observados uma ampla variedade de classes de AGNs, cada uma apresentando
suas particularidades. As principais caracteristicas sao listadas abaixo (Peterson,
1997, Kitchin, 2007, Beckmann & Shrader, 2012):

e Aparéncia estelar do nicleo quando comparado com a galdxia hospedeira. Os

AGNs podem chegar a emitir até L~10'L., o que em alguns casos pode
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equivaler cerca de 100 vezes a radiacao da galaxia hospedeira inteira;

e Uma das mais notaveis caracteristicas que foi primeiramente observada em
AGNs no 6ptico é a presenca de linhas de emissao intensas e altamente alarga-
das. As linhas de emissdo podem apresentar larguras a meia altura (FWHM,
do inglés Full Width at Half Mazimum) de até ~10000 kms™?;

e Variabilidade no continuo e nas linhas de emissao, observadas em todo o in-
tervalo espectral da SED. As escalas de tempo de variabilidade em geral sao
da ordem de meses ou anos, porém em alguns AGNs mais luminosos podem
apresentar variacoes de dias ou até mesmo minutos em comprimentos de onda

menores (raios-X e raios gama);

e Podem apresentar ejecao de material com altas velocidades em forma de jatos

que se estendem desde 1075 pc até cerca de 100 Kpc;

Devido as diferencas apresentadas em galaxias ativas, tais como luminosidade,
propriedades espectrais, variabilidade e contraste de brilho entre o ntucleo e a galaxia
hospedeira, podemos classifica-las primeiramente em duas classes principais de ob-
jetos: objetos que possuem intensa emissao em comprimentos de onda do radio, os
radio-loud, e objetos que possuem emissao mais ténue neste intervalo, denomina-
dos radio-quiet. Dentre os galaxias radio-loud se encontram os quasares, galaxias
radio da classificacao de Fanaroff-Riley, FR1 e FRII, e blasares (BL-Lacs e FSRQs
- Flat Spetrum Radio Quasars). Galéxias Seyfert, ULIRGS (Ultra Luminous Infra-
red Galazies) e LINERs (Low-Ionization Nuclear Emission-line Region galazies) sdo
classificadas como radio-quiet. Dentre as diferentes classes de AGNs, nosso traba-
lho tem como objeto de estudo as galaxias Seyfert e resumiremos suas principais

caracteristicas na secao seguinte.

1.2 Galaxias Seyfert

As galaxias Seyferts sao a classe de AGN mais comumente observadas no Universo
Local. O primeiro AGN foi observado por Fath em 1908 durante seu estudo de
espectros de regioes nucleares de algumas das até entao chamadas “nebulosas espi-
rais” no Observatério de Lick. Fath (1908) encontrou em NGC 1068 seis intensas
linhas de emissao, ao contrario do observado na maioria das outras nebulosas, que

apresentavam linhas de absorcao devido as estrelas presentes na regiao central. Uma
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dessas linhas de emissao era Hf3, presente nas nebulosas gasosas, como por exem-
plo, regides H 11 e nebulosas planetarias. As outras cinco linhas estdo associadas a
transigoes proibidas e sdo: [O11]A3727, [Ne111]A3869 e [O 111]A4363, 4959, 5007.

Anos mais tarde, em 1943, Carl K. Seyfert foi o primeiro a observar que diversas
galaxias apresentavam caracteristicas similares e poderiam formar uma classe dis-
tinta de objetos. Esta fracao de galaxias, incluindo NGC 1068, era caracterizada por
apresentar alto brilho superficial na regiao central e seus espectros revelaram inten-
sas linhas de emissao altamente ionizadas, sendo estas mais alargadas que as linhas
de absorgao presentes em galaxias normais (Seyfert, 1943). Galdxias que apresentam
componentes de emissao com altos indices de ionizagao provenientes do ntcleo de
aparéncia estelar definem os objetos que hoje denominamos Galaxias Seyfert.

Sao uma das classes de objetos mais estudados entre os AGNs e caracterizados
pelo grande contraste de brilho entre o nicleo e a galaxia hospedeira, conforme pode
ser visto na Figura 1.2 para diferentes tempos de exposigao da galdxia NGC4151.
Em geral, porém nao unicamente, sao encontradas em galaxias de tipo morfolégico
espiral. Entretanto, sao uma pequena parcela, quando comparadas com galaxias
normais (representam cerca de ~5% das espirais conhecidas, Ryden et al., 2010).
Assim como em outras classes de AGNs, as galdxias Seyfert apresentam variabili-
dade temporal no continuo e nas linhas de emissao em praticamente toda regiao
do espectro. As escalas de tempo variam entre meses e anos, e observa-se que a
amplitude da variabilidade aumenta conforme observamos regides do espectro com
menores comprimentos de onda. A amplitude da variabilidade pode variar entre
0.2 a 1 magnitudes (Unsoeld & Baschek, 2001), porém, diferentemente de AGNs
luminosos, nao é comum observar variagoes de curta escala de tempo na faixa de
raios-X.

Ao analisarem os espectros de uma amostra de galdxias Seyfert na regiao do
6ptico, Khachikian & Weedman (1974) perceberam que estes objetos poderiam ser
subdivididos em dois tipos distintos devido as diferencas na largura das linhas de
emissao do espectro. Essa classificacao no optico baseia-se na largura relativa entre
as linhas de hidrogénio da série de Balmer e as linhas de emissao proibidas e é

definida da seguinte maneira:

e Galaxias Seyfert 1 (Sy1): Apresentam tanto a componente larga quanto a
estreita em suas linhas de emiss@o. A componente larga é associada as linhas
de Balmer, principalmente Ha, H 5 e Hy. As larguras das linhas de emissao
dessas linhas sao da ordem de 1-5x103kms™! e podem chegar a valores de

~ 10*kms™!'. J4 a componente estreita estd associada as linhas proibidas,
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Figura 1.2: Trés imagens com diferentes tempos de exposicao da galdxia Seyfert
NGC4151. Na imagem a esquerda, com menor tempo de exposi¢cao, o nucleo apa-
renta ser uma fonte pontual. (Figura retirada do livro Extragalactic Astronomy and
Cosmology, Peter Schneider.)

como por exemplo [O11], [O11], [N11], [Nelt] e [Nelv], e possuem larguras
tipicas de FWHM~500 kms~*.

e Galaxias Seyfert 2 (Sy 2): As linhas de Balmer e linhas proibidas apresen-
tam a mesma largura, portanto os espectros somente apresentam a componente

estreita! e possuem larguras de aproximadamente FWHM~500 kms~!.

Na Figura 1.3 ilustramos um exemplo da diferenca entre as linhas de emissao
observadas em Seyfert de tipo 1 e de tipo 2. Como podemos ver, ambas classes
apresentam linhas estreitas proibidas em seus espectros, porém as linhas de Ha, H 8
e H~ sao alargadas somente em Sy 1. Existem ainda classificacoes intermediérias
entre Sy 1 e Sy 2, e estao relacionadas com a largura relativa da linha de H 3. Por
exemplo, as Sy 1.2 apresentam linhas de Balmer alargadas, porém a largura de H 5 é
ligeiramente menor. J& nas Sy 1.9, a largura de H 8 é comparével as linhas proibidas
e sO apresentam H o« alargada. Entretanto, neste trabalho utilizaremos apenas a
classificagao original proposta por Khachikian & Weedman (1974), onde adotamos
Sy 1.2 e Sy 1.5 como Sy1 e Sy 1.8 e Sy 1.9 como Sy 2, seguindo Wu et al. (2009).

1.3 Modelo Unificado de AGNs

Como ja mencionado anteriormente, a radiagao proveniente da regiao nuclear de

galaxias ativas envolve processos fisicos muito mais energéticos do que os encontrados

15 importante ressaltar que a largura da componente estreita em AGNs é maior do que as
larguras encontradas nas linhas de emissdo de galdxias normais (~200kms~1).
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Type I Seyfert

Type II Seyfert

4000 S000 6000

Figura 1.3: Representagao da intensidade em funcao do comprimento de onda
em A para galdxias tipicas Syl e Sy2. As linhas de Ha \6563, H /5 A4861
e Hvy A\341 sao observadas bastante alargadas em Sy 1, enquanto que em Sy,2
elas possuem larguras comparaveis as linhas proibidas.  Figura retirada de
http: //www.uni.edu/morgans/astro/course/Notes/section3/newl3.html.

em galdxias normais. Woltjer (1959) foi o primeiro a notar a natureza dos AGNs.
Para tanto, ele supds que a matéria constituinte do nicleo estava em interagao
gravitacional e deveria estar distribuida em ~100pc centrais, pois o nucleo nao é
resolvido espacialmente. Assim, Woltjer conseguiu estimar a massa no nucleo em
M2 10° M, assumindo para aquela regiao a validade do Teorema do Virial aplicado
a sistemas gravitacionais e usando as medidas de dispersao de velocidades detectadas
nas componentes largas das linhas de emissao das galdxias Seyfert (~10%kms™t).
Somente alguns anos mais tarde foi proposta a teoria de buracos negros no cenario
evolutivo de estrelas, que deu suporte a ideia de SMBH serem os objetos altamente
energéticos no centro de AGNs, deixando de lado o conceito de uma hiperestrela
que até entao se acreditava ser a fonte de tamanha energia.

Tendo em vista que as diversas classes de AGNs compartilham varias carac-
teristicas, propos-se que a fonte de energia desses objetos fosse intrinsecamente a
mesma. O Modelo Unificado de AGNs (MU) sugerido por Antonucci e Miller em
1985 sugere que a radiacao da fonte central é proveniente da acrescao de matéria
por um SMBH de massa M> 108M,. O MU ainda propoe que o SMBH e a regiao

em torno do disco de acresgao, conhecida como regiao de linhas largas (BLR, do
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inglés Broad Line Region), estao envoltos por um toroide de poeira e que as classes
de AGNs sao resultado da visualizagao da estrutura toroidal por diferentes angulos
de visada, ou seja, intrinsecamente Sy 1 e Sy 2 sao o mesmo tipo de objeto e suas
diferencas sao puramente efeitos de orientacao.

Segundo a proposta de MU descrita em Antonucci (1993), as linhas de emissao
alargadas presentes nos espectros dos AGNs seriam produzidas na BLR por nuvens
de gés de alta densidade (n, ~ 10" cm™) cujas temperaturas podem chegar até
20000 K. Essas nuvens extremamente quentes e densas seriam responsaveis por dis-

I e estariam distribuidas em uma

persoes de velocidades da ordem 1—10x10%km s~
regiao nao resolvida (r< 1pc) em volta do disco de acres¢ao. Por outro lado, as
linhas de emissao estreitas seriam geradas na chamada regiao de linhas estreitas

(NLR, do inglés Narrow Line Region) de densidades n, ~ 103 cm™

e responsaveis
tanto pela emissao de linhas proibidas como permitidas, cujas larguras sao em torno
de 200—1000 kms~!. Diferentemente da compacta BLR, a NLR se estende por uma
regiao muito maior, de algumas dezenas de pc até ~1 Kpc, revelando uma simetria
axial em ambas as direcoes polares. A classificacao dos AGNs pelo MU pode se

resumir em duas amplas classes de objeto (excluindo os blazares):

e Tipo 1: quando vistos em angulos préximos ao eixo polar, face-on, visualiza-
mos diretamente a regiao central (BLR) e também a NLR, o que assinala um
AGN de tipo 1.

e Tipo 2: se observamos a estrutura toroidal em angulos de visada préoximos
ao plano equatorial do toroide, edge-on, a BLR esté obscurecida pelo toroide

e vemos apenas a NLR, o que classifica esses objetos como AGNs de tipo 2.

Na Figura 1.4 encontra-se uma representacao esquematica do MU para o caso de
galaxias Seyfert. A primeira evidéncia observacional da existéncia de uma estrutura
toroidal foi confirmada através de observagoes espectropolarimétricas da galédxia Sy 2
NGC 1068 por Antonucci & Miller (1985), que revelaram linhas de emissao largas
ocultas, caracteristicas de galaxias Sy 1, através da reflexao causada pelo material
obscurecedor. O mesmo indicativo da existéncia da BLR também foi observado no
espectro de emissao polarizada em diversos outros AGNs de Tipo 2 (Tran et al., 1992,
Tran, 1995). O fato de Sy 2 serem menos luminosas que Sy 1 no UV e em raios-X
também pode ser explicado pela presenca de um toroide de poeira, pois os graos
de poeira absorvem essa radiagao e a re-emitem no infravermelho (motivo pelo qual
observa-se um excesso na regiao do IR em galdxias Sy 2 ). Outro fator contribuinte

para o MU é a evidéncia de diversas nuvens em uma distribui¢ao bi-conica da NLR da
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BLAZAR

SEYFERT 1, QSO

SEYFERT 2

Figura 1.4: O disco de acrescao e a BLR sao envoltos por um denso toroide de
poeira que obscurece a regiao central quando observados em uma linha de visada
préxima ao plano equatorial, caracterizando uma Sy 2. Em objetos de tipo 1 (Sy 1
e um QSO - Quasi Stellar Object) visualizamos ambas BLR e NLR. O modelo ainda
propoe que se o observador se encontrar na direcao dos jatos, observaremos entao
um blasar. Figura retirada de Jovanovié € Popovié (2009).
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galaxia NGC 4151 em imagens de alta resolugao do HST (Hubble Space Telescope),
revelando que a NLR se estende até ~63 pc para este objeto (Kaiser et al., 2000). A
presenca de uma geometria toroidal também explica a presenca de cones de ionizagao
(Pogge, 1988, Storchi-Bergmann et al., 1992, Storchi-Bergmann & Bonatto, 1991)
e as altas densidades colunares de hidrogénio observadas em raios-X em AGNs de
Tipo 2 (Ny ~ 10%2-10% cm™2, Shi et al., 2006).

1.4 A Estrutura Toroidal

Esta estrutura de poeira proposta pelo MU absorve a energia proveniente do AGN
e a reprocessa em comprimentos de onda do infravermelho, fornecendo um compor-
tamento singular neste intervalo espectral. Em particular, a assinatura de silicato
em 9.7um no infravermelho médio (MIR - do inglés mid infrared) é frequentemente
encontrada em absor¢ao em Sy 2 e espera-se observa-la em emissao em Sy 1. Entre-
tanto, na maioria dos objetos de tipo 1 essa assinatura é fraca ou até mesmo ausente,
como mostrado no trabalho de Hao et al. (2007). Além disso, Mason et al. (2006)
detectou o silicato em 9.7um em emissao para NGC 2110, uma galaxia de tipo 2.
Consequentemente, o intervalo espectral do MIR possui caracteristicas fundamentais
para estudar o toroide requerido pelo MU. Os avancos em instrumentagao tais como
ALMA e VLTI (Very Large Telescope Interferometer) permitirao resolver a regiao
central de AGNs proximos em escalas de alguns parsecs, porém até o presente mo-
mento os trabalhos de Jaffe et al. (2004) para NGC 1068 e de Tristram et al. (2007)
para a galaxia Circinus, conseguiram resolver a estrutura obscurecedora através de
observagoes interferométricas no MIR. Sendo assim, a melhor maneira de acessar os
processos fisicos ocorrentes no toroide é através do compreendimento dos mecanis-
mos de reprocessamento da radiagao, responsaveis pelo comportamento singular das
SEDs no MIR.

Diversos trabalhos vem explorando a distribuicao da matéria no toroide desde a
proposta do MU por Antonucci & Miller (1985), fazendo uso de diferentes métodos
computacionais para a resolucao da equagao de transporte radiativo para o meio
toroidal. Krolik & Begelman (1988) propuseram que o toroide fosse constituido
por varias nuvens de poeira opticamente espessas, desse modo os graos de poeira
nao seriam destruidos pela alta luminosidade do AGN. Esta distribuigao da matéria
em nuvens também soluciona o problema de estabilidade hidrodinamica enfrentado
em distribuigoes uniformes. Porém devido a dificuldades computacionais em mo-

delar um meio com nuvens, os primeiros trabalhos exploraram uma distribuigao
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uniforme da poeira no toroide. Pier & Krolik (1992) sugeriram um modelo para
emissao da poeira em uma estrutura toroidal em forma de anel com densidade uni-
forme. Outros trabalhos também utilizam distribuicoes de densidade semelhantes,
modificando o perfil e formato do toroide (Granato & Danese, 1994a, Efstathiou &
Rowan-Robinson, 1995, Dullemond & van Bemmel, 2005, Fritz et al., 2006). Re-
centemente, alguns trabalhos vém sendo realizados utilizando a poeira aglomerada
em forma de nuvens, distribuigdo que naturalmente pode explicar o problema dos
silicatos mencionado acima (Nenkova et al., 2002, Honig et al., 2006, Schartmann
et al., 2008, Stalevski et al., 2012).

O primeiro modelo de nuvens foi desenvolvido por Nenkova et al. (2002, 2008a,b),
que considera o toroide formado por nuvens de poeira e reproduz SEDs tedricas a
partir do calculo de transferéncia radiativa das nuvens distribuidas na forma de
toroide, levando em conta a absorcao, emissao e espalhamento dos fotons devidos
aos graos de poeira, que trataremos mais detalhadamente na secao 3.2. Stalevski
et al. (2012) desenvolveu modelos de duas fases, que consideram o meio nao somente
composto por nuvens de poeira, mas também com um meio difuso preenchendo o
espaco entre as nuvens. Vale ressaltar que, conforme a capacidade computacional
aumenta, os tratamentos para a geometria toroidal vém reproduzindo resultados

mais compativeis com as observagoes.

1.5 Motivacao e Objetivos

Uma maneira de testarmos os modelos desenvolvidos para a emissao do toroide é
através de observacoes de AGNs no MIR. Espera-se que a radiacao proveniente da
fonte central seja absorvida pela poeira existente no toroide e re-emitida na regiao
do infravermelho. Essa poeira basicamente é composta por silicatos e grafite e, no
intervalo do MIR, podemos ver o perfil de absor¢ao/emissao do silicato em 9.7pm
e como mencionado anteriormente, uma das problemédticas dos modelos atuais é
reproduzir este comportamento.

Alguns estudos recentes de Ramos Almeida et al. (2011) e Alonso-Herrero et al.
(2011), utilizando fotometria de banda larga no infravermelho préximo e espectros
de alta resolugao no MIR (~8-13 um), encontraram que algumas propriedades da
geometria toroidal, tais como tamanho angular e radial, sao diferentes para Sy 1 e
Sy 2 e que a classificacao nao dependeria somente da orientacao do observador, o
que contesta a premissa do MU que os AGNs sao intrinsecamente o mesmo objeto.

Sendo assim, a ideia para este trabalho foi motivada por estes resultados e pelo
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debate existente sobre a geometria toroidal (o tradicional donut x distribuigao em
nuvens).

O objetivo do presente trabalho é analisar uma amostra de galdxias Seyfert
proximas para constatar se existe diferencas nas propriedades fisicas para a estru-
tura toroidal de AGNs. Até o presente momento, nao ha nenhum estudo na literatura
que faga uma analise comparativa entre as classes de atividade para uma amostra
estatisticamente representativa, ainda que recentemente alguns estudos vem utili-
zando dados de utilizando fotometria e espectroscopia de alta resolucao espacial com
os instrumentos MIDI e VISIR do VLT para amostras com um nimero significativo
de objetos (19 objetos nos trabalhos de Honig et al. (2010) e Honig & Kishimoto
(2010) e 23 AGNs em Burtscher et al. (2013)).

Utilizamos o modelo cLUMPY de Nenkova et al. (2002), que considera a dis-
tribuigdo do toroide em nuvens (clumpiness) e dados obtidos de arquivos piblicos
do telescépio espacial Spitzer da NASA, nos moédulos Long-Low e Short-Low, que
cobrem o intervalo espectral de 5.2—38um correspondente ao MIR. Utilizamos dois
métodos de comparagao dos espectros: ajuste por teste de x2, e através de uma
ferramenta chamada BayesCLUMPY (Asensio Ramos & Ramos Almeida, 2009), que

aplica o método de inferéncia bayesiana aos modelos CLUMPY.



Capitulo 2

Os Dados

As galdxias que compoem a amostra sao todos os espectros de galaxias Seyfert
no intervalo do MIR disponiveis nos arquivos publicos do Spitzer Space Telescope da
NASA, totalizando 111 objetos. As observagoes foram realizadas com o instrumento
IRS (do inglés Infrared Spectrograph) e nas segdes a seguir descreveremos o processo

de reducao dos dados e as caracteristicas da amostra.

2.1 Reducao de Dados

Os objetos presentes em nossa amostra foram obtidos a partir da base de dados
do Spitzer'. A maior parte da amostra, correspondente a 84 objetos, consiste em
observagoes realizadas pelo programa de nimero PID=3269 liderado por J. Galli-
more, enquanto 14 galdxias sdo do trabalho de Sales et al. (2010) e outros 13 novos
objetos disponiveis na base de dados.

As galdxias foram observadas com o instrumento IRS (do inglés Infrared Spectro-
graph, Houck et al., 2004), em dois médulos de baixa resolugao espectral (R~60-128):
Short-Low (SL) e Long-Low (LL) que cobrem o intervalo espectral do MIR de 5.2
a 38um. A abertura SL possui escala de 1.8”/pixel, cobrindo um intervalo de 5.2-
14.5um e tem dimensoes de 57x3.7". J& a abertura LL varia entre 14-38um e possui
escala de imagem de 5.1”/pixel, e sua fenda possui 168x10.7”. Ambos moédulos
ainda sao divididos em 1* e 2* ordem, sendo assim, as observagoes sao realizadas
em quatro médulos: SL1 (de 7.4-14.5um), SL2 (5.2 & 7.7um), LL1 (de 19.5-38um)
e LL2 (14.0 a 21.3um).

Os dados foram obtidos usando os produtos de saida da pipeline BCD (do inglés

Ldisponiveis em http://sha.ipac.caltech.edu/applications/Spitzer/SHA /
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Basic Calibration Data)? versao 18.18, & excecao de sete galdxias® cujos espectros
estavam disponiveis pelo projeto SINGS Legacy Program? (acronimo para Spitzer
Infrared Nearby Galaxies Survey, Kennicutt et al., 2003). A pipeline BCD processa
os dados brutos do IRS aplicando procedimentos padroes de reducao, tais como:
identificacao e remocao de raios césmicos e pixeis saturados; subtragao da corrente
de escuro (dark current) que se deve ao fato de existir uma contagem de elétrons
em imagens de longa exposi¢ao nao expostas a luz, em geral obtidas em direcoes
proximas ao Polo Norte da Ecliptica; correcao por flat-field, que corrige por variagoes
de sensibilidade e resposta em ganho espacial e espectral; e ajuste de droop, que é
um fator proporcional a contagem de corrente em todos os pixeis, que eleva o valor

da contagem de sinal ruido e esta presente em todos os arranjos do IRS.

2.1.1 Observacoes em Mapping Mode

Os dados de BCDs de Gallimore et al. (2010) foram obtidos no modo de observagao
chamado mapping mode. Este modo permite ao observador configurar uma grade
de posicoes em torno da posicao do alvo e obter o espectro em cada uma destas
posigoes. O cuBisM (CUbe Builder for IRS Spectra Maps), desenvolvido por Smith
et al. (2007a), é uma ferramenta em IDL indicada para construir cubos espectrais
de dados a partir do conjunto deste modo de operacao das observagoes. CUBISM
foi projetado para combinar conjuntos de imagens espectrais BCDs em cubos de 2
dimensoes espaciais e uma dimensao espectral através de um algoritmo de clipagem
que reprojeta a posicao das ordens espectrais observadas criando pseudo-retangulos.
Os pesos da contribuicao de cada pixel individual sao calculados pela sobreposicao
geométrica delimitada pelo comprimento de onda. Uma variedade de ferramentas de
andlise também estao disponiveis, incluindo ferramentas para extracao do espectro
para aberturas definidas pelo usuario.

Em geral, cada fenda do moédulo SL continha 18 posicoes e do médulo LL 5
posigoes que foram utilizadas para a construcao dos cubos. A subtragao do céu
foi realizada a partir de um espectro médio da ordem subjacente, por exemplo,
enquanto a 1* ordem esta centrada na posicao do alvo a ser observado, a 2% ordem
estd apontada para o céu em uma posi¢ao contrabalancada, e vice-versa. Para

cada galaxia foram construidos 4 cubos, correspondentes aos médulos SL1, SL2,

2Para mais detalhes, consultar o IRS Instrument Handbook, disponivel em
http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docs/irs/irsinstrumenthandbook/.

3As galdxias sio: NGC 1097, NGC1143/4, NGC 1320, NGC 1566, NGC 4594, NGC 4579 e
NGC5033.

4Espectros disponiveis em http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER,/SINGS/
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LL1 e LL2 que compoem os espectros do IRS. Os espectros foram extraidos usando
uma abertura circular de 10”7 centrada nos pixeis mais luminosos de cada cubo,
correspondendo a 3.9 pixeis para SL e 11.1 pixeis para os médulos LL. A conversao
para a contagem de fluxo em Jy pode ser conferida no Anexo A.1.

Esses 4 espectros extraidos de cada cubo foram agrupados em um tnico espectro
e corrigidos por redshift. Em uma fragao dos objetos da nossa amostra encontramos
um desnivel nos valores de fluxo na interseccao das fendas SL e LL que foram
corrigidos manualmente para cada espectro, multiplicando todo o fluxo do espectro
da fenda SL por um fator proporcional ao do fluxo LL a fim de nivelar o espectro,
conforme indicado por Smith et al. (2007b).

2.1.2 Observagoes em Staring Mode

Para os 27 objetos restantes da amostra, 14 de Sales et al. (2010) e 13 adicionais,
somente se encontravam disponiveis observacoes em staring mode. Este modo de
operacao ¢é tradicional modo de apontamento do IRS. Os alvos sao centrados em
uma ou mais fendas e observados em um tempo de integracao especifico. Os es-
pectros foram obtidos através do atlas CASSIS (acronimo em inglés para Cornell
Atlas of Spitzer/IRS Sources, Lebouteiller et al., 2011). Este atlas fornece extragoes
otimizadas e ferramentas de diagndstico para garantir a mais precisa subtracao de
background, especialmente para as fontes mais fracas. Na maioria dos casos, o me-
lhor método de subtracao do céu indicado pelo CASSIS para otimizar a extracao foi
através da subtracao da ordem contraposta, como no caso das observacoes em map-
ping mode. Porém, em alguns casos a melhor substracgao foi realizada pela subtracao
da posicao dos nodos. Ademais, na maior parte dos casos, as extragoes do CASSIS

foram estabelecidas como fontes pontuais.

2.2 Caracterizacao da Amostra

As principais caracteristicas da amostra estao listadas na Tabela 2.1 e ilustradas
na Figura 2.1. Para compararmos as diferentes atividades nucleares entre tipo 1 e
tipo 2, nao levamos em consideracao classificagoes intermediarias e na maior parte
dos objetos esta foi obtida de Wu et al. (2009), que considerou a classificagao espec-
tral no éptico (Rush et al., 1993). Para as galdxias que nao estavam presentes na
amostra de Wu et al. (2009), consideramos a classificacao da base de dados NED
(NASA/IPAC Extragalactic Database), resultando em 46 objetos classificados como
Sy 1 e 65 como Sy 2.
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Todos AGNs sao objetos préximos, com intervalos de redshift entre 0.002<
z <0.08 e em sua maioria estao em galaxias hospedeiras espirais que podem apre-
sentar ou nao uma barra (aproximadamente metade das galdxias sdo classificadas
como espirais barradas). Ambos tipos de atividade apresentam valores tipicos para
a luminosidade no infravermelho da ordem L;z ~ 5 x 10'°L, e para raios-X duro,
valores médios Lo_1okey ~ 10%3erg s71.

A presenca de intensas linhas de emissao proibidas é outra caracteristica im-
portante dos espectros no MIR. Linhas tais como [ArIJA6.9um, [Nev]A14.3um,
[Nett]A15.5pm, [SII]A18.7um,33.4pum, e [O1v]A25.8um sdo frequentemente detecta-
das em galaxias Seyfert e podem atuar como tracadores do potencial de ionizagao
do AGN (Sales et al., 2010), além de intensas bandas de emissao de hidrocarbone-
tos aromaticos policiclicos (PAH, do inglés Polycyclic Aromatic Hydrocarbon), que
sao tracadores de formagao estelar. Vale ressaltar que as linhas de emissao destes
objetos j& foram estudadas em outros trabalhos (Wu et al., 2009, Gallimore et al.,

2010, Sales et al., 2010) e nao serdo discutidas aqui.
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Figura 2.1: Os histogramas mostram a distribui¢ao de distancias, luminosidade no
infravermelho, L;gr, e luminosidade em raios-X, Lx. As linhas tracejadas represen-
tam as galaxias Sy 2 enquanto as linhas sélidas a distribuigao para Sy 1. O painel a
esquerda mostra as classificagoes morfologicas para toda a amostra agrupadas em:
irregulares (Irr), compactas (Comp), peculiares (Pec), elipticas (E), Espirais (S),
lenticulares (S0) e espirais barradas (SB).
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Tabela 2.1: Propriedades da Amostra
Nome RA Dec z  Distancia Morfologia log(Lir) L2o_10xev Atividade PID
J2000 J2000 (Mpc) (Le) (erg s™1)

Mrk334 00h03m09.6s 4+21d57m37s 0.022 86.7 Pec 11.023 Sy 1 3374
Mrk335 00h06m19.5s +20d12m10s 0.026 110.4 Compact 10.72(1)  9.75e+42(6) Sy 1 3269
Mrk938 00h11m06.5s -12d06m26s 0.020 84.0 Pec 11.48() Sy 2 3269
E12-G21 00h40m46.1s -79d14m24s  0.030 128.6 E 11.03(M Sy 1 3269
Mrk348 00h48m47.1s +31d57m25s 0.015 64.4 SAO0/a  10.62(1) 247e443(8) Sy 2 3269
NGC424 01h11m27.6s -38d05m00s 0.012 50.4 SBO/a  10.67(1) Sy 2 3269
NGC526A 01h23m54.4s -35d03m56s 0.019 81.8 SO pec 10.78(1) 1.21e443(6) Sy 1 86, 3269
NGC513 01h24m26.8s +33d47mb58s  0.020 83.7 Sb/c 10.52(1)  5.25¢442(8) Sy 2 3269
Mrk993 01h25m31.4s +32d08mlls 0.016 60.6 Sa 10.99(%) Sy 1 40385
Mrk573 01h43m57.8s +02d21m00s  0.017 67.4 SABO  10.48(2 Sy 2 50094
F01475-0740  01h50m02.7s -07d25m48s 0.018 75.7  E/SO 10.62(1)  3.31e+43(8) Sy 2 3269
NG(C931 02h28m14.5s +31d18m42s 0.017 71.3 Shc 10.92(1) Sy 1 3269
NGC1056 02h42m48.3s +28d34m27s 0.005 22.1 Sa 9.93(1) Sy 2 3269
NGC1097 02h46m19.0s -30d16m30s 0.004 17.5 SBb 10.78(1)  7.59¢4+409 Sy 2 159
NGC1125 02h51m40.3s -16d39m04s 0.011 46.8 SABO  10.46(1) Sy 2 3269
NGC1143/4  02h55m12.2s -00d11m0ls 0.029 123.5 SO pec  10.46(1) Sy 2 159
Mrk1066 02h59m58.6s +36d49milds 0.012 47.2 SBO 10.78  8.32¢+42(8) Sy 2 30572
M-2-8-39 03h00m30.6s -11d24m57s 0.029 128 SABa pec 10.95(1) 7.94e4+43(11) Sy 2 3269
NGC1194 03h03m49.1s -01d06m13s 0.014 58.2 SAO: 10.34(M) 6.31e+43011) Sy 2 3269
NGC1241 03h11m14.6s -08d55m20s 0.014 57.9 SBb 10.75() Sy 2 3269
NGC1275 03h19m48.1s +41d30m42s 0.017 70.9 Pec 112009 7.24e4+42(10) Sy 2 14
NGC1320 03h24m48.7s -03d02m32s 0.009 37.7  S0/a 10.21M)  4.90e+42(® Sy 2 159
Mrk609 03h25m25.3s -06d08m38s 0.034 143 ImPec 6.63e+42(6) Sy 2 3374
NGC1365 03h33m36.4s -36d08m25s 0.005 17.7 SBb 11231 3.25e4+41(6) Sy 1 3269
NGC1386 03h36m46.2s -35d59m57s  0.003 16.2  Sa,S0 9.53(1)  6.16e+39(®) Sy 2 3269
F034504-0055 03h47m40.2s +01d05m14s 0.031 132.8 ? 11.10(1) Sy 1 3269
NGC1566 04h20m00.4s -54d56m16s 0.005 11.8 SABbc,Sc 10.61(1) 4.17e+419 Sy 1 159
F04385-0828  04h40m54.9s -08d22m22s 0.015 64.7 S0 10.82(1) 2.00e+43(1D Sy 2 3269
NGC1667 04h48m37.1s -06d19m12s 0.015 65.0 SABc  11.02(1) 3.63¢4+42(8) Sy 2 3269
E33-G2 04h55m58.9s -75d32m28s  0.018 77.5 SBO 10.52(0)  4.35¢442(6) Sy 2 3269
M-5-13-17 05h19m35.8s -32d39m28s 0.012 54.1 SB0/a,S0/a 10.28(1) Sy 1 3269
Mrk3 06h15m36.3s +71d02m15s 0.0135 55.9 E2pec 10.78(2) 2.32e+42(6) Sy 2 14
Mrk6 06h52m12.2s +74d25m37s 0.019 80.6 SABO0:Sa 10.63(1)  2.05e+43 (®) Sy 1 3269
ES0428-G014 07h16m31.2s -29d19m29s 0.006 26 SABO pec Sy 2 30572
Mrk9 07h36m57.0s 4+58d46m13s 0.040 170 SO: pec,SB 11.15(1) Sy 1 3269
Mrk79 07h42m32.8s +49d48m35s 0.022 95 SBb,SBc  10.90) 2.51e+43(12) Sy 1 3269
Mrk78 07h42m41.7s 4+65d10m37s 0.037 158 SB 11.04 Sy 2 50094
Mrk622 08h07m41.0s 4+39d00m15s 0.023 99.6 S0 Sy 2 3374
NGC2622 08h38m10.9s +24d53m43s 0.029 124 SBb Sy 1 3374
NGC2639 08h43m38.1s +50d12m20s 0.011 47.7 SAa 10.34) 7.08¢+40(19) Sy 1 3269
Mrk704 09h18m26.0s +16d18m19s 0.029 125.2 SBa 10.97(D) Sy 1 3269
NG(C2992 09h45m42.0s -14d19m35s 0.008 30.5 Sapec 10.51(1) 7.20e+41(6) Sy 1 3269
Mrk1239 09h52m19.1s -01d36m43s 0.0199 85.3  E-SO 10.86(1) Sy 1 3269
NGC3079 10h01m57.8s 4+55d40m47s 0.004 19.7 SBc 10.62(1)  1.05e4-42(8) Sy 2 3269
NGC3227 10h23m30.6s +19d51m54s  0.004 20.9 SABapec 9.971) 251e+42( Sy 1 668, 3269
Mrk34 10h34m08.6s +60d01m52s 0.051 218 Sa 11.15(2) Sy 2 50094
NGC3511 11h03m23.8s -23d05m12s 0.004 14.6 SAc 9.95(1) Sy 1 3269
NGC3516 11h06m47.5s +72d34m07s  0.009 38.9 SBO 10.17D 3.77¢4+42(6) Sy 1 3269
M+0-29-23  11h21m12.2s -02d59m03s 0.025 106.6  SABb  11.36(1) Sy 2 3269
NGC3660 11h23m32.3s -08d39m31s 0.012 52.6  SBbc 10471 7.94e4+42(11) Sy 2 3269
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Tabela 2.1 — continuagao da pagina anterior
Nome RA Dec z  Distancia Morfologia log(Lir) Lo_10kev Atividade PID
J2000 J2000 (Mpc) (Lo) (erg s™1)

NGC3786 11h39m42.5s +31d54m33s  0.009 40.9 SABa/Pec Sy 2 3374
NGC3982 11h56m28.1s +55d07m31s 0.004 21.8  SABb 9.811M)  1.41e+41® Sy 2 3269
NGC4051 12h03m09.6s +44d31m53s  0.002 17.0  SABbc  9.66(1)  1.64e+40(®) Sy 1 3269
UGCT064 12h04m43.3s +31d10m38s 0.025 107.1  SAB 11.18(M) Sy 1 3269
NGC4151 12h10m32.6s +39d24m21s 0.003 20.3 SABab  9.95()  242¢+42(6) Sy 1 3269
NGC4235 12h17m09.9s +07d11m30s 0.008 38 SAa 10.30(9)  4.07¢+41©) Sy 1 40936
Mrk766 12h18m26.5s +29d48m46s 0.013 55.4 SBa 10.67)  6.44¢+42(6) Sy 1 3269
NGC4388 12h25m46.7s +12d39m4ds 0.008 18.1 SAb 10.73(1) 3.37e442(6) Sy 2 3269
NGC4501 12h31m59.2s +14d25m14s 0.008 20.7 SAb 10.98(1) 7.76e+38(10) Sy 2 3269
NGC4507 12h35m36.6s -39d54m33s 0.012 53 SABab 4.70e+42(%) Sy 2 30572
NGC4579 12h37m43.5s +11d49m05s 0.005 16.8 SABc  10.17(1) 2.66e+41(®) Sy 1 159
NGC4593 12h39m39.4s -05d20m39s 0.009 44.0 SBb 10.35(1)  5.74e442(6) Sy 1 3269
NGC4594 12h39m59.4s -11d37m23s 0.003 10.9 SAa 9.75(1)  9.77e+39(9 Sy 1 159
NGC4602 12h40m36.8s -05d07m59s  0.008 34.4 SABbc  10.44(D) Sy 1 3269
Tol1238-364  12h40m52.8s -36d45m21s 0.011 46.8  SBbc  10.87(D) Sy 2 3269
M-2-33-34 12h52m12.4s -13d24m53s  0.015 62.7 Sa 10.49(1) Sy 1 3269
NGC4941 13h04m13.1s -05d33m06s 0.004 13.8  SABab  9.390)  2.71e+40) Sy 2 86, 3269
NGC4968 13h07m06.0s -23d40m37s  0.010 422 SABO  10.39D Sy 2 3269
NGC5005 13h10m56.2s 4+37d03m33s  0.003 17.5  SABbc  10.20(0) 8.71e+39(10) Sy 2 3269
NGC5033 13h13m27.5s +36d35m38s 0.003 20.6 SAc 10.05) 5.01e+4010 Sy 1 159
NGC5135 13h25m44.0s  -29d50m01s 0.014 58.6  SBab 11.27M  1.26e+43(" Sy 2 3269
M-6-30-15 13h35m53.8s -34d17mdds 0.008 33.2 S? 9.98(1)  6.22¢+42(6) Sy 1 3269
NGC5256 13h38m17.5s +48d16m37s 0.028 117.3 Pec 11.510 Sy 2 3269
14329A 13h49m19.2s -30d18m34s 0.016 68.8 SAO 10.97M)  7.42¢+43©®) Sy 1 3269
Mrk279 13h53m03.4s +69d18m30s 0.030 129 S0 11.904 6.31e+43(12) Sy 1 666
NGC5347 13h53m17.8s +33d29m27s 0.008 36.7  SBab 10.04)  2.51e442(M Sy 2 3269
Mrk463E 13h56m02.9s +18d22m19s 0.050 217  Spec  11.702) 1.86e+42(® Sy 2 105
NGC5506 14h13m14.8s -03d12m27s 0.006 28.7 Sapec  10.44(1) 4,99e+426) Sy 2 3269
NGC5548 14h17m59.5s +25d08m12s 0.017 73.6  SAO0/a  10.66(1) 1.95¢+43(®) Sy 1 86, 3269
Mrk471 14h22m55.4s +32d51m03s  0.034 147 SBa Sy 2 3374
Mrk817 14h36m22.1s +58d47m39s 0.031 134.7 SBc 11.35(1) Sy 1 3269
NGC5695 14h37m22.1s +36d34m04s 0.014 60.7 SBb Sy 2 30773
Mrk477 14h40m38.1s +53d30m16s 0.038 161  Comp  11.18(2) Sy 2 30443
Mrk478 14h42m07.4s +35d26m23s  0.079 347 S 11373 5.16e+43(6) Sy 1 3187, 20142
NGC5728 14h42m23.9s -17d15m1lls 0.009 41.9 SABa  10.6005 1.95¢443(®) Sy 2 30745
Mrk841 15h04m01.2s +10d26m16s 0.036 157 E 11.82(9)  3.27¢+43(6) Sy 1 14
NGC5929 15h26m06.1s +41d40ml14s 0.008 38.5 Sab pec 10.58(1) Sy 2 3269
NGC5953 15h34m32.4s +15d11m38s 0.007 33.0 SAapec 10.49() Sy 2 3269
M-2-40-4 15h48m24.9s -13d45m28s 0.025 107.9 Sc 11.32(D) Sy 2 3269
F15480-0344  15h50m41.5s -03d53m18s 0.030 129.8 S0 11.14M Sy 2 3269
Mrk883 16h29m52.9s +24d26m38s  0.037 159 Irr Sy 2 3374
NGC6810 19h43m34.4s -58d39m21s 0.007 29.0 SAab  10.74(D Sy 2 3269
NGC6860 20h08m46.9s -61d06m0ls 0.015 63.7 SBb 10.35(1) 3.98¢+42(12) Sy 1 3269
NGC6890 20h18m18.1s -44d48m25s 0.008 31.8 SAb 10.27() Sy 2 3269
Mrk509 20h44m09.7s -10d43m25s 0.034 48.6 Compact 11.21(1) 9.24e443(6) Sy 1 86
IC5063 20h52m02.3s -57d04m08s 0.011 48.6 SA0 10.87(1)  6.76e+42(® Sy 2 86, 3269
UGC11680  21h07m43.6s +03d52m30s 0.026 111.3 Scd 11.23(D) Sy 2 3269
NGC7130 21h48m19.5s -34d57m05s 0.016 69.2 Sapec 11.38(1) 1.26e4+43() Sy 2 3269
NGC7172 22h02m01.9s -31d52mlls 0.009 33.9 Sapec 10.471) 1.65¢442(6) Sy 2 86, 3269
NGC7213 22h09m16.2s -47d10m00s 0.006 22.0 SAa 10.011)  2.24¢+426) Sy 1 3269
NGC7314 22h35m46.2s -26d03m01s 0.005 19.0 SABbc  10.000) 1.13¢+42(6) Sy 1 86, 3269
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Tabela 2.1 — continuagao da pagina anterior

Nome RA Dec z  Distancia Morfologia log(Lir) Lo_10kev Atividade PID
J2000 J2000 (Mpc) (Lo) (erg s™1)

M-3-58-7 22h49m37.1s -19d16m26s 0.031 134.7 SABO/a  11.30(0) 7.94e4+43(11) Sy 2 3269
NGC7469 23h03m15.6s +08d52m26s 0.016 69.9 SABa  11.65(1) 1.86e+43(6) Sy 1 3269
NGC7496 23h09m47.3s -43d25m4ls 0.006 20.1 SBb 10.281) Sy 2 3269
NGC7582 23h18m23.5s -42d22m1lds 0.005 18.8  SBab 10.911)  1.01e+42(6) Sy 2 3269
NGC7590 23h18m54.8s -42d14m21s  0.005 23.7  SAbc 10.19M  5.89¢+39(9) Sy 2 3269
NGC7603 23h18m56.6s +00d14m38s  0.030 126.4 SAb pec  11.05() Sy 1 3269
NGCT7674 23h27m56.7s +08d46m45s  0.029 123.9 SAbc pec  11.57(1)  1.90e+42(6) Sy 2 3269
NGC7679 23h28m46.7s +03d30m41s 0.017 66.2 SBOpec 11.05(2) 3.39¢4+42(6) Sy 2 30323
NGC7682 23h29m03.9s 4+03d32m00s 0.017 66.2  SBab  11.02(% Sy 2 50588
CGCG381-051 23h48m41.7s +02d14m23s 0.031 131.3 SBc 11.19( Sy 2 3269

Tabela 2.1: Apresentamos as caracteristicas das galdxias da amostra, tais
como, suas coordenadas em ascensdo reta (RA) e Declinacdo (Dec), redshift
z, distancia e tipo morfolégico. As referéncias para a luminosidade no in-
fravermelho podem ser encontradas em: (1) Wu et al. (2009), (2) Gonzilez
Delgado et al. (2001), (3) Rodriguez-Ardila & Viegas (2003), (4) Pérez Garcia
& Rodriguez Espinosa (2001),(5) Sanders et al. (2003). Os valores para a lumi-
nosidade em raios-X duro de 2 a 10 keV foram obtidos de (6) Dadina (2007), (7)
Esquej et al. (2014), (8) Marinucci et al. (2012), (9) Asmus et al. (2011),(10)
Ho (2009), (11) Lira et al. (2013), (12) Vasudevan et al. (2010). Também apre-
sentamos os numeros dos programas de observagdo (PID) do Spitzer, indicados

na ultima coluna.



Capitulo 3
Metodologia

Neste capitulo descreveremos a preparacao dos espectros do IRS, apresentando o
tratamento para a remocao da contribuicao da formacao estelar da galaxia hospe-
deira. Uma breve descrigao sobre o formalismo de nuvens dos modelos de emissao
do toroide desenvolvidos por Nenkova et al. (2002, 2008a,b) pode ser encontrada na
Secao 3.2 e apresentamos também os métodos de ajuste para comparagao entre os

modelos tedricos e as observacoes no MIR.

3.1 A Contribuicao da Galaxia Hospedeira

O MIR ¢é um importante intervalo espectral para obter informacoes sobre o meio obs-
curecedor que envolve o AGN de galdxias ativas, pois a poeira nestes meios absorve
a radiacao da fonte central e a re-emite em comprimentos de onda do infravermelho.
Além desta contribuicao térmica dos graos de poeira, este intervalo espectral ainda
fornece informagoes sobre os processos fisicos relacionados a emissao de PAHs, li-
nhas i6nicas e moleculares (Genzel & Cesarsky, 2000). Em particular, os PAHs sao
moléculas organicas compostas por carbono e hidrogénio ligados na forma de anéis
aromaticos e as bandas observadas no MIR sao devidas a excitagoes vibracionais das
ligagoes entre C-C e C-H (Tielens, 2005).

Acredita-se também que as bandas de emissao de PAHs estao associadas a um
ambiente enriquecido composto por estruturas complexas e sao frequentemente en-
contradas em galaxias em intenso processo de formacao estelar ou que recentemente
o estiveram. Porém, apesar de associados com galaxias com alta taxa de formacao
estelar nuclear, as Starburst, os PAHs também sao encontradas em galaxias ativas,
como por exemplo no trabalho de Sales et al. (2010) para uma amostra de 171

galdxias préximas observadas com o IRS/Spitzer, onde 80% das Sy2 e 100% das
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Starburst da amostra apresentavam em seu espectro bandas de PAH em 6.2, 7.7,
6.6, 11.2 e 12.7um enquanto em somente 50% das Sy 1 foram detectadas as ban-
das em 6.2 e 8.6um. Este mesmo estudo, juntamente com Smith et al. (2007b),
demonstraram também que a razao das bandas em 7.7 e 11.2um podem fornecer
informacoes sobre a natureza da fonte ionizante.

Tendo em vista que as larguras das fendas do IRS/ Spitzer sdo grandes o suficiente
para que a contribuicao da emissao proveniente da formacao estelar proximas ao
nucleo seja bastante significativa, faz-se necessario a remocao desta contribuicao para
analisarmos somente a contribuicao proveniente da regiao central destas galaxias.
Uma vez que cerca de 80% das galdxias da amostra apresentam intensa emissao das
bandas moleculares de PAHs, uma maneira de subtrair a “contaminacao” da galdxia
hospedeira e diminuir os efeitos da formagao estelar, isolando apenas a emissao de
AGN, seria através da remocao dos PAHs dos espectros observados. Nés optamos por

ajustar essa emissao usando o PAHFIT, um cédigo de decomposicao dos espectros
do IRS desenvolvido por Smith et al. (2007b).

3.1.1 PAHFIT

O PAHFIT (Smith et al., 2007b) é um programa idealizado especialmente para os
espectros no MIR observados com o IRS, visto que este intervalo spectral possui uma
diversidade de componentes de emissao, desde componentes da emissao de estrelas
frias e velhas em comprimentos de onda menores (A 25pum), emissdo de PAHs
em galaxias com formacao estelar, continuo térmico devido aos pequenos graos de
poeira e também as assinaturas de graos de silicatos em 9.7 e 18 ym. Este intervalo
espectral também apresenta emissao de diversas linhas ionicas e moleculares. O
cédigo é baseado em um modelo que descreve fisicamente a emissao no MIR como

a combinacao destas componentes, sendo a intensidade resultante descrita por

I = |nB,(T)+ Y ™ ﬁ/(fs; +Y L(v) d=e™) (3.1)

-
r=1 A

onde B, é a fungao de Planck para radiacao de corpo negro, T, é a temperatura do
continuo estelar, 7T, sao as temperaturas do continuo devido a poeira, que assumem
oito possiveis valores previamente determinados 7, = {40; 50; 65; 90; 135; 200; 300K }
que podem ser modificados pelo usuério, I,.(v) sao as contribui¢oes das emissoes de
linhas rotacionais do Hs, linhas proibidas de estrutura fina e linhas de PAHs, e 7, é

a profundidade otica que caracteriza a extingao devida a poeira.
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O primeiro termo da equacao acima refere-se a contribuicao da componente este-
lar, definida pela emissao de corpo negro a uma temperatura fixa de T, = 5000K que
carateriza a temperatura de estrelas velhas que dominam a emissao no intervalo de
3 a 5 um, enquanto o segundo termo representa o continuo térmico devido a emissao
dos graos de poeira. O continuo devido a poeira é a soma das M componentes que
reproduzem a distribuicao de temperatura dos graos. A emissao é normalizada em
A =9.7um e ambos os termos 7, e T, sao parametros de ajuste.

O terceiro termo da Equacao 3.1 representa as assinaturas de linhas espectrais
emitidas no intervalo do MIR. Dentre elas encontramos linhas rotacionais de Hs,
linhas de baixo potencial de ioniza¢do, como por exemplo as linhas de [Si1l], e até
linhas tracadoras de estrelas massivas e AGNs (tais como [O1vV], cujo potencial de
ionizacao ¢ b5eV e [Nev], ao qual o mecanismo de excitagdo é proveniente da ra-
diacdo de um AGN, uma vez que seu potencial de ionizagao é 97eV). As linhas
ionicas e rotacionais de Hy sao modeladas por perfis gaussianos. Outra contribuigao
da emissao observada nos espectros do IRS provem das assinaturas das bandas de
emissao de PAHs, que sao representadas por perfis de Drude.

Finalmente, o ultimo termo que aparece multiplicando todos os anteriores re-
presenta a atenuacao devida a extincao causada pela poeira. Para a extingao 7, no
infravermelho, assume-se propriedades semelhantes a extingao galactica.

Um exemplo de ajuste da decomposicao espectral utilizando o PAHFIT é mostrado
na Figura 3.1 para a galaxia NGC 1194. O espectro observado é representado pela
linha em preto e o ajuste final do c6digo é mostrado em verde. Cada componente do
ajuste também ¢é ilustrada, conforme as legendas da figura. Neste caso em particular,
podemos ver que o continuo é bastante atenuado pela extingao relativa em 9.7 e

18 pum, correspondente a intensa absorcao de silicatos nesses comprimentos de onda.

3.1.2 Remocao dos PAH

Devido ao fato dos modelos para emissao do toroide levarem em conta um ambiente
geralmente composto por poeira e um AGN como fonte central, as SEDs calcula-
das reproduzem o comportamento do continuo nessas condi¢oes de acordo com a
composicao da poeira utilizada para o meio, a distribui¢ao e tamanhos dos graos
e a geometria do toroide. Os cddigos disponiveis na literatura nao preveem a con-
tribuicao das linhas de emissao e absorcao, pois calculam somente a transferéncia
radiativa e ainda nao ha interacao com modelos de fotoionizagao.

Como mencionado anteriormente, uma maneira de isolarmos a emissao prove-

niente da regiao mais central da galaxia é através da remocao da contribuicao da
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Figura 3.1: Exemplo de ajuste do PAHFIT para a galaxia NGC1194. O espectro
observado é representado pela curva em preto e o ajuste final do cédigo é mostrado
em verde. As componentes que reproduzem o espectro ajustado estao ilustradas da
seguinte maneira: a curva em magenta corresponde ao continuo estelar; a curva em
vermelho representa a soma de todas as contribui¢oes do continuo térmico devido
aos graos de poeira; em cinza temos a soma dos dois continuos ilustrando o continuo
total; em azul é representada a emissao das bandas de PAHs e em lilas a emissao das
linhas ionicas e de Hy. Os valores para a extingao relativa estao representados no
eixo y a direita e pela curva laranja tracejada que modela todo o espectro ajustado.
Todas componentes estao apresentadas em unidades de Jy/pm.
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galaxia hospedeira. A partir da decomposicao espectral realizada com o PAHFIT,
podemos subtrair as contribuicbes das bandas de emissao de PAHs, bem como a
contribuicao das linhas de Hy e ionicas.

[lustramos na Figura 3.2 alguns exemplos da subtragao das componentes de
PAHs e linhas de emissao para casos bem caracteristicos da nossa amostra. Por
exemplo, o caso da galaxia NGC 1365, que possui intensa emissao de PAHs, princi-
palmente no intervalo de 5 a 10um. Outro caso em particular é representado para
a galdxia NGC 1275, onde héd pouca emissao de PAHs. O terceiro caso é ilustrado
através da NGC 7172, que apresenta uma intensa absorcao de silicato em 9.7pm
encontrada em algumas Sy 2 da amostra. Esta galdxia em especifico também pos-
sui intensa emissao de PAHs, todavia, como podemos perceber, a remocao destas
componentes nao altera o perfil da banda de absor¢ao em ~ 10um, sendo este de
extrema importancia para testar os modelos de emissao do toroide.

Recentemente, resultados de alguns trabalhos usando dados de alta resolucao
no MIR vem dando suporte para a metodologia de subtragao das componentes
relacionadas a formacao estelar aplicada neste trabalho. Por exemplo, na andlise
comparativa do comportamento no MIR entre a Sy 1 NGC 7213 e a Sy2 NGC 1386
do trabalho de Ruschel-Dutra et al. (2014), que utilizou dados de alta resolugao do
T-ReCS (do inglés Thermal-Region Camera and Spectrograph) do Gemini, nao foram
encontradas assinaturas da emissao de PAHs na regiao central de até 100 pc, quando
comparados com os espectros do IRS que apresentam emissao de PAHs em 8.6, 11.3
e 12.7um em ambos objetos. Além deste estudo, de acordo com Sales et al. (2014),
nenhuma emissdo de PAH foi observada na regiao central (~200 pc) da galdxia Sy 2
Compton-thick Mrk 3 utilizando o espectrografo Michelle do Gemini.

Entretanto, foram encontradas bandas de emissao de PAHs em 8.6 ¢ 11.3um na
regiao central da galdxia NGC 1808 (Sales et al., 2013). Utilizando observagoes de
alta resolucao espacial do T-ReCS esses autores observaram PAHs no ntcleo dessa
galdxia e também na regido circumnuclear (~70pc do AGN) onde ocorre intensa
formagao estelar.

Para ilustrar o efeito do método de subtracao da componente de formacao es-
telar, apresentamos na Figura 3.3 os dados de alta resolucao obtidos do Michelle e
T-ReCS para as galdxias mencionadas acima (Mrk3, NGC1386 e NGC 7213) em
comparacao com os espectros do IRS e os espectros resultante da remocao dos
PAHs. Os espectros “descontaminados” tendem a aproximar melhor o espectro
nuclear das observagoes de alta resolucao, com excepc¢ao para a galdxia Mrk 3, pos-

sivelmente devido ao fato desta ser um objeto Compton-thick e possuir alta absorcao
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Figura 3.2: Exemplos da subtragdo dos PAHs e linhas ionicas ao espectro do IRS.
As linhas pretas representam o espectro observado, enquanto as linhas laranja e
rosa mostram os ajustes das andas de PAH e linhas ionicas, respectivamente, e o
espectro subtraido final é representado em vermelho. No painel superior encontra-se
um exemplo para a galaxia NGC 1365, que apresenta grande contribuicao de PAHs e
contrariamente, para o caso da NGC 1275 que apresenta pouca emissao de PAHs no
painel do meio. Ilustramos um caso onde hé bastante emissao de PAHs e profunda
absorcao de silicato em 10um para a Sy2 NGC 7172 no painel inferior.
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de gds e poeira (N ~ 1.1 x 10**¢cm™2) obscurecendo o niicleo, resultando em um
continuo maior para as observacao do Spitzer. No entanto, nos casos de NGC 1386 e
NGC 7213, acreditamos que a metodologia de subtracao dos PAHs representa uma

boa aproximagao para a emissao nuclear destas galaxias.

3.2 Descricao dos Modelos de Nuvens para o To-

roide

Atualmente existe na literatura uma extensa discussao sobre a distribuicao da
poeira na geometria toroidal prevista pelo MU. Algumas assinaturas do silicato ob-
servadas em AGNs nao podem ser explicadas por um toroide com distribuicao uni-
forme de poeira, como por exemplo, o perfil de silicatos observados em emissao em
algumas galdxias Sy 2 e em absorcao em Sy 1. Entretanto, essas caracteristicas po-
dem ser reproduzidas se considerarmos a poeira aglomerada em nuvens distribuidas
na geometria toroidal.

Embora em seu trabalho Pier & Krolik (1992) tenham desenvolvido um modelo
que consiste em graos de poeira em uma distribuicao uniforme ao longo da estrutura
toroidal, ja se argumentava que esses graos deveriam estar aglomerados, pois de
maneira contraria, nao sobreviveriam a intensa radiagao proveniente do AGN (Krolik
& Begelman, 1988). Para resolver esta questao, nos ultimos anos diversos modelos
foram desenvolvidos para a geometria do toroide e trabalhos recentes consideram
que os graos de poeira devem estar aglomerados em forma de nuvens (por exemplo:
Nenkova et al., 2002, Honig et al., 2006, Schartmann et al., 2008, Stalevski et al.,
2012).

Um meio composto por nuvens fornece naturalmente uma explicagao para o
problema da assinatura de silicatos em 9.7 um, que espera-se observar em emissao
em objetos de tipo 1 porém tal assinatura é frequentemente fraca ou até mesmo
ausente, uma vez que ¢é necessario que pelo menos uma nuvem esteja obscurecendo

a radiacao central do AGN na linha de visada do observador.
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Figura 3.3: Exemplo dos espectro ajustado comparado com dados de alta resolucao
do T-ReCS e Michelle do Gemini para as galaxias Mrk 3, NGC 1386 e NGC 7213.
Os espectros em azul sao os observados com o IRS, em vermelho temos os espectros
resultantes da subtracao das componentes estelar e de PAHs e em preto sao mos-
trados o espectro do Michelle para a galaxia Compton-thick Mrk 3 e os espectros do

T-ReCS para NGC 1386 e NGC 7213.
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3.2.1 Modelos cLuMPY

Nosso trabalho utiliza os modelos publicos desenvolvidos por Nenkova et al. (2002,
2008a,b), que consideram nuvens de poeira distribuidas em uma geometria toroidal!
conforme mostra a figura 3.4. Para reproduzir as SEDs tedricas, o grupo de Kentucky
utilizou o cédigo DUSTY (uma descrigao detalhada do cédigo pode ser encontrada
em Ivezi¢ et al., 1999), que calcula o problema da transferéncia radiativa em um
meio composto por poeira em todas as possiveis orientagoes, incluindo efeitos de

absor¢ao, emissao e espalhamento dos fotons.

i to observer i to observer

Ao o oo

Ry R,

Figura 3.4: Acima, consideram-se as nuvens de poeira distribuidas no volume do
toroide, determinado pelo raio interno Ry (definido pela luminosidade bolométrica
do AGN e pela temperatura de sublimagao dos graos de poeira) até o raio externo
R,. O angulo de inclinagao i relativo ao observador é determinado a partir do eixo
polar do toroide e a distribuicao angular esta relacionada com a largura angular
o. A esquerda, é mostrada uma distribuicao angular para bordas limitadas e uma
distribuicao semelhante a uma gaussiana a direita.

Para os graos de poeira foi adotada uma distribuicdo de tamanhos de Mathis
et al. (1977) e considerada uma composigdo padrao da Via Léctea, com 47% de
graos de grafite e 53% de silicatos frios. Enquanto os graos de grafite sao res-
ponsaveis por grande parte da emissao no infravermelho em A 21 um, as assinatu-
ras de emissao/absor¢ao em 9.7 e 18 ym sao atribuidas aos graos de silicato (Pier &
Krolik, 1992, Granato & Danese, 1994b, Siebenmorgen et al., 2004). O formalismo
em clumpiness considera cada nuvem como uma fonte pontual de intensidade e a

radiagado que chega ao observador depende da probabilidade do féton nao ser ab-

No trabalho de Nenkova et al. (2008b) houve a preocupagao de testar diferentes distribuigoes
para as nuvens no toroide, experimentando uma distribuicao com limitagoes nas bordas e nuvens
espalhadas uniformemente e uma distribui¢do com bordas suavizadas (representagdo a esquerda
e & direita na figura 3.4, respectivamente). Uma das conclusoes encontradas por eles é que esta
dltima distribuigao representa melhor as SEDs observadas.



Metodologia 29

sorvido em determinada dire¢ao, ou a probabilidade de escape do AGN (P..), que
por sua vez, depende do niimero de nuvens em uma determinada direcao e de suas
profundidades 6pticas na banda V (7).

Para reproduzir um meio altamente absorvedor (tal como esperado pelo fato
de Sy 2 serem menos luminosas em raios-X devido a alta densidade colunar de
hidrogénio do toroide), assume-se que as nuvens sdo opticamente espessas (1 260)
e por simplicidade, Nenkova et al. (2002) assumiram que todas as nuvens do toroide
possuem a mesma 7y para um modelo. Os parametros vinculados as solugoes das
SEDs do modelos CLUMPY sao os seguintes:

e : angulo de inclinagado do plano normal ao equador toroidal relativo a linha
de visada do observador. Pode variar entre 0° e 90°, sendo 90° um objeto visto

completamente edge-on, ou seja, uma Sy 2;

e N: numero de nuvens ao longo do raio equatorial do toroide, que conforme o

modelo pode assumir valores de 1 a 15 nuvens;

7y: profundidade éptica individual das nuvens, definida na banda V (0.55 ym).
O modelo é bem representado para valores de 7, =60, ou seja, nuvens optica-

mente espessas;

q: indice da lei de poténcia que descreve o perfil de distribuicao radial do

toroide, o< r~;

e Y: extensao radial do toroide, definida por Y = Ry/R,, onde Ry é o raio
externo e Ry € o raio interno. Ry é definido pela temperatura de sublimagao
dos graos de silicato (T~1500K) e de acordo com Barvainis (1987) pode ser

descrito pela relagao:

I 12 11500\ 2°
Rd:0.4<7) (500 ) pe (3.2)

10%%ergs—t Toub

e ¢: largura da distribuicao angular do toroide, vinculada pela largura de uma

distribuicao tipo gaussiana. Pode assumir valores entre 15° e 80°.

Como resultado deste trabalho, foram produzidas aproximadamente 10° SEDs
tedricas?, os modelos CLUMPY, que sao publicos e estao disponiveis na literatura.

As SEDs sao solugoes da equacao de transferéncia radiativa em uma dimensao para

2Disponiveis em: http://www.pa.uky.edu/clumpy.
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determinado valor do angulo de inclinagao ¢, mantendo os outros cinco parametros
livres. As vantagens de usar o modelo CLUMPY é que as SEDs geradas conseguem
reproduzir bem os espectros observados no MIR bem como a auséncia da assinatura
de silicatos em emissao em ~10um encontradas em algumas Sy 1. Esses modelos
também podem resolver algumas peculiaridades observadas, como a presenca do
silicato em absor¢ao em Sy 1 (Hao et al., 2007) e até mesmo reproduzir o silicato
em emissao observado na Sy2 NGC2110 por Mason et al. (2006). A condigao
suficiente para que o silicato seja observado em absor¢ao em uma galaxia de tipo 1
é que tenhamos pelo menos uma nuvem na dire¢ao de visada do observador que seja
opticamente espessa para poder absorver os fétons.

Além dos seis parametros que caracterizam os modelos CLUMPY, podemos ainda
derivar alguns parametros que sao relacionados com a geometria e a natureza proba-
bilistica da distribuicao das nuvens, assim nos permitindo aprofundar a investigagao
sobre as comparacoes entre os dois tipos de atividade. Discutiremos estes parametros

derivados indiretamente a seguir.

Parametros Derivados Indiretamente

O ntmero de nuvens na linha de visada do observador, N, pode ser calculado
assumindo que as nuvens seguem uma distribuicao semelhante a uma distribuigao
gaussiana centrada ao longo do equador toroidal e caracterizada pela largura do

toroide, o, para um determinado angulo de inclinacao i:

90—i>2

Nops (i) = Noeap™ ("5 (3.3)

J& a extingao total na banda V, Ay, produzida pelo toroide ao longo da linha
de visada (também dependente de Ns), pode ser obtida através da relagao com a

profundidade éptica:

-

Ay = 1.086N 57y = 1.086Nyryeap (o) (3.4)

Pela relagao acima podemos ainda calcular a densidade colunar de hidrogénio
em raio-X, usando a razao padrao galactica de Bohlin et al. (1978):

Ny /Ay = 1.9 x 10*'cm ™2 (3.5)

Como anteriormente mencionado, um parametro fundamental dos modelos de
Nenkova et al. é a probabilidade de um féton originado pelo AGN escapar do

toroide, P,,., sem ser absorvido por nenhuma nuvem de poeira ao longo do caminho
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do observador. P,.s pode atuar como um indicador de objetos de tipo 1 e tipo 2,
pois os maiores angulos de inclinacao de galdxias de tipo 2 estao associados com
uma maior probabilidade de haver nuvens obscurecendo a radiagao central do AGN.
Porém, a probabilidade de ainda assim o observador conseguir visualizar diretamente
esse féton proveniente do AGN ¢ finita, mas muito baixa. Quando temos a condigao

de nuvens opticamente espessas, 7, >>1, podemos estimar P,;. como

P,y =2 expNovs (3.6)

Por outro lado, o fator de preenchimento geométrico, C, proveniente da geome-
tria do modelo, pode ser entendido como a fracao do céu do AGN central que estd
sendo obscurecida pela poeira. Cp esta relacionado com P,,. através da seguinte

integracgao:

w/2
Cr—1- /0 Prucl8) cos()d5 (3.7)

onde = /2-i.

Podemos estimar também a massa do toroide adotando algumas aproximacoes
para a geometria e tamanho do toroide. Considerando a massa de uma tnica nuvem
como myNg A, onde my é a massa do hidrogénio, Ny . ¢ a densidade colunar de
uma Unica nuvem e A, é a secao de choque da nuvem, a massa total do toroide pode
ser obtida via My, = myNpg N [1.(r, 3)dV. n.(r, 3) indica o perfil de distribuigao
das nuvens. Por simplicidade, assume-se uma distribuicao angular conica e assim

M, pode ser calculada analiticamente:

My, = 4mmpysin(o)Ng“PR2Y I,(Y) (3.8)

onde Y,= 1, Y/(2InY), e Y/3 para g=2, 1 e 0, respectivamente, Nl(fq): NNy, é

a densidade colunar média no plano equatorial. Os valores para a densidade de uma

2 e uma vez que o modelo reproduz

bons ajustes de SEDs para N ~5-15, Nl(fq) assume valores tipicos de 10%%-10**cm=2.

nuvem sao da ordem de Ny, ~ 10?2-10%cm™

Os modelos CLUMPY tem ganhado fortes sustentagoes nos ultimos anos com o
avanco em poder de resolucao espacial dos telescopios. Observacoes interferométricas
com o VLTI indicam fortes evidéncias de uma estrutura em forma de nuvens ou
filamentos no AGN da galaxia Circinus (Tristram et al., 2007), enquanto observagoes
no MIR mostram que os modelos descrevem bem o comportamento da emissao do
toroide devida & poeira neste intervalo (Mason et al., 2006, Nikutta et al., 2009,
Sales et al., 2011).



Metodologia 32

Tabela 3.1: Parametros e grade de intervalos adotados nos modelos

Valores Descricao

Modelos cLUMPY

7 0-90 passo de 10° Angulo de inclinagao relativo ao observador
No 1-15 passo de 1 Nuvens ao longo do equador

q 0-3 passo de 0.5 Indice da lei de poténcia da distribuigao radial
TV 5,10,20,30,40,60,80,100,150  Profundidade éptica individual das nuvens

o 15-70 passo de 5 Largura angular

Y 5, 10-100 passo de 10 Extensao toroidal

3.3 Procedimentos

Uma vez que realizamos a metodologia para isolar a emissao nuclear dos espec-
tros, utilizamos duas técnicas para comparar os espectros resultantes no MIR com
os modelos tedricos de Nenkova et al. Ambos métodos de abordagem aplicados sao

descritos nas seguintes secoes.

3.3.1 Teste de X%,

Para comparar cada espectro com as 10° SEDs tedricas da base do modelo CLUMPY
foi desenvolvido um cédigo de x? reduzido. Essa rotina procura pelos parametros

que minimizam a seguinte equagao:

N 2
1 Fosy — F, .
2 obs,\; mod,\;
S ’ ] 3.9
Xred N Z ( o ) ( )

i=1 @

onde N é o nimero de pontos no espectro, Fiyps x, € Finoan, sa0 os fluxos observados e
tedricos, respectivamente, e oy, é a incerteza associada as medidas de fluxo. Ambos
Fops a, € Finod ), foram normalizados a unidade em A=28.0 ym para todas as galdxias
da amostra, com as incertezas devidamente propagadas.

O espectro nuclear “descontaminado” foi comparado com as SEDs tedricas e nds
testamos os resultados para o melhor ajuste, isto ¢, o menor valor de x?_; encontrado
e variagoes em relacao ao melhor ajuste, seguindo a metodologia usada por Nikutta
et al. (2009) e Sales et al. (2013).

3.3.2 BayesClumpy

Outra técnica utilizada para derivar os melhores parametros que ajustam as ob-

servagoes foi a partir do cédigo de inferéncia bayesiana (BayesCLUMPY, Asensio
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Ramos & Ramos Almeida, 2009), desenvolvido especialmente para compar as ob-
servagoes com os modelos CLUMPY de Nenkova et al. (2002, 2008a,b).

O BayesCLUMPY faz uso do método de Monte Carlo via Cadeias de Markov
(MCMC) para obter a distribuicdo marginal posterior para cada parametro do mo-
delo. Tal distribuicao é resultado da combinagao de todo conhecimento a priori
sobre os parametros do modelo e as informacoes fornecidas pelas observacoes. De-
vido ao fato dos modelos CLUMPY possuirem uma grande base de SEDs (~ 10°),
aplicar diretamente métodos de inferéncia seria muito custoso computacionalmente.
A solucao sugerida por Asensio Ramos & Ramos Almeida (2009) foi interpolar a
base dos modelos usando duas técnicas de machine learning, utilizando técnicas
de andlise de componente principal (PCA, do inglés Principal Component Analysis)
para reduzir a dimensionalidade da base e redes neurais artificiais para interpolacao.
A ideia em aplicar a reducao linear de dimensionalidade através de PCA é obter uma
base consistente a qual os dados podem ser eficientemente reproduzidos. Uma boa
representacao de toda a base dos modelos CLUMPY ¢é reproduzida pelos primeiros
13 autovetores. Além disso, eles aplicaram um método de interpolacao baseado
em redes neurais artificiais assim permitindo obter SEDs que nao estao presente
na base original dos modelos. Estes dois métodos combinados reduzem o tempo
computacional em 1073 vezes.

E importante enfatizar que o ajuste dos modelos CLUMPY aos espectros é um
problema intrinsecamente degenerado, uma vez que podemos reproduzir as mesmas

condicoes observaveis para uma combinacgao diferente de parametros.



Capitulo 4
Resultados e Discussao

Apos seguir a metodologia descrita no capitulo anterior para a remocao da con-
tribuicao da galaxia hospedeira dos espectros observados, aproximando-os dos es-
pectros nucleares das galdxias (Secao 3.1.1), aplicamos os dois procedimentos de
ajuste dos modelos CLUMPY aos espectros resultantes: através do teste de x2, e
pela inferéncia Bayesiana através do codigo BayesCLUMPY. Nas secoes seguintes
apresentaremos os resultados e discutiremos os ajustes realizados e os parametros

derivados a partir destes.

4.1 Ajustes dos Modelos CLUMPY

O BayesCLUMPY necessita para sua andlise dos espectros que os fluxos dos
arquivos de entrada estejam em unidades de mJy, enquanto que o método de x2 ,
usa os espectros em unidades de F), convertemos os espectros de entrada para as
unidades adequadas (a conversao de unidades pode ser verificada do Anexo A.2),
uma vez que os modelos tedricos estao na forma AF\/Fagn, onde Fagy € o fluxo
bolométrico do AGN e pode ser derivado a partir dos ajustes, conforme discutiremos
adiante. Uma maneira de analisarmos as duas técnicas de ajuste é através da com-
paracao entre a melhor solug¢ao para ambos métodos aplicados, o melhor ajuste que
corresponde ao minimo valor de x?2_; e a distribuigao de méaximo & posteriori (MAP)
fornecida pelo BayesCLUMPY'. Esta ultima deve ser equivalente a minimizacao de
x? quando nenhum vinculo & priori é fornecido.

Alguns exemplos de ajustes sao apresentados na Figura 4.1 e os ajustes dos 111
espectros observados podem ser encontrados no Anexo B. Como podemos ver, em
geral a melhor solugao de x?.; é a que melhor se aproxima aos espectros e ambas

solucdes de y2,, e de MAP resultam em pardmetros similares. E importante ressaltar
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que através do ajuste de x?%, encontramos uma solucio que estd presente na base
original dos modelos, enquanto que as solucoes do BayesCLUMPY sao resultado da

interpolagao dos modelos, com parametros diferentes dos listados na Tabela 3.1.

T T T T T T T T T T T
NGC1275 Best x2, 1 sk NGC1386 Best x2, | 10 NGC4507 Best x2, 1

- MAP <is0 MAP <is0 MAP
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Figura 4.1: Exemplos de ajustes para a melhor solucao usando o teste de y,eq® € a
distribui¢do de méximo a posteriori (MAP) do BayesCLUMPY. A linha tracejada
amarela representa a melhor solucao para o primeiro enquanto a linha pontilhada
e tracejada azul ilustra o ajuste do MAP. Os espectros observados e as SED dos
modelos estao normalizados a unidade em 28um e sao indicados em unidades de F}.

A partir das SEDs tedricas que melhor se ajustam aos espectros observados
(Equacao 3.9), podemos derivar o conjunto de parametros que descrevem as propri-
edades do toroide destas galaxias. Sendo assim, uma boa maneira de avaliar se os
parametros derivados do ajuste sao representativos é analisando o valor do x?2 ; ob-
tido, que assume o valor x?_;, = 0 para um ajuste ideal, ou seja, quando o modelo e o
observado sao idénticos. Na Figura 4.2 apresentamos as distribuicoes dos melhores
valores derivados para x2,, nos ajustes da amostra (exceto para as galdxias Mrk 3,
NGC 1097, NGC 1566, NGC 4594, NGC5033 e NGC 7679 que apresentam valores
para o minimo x2, >50). Para mais de 40% dos modelos ajustados encontramos
valores de X2, entre 0 e 1, o que podemos classificar como ajustes satisfatorios.

Agrupamos o conjunto de parametros de todas as melhores SEDs ajustadas dos
modelos CLUMPY obtidos com o teste de x?.; e com o BayesCLUMPY para cada tipo
de atividade, sendo assim temos a informacao dos parametros que melhor ajustam

as 45 Sy 1 e 65 Sy 2 presentes em nossa amostra. Na Tabela 4.1 apresentamos os
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Figura 4.2: Distribuicao dos melhores valores de x2,, obtidos para a amotra. Apro-
ximadamente 40% dos ajustes apresentam valores de x?2 ; entre 0 e 1.

valores médios dos parametros do modelo obtidos a partir de cada solucao individual
do melhor ajuste de x2_, e MAP e seus desvios padrao. Também apresentamos os
valores médios para os parametros indiretos, que podem ser derivados da geometria
e formalismo de nuvens dos modelos de Nenkova et al. (2008a,b).

Em geral, os resultados médios para o melhor ajuste de x%, e do MAP sdo
bastante proximos e seguem a mesma tendéncia para Sy 1 e Sy 2. Por este motivo,
optamos por discutir apenas os resultados do teste de x?,_,; nas préximas segoes, pois
como ja visto na Figura 4.1, os ajustes individuais dos modelos para as melhores
solugoes utilizando esta técnica sao, para a maioria dos objetos, os que melhor se
aproximam aos espectros observados. Mostramos os valores dos parametros obtidos
no ajuste para cada galdxia nas tabelas do Anexo C.

Outra estrategia que realizamos foi verificar solugoes dentro de diferentes to-
lerancias para analisar como os parametros variam a medida que permitimos um
maior numero de modelos para representa-los. Desta forma, cada galaxia contribui
para sua classe com o seu respectivo valor médio dos parametros e incertezas associ-
adas dentro do intervalo de tolerancia. Testamos solucoes que se encontram dentro
de variacoes de 5, 10, 15, 20, 30 e 70% em relacdo ao melhor ajuste, e seus valo-

res médios para cada parametro, ponderados pela incerteza da tolerancia de cada
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Tabela 4.1: Valores médios derivados para os parametros.

Parametro X%ed MAP
Syl — Sy2 Syl — Sy2
DIRETOS
i(°) 50.64£31.4 — 64.5428.3 57.14£32.7 — 51.6435.3
a(®) 36.44:19.2 — 43.7420.5 44.7419.8 — 50.7+17.6
N 9.045.0 — 10.0£4.0 8.045.0 — 11.0£5.0
Y 53.74£34.9 — 46.1434.1 54.5434.9 — 53.14:38.3
Ty (mag) 77.34£57.0 — 110.9+49.2 69.54:52.2 — 93.04+52.1
q 0.840.8 — 0.940.7 1.04£0.8 — 0.840.8
INDIRETOS
Nobs 3.044.0 — 7.045.0 4.044.0 — 6.045.0
Ay 2874595 — 8994829 2414509 — 6714799
log(Ng /em~—2) 22.543.2 — 23.940.6 23.34:0.5 — 23.740.6
Pesc 0.340.3 — 0.14:0.2 0.240.3 — 0.140.2
Cr 0.740.2 — 0.840.2 0.840.2 — 0.940.2
Mior(Mg) 2.143.9x108 — 2.745.5x10° 2.443.7x10% — 3.546.0x10°

galaxia, estao listados na Tabela 4.2 para ambas as classes.

Tabela 4.2: Valores médios dos parametros para a melhor solucao e valores médios
para variagoes de x? iguais a 5%, 10%, 15%, 20%, 30% e 70%.

Parametro  Melhor Ajuste 5% 10% 15% 20% 30% 70%
SEYFERT 1
i(°) 50.7+31.4 61.2+23.7 58.94+21.1 58.01+20.1 58.24+18.8 59.3+15.9 59.54+12.6
o(®) 36.41+19.2 39.3+14.7 41.3+12.4 43.0+11.3 43.3+10.5 43.749.0 43.946.0
N 9.0£5.0 9.0£3.0 9.04£3.0 9.0£3.0 9.0+£2.0 9.0+2.0 9.0+£2.0
Y 53.7+34.9 48.2432.0 47.44+30.6 47.5+29.1 47.7+28.1 48.44+26.9 51.6422.0
Ty (mag) 77.31£57.0 123.2439.5 124.5436.9 125.0+36.9 124.4436.1 123.8+33.5 119.84+26.4
q 0.84£0.8 0.7£0.6 0.7£0.6 0.7£0.6 0.7£0.5 0.7£0.5 0.9+0.4
SEYFERT 2
i(°) 64.51+28.3 68.3+21.6 68.24+20.4 67.8419.3 67.4+18.6 67.3+16.8 67.5+12.5
o(®) 43.7+20.5 47.8415.9 48.3+14.9 49.3+13.9 49.6+13.3 50.2+11.9 50.31+9.8
N 10.0£4.0 12.0£3.0 12.0£2.0 11.0+£2.0 11.0£2.0 11.0£2.0 11.0+£2.0
Y 46.2+34.1 53.4432.6 52.7+31.2 52.8430.2 52.7429.5 52.7+27.9 53.64+23.4
Ty (mag) 110.9449.2 131.14+35.2  130.3£34.7 129.9434.2  129.54+33.8 129.6+£31.9 127.14+27.8
q 0.9£0.7 0.7£0.7 0.7£0.6 0.7£0.6 0.7£0.6 0.84£0.5 0.8+£0.4

Como podemos notar, enquanto admitimos uma maior tolerancia para as SEDs

tedricas ajustadas, o desvio padrao dos parametros médios diminui, indicando que

essas solugoes tendem a se concentrar cada vez mais em torno do valor médio.
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4.2 Analise dos Histogramas de Frequéncia

A fim de compararmos os parametros derivados do modelo CLUMPY para cada
tipo de atividade, apresentaremos os histogramas de frequéncia para os seis parametros
que caracterizam as SEDs tedricas: 7, 0, N, Y, 7 e q. Para ilustrarmos a distri-
buicao destes parametros, consideramos mais uma vez somente a melhor solugao, ou
seja, o minimo x?.; e o MAP, desta maneira cada galdxia contribui para os histo-
gramas com seu respectivo melhor modelo CLUMPY ajustado, conforme mostramos
na Figura 4.3. Juntamente com os histogramas apresentamos os valores médios e
desvios em torno da média para ambas as classes de objetos.

Com o objetivo de comparar os nossos resultados com os disponiveis na literatura,
faremos uma breve revisao do uso dos modelos CLUMPY por outros grupos. Por
exemplo, nos trabalhos de Alonso-Herrero et al. (2011) e Ramos Almeida et al. (2011)
os autores utilizam a aproximagao bayesiana com o BayesCLUMPY para ajustar as
SEDs no infravermelho e investigaram as propriedades do toroide em Sy 1 e Sy 2. Em
Ramos Almeida et al. (2011) foram utilizados pontos fotométricos de 7 Sy 1, 11 Sy 2
e 3 Seyfert de tipo intermediario sem a preocupacao de descontar os efeitos da galaxia
hospedeira. Alonso-Herrero et al. (2011) possui uma amostra composta por dados
fotométricos nas bandas J,H,K,L e M no infravermelho préximo e espectroscopia
de alta resolucao angular no MIR para 13 galdxias Seyfert préximas'. Mor et al.
(2009) utilizou os modelos CLUMPY juntamente com modelos para a NLR e uma
componente térmica de corpo negro para ajustar os espectros do IRS/Spitzer (~ 2-
35um) para uma amostra de 26 QSOs (do inglés quasi-stellar objects) luminosos de
tipo 1. Lira et al. (2013) apresentam resultados dos ajustes dos modelos CLUMPY
para observagoes no infravermelho proximo nas bandas J, H, K, L, M e N para uma
amostra de 27 Sy 2 do catdlogo de galdxias em 12um (Rush et al., 1993). Espectros
do IRS/Spitzer também foram incluidos para melhor vincular os ajustes das SEDs.
Abaixo comparamos os resultados para cada parametros derivados neste trabalho
com os resultados dos trabalhos descritos acima.

Podemos ver na Figura 4.3 que o angulo de inclinacao relativo ao observador,
i, aparenta ser maior para Sy2 (i(Sy2) = 64.5° & 28.3°) que para Sy1 (i(Syl) =
50.6° £ 31.4°). Esse parametro foi estudado em trabalhos anteriores cujos resultados
sdo controversos aos encontrados aqui. Ramos Almeida et al. (2012) analisou uma

amostra de 21 galdxias e nao encontrou diferencas significativas para este parametro.

LA fotometria de banda larga disponivel para cada galdxia no infravermelho préximo e no MIR,
bem como os instrumentos utilizados para observagao dos espectros no MIR podem ser conferidos
na Tabela 2 de Alonso-Herrero et al. (2011).
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Figura 4.3: Apresentamos a distribuicao dos histogramas de frequéncia para os
parametros 7, o, N, Y, 7, e ¢ do modelo cLuMPY. Os histogramas em marrom
representam a distribuicato do MAP derivados com o BayesCLUMPY e os histo-
gramas de linha em azul mostram a melhor solucdo aplicando a teste de x2 ;. As
distribuigoes para as 45 Sy 1 se encontram a esquerda e as 65 Sy2 a direita em
todos os painéis. As linhas de padrao “-.-” indicam o valor médio do MAP e seus
desvios padrao, enquanto a drea hachurada mostra o valor médio dos melhores x?2,

e o desvio padrao da média.
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Juntamente com Alonso-Herrero et al. (2011), concluiram que objetos de tipo 2 po-
deriam ser visualizados em qualquer orientacao, contanto que haja pelo menos uma
nuvem obscurecendo a linha de visada do observador. Por outro lado, Mor et al.
(2009), para uma amostra de 26 quasares PG de tipo 1 utilizando dados do Spit-
zer/IRS, encontrou 1=33° e Lira et al. (2013) obteve valores tipicos intermedidrios
para i 240° e que aproximadamente metade da sua amostra requer valores i~70-90°
para as 27 galdxias Sy 2 estudadas. Nossos valores médios para este parametro suge-
rem que Sy 1 apresentam um viés para ¢ ligeiramente menores que Sy 2, corroborando
com o conceito de orientacao do Modelo Unificado de AGNs.

De acordo com o formalismo adotado nos modelos CLUMPY, as nuvens de poeira
seguem uma distribuicao tipo gaussiana ao longo do equador, caracterizada por uma
largura o, que corresponde a largura angular do toroide. Nossos resultados mostram
que nao ha diferencas significativas para a distribuicao de ¢ nos diferentes tipos de
atividade, sendo a(Syl) = 36.4° £ 19.2° ¢ ¢(Sy2) = 43.7° £ 20.5°. Levando em
conta apenas os valores médios, esses resultados indicam que o toroide hospedado
em uma Sy 1 possuem uma tendéncia a apresentar valores menores do que aqueles
encontrados para as galaxias Sy 2. De fato, estes resultados estao de acordo com os
encontrados por Ramos Almeida et al. (2011) e sao ainda apoiados pelos resultados
de Lira et al. (2013, o >40°, para 70% das Sy 2) e Mor et al. (2009, ¢ =34°, para
suas fontes de tipo 1).

Em relacao ao nimero de nuvens no equador, nés encontramos praticamente o
mesmo resultado para ambos tipos de atividade, sendo N(Syl) = 9 £4 e N(Sy2) =
10 + 4. Tais resultados estao de acordo com as predigoes tedricas para galdxias
Seyfert (Nenkova et al., 2008b). Além disto, resultados similares aos nossos foram
obtidos em estudos anteriores de Alonso-Herrero et al. (2011) e Lira et al. (2013).
Por outro lado, um ntimero menor de nuvens é requerido para ajustar as SEDs de
quasares da amostra (tipicamente N ~ 5 Mor et al., 2009). Sendo assim, nossos
resultados reforgam a hipdtese de um cenario evolutivo ao qual o niimero de nuvens
pode depender do estagio que o toroide se encontra, assim como proposto por Alonso-
Herrero et al. (2011).

Outro parametro fundamental é a extensao radial do toroide, Y, definida pela
razao entre o raio externo R, e o raio interno Rq, Y = R,/Rq4. Os valores derivados
para este parametro nao apresentam diferengas significativas tanto em valores médios
como na forma da distribui¢ao (Figura 4.3). Define-se Rq como o raio de sublimagao
dos graos de silicato e este pode ser calculado de acordo com a Equacao 3.2. Para

ambas as classes de objetos, a distribuicao de Y é bastante alargada, com um con-
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sideravel nimero de objetos cujas solucoes estao nas extremidades da distribuigao,
isto é, apresentam valores tanto para um toroide compacto ou muito extenso. Os
valores médios derivados sdo Y (Syl) = 53.7434.9 ¢ Y(Sy2) = 46.1+£34.1, contraria-
mente aos resultados obtidos por Alonso-Herrero et al. (2011), que requerem valores
tipicamente menores Y ~10-15 para os ajustes dos modelos cCLUMPY. Usando es-
tes valores, eles inferiram o tamanho fisico do toroide de galaxias Seyfert, que deve
ser entre ~1pc e 6pc. Nossos resultados para a estimativa da dimensao toroidal
apontam para os mesmos valores e serao discutidos na Secao 4.3.4.

Pode ser visto na Figura 4.3 que a distribuicao da profundidade éptica individual
das nuvens aponta para valores mais altos de 7/, sendo que em aproximadamente
60% das solugoes ajustadas para galdxias Sy2 requerem 7y ~140, e esta classe
apresenta um valor médio de 7y (Sy2) = 111 + 49 mag, enquanto que para as Sy 1
encontramos 7y (Syl) = 77 £ 57mag. Ambos resultados estdo de acordo com a
condicdo 7y =60 dos modelos CLUMPY?, que requer tais valores para garantir que
tenhamos nuvens opticamente espessas e uma probabilidade de escape dos fétons
finita. Entretanto nossos resultados divergem dos encontrados na literatura, que
tendem a ajustar valores menores de 7y, para galaxias Sy 2, como por exemplo, em
Ramos Almeida et al. (2011) os valores tipicos encontrados para as 14 galdxias Sy 2
sao da ordem de 1y ~30mag e para as 27 Sy 2 do trabalho de Lira et al. (2013), os
melhores ajustes em geral assumem valores menores (1 <25).

A distribuigao radial das nuvens é descrita pela lei de poténcia do tipo r~9.
Os histogramas para a distribuicao do indice ¢ para ambos os tipos de atividade
mostram que as solucoes sao inclinadas a valores menores para este parametro, em
geral 0< ¢ <1. Os valores préximos a ¢ ~ 0 indicam uma distribuicao constante,
indicando que o nimero de nuvens apresenta pouca dependéncia com a distancia
ao AGN central, j& para valores ¢ ~ 1 a distribuigao das nuvens cai com 1/r. O
valor médio derivado para os objetos Sy 1 foi q(Syl) = 0.8, similar ao encontrado
para as Sy2 q(Sy2) = 0.9. Os nossos resultados seguem a mesma tendéncia dos
encontrados por Mor et al. (2009, g=1) e também por Lira et al. (2013, q ~ 0), uma
vez que a distribuicao para este parametro é bastante espalhada conforme podemos
ver nos histogramas da Figura 4.3, onde mais de 30% da amostra apresenta valores
de ¢ = 0.

Utilizando os valores da Tabela 4.1 podemos construir a SED tedrica repre-

sentativa do modelo médio derivado dos modelos CLUMPY tipicos de Sy 1 e Sy 2.

2Devido a limites computacionais, os modelos CLUMPY assumem que todas as nuvens de poeira
possuem a mesma profundidade 6ptica 7y .
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Na Figura 4.4, mostramos no painel superior as SEDs que representam o modelo
CLUMPY médio de uma Sy 1 e Sy2. Com o objetivo de enfatizar as diferencas en-
tre o toroide médio hospedado em uma Sy 1 e Sy2, nos painéis inferiores também
ilustramos um esbogo do toroide de cada classe. Os valores para R, foram calcu-
lados a partir da relagio Y = R,/Rq assumindo que o AGN de ambas as classes
possui a mesma luminosidade bolométrica, Lagny = 10%%erg s71, e que a tempera-
tura de sublimagao dos graos de silicato ¢ Ty, =1500 K, o que nos leva a um valor
Ry = 0.4pc, de acordo com a Equagao 3.2. Contudo, L gy foi calculada para cada

galaxia, conforme descreveremos nas préximas segoes.

2.0 T T T
- = Modelo CLUMPY Medio para Syl

==+ Modelo CLUMPY Medio para Sy2
1.5+ B!

1.0F N, S=" Laiens S ., N

Norm. F)

r(pc) r(pc)

Figura 4.4: As duas curvas no painel superior representam as SEDs tedricas do
modelo CLUMPY que sao o resultado da combinacao dos parametros médios derivados
e listados na Tabela 4.1, tanto para Syl como para Sy2, ilustradas pela linha
tracejada em roxo e pela linha pontilhada e tracejada em azul, respectivamente. Nos
painéis inferiores apresentamos um esquema para um corte transversal do toroide
a fim de ilustrar as principais diferencas entre as propriedades fisicas entre Sy 1 (a
esquerda) e Sy 2 (a direita).
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4.3 Analise dos Parametros Indiretos

De acordo com o formalismo adotado na descricao dos modelos CLUMPY, pode-
mos obter informacoes sobre outras propriedades do toroide e da fonte de radiacao.
A seguir discutiremos os resultados obtidos para os parametros derivados indireta-
mente conforme descrito na Segao 3.2.1 e suas distribuigoes sao apresentadas nos
histogramas de frequéncia da Figura 4.5. Com o intuito de facilitar a discussao
dos resultados, chamaremos os parametros Ny, Ay, Ng e M,,. de parametros de
caracterizagao. Também discutiremos sobre os parametros resultado da geometria,
como a probabilidade de escape do féton, P.,. e o fator de preenchimento, C'r, bem
como sobre como derivamos a dimensao do toroide a partir da determinacao da

luminosidade bolométrica do AGN.

4.3.1 Parametros de Caracterizagao

A geometria do modelo descreve as nuvens mais concentradas nas proximida-
des da fonte central e préximas ao plano equatorial, sendo distribuidas ao longo
do toroide de forma similar a uma distribuicao gaussiana. Sendo assim, espera-se
observar um numero maior de nuvens na linha de visada para angulos de inclinagao
proximos ao equador. De fato, encontramos que as galaxias Sy 1 tendem a apresen-
tar um numero menor de nuvens ao longo da linha de visada, NobS(Syl) =3x4
enquanto que as Sy 2 requerem um nimero maior de nuvens (Ngs(Sy2) =74 5), a
fim de atenuar a emissao de raios-X proveniente do AGN.

Uma vez que tenhamos encontrado diferengas entre os parametros Ny e Ty
em relagao ao tipo de atividade, essas diferencas tornam-se ainda mais evidentes
quando analisamos a extin¢ao ao longo da linha de visada, Ay . Os valores médios
derivados para Sy 1, Ay(Syl) = 287mag, sio muito menores que os encontrados
para as Sy 2, Ay(Sy2) = 899mag e principalmente para o caso das Sy2 podemos
notar que existe uma distribuicao amplamente alargada para este parametro. Este
valor médio de Ay derivado para Sy 2 pode ser explicado pelo niimero de nuvens na
linha de visada Ny ~7 necessario e por termos encontrado nuvens opticamente mais
espessas nesta classe de objeto (7 ~ 111). Tais resultados podem ser utilizados para
determinar a densidade colunar de hidrogénio, Ng. Os valores médios encontrados
foram Ny(Syl) =5 x 102 cm~2 e Ng(Sy2) = 1.6 x 10%* cm~2, apontando para Ny
uma ordem de magnitude maior nas Sy 2.

O fato de encontrarmos que as propriedades das nuvens sao diferentes para

galdxias Sy 1 e Sy2 contradiz a premissa do MU, de que os AGNs sao intrinse-
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Figura 4.5: Histograma de frequéncia para os parametros derivados indiretamente:

Nops, Ay, N I(;q), P, Cr e M,,.. As informacoes estdao organizadas da mesma

maneira da Figura 4.3. Para N I(fq) e M, nao apresentamos os desvios da média.



Resultados e Discussao 45

camente iguais e que suas diferencas seriam explicadas somente pela orientacao em
que o AGN é observado. Os resultados encontrados indicam que as Sy 2 possuem
nuvens com profundidades épticas maiores, e por conseguinte, a extin¢ao para esta
classe de objeto deve ser mais acentuada, a fim de obscurecer a regiao central. Se
por um lado, encontramos maior nimero de nuvens na linha de visada para Sy 2,
conforme o esperado pela geometria do modelo de nuvens, estas por sua vez possuem
propriedades épticas diferentes, isto é, o nimero de nuvens na linha de visada do
observador que estao obscurecendo o AGN é fundamental para determinar a classe
de objeto, porém, também depende da atenuacao causada por cada nuvem.

Para as massas totais do toroide, obtivemos um resultado semelhante ao encon-
trado por Lira et al. (2013), derivando valores no intervalo de 10* < M,,, < 107 M,
para ambos os tipos de atividade. Os valores médios encontrados utilizando a
Equacao 3.8 para a massa do toroide de Sy 1, My, (Syl) = 2.1 x 10°M, sdo bastante
semelhantes aos calculados para Sy 2, M (Sy2) = 2.7 x 10°M,.

4.3.2 Probabilidade do AGN

Segundo o formalismo adotado em (Nenkova et al., 2008a,b), a emissao prove-
niente das nuvens individuais consiste em uma chave fundamental para entender a
emissao emergente do toroide no infravermelho. A radiacdao no infravermelho pode
ser produzida a partir de nuvens diretamente iluminadas pelos fétons originados no
AGN ou a partir da face nao iluminada de nuvens aquecidas pela emissao de nuvens
mais internas. Ademais, a emissao observada também depende da probabilidade de
um féton emitido pelo AGN conseguir percorrer livremente ao longo do caminho sem
ser absorvido, e portanto, P,,. constitui em uma peca importante para descrever a
emissao toroidal. De acordo com a Equacao 3.6, quando temos nuvens opticamente
espessas, essa probabilidade é uma fun¢ao nao-linear dos parametros o, 5 e N do
toroide e para analisarmos essa dependéncia, apresentamos os resultados do nosso
ajuste das observacoes no MIR para ¢ e 3, usando um valor representativo de N=10
para calcular as curvas de P,,., como pode ser visto na Figura 4.6 para variagoes de
10% do melhor x2,,.

Conforme podemos ver nas Figuras 4.5 e 4.6, cerca de 80% das galdxias Sy 2
apresentam P... <10% de acordo com o esperado para esta classe, pois, em geral,
sao objetos visualizados em angulos de inclinagao edge-on. No entanto, a distribuicao
de P.. é bastante espalhada para Sy 1 e pode ser interpretada pela grande variagao
dos parametros, tanto para o como para [, para os ajustes das galaxias de tipo

1 da nossa amostra. Para estas, encontramos o valor médio de P (Syl) = 0.3,
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Figura 4.6: A figura ilustra a distribuicao da probabilidade de escape dos fétons,
P.., em funcao do angulo de inclinacao f=m/2—i e da abertura toroidal o, de acordo
com a Equacao 3.6 para ambas as classes. As galdxias Sy 1 estao representadas pelos
circulos enquanto que as Sy 2 sao ilustradas pelos losangos. Para calcular as curvas
de P.,. utilizamos o valor N=10, que é representativo aos resultados para a nossa
amostra. Como esperado pela natureza dos modelos CLUMPY e pela proposta do

MU, a maioria dos objetos de tipo 2 se encontram em valores menores de P,,..
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indicando que, em média, um féton originado no centro do AGN tem ~30% de
chance de escapar sem ser absorvido por alguma nuvem quando seu caminho pelo

toroide é mais préoximo a angulos de inclinagao pole-on.

4.3.3 Fator de Preenchimento

Uma propriedade importante da distribuicao toroidal em torno do AGN é o fator
de preenchimento C'r. Sua definicao a partir da Equacao 3.7 resulta da natureza
probabilistica e da geometria dos modelos CLUMPY e pode ser interpretada como a
fragao do céu que cobre a fonte central com um material obscurecedor, ou de acordo
com Nenkova et al. (2008a), a fracdo de observadores distribuidos aleatoriamente,
cuja visao do centro do AGN é bloqueada, ou seja, que observa um objeto de tipo 2.
C7 pode também ser decisivo para a classificacdo de um AGN, porque uma galdxia
com um fator de cobertura menor tem uma maior probabilidade de ser visto como
tipo 1 e o contrario para as galaxias Sy 2. Muitas questoes ainda estao abertas rela-
tivas a definicao do fator de preenchimento intrinseco de uma galéxia, se o fator de
preenchimento geométrico Cr dos modelos de Nenkova et al. sao relacionados com
o fator de preenchimento da poeira, proposto por Maiolino et al. (2007) (definido
como a razao entre o componente térmica e a contribuicio AGN). Dado que o fator
de preenchimento indica a fragdo da luminosidade do AGN que é absorvida pelo
toroide e convertida no infravermelho, a luminosidade do AGN no infravermelho é
entdo CrLagy (Elitzur, 2012). Assim, AGNs de tipo 2 tendem a ter luminosidades
no infravermelho intrinsecamente superiores aos objetos de tipo 1. Entretanto, con-
trariamente a estas expectativas que preveem uma grande anisotropia em A < 8um,
observagoes do Spitzer neste regime de comprimento de onda mostram uma grande
semelhanca entre os fluxos no IR de AGNs de tipo 1 e 2.

O Cr geométrico pode ser interpretado como o “verdadeiro” fator de preenchi-
mento do toroide pois é independente do angulo de visualizacao do observador i,
mas, por outro lado, C7 depende da largura angular e do nimero de nuvens no
plano equatorial do toroide. A fim de investigar sua relagao entre as distribuicoes
de o e N, na Figura 4.7 mostramos os resultados dos modelos ajustados no plano o
versus N para as solugoes dentro de variagoes de 10% das melhores solugoes de x2_;
para cada galaxia da nossa amostra, juntamente com as curvas de contorno de Cr.
As curvas foram calculadas de acordo com a Equacéo 3.7 e segundo Elitzur (2012)
e Alonso-Herrero et al. (2011), espera-se encontrar valores mais elevados para Sy 2
(Cr 20.7) no plano e moderados para Sy 1 (Cr ~0.4-0.5).

Para as galdxias Sy 2, de fato encontramos os pontos distribuidos mais acima e
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Figura 4.7: O grafico apresenta a distribuicao de N wersus o e a relacao com o
fator de preenchimento C7. As curvas de Cr sao representadas para valores de 0.4,
0.5, 0.6, 0.7, 0.8, 0.9, 0.92, 0.95 e 0.99 de acordo com a Equacao 3.7. Os losangos
representam os objetos Sy 1 e os circulos as Sy 2. Os histogramas para a distribuigao
de N e o sao inseridas acima e a direita do grafico principal, respectivamente, para
ambos os tipos de atividade. Como discutido por Elitzur (2012), objetos de tipo 2
sao distribuidos em regides de maior Cr do que os de tipo 1.
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a direita no plano, ou seja, para valores préximos de Cp ~1. De acordo com as
distribuicoes apresentadas nos histogramas da Figura 4.5, cerca de 50% das Sy 2
apresentam Cp ~0.9-1.0, e para esta classe obteve-se o valor médio Cp(Sy2) =
0.8+0.2. Os resultados para os objetos de tipo 2 apresentam uma boa concordancia
com os valores encontrados por Ramos Almeida et al. (2011).

No entanto, a distribuicao das galaxias Sy 1 no grafico também esta concentrada
em regioes com valores altos de Cr, e derivamos o valor médio Cp(Sy1) = 0.7 +£0.2,
maior do que era esperado pelos resultados encontrados na literatura para fontes de
tipo 1. Ramos Almeida et al. (2011) encontrou valores tipicos de C'r ~0.4-0.5 para
as galdxias Sy 1 de sua amostra e Mor et al. (2009) obteve um valor médio ainda
menor (~0.3) para a amostra de quasares PG de tipo 1. Pode-se notar que existe
alguns pontos bastante espalhados no plano N-o, porém este fato pode ser atribuido
a natureza probabilistica do formalismo de nuvens. Trabalhos anteriores (Alonso-
Herrero et al., 2011, Ramos Almeida et al., 2011) foram os primeiros a observar que
Sy 1 se encontram preferencialmente em valores menores de Cr e objetos de tipo 2
em valores maiores, ou seja, AGNs de Tipo 1 e Tipo 2 ocupam diferentes regices no
plano o-N. Porém esse resultado nao é nitidamente encontrado utilizando os dados
da nossa amostra, conforme vemos na Figura 4.7, existe uma leve concentracao de
Sy 2 em maiores valores de C'7, mas essa diferenca nao é tao pronunciada.

Por ser uma propriedade intrinseca do AGN e independente da observagao, Elit-
zur (2012) argumenta que estudos estatisticos de AGNs nao podem ser considerados
completamente verdadeiros, uma vez que ainda nao sabemos a real distribuicao do

fator de preenchimento.

4.3.4 Luminosidade Bolométrica do AGN e Dimensoes do

Toroide

A partir do ajuste das SEDs tedricas do modelos CLUMPY, que estao escritas na
forma AF)/Facn, a luminosidade bolométrica do AGN, Ly, que estd iluminando
o toroide pode ser encontrada a partir de

)\mo Fmo
)\obsFobs,)\ - @M (41)

Facn

onde O é o fator de escala necessario para deslocar o modelo aos pontos das SEDs
observadas e deve possuir unidades de AF) (por exemplo erg s'cm™2), visto que o
tultimo termo ¢ adimensional. Aplicando a relacio Lagy = 47D?O, chegamos no

valor desejado. Uma vez que tenhamos calculado L gy para todas as galdxias da
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amostra, podemos utilizar a Equacao 3.2 para estimar o raio interno. Para tal,
assumimos que a temperatura de sublimacao dos graos de silicato é T,;, = 1500 K.
Sendo assim, para determinar o raio que delimita o toroide, basta aplicar a relagao
Y = R,/Ry.

Na Figura 4.8 apresentamos os histogramas para as distribuicoes de Lagn, Ry e
R, para cada tipo de atividade. Os histogramas preenchidos em roxo representam
as distribuigoes para Sy 1 e os tracejados em azul indicam as distribuigdes para Sy 2.
Como podemos ver nao ha diferencas significativas entre galdxias de tipo 1 e tipo 2
para as distribui¢oes dos parametros fisicos calculados. Em geral, os valores estima-
dos para a luminosidade bolométrica do AGN variam entre 42 < log(Lacn) < 46,
e os valores médios em ambas as classes sao tipicamente da ordem Lagy ~ 10%.
Ja para o raio de sublimacao, ou raio que delimita a borda interna do toroide en-
contramos valores médios Rq(Syl) = 0.12 para as galdxias Sy 1 e Rq(Sy2) = 0.16 pc
para as Sy 2, o que nos leva a derivar valores médios para o raio externo bastante
préximos aos derivados por Alonso-Herrero et al. (2011), sendo R,(Syl) ~5pc e
R,(Sy2) ~6pc, sendo que em ambas as classes estima-se que cerca de 50% das
galdxias possuem um raio para toroide r < 2.5 pc.

Os resultados obtidos em nosso trabalho concordam com os valores encontrados
para galaxias Seyfert por Alonso-Herrero et al. (2011) e Lira et al. (2013). Combi-
nando a luminosidade bolométrica do AGN obtida dos modelos e os valores de Y,
ambos trabalhos inferiram que os raios fisicos do toroide de galaxias Seyfert estao en-
tre ~ 1pc e 6 pc. Os tamanhos fisicos derivados sao consistentes com as observacoes
interferométricas no MIR que indicam que o toroide é relativamente compacto (da
ordem de alguns parsec, Tristram et al., 2007, 2009, Burtscher et al., 2009, Raban
et al., 2009).
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Figura 4.8: Os histogramas acima mostram as distribui¢oes da luminosidade bo-
lométrica do AGN, L gy, e das dimensoes do toroide, delimitadas pelo raio interno
Ry e o raio externo R,. Os histogramas preenchidos em roxo representam as distri-
buicoes para Sy 1 e os tracejados em azul indicam as distribuicoes para Sy 2.



Capitulo 5

Consideracoes Finais

Neste trabalho propomos investigar as propriedades fisicas da geometria toroidal
proposta pelo Modelo Unificado de AGNs para 46 Syl e 65 Sy2. Nossa amos-
tra consiste em todos as galaxias Seyfert que possuem observacoes espectroscépicas
disponiveis na base de dados do Spitzer no intervalo do MIR (5-38 pm) com o instru-
mento IRS. A fim de isolarmos apenas a emissao nuclear dos espectros observados,
aplicamos um método de remocao da contribuicao galaxia hospedeira, subtraindo a
emissao bandas de PAHs através do codigo de decomposicao espectral dos espectros
do IRS no intervalo do MIR.

Recentemente, diversos esforcos vem sendo realizados para calcular a emissao
toroide considerando a poeira distribuida em forma de nuvens. Nos tltimos anos, um
dos trabalhos que tem reproduzido com sucesso as SEDs observadas sao os modelos
CLUMPY desenvolvidos por Nenkova et al. (2008a,b) e por este motivo escolhemos
utilizar estes modelos a fim de analisar as diferencas entre galaxias Sy 1 e Sy 2.

Segundo o cenario do Modelo Unificado de AGNs, as diferengas constatadas
em algumas propriedades das SEDs das diversas classes de AGNs sao meramente
ocasionadas pela orientacao do observador, portanto, esperava-se que o angulo de
inclinagao do observador ¢ relativo ao plano equatorial do toroide fosse o principal
parametro na distingdo entre os objetos de Tipo 1 e Tipo 2. De fato, foram en-
contradas diferencas nos valores médios obtidos para este parametro, onde i ~ 50°
para Syl e i ~ 65° para Sy2, ou seja, Sy 2 sao preferencialmente visualizadas em
linhas de visada maiores. Entretanto, a distribuicao para este parametro mostra
que as SEDs de Sy 1 sao bem reproduzidas tanto para angulos menores quanto para
angulos proximos ao equador toroidal.

As galaxias Sy 1 parecem apresentar toroides, em média, mais estreitos que as
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Sy 2, visto que a largura angular derivada para esta classe foi de o(Syl) ~ 44°,
enquanto que as Sy 2 apresentam valores médios ligeiramente menores, da ordem
de o ~ 36°. Entretanto, o tamanho fisico derivado para o toroide é praticamente o
mesmo para ambos os tipos de atividade, onde encontramos que R, ~ 1—6 pc. Estes
valores indicam que o toroide é um objeto relativamente compacto e estao de acordo
com resultados encontrados por outros autores e com observacoes interferométricas
no MIR. As massas do toroide variam de M,,, ~10*107 M, para ambas as classes.

Considerando as propriedades das nuvens, os toroides das Sy 1 e Sy 2 apresentam
o mesmo numero de nuvens ao longo equador, N ~ 10. Entretanto, necessita-se
um maior numero de nuvens obscurecendo a fonte central na linha de visada do
observador para reproduzir as caracteristicas das SEDs de objetos de tipo 2, em
média, Nys ~ 7 para Sy 2 e Ny ~ 3 para as galaxias Sy 1 e que as nuvens das Sy 2
possuem profundidades opticas maiores, da ordem de 7y, ~ 111 enquanto que as Sy 1
requerem T ~ 77. Combinando estes resultados para N, e 7/, podemos afirmar
que o obscurecimento observado nas fontes de tipo 2 requer valores de extingao
maiores, com um valor médio de Ay ~ 900, enquanto que para as Syl a média
encontrada é de ~290.

Propriedades derivadas a partir da simetria e natureza randomica da distribuicao
das nuvens do toroide, Cr e P,,., indicam que um féton originado no AGN de uma
galdxia Sy 1 tem tipicamente 30% de probabilidade de escapar do toroide e ser
visualizado diretamente pelo observador, enquanto que para Sy2 este valor é de
10%. O fator de preenchimento geométrico, concordam com as predigdes para Sy 2,
indicando valores Cr ~ 1 para esta classe. No entanto, os valores médios derivados
para Sy 1 também tendem para valores altos (Cr ~ 0.7), e sdo maiores do que o0s
encontrados em trabalhos anteriores (por exemplo, em Alonso-Herrero et al., 2011,
Ramos Almeida et al., 2011).

Podemos concluir que nossos resultados seguem a dependéncia de orientacao do
cenario de unificacao, pois em geral as Sy 2 sao observadas para ¢ mais proximos
ao equador toroidal e que de fato ambos os tipos de atividade compartilham diver-
sas propriedades para a geometria toroidal, pois apresentam o mesmo numero de
nuvens no equador (N ~ 10), distribuidas radialmente pelo toroide de forma seme-
lhante (¢ ~ 0 — 1) e os tamanhos fisicos e massas derivados sao similares (~1-6 pc
e M, ~ 10°My). Entretanto, encontramos que as propriedades das nuvens do to-
roide de Sy 1 e Sy 2 sao diferentes, de modo que no contexto adotado no formalismo
dos modelos de Nenkova et al. (2008a,b), necessitamos valores de 7y, maiores para

reproduzir as SEDs observadas das galaxias Sy 2. Este resultado aponta para o fato
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que para obscurecer o AGN de uma galaxia de tipo 2, além de um maior nimero
de nuvens na linha de visada do observador, estas nuvens devem possuir proprieda-
des fisicas distintas. Outro ponto em que encontramos divergéncias, porém nao tao
acentuadas, é para a largura angular do toroide, onde as Sy 1 hospeda estruturas
toroidais ligeiramente mais estreitas que as hospedadas por Sy 2.

Os resultados apresentados neste trabalho indicam que os parametros geométricos
do toroide sao bastante parecidos para os dois tipos de atividade, corroborando com
a proposta do MU. No entanto, as propriedades fisicas das nuvens que compoem
a estrutura toroidal, tal como 7y, sao dominantes para a determinacao do tipo de
atividade nuclear observada, sendo assimum forte indicativo de que Sy 1 e Sy 2 nao
sao intrinsecamente o mesmo tipo de objeto. Deste modo, tanto as propriedades
fisicas das nuvens quanto efeitos de orientacao podem ser cruciais para caracterizar

uma galaxia como Sy 1 ou Sy 2.



Apeéendice A

Conversoes de Unidades

A.1 Conversao das Extracoes dos Espectros das
Imagens do IRSSpitzer para Unidades de Fluxo
em Jy

As imagens dos dados de BCD do Spitzer sao em unidades de densidade de fluxo por
area do pixel, expressas em M Jy/sr onde sr é o angulo sélido. Quando extraimos
os espectros dos cubos de dados construidos com o CUBISM para uma determinada
abertura, estamos interessados em expressar as unidades em apenas densidade de
fluxo (Jy), para isso, precisamos determinar qual a drea em sr correspondente a
extragdo em arcsec. 1 esferorradiano é 1 st = 1 rad® = (2.06 x 10°)? arcsec® =

4.25 x 10'0 arcsec?. Assim, temos que:

MJy 1 x 108 Jy s Jy
= =235 x 10
ST 4.25 x 1010 gresec? % arcsec?

Cada fenda do IRS possui escala de pixel 6 diferente, sendo § = 1.8”/pixel para SL
e 0 = 5.1" /pixel para LL. Assim a drea de 1 pixel em arcsec® é §* e multiplicando

pelo nimero de pixeis utilizados, IV, temos entao a seguinte relacao:

x Npixel =y (Jy)

<MJy) y 2.35 x 1075 Jysr  f?arcsec?
T

ST arcsec? MJy pixel
assim, para uma valor de contagem = em M Jy/sr calculamos sua conversao y em

Jy.



Conversoes de Unidades 56

A.2 Conversao de F, para Unidades de F)

As unidades utilizadas nos espectros do Spitzer se encontram em Janskys. O Janksky

(Jy) é uma unidade de densidade de fluxo representada por F), e se quisermos escrever

1

F,, em unidades cgs, temos que 1Jy=10"% erg s 'cm 2Hz!. Para converter em

unidades de F) temos que:
dF  dF

N dv

dv
X

sendo |dv/d\| = ¢/\?, encontramos que

C

F)\ - EFIJ

Assim, para A em um e F, em Jy:

2.9986 x 10% [m s™!] 2.9986 x 10° [m s~ '] 2.99 x 10%° [m~'s™!]
)\ == ()\ [lum])2 FV [JY] = )\2 X 10_12 [m2] FI/ [JY] = )\2 FI/ [JY]
Substituindo F, em Jy pelas unidades em cgs:
20 [ —1—1 _3
F\ = 299 x 10}\2 [ms7 ] x107% [erg s 'em ?Hz ' F, = 299> 1077 ;10 F, [erg s 'em ™ m ™|

Sabendo que Im~! = 107 1A

E,
F\ =299 x 10_13F lerg s lem™2A 7]

Sendo assim, para converter os espectros do IRS em Jy para unidades de F), basta

aplicar a relacao acima onde A estd em pum e F, em Jy.



Apeéendice B
Ajustes

Apresentamos nas figuras abaixo os melhores solugoes encontradas para os modelos
ajustados através do teste de x2 , e do BayesCLUMPY para todas as galdxias da
nossa amostra. Os espectros observados estao representados em preto em unidades
de F\, normalizadas a unidade em 28 um. As curvas tracejadas em amarelo sdo
mostradas para os ajustes do melhor X2 , e as curvas em azul representam os ajustes
do MAP.

T T T T T T T T 12 T T T T
25 CGCG381051 Best x2, 1 7k E12G21 Best x2, | E33G2 Best x2,
.. MAP .ia MAP ol .is MAP
20 6 1
% ® w8
218 E] 2
[ ol [ [
: et
£, gl 2e e e o £ g <1
5] i W T, 5] S Rl
z L[ Vo, Z z !
S
at =
05 (o g
i IR
Rt S S| LT,
0.0 ! 2 Y
e
. . . . . °r . . . . . . \n“'\"vun
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (pm) A (pm)
- - - - : 2oF - - - - — - - - -
208 ES0428G14 Best y2, | = F014750740 Best x2, F034500055 Best x2, |
== MAP B = MAP
» » y » 7
E Z E
[ ™ ., B ™ 4
£ £ f ‘., £
g 5 N ., 5
3 3 . 1 8 1
2 2 /\Mf»,‘,»/% 2 .
ﬂ\,/w« i i . . 4
2, VA
e i, |
Az
‘*(- 1
A &"\“« ]
10 1 20 2! 30 3 20 25 30 3




Ajustes

58

T T
2 R 10f ]
F043850828 Best x2, F154800344 Best x2, 1C4329A Best x2,
4.0 1
«ie1 MAP 30 «ie1 MAP ] a1 MAP
s ]
» b 25 - ] »
=z = 1 =
= = = 6o q
g g2 1 E
=] o o
z z z | ]
Ls il 1
hy 2 ]
1.0 s, 4
.\h"‘"é ..
B o 15 20 b5 30 35 5
A (pm)
T T T T T T T T T T
s M02923 Best x2, o M23334 Best x2, |
«ie1 MAP == MAP
2.0 4 ° i
] ] =]
= = ]
@) @) P 1
g g 1 &
g g g
o o o3 B
Z Z Z
AR, ]
10 " v PN
‘ Ih W*\m e oA ) A " |
b i il
1 Indy ot i, |
0.5 Bl 1 l '\"“MA,.‘,,MI_:
5 o 15 20 b5 ED 3 5 o 15 20 B3 S
A (pm) A (pm)
M3587 Best x2,
-+ MAP
6 1 ° 1
53] = 53]
g1 1 E g
g g £, ]
5 3 5
z z Z |
3t 1 T
0 Bl s 4
2l J ‘AMWM
. | HOC
N 1 L L L L L b L L L \"'\'V‘\W"\‘v- ]
5 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 5 30
A (pm) A (pm) A (pm)
wol M51317 Best x2, M63015 Best x2, 12F Mrk1066 Best x2, {
“ier MAP s =oe0 MAP |
1 10r
® 1 ® "
2 26 =
[ 1 [ (PR
g g g
5 1 g 5
Z Z 4 z oor
2
0.5H 4
5 I‘D 1‘5 Z‘D 2‘r Z;D 35 5 I‘D 1‘5 Z‘D
A (pm) A (pm) A (pm)
161 Mrk1239 Best x2, 1 Mrk279 Best 2, 2 Mrk334 Best x2,
ol
- e MAP -+ MAP -+ MAP
14 1
12 1
=] ] %
2 2 2
[ 1 i [
g g £
£ sf E g
5 3 3
Z Z z
6k 1




Ajustes

59

14 T T T T T T T T T T ™ — T T T
Mrk335 Best x,%, 7k Mrk348 Best x2, | . Mrk34 Best x2,
1.8 ’,
«ie1 MAP 4 «ie1 MAP
6 ]
B 1.6
=] ®5 —H ]
= = 214
= 1 = =
g g4 1 £
= = =12
=3 4 =3 =]
zZ z | | =z
B 1.0
o N ]
DL L
2t e, ] S 0.8
“.M'ru. 1r .w.""‘ 7 ‘.
L . L . s S L . L . e L . L . L 4
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (pm) A (pm)
T T T T T T T T T T T T T T T
Mrk3 Best x2, sk Mrk463E Best x2, | Mrk471 Best x2,
«ie1 MAP «ie1 MAP . «ie1 MAP
] =] %
= ] =2
= = =
£ g £
g g g
=] =3 =3
Z Z z \
5 o 15 20 b5 ED 3 15 20 B3 S 3
A (pm) A (pm)
LoF T T T T T : T T T T T T : o T T T T T :
Mrka77 Best x2, Mrka78 Best x2, Mrk509 Best x2,
L - e MAP -+ MAP
» » »
= 2 2
= [T 4 [
g g g
g g g
=] = 7 =]
Z Z z.
e ettt eer]
5 10 15 20 25 30 35
A (pm)
Mrk609 Best x2, 12F Mrk622 Best 2,
124 i sr MAP ! ean. 't MAP
ol . ]
. o RN MY T 3
% " v B " N
E 5 W L P
i) = —H =
g g g
3 3 3 o6 ]
z z 1 =z
] 04 ]
02 b 0.2 1
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 20 5 30 35
A (pm) A (pm) A (pm)
of T T T T T T T T T T 4sF T T T T T 3
Mrk6 Best x2, Mrk704 Best 2, Mrk766 Best 2,
8f «ie0 MAP B ol «ie0 MAP | 401 «ie0 MAP El
q 35 R
53] 23] &9
g g g
g g g
) B ] 41 ©°
Z Z Z
35




Ajustes

60

T
Best x2,

! !
2.2 9 2
Mrk78 Best x,., o Mrk79 Best x,., Mrk817
20k «ie' MAP 1 «isi MAP «isi MAP
7 — i
® % © ®
E | B EE ]
m B m
£ £ £
g g 2, ]
=] =3 =]
z . 4 4 z
5 10 15 20 2 30 3 20 3
A (pm) A (um)
= ! ! ! ! ! ! ! ! ! ! ! ! !
ror B Mrk841 Best x2, Mrk883 Best x2, ol Mrk938 Best x2, |
. “ie0 MAP |
ast ..
/\/\M ]
o~
3.0F M
» "
= Sos 1
Boast =
£ E oo |
S 20t g
1.5F 1
1.0 1
5 2 30 3
s 35 NGC1056 Best x2,
eie0 MAP

-

Norm. Flux

. F“I 4
11 L

U

Norm. Flux

Norm. Flux

of ]
5 10 15 20 25 30 35 20 25 30 35
A (pm) A (pm)
Lok NGC1097 Best x2, NGC11434 Best x2,
- e MAP 20 o0 MAP 1
14| 1
1.5 1
w12 ® 4
= E] E . .
= 30 4 10 oy P T i s Ve PO
gl g i SOt
=} = 3
2 08 £ ? 0.5 4
0.6
0.0 1
0.4
o5 ]
02 . . . . . . . . . .
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (pm) A (pm)
NGC1194 Best x2, ol NGC1241 Best x2, | 161 NGC1275 Best 2,
o - e MAP -+ MAP -+ MAP
» » »
26 1 2 =
53] = .
g g 1 &
5 3 FEGIEAT TP 5
Z 1z T e | 2




Ajustes

6

1

T T T T T T T T T T T T T T T
asr NGC1320 Best x2, ] NGC1365 Best x2, sk NGC1386 Best x2, |
Lol =1si MAP B 14r =1s1 MAP q =1si MAP
35 B | 4 4

» » »
230 4 =2 =
5 m T =
Easp) 1 E - Mv”\/f“ 1 g3t ]
g . 54
=3 N =] . =3
Z,.l | = | Z
LW ]
4 - P .
10} B TRz,
T e
5 3 5 o 15 20 b5 30 % 5 o 15 20 5 S 3
A (pm) A (um)
R T T T T T sE T T T T T 3.0 T T T T T
[ NGC1566 Best x2, NGC1667 Best x2, NGC2622 Best x2,
«ie1 MAP . «ie1 MAP ] «ie1 MAP
® %3 1 %
ER q ] = q
= = =
g g2 . 1 £
g g g
o3 1 = =]
g 2 L[, 2 ]
1 R M%W!N\!WMA«MW‘M¢'\-’
2 7 \‘/\’L
0 1 Lor e 1
e
ik RN
5 o 15 20 b5 ED 3 5 o 15 20 b5 ED £ 5 o 15 20 B3 S 3
A (pm) A (pm) A (um)
20F T T T T T 3 T T T T T T T T T T
NGC2639 Best x2, 15 NGC2992 Best x2, | NGC3079 Best x2,
- e MAP - e MAP
] 40 ]
3.5 1
» » »
2 2 =
% 7 3.0 1 2
g g g
g £, ] E
3 5 3
Z | =z o Z
2.0 : A Y 1
R 8t nttt et mr st s o 5
1.0
20 25 30 35
A (pm)
- T T T T T — . T T T T T : o T T T T T :
NGC3227 Best x2, NGC3511 Best x2, NGC3516 Best x2,
- e MAP - e MAP L -+ MAP
s ]
6 ]
» » »
=, 26 1 25 ]
) ) [P
g g g
g g Eaf 1
3 54 J 5
Z z Z
3l kL ]
; e
2 »W,M 1 %M\ﬁ
Ll S 2 TN, |
e
0 4 . T ——— 4
5 10 15 20 25 30 35 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (pm) A (pm)
T T T T T T T T T T 4 T T T T T
NGC3660 Best x2, NGC3786 Best 2, NGC3982 Best 2,
=i+ MAP 25 o0 MAP A -+ MAP
3 1
» » »
2 22 1 =22 1
o WW!M’:\MiQNWN S VLU B ] [0
g 0 ‘l'v v 1 g g RICEEI TR
s g | 2 A e ]
¢ 1 M 0 ]
W.L’\?""""M
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (um) A (um) A (um)



Ajustes 62

T T T T T T T T T T 12 T T T T T
S NGC4051 Best x2, ] °r T NGC4151 Best x2, | NGC4235 Best x2,
«ie1 MAP . «ie1 MAP 10 a1 MAP ]
5 4 . . |
® ® ® © 1
a4 1 ] =
= =l ] =
E £ E 6 1
S 3 S 5 |
2 z Z,
2r 1 ab s 4
of \WM
ot LAY ]
1 1 ] he Y P
. L L L L e
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (um)
T T T T T T T T T T 30 T T T T T |
b NGC424 Best x2, 0k NGC4388 Best x2, | NGC4501 Best x2,
«ie1 MAP «ie1 MAP . «ie1 MAP
10 1 25 b
® B ® i
= 1 2 =
= ool .- | E
E £ S £ 1
g g
S 6 1 5] . 5]
Z Z H 1 2
. — :
Lol M e 1 |
2 7] K‘*"‘v,& A,w
L L L L L o . ’ A"'}W«BWV_L-A pn e e
35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (pm)
400 NGC4507 Best x2, 1 NGC4579 Best x2, ol NGC4593 Best x2, |
- e MAP 1l o0 MAP A -+ MAP
3.5 4 7 4
12 1
x 30r 9 w w6 4
ERD S 10 9 E]
[ () g 1
Tas| . .
g £ sf 1 g
5 5 Sa 1
Z 20t Z R Z
1.5F
o ]
1.0F
A S YV ] -
) L s e | laiinhe ¥
5 5 10 15 20 25 30 35 30 35
A (pm)
ol NGC4594 Best x2,; | sr NGC4602 Best x2, ] Best x2,
== MAP == MAP MAP
» 1 » »
2 = =
23] T = T E0) T
g g g
§ 1 13 ]
Z Z Z
e e T T ‘W
vy " — -1 . . . . . 1 06 . . . . .
20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 5 30 35
A (pm) A (pm) A (pm)
NGC4968 Best x2, NGC5005 Best 2, NGC5033 Best 2,
«ie0 MAP . «ie0 MAP | Tr «ie0 MAP El
4 ]
» » »
2 a6 1 2: K
53] 3 4 0 0
g g g
5 | 3 3 1
A nn 1
Mo, oo e ) ]
e M |
’ . . . ey S “‘“W Bt e e
5 10 15 20 15 20 25 30 35 20 25 30 35




Ajustes 63

T T T T T T T T T T T T T T T
NGC5135 Best x2, NGC513 Best x2, NGC5256 Best x2,
121 1 14 1
«ie1 MAP sb «ie1 MAP a1 MAP
s 12 ]
10 N *. ot /V f(w e AL
" ‘ el I %0 1 1o 1
= DM ! ] = e,
() : N () ()
08 - “A M/ ] 2 : 0.8 4
g | M\ £4 {1 E
S S S o6
Z T | Z Z
o6f 7 'M
2 o 4 0.4
B S O
i 02
0.4 1
o ]
L L L L L L L L L L 00 L L L
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30
A (pm) A (pm) A (pm)
T T T T T 30F T T T T T 3 T T T T T
12| NGC526A Best x2, 1 NGC5347 Best x2, 7 NGC5506 Best x2, ]
«ie1 MAP «ie1 MAP
] 251 !
=] ] =]
= 1 2 ]
= = =
E g g
1 £ g
o o =
4 Z Z
35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm)
aof B 2 2 Lef >
B NGC5548 Best x2, NGC5695 Best x2, NGC5728 Best x2,
: 25l ]
sol .. oo MAP | - e MAP Ll -+ MAP
3.0 20 1 124
»® " " Lt
2 = = cICAN
foast I o15H I 1oF
g £ E ool
S 20| 3 .l S
Z z 0 Z
[
151
o05)
04r
1of "
ool X
02fe
5 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30
A (pm) A (pm) A (pm)
NGC5929 Best x2, sol NGC5953 Best x2, | ., Best x2,
6 <ier MAP 7 - e MAP 16| - -+ MAP
25 4 TN
4 1 14 ','
o2 B 30 12
"
g ”MMJWW,MNW JUURURURURIUURI - P 1 4
S 3 S 10
Z o 1z Z ~
10 s g mgatn A N/ »w
e
- , Pidigpger ™ oa ~
0.5 B ‘
061
_al ]
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 5 30
A (pm) A (pm) A (pm)
NGC6860 Best x2, NGC6890 Best 2, 12
20 B
- e MAP SL -+ MAP
10
w15 1 % i
2 2 2
[N 0 [ 08
g g £
g g { E
ERU 7 =] =3
Z Z Z o6
1 Vhdy 0
e,
VN
1+ o, o,
L L L L L L 0.2 L L L L
5 35 5 10 15 20 25 30 35 10 15 20 25 30 35




Ajustes

64

T T T T T T T T T T T T T
or NGC7172 Best x2, | NGC7213 Best x2, .5 NGC7314 Best x2,
«ie1 MAP a1 MAP 1 «ie1 MAP
] 1 30 1
=] =] ]
2 4 = Sast 4
= = 1 =
£ ] £
s 1 E {1 82of 1
Z 4 Z
4 151 4
4 101 4
L .
. . . . . B S VP
30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 35
A (um)
- T T T T T 4F T T T T T 3
O NGC7469 Best x2, NGC7496 Best x2,
18r ., «i =i MAP 1 «isr MAP
... 3+ 20k 4
1.6 '¢' B
" N w2 B w
214 “ ] 2 3
= = = L5 q
£ . £ £
g 1 2 ) RS
n ANARe, R B i,
W’W% . Lo . . . BETEIRTRS PNV
1of P A, 1 CEN . M/\,\/‘/‘“M\/\/I Lk
VM" [v\/Vv\ oo oA # e
f “ s
0.8 . -1 | |
‘ 051 4
5 o 15 20 b5 ED 3 5 o 15 20 b5 ED 3 5 o 15 20 5 S 3
A (pm) A (pm) A (um)
14 NGC7590 Best x2, 1 NGC7603 Best x2, sl NGC7674 Best x2,
" - e MAP -+ MAP - e MAP
3.0 1
10 1 1
=] ] =]
2 = = 1
(28 4 B | =
g g g
g g g
o 6 1 =] o 7
z Z | =z
1 1 4
2 ] ]
e e S - 1
[ AL ‘ ‘ ‘ ‘ 4 ‘ ‘ Pt SO ‘ ‘ ‘ ‘ e
5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (pm) A (pm)
14l NGC7679 Best x2, | Lab NGC7682 Best x2, | 8r NGC931 Best x2,
- e MAP -+ MAP - e MAP
124 ]
| 1
F F (U (e VR
= = “ m/\/ 53] 7
g g ~ g
g g £ ]
S S S
Z Z Z
ol
1 2 S ]
e N
1 s T
25 30 35 5 10 15 20 25 30 35
A (pm) A (pm)
T T T T T 12F T T T T T 3 35F T T T T T 3
181 Best x2, ] UGC11680 Best x2, UGC7064 Best x2,
. ., a1 MAP 1 a1 MAP «ix: MAP 1
8 ]
u ae % ]
= = =
= = =
E g° 1 € i
£ é :2 N\/\‘x
] ‘“A‘WV.\./_\)/_ i
T, ]
5 o 15 20 B3 S 3 B3 S 3 5 S 3




Apéndice C

Resultados Individuais dos

Parametros

Apresentamos os parametros obtidos através do teste de x2,,; e com o BayesCLUMPY
para cada galaxia da amostra nas Tabelas C.1 e C.2 abaixo. Para cada parametro
sao listados o valor de melhor ajuste, o valor médio e suas incertezas e a mediana,
representados por Best, T e x respectivamente. Para os resultados obtidos com o
teste de x?2,, os valores médios e medianas sdao calculados para variagoes de 10% do
melhor 2, seguindo a mesma metodologia adotada em Nikutta et al. (2009) e Sales
et al. (2013).



Tabela C.1: Resultados Individuais do x?2

red

GALAXIA i o N Y TV q

Best i % Best G G Best N N  Best Y Y  Best Vv 7v  Best q q
CGCG381051 90 85+6 90 15 29+10 30 12 1043 10 20 2040 20 150 15040 150 1.5 1.3£0.2 1.5
E12G21 60 46+17 50 20 30+16 25 7 743 7 100 87+12 90 80 91411 100 1.5 1.5+£0.0 1.5
E33G2 70 43426 40 15 41417 40 14 543 5 10 10+0 10 20 37+11 40 0.0 0.3£04 0.5
ES0428G14 90 63+24 70 35 52+15 55 12 1242 12 20 2040 20 100 134423 150 1.5 1.5+0.1 1.5
F014750740 80 80+6 80 15 20+£5 20 11 943 9 10 10+0 10 150 150+£0 150 0.0 0.1+0.2 0.0
F034500055 80 58+28 70 15 32417 25 5 7+4 5 20 1942 20 30 30413 30 1.0 0.7+04 1.0
F043850828 40 5627 60 70 43416 45 5 9+4 8 50 564+21 50 80 73+24 80 1.5 1.4+0.6 1.5
F154800344 10 11+11 10 65 50£10 50 6 943 9 100 83+13 80 150 15040 150 2.0 2.0+£0.0 2.0
1C4329A 90 83+7 80 15 33+16 25 4 4+1 4 10 10+0 10 30 3040 30 0.0 0.0+£0.0 0.0
1C5063 80 68+14 65 20 41419 33 6 541 5 20 2040 20 40 5549 60 0.0 0.24+0.2 0.0
M02923 40 52426 60 45 44415 45 7 7+4 6 100 87+11 90 40 73+42 60 0.0 04404 0.0
M23334 0 58+27 70 15 32417 25 15 7+4 6 30 324+12 30 80 1104+45 150 0.0 0.6£0.7 0.5
M2404 70 5715 60 15 26+13 20 7 612 6 90 954+7 100 60 6016 60 1.5 1.5+0.0 1.5
M2839 80 78+11 80 65 62+7 65 13 13+2 13 5 5+0 5 150 1500 150 2.5 2.5+£0.3 2.5
M3587 60 54+13 50 25 32+13 30 7 7£3 8 40 38+6 40 30 307 30 0.5 0.3£0.2 0.5
M51317 70 69+£18 70 35 40+£17 35 6 7£3 6 20 2042 20 150 147416 150 1.5 1.5+0.2 1.5
M63015 40 51+25 60 50 43+15 45 4 5+3 5 20 20+0 20 30 2847 30 0.5 0.5£0.3 0.5
Mrk1066 40 38+7 40 55 61+6 60 11 1043 10 30 30+0 30 150 1500 150 0.5 0.5£0.0 0.5
Mrk1239 80 65+15 70 25 31+13 30 3 4+1 3 70 82+15 85 40 37+4 40 2.0 2.04+0.0 2.0
Mrk279 60 42422 40 25 32+11 35 9 943 9 30 26+5 30 20 2547 20 0.5 0.4£0.3 0.5
Mrk334 40 33+7 35 65 58+9 60 6 943 8 30 30+0 30 150 150+0 150 0.0 0.0+0.0 0.0
Mrk335 10 42430 50 50 47415 50 15 615 3 20 2545 20 10 39+18 40 0.0 1.240.6 1.5
Mrk348 90 70£20 70 40 60+8 60 15 13+2 13 5 6+2 5 150 15044 150 0.0 0.74£1.0 0.5
Mrk34 80 7618 80 15 21+15 15 15 1243 12 20 2040 20 80 T4+25 60 1.0 0.5+04 0.5
Mrk3 90 70+£22 80 35 5011 45 15 11£3 12 10 10+0 10 100 140+20 150 0.0 0.24+0.2 0.0
Mrk463E 40 56+21 60 60 49415 50 5 9+4 9 30 48+31 30 30 22+11 20 0.5 0.54+0.4 0.5
Mrk471 90 75+14 80 35 55+13 55 13 1242 12 20 47425 40 150 15040 150 1.5 1.840.4 2.0
Mrk477 90 74+18 80 15 28+15 25 10 11£3 11 20 2040 20 80 105424 100 1.0 0.940.3 1.0
Mrk478 0 949 10 65 5948 60 8 8+2 8 100 96+6 100 20 2344 20 1.0 1.0+£0.0 1.0
Mrk509 50 41425 40 70 59+10 60 8 1143 11 100 91+£10 90 10 11+2 10 1.0 1.0+£0.0 1.0
Mrk573 80 78+11 80 25 35+£10 33 4 340 3 20 20+0 20 60 60+0 60 0.5 0.1£0.2 0.0
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

GALAXIA

) o N Y TV q

Best i %7 Best el G Best N N  Best Y Y  Best Vv v  Best q q
Mrk609 50 59+30 70 40 394+19 35 15 11+£3 11 100 75+21 &80 150 106+46 100 1.5 09406 1.0
Mrk622 60 70£14 70 55 52+11 55 8 10+4 8 20 2244 20 150 140+20 150 0.0 0.24+0.4 0.0
Mrk6 90 81+9 80 25 53+16 58 5 11+£5 14 20 52429 40 20 1149 5 0.0 0.24+0.2 0.0
Mrk704 70 62423 70 55 45418 45 2 3+2 2 10 10+0 10 60 53+10 60 2.0 1.940.2 2.0
Mrk766 50 32425 30 40 49413 50 9 943 9 50 67+21 70 150 139+37 150 2.0 1.840.5 2.0
Mrk78 80 82410 90 20 25+11 20 15 11£3 11 20 2042 20 80 7713 80 1.5 1.4+0.3 1.5
Mrk79 40 40421 45 35 35+15 33 7 743 7 20 2040 20 30 38+9 40 0.0 0.24+0.2 0.0
Mrk817 0 3+5 0 15 15+0 15 15 15+0 15 30 3040 30 60 67+9 60 0.0 0.24+0.2 0.0
Mrk841 80 73+13 75 20 33+£16 25 6 5£2 5 10 10+0 10 60 78+13 80 0.0 0.1£0.2 0.0
Mrk883 60 71£11 70 40 48+10 48 13 10+£3 9 30 39+10 40 150 150+0 150 0.5 0.9+0.4 1.0
Mrk938 90 78+11 80 70 67+3 70 15 14+1 14 40 49422 40 150 15040 150 1.0 0.8+0.5 1.0
Mrk993 0 1617 10 70 53+12 55 14 1043 10 90 7719 80 10 23+8 20 0.5 0.7£0.3 0.5
Mrk9 70 47428 50 20 40417 40 4 543 4 60 62422 60 60 49417 40 1.5 1.3£0.3 1.5
NGC1056 90 77T+28 90 20 31£17 25 4 T4 5 90 87+13 90 150 1014+48 100 0.0 0.2+£0.5 0.0
NGC1097 40 368 30 40 49+11 45 11 943 9 100 88410 90 150 1474#12 150 0.5 0.5£0.1 0.5
NGC1125 80 79+10 80 70 66+4 65 15 14+1 14 20 2040 20 150 15040 150 1.0 1.0+£0.0 1.0
NGC11434 70 69424 80 65 48+17 55 3 6+4 4 90 954+7 100 60 53+30 60 0.0 0.1+£0.3 0.0
NGC1194 0 40428 40 45 54+12 55 14 11+£3 10 10 66+27 70 60 3748 40 0.0 1.840.6 2.0
NGC1241 90 78+11 80 70 60+9 60 13 14+1 14 20 2040 20 150 15040 150 1.5 1.5+0.0 1.5
NGC1275 90 90+0 90 20 18+3 18 11 11+£0 11 40 4545 45 150 15040 150 2.0 2.0+£0.0 2.0
NGC1320 90 68+22 70 25 42417 40 3 442 3 30 2645 30 40 47+15 40 0.5 0.24+0.3 0.0
NGC1365 30 32418 30 45 51+14 53 12 8+2 8 70 75+17 65 150 136+28 150 0.5 0.6+0.2 0.5
NGC1386 60 22419 20 20 37410 35 13 1243 12 100 88+11 90 60 57+21 60 1.5 1.3£0.2 1.5
NGC1566 0 29+22 30 60 36+15 35 3 542 5 100 9745 100 150 129426 150 1.0 1.0+£0.0 1.0
NGC1667 20 42423 40 70 43+16 45 3 644 5 80 83+14 90 100 95+28 100 0.0 0.1+£0.3 0.0
NGC2622 0 39+£35 20 55 45+15 53 13 10+£3 9 10 1445 10 150 128425 150 0.0 0.7£0.7 0.0
NGC2639 90 74+15 80 70 66+5 65 15 1441 14 100 42431 30 150 15040 150 2.5 1.940.7 2.0
NGC2992 0 949 10 20 24+4 25 15 1242 13 100 &7+11 90 80 91410 100 1.5 1.5+0.0 1.5
NGC3079 10 445 0 60 64+3 65 15 13+1 13 100 97+4 100 150 129£25 150 0.0 0.0+0.0 0.0
NGC3227 60 51+16 50 30 3715 35 8 843 8 30 43+11 40 40 44+15 40 0.0 0.3+0.2 0.5
NGC3511 0 7+9 0 45 4447 45 15 1043 10 80 81+15 80 150 109431 100 0.0 0.3£0.2 0.5
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

GALAXIA

) o N Y TV q

Best i %7 Best el G Best N N  Best Y Y  Best Vv v  Best q q
NGC3516 60 48425 50 25 40417 38 10 6+3 5 30 2845 30 20 3148 30 0.5 0.440.4 0.5
NGC3660 90 72+£15 70 70 65+5 65 15 13+2 14 20 2142 20 80 88417 80 1.0 04404 0.5
NGC3786 50 41417 40 25 324+11 30 15 1243 12 100 96+5 100 40 49410 40 0.5 0.54+0.1 0.5
NGC3982 90 79+11 80 70 63+7 65 13 14+1 14 20 2040 20 150 15040 150 1.5 1.5+0.0 1.5
NGC4051 70 63+18 60 15 42419 40 5 3+1 3 70 73+£13 70 60 6317 60 1.5 1.5+0.0 1.5
NGC4151 90 74+18 80 50 51+14 55 13 1242 13 100 39+43 10 5 10067 150 0.0 1.7£1.4 2.5
NGC4235 10 39427 40 70 56+13 60 11 943 9 80 78+17 80 10 1549 10 1.0 1.1£0.2 1.0
NGC424 80 64+18 60 25 41414 40 5 542 5 10 10+0 10 20 2345 20 0.0 0.24+0.2 0.0
NGC4388 90 67+£32 80 15 36£23 23 14 943 9 20 20+0 20 40 85+41 60 0.0 0.24+0.2 0.0
NGC4501 70 31+£23 30 15 3616 35 5 643 5 100 80417 80 150 80+43 80 1.5 1.1+£0.3 1.0
NGC4507 80 53+26 60 20 39+15 35 4 T4 6 90 81+19 90 30 307 30 1.0 0.94+0.2 1.0
NGC4579 60 29+21 30 15 35+£15 30 7 442 4 100 96+6 100 150 15044 150 1.0 0.8+0.2 1.0
NGC4593 60 42420 50 25 38+19 30 3 3+1 3 90 86+12 90 80 8249 80 1.5 1.5+£0.0 1.5
NGC4594 70 39+26 40 15 3617 35 2 342 2 100 82416 90 150 105+38 100 1.5 1.5+0.1 1.5
NGC4602 90 75+13 80 70 65+5 65 15 1441 14 30 58+25 60 150 15040 150 2.0 1.940.2 2.0
NGC4941 50 62+16 60 60 43+18 43 5 8+3 7 20 2040 20 150 139421 150 1.0 1.1£0.2 1.0
NGC4968 80 72+£15 70 70 46+16 45 4 943 10 1244 10 150 15040 150 1.0 1.7£0.5 1.5
NGC5005 0 3+5 0 55 55+1 55 14 13+£1 13 100 9347 95 150 150+£0 150 0.0 0.0&£0.0 0.0
NGC5033 0 17+21 10 45 41413 40 5 743 6 90 90+11 90 150 110+42 100 0.5 0.74£0.3 0.5
NGC5135 50 46+8 50 40 48+12 45 9 943 8 60 6445 60 150 15040 150 1.0 1.0+£0.0 1.0
NGC513 0 30424 30 50 34415 30 4 7+4 6 100 79417 80 150 1014+40 100 1.0 0.7+0.3 1.0
NGC5256 70 78+12 80 70 63+7 65 13 13+1 14 40 4146 40 150 15040 150 1.5 1.5+0.0 1.5
NGC526A 80 55+28 60 25 43419 43 4 542 4 10 10+0 10 20 2445 20 0.0 0.3+£0.4 0.0
NGC5347 90 74+13 80 45 52+12 55 12 11£3 11 10 10+0 10 150 15040 150 2.0 1.940.2 2.0
NGC5506 20 42424 40 70 52+14 55 7 943 9 60 61+19 60 30 27+8 30 1.0 09403 1.0
NGC5548 70 68+t15 65 20 33+10 33 6 441 4 10 10+0 10 80 90+£10 90 0.0 0.0£0.0 0.0
NGC5695 90 79+10 80 65 63+7 65 14 1441 14 20 18+4 20 150 15040 150 1.5 1.240.6 1.5
NGC5728 30 30£15 30 55 61£10 65 14 1242 12 50 66+22 70 150 143+17 150 0.5 0.74£0.4 1.0
NGC5929 80 70+16 70 55 37£16 35 4 643 5 80 74+18 70 150 115433 100 1.0 0.54+04 0.5
NGC5953 70 74+13 80 55 40+£17 40 3 442 4 80 81+15 80 100 98+26 100 0.0 0.1+£0.2 0.0
NGC6810 60 63+20 60 45 4517 48 6 7£3 7 20 2244 20 150 139+22 150 0.0 0.24+0.4 0.0
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

GALAXIA

) o N Y TV q

Best i %7 Best el G Best N N  Best Y Y  Best Vv v  Best q q
NGC6860 80 67+17 70 15 37+£17 35 4 442 3 50 614+22 60 40 43410 40 2.0 2.04£0.0 2.0
NGC6890 60 31421 30 25 39+14 40 6 8+4 8 90 84+13 80 40 36412 40 1.0 0.84+0.2 1.0
NGC7130 80 80+8 80 30 32410 30 8 942 8 100 9348 100 150 15040 150 1.5 1.5+0.0 1.5
NGC7172 0 949 10 65 67+4 70 15 14+1 14 20 34+15 30 30 2745 30 0.0 0.54+0.4 0.5
NGC7213 80 66+17 70 15 42416 43 12 743 7 20 2042 20 10 1547 10 0.5 0.54+0.4 0.5
NGC7314 40 49425 50 55 39+14 40 4 8+3 7 20 2147 20 60 5616 60 0.5 0.6+0.4 0.5
NGC7469 60 64+14 60 30 36+16 30 13 9+4 10 50 53420 50 150 138+34 150 1.5 1.1£0.5 1.5
NGC7496 90 7612 80 70 68+3 70 15 14+1 14 30 2943 30 150 15040 150 1.0 0.6+0.3 0.5
NGC7582 20 30+£24 20 55 51+15 55 13 1043 10 50 71+£19 70 150 120434 150 0.5 0.5£0.2 0.5
NGC7590 90 74+16 80 20 52+15 55 2 1243 13 100 61+27 60 150 150+3 150 0.0 1.840.5 2.0
NGC7603 70 52+26 60 20 41+£17 40 2 241 1 100 71422 70 150 87439 80 2.5  2.140.2 2.0
NGC7674 70 61+17 60 25 42418 40 14 10+4 10 20 2040 20 150 15040 150 2.0 1.840.2 2.0
NGC7679 70 76+14 80 70 58+16 65 15 13+2 13 30 41£28 30 150 144419 150 1.5 0.8+0.6 0.5
NGC7682 20 52434 70 65 52+14 45 13 13+2 13 20 20+0 20 150 1234+26 100 0.0 0.0£0.0 0.0
NGC931 60 38+22 40 20 344+14 30 14 8+4 7 20 23+5 20 20 3247 30 0.0 0.4+£04 0.5
TOL1238364 90 83+8 90 35 4248 45 14 14+1 14 20 2040 20 150 15040 150 2.0 2.0+£0.0 2.0
UGC11680 90 654+24 70 30 54+14 55 15 11+£3 12 90 55428 50 150 150+£0 150 3.0 2.74£0.4 3.0
UGCT7064 90 71£20 80 50 58+11 60 15 13+£3 14 60 50428 40 150 15040 150 2.5 2.240.3 2.5
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Tabela C.2: Resultados Individuais do BayesCLUMPY

GALAXIA

% o N Y TV q

Best i % Best G G Best N N  Best Y Y  Best Vv 7v  Best q q
CGCG381051 89 82+5 83 41 38+5 38 8 941 9 18 18+1 17 149 13947 142 1.0 0.8+0.3 0.9
E12G21 60 364+23 50 15 21+19 23 14 8+4 9 95 9047 92 98 105+15 103 1.7 1.5+0.1 1.6
E33G2 80 63+£16 63 54 45+16 47 3 643 4 30 44413 40 58 58+T7 59 2.2 2.34+0.1 2.3
ES0428G14 3 2+1 2 65 65+0 65 15 15+0 15 14 1440 14 137 13741 137 0.0 0.0£0.0 0.0
F014750740 74 69+6 71 16 18+5 19 15 13+1 14 20 2241 22 16 17+2 17 0.0 0.1+0.1 0.1
F034500055 8 30+18 28 52 4049 43 5 6+1 5 14 15+2 15 33 4147 40 0.3 0.6+0.4 0.6
F043850828 1 1248 12 64 57+7 59 6 942 8 22 2442 23 59 577 58 0.0 0.440.3 0.3
F154800344 1 1147 9 53 51+9 49 8 943 9 100 9643 97 101 1054+7 104 1.9 1.940.0 1.9
1C4329A 67 66+13 65 70 60+5 64 3 440 4 10 10+0 10 26 26+1 26 0.1 0.240.1 0.2
1C5063 44 4442 44 45 45+1 45 7 7+1 7 20 2040 20 31 3242 32 0.0 0.0+£0.0 0.0
M02923 5 107 9 48 48+2 50 15 13+£1 14 100 9345 95 125  121+£10 121 1.0 1.0+£0.1 1.0
M23334 70 60+11 64 16 2248 24 11 943 9 25 2945 28 43 75+40 54 0.1 0.6+0.4 0.5
M2404 60 49412 54 20 36+19 32 10 643 5 99 97+2 98 79 79+3 80 1.7 1.6+0.1 1.6
M2839 87 84+4 85 55 59+5 58 13 1242 12 5 540 5 150 14643 147 1.5 1.6+0.2 1.6
M3587 2 14+10 10 63 59+7 59 4 4+1 4 43 4618 45 54 577 56 1.0 1.0+£0.2 1.0
M51317 73 68+5 68 16 2043 21 11 10+£3 11 21 2342 23 34 3447 34 0.0 0.24+0.2 0.2
M63015 79 56+19 60 48 46+£10 54 3 4+1 3 23 2544 25 51 50+5 50 1.4 1.5+0.2 1.5
Mrk1066 20 2040 20 62 62+0 62 15 15+0 15 26 2640 26 143 14341 143 0.0 0.0+£0.0 0.0
Mrk1239 90 84+4 85 44 43+11 41 2 240 2 74 78+10 77 74 71+6 71 2.2 2.240.0 2.2
Mrk279 89 79+7 81 70 64+3 67 3 340 3 49 50+3 49 32 32+2 32 1.3 1.3£0.0 1.3
Mrk334 15 16+1 16 58 58+1 59 15 15+0 15 28 2940 29 150 15040 150 0.0 0.0&£0.0 0.0
Mrk335 86 64+16 66 36 47413 50 3 3+0 3 32 39+10 37 61 69411 68 1.8 1.940.1 1.9
Mrk348 75 TI£T 7T 54 56+5 56 11 10+£1 10 14 13+1 13 10 11+1 11 0.1 0.240.1 0.1
Mrk34 75 75+1 75 21 2141 21 15 15+0 15 24 2440 24 25 25+1 25 0.0 0.0+£0.0 0.0
Mrk3 90 90+0 90 36 360 36 15 15+0 15 10 10+0 10 68 6840 68 0.0 0.0+£0.0 0.0
Mrk463E 90 89+1 89 70 70+£0 70 5 540 5 37 3740 37 20 20+0 20 1.0 1.0+£0.0 1.0
Mrk471 70 75+6 T4 67 65+3 66 15 14+0 15 100 9941 99 149 14841 148 2.2 2.240.0 2.2
Mrk477 87 87+0 87 15 15+0 15 15 15+0 15 20 2040 20 33 33+1 33 0.1 0.0+£0.0 0.0
Mrk478 90 89+1 89 70 69+0 70 5 540 5 100 1004+0 100 12 1240 12 1.2 1.240.0 1.2
Mrk509 90 89+1 89 70 69+1 69 5 5+0 5 92 93+3 93 16 16+0 16 1.3 1.440.0 1.4
Mrk573 60 60+2 60 32 31+1 32 7 8+0 8 21 2140 21 28 28+1 28 0.0 0.1+£0.0 0.0
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Tabela C.2 — continuagao da pagina anterior

GALAXIA

) o N Y TV q

Best i %7 Best el G Best N N  Best Y Y  Best Vv v  Best q q
Mrk609 0 5+4 5 70 67+2 68 11 1241 11 100 9941 99 137 13742 137 1.3 1.3£0.0 1.3
Mrk622 31 31+£1 31 53 54+1 54 15 15+0 15 23 2340 23 150 15040 150 0.0 0.0+£0.0 0.0
Mrk6 64 61+13 62 60 52+11 55 6 7+1 7 19 2042 20 17 16+1 16 0.5 0.6+0.2 0.6
Mrk704 86 73+£12 75 36 464+11 47 3 3+0 3 18 37+15 32 60 6116 61 2.6 2.740.1 2.7
Mrk766 64 42417 42 44 5247 57 6 7+1 6 100 9246 93 110 11947 119 2.0 1.940.0 1.9
Mrk78 71 241 T2 27 26+0 27 15 15+0 15 20 2040 20 26 25+1 25 0.0 0.0+£0.0 0.0
Mrk79 5 15+11 12 55 5447 54 4 4+1 4 18 2243 21 61 677 66 04 0.940.3 0.9
Mrk817 45 4748 48 31 2945 31 11 10+£3 10 27 2942 29 30 3316 33 0.0 0.24+0.1 0.2
Mrk841 60 60+1 60 33 34+1 34 12 1240 12 17 1710 17 15 1540 15 0.0 0.0£0.0 0.0
Mrk883 40 404+1 40 47 47+0 47 15 15+0 15 31 31+0 31 150 149+0 150 0.0 0.0+0.0 0.0
Mrk938 90 88+2 88 70 69+0 70 15 150 15 100 99+0 100 150 150+0 150 1.6 1.6+0.0 1.6
Mrk993 90 86+3 87 70 68+1 69 7 7+0 7 100 98+1 99 9 940 9 1.1 1.1£0.0 1.1
Mrk9 70 59+16 64 20 39+15 43 5 4+1 3 56 61+11 60 71 70+£10 68 1.7 1.740.1 1.7
NGC1056 0 443 4 68 68+1 68 15 14+0 14 100 9941 99 150 14941 149 1.7 1.740.0 1.7
NGC1097 32 324+0 32 42 4240 42 13 1340 13 100 1000 100 150 1500 150 0.5 0.5£0.0 0.5
NGC1125 88 85+4 85 70 68+0 70 15 15+0 15 27 2641 26 149 14742 148 1.5 1.5+0.0 1.5
NGC11434 0 1+1 1 51 51+£0 51 15 15+£0 15 100 100+0 100 113 11244 111 1.0 1.0+£0.0 1.0
NGC1194 1 443 3 45 46+1 46 15 14+0 15 10 11+1 11 55 4847 47 0.0 0.24+0.2 0.2
NGC1241 85 81+6 83 70 65+1 69 15 15+0 15 13 13+0 13 149 1464+3 147 0.0 0.1+0.1 0.1
NGC1275 68 69+1 69 28 28+1 28 15 15+0 15 39 3942 39 150 15040 150 1.9 1.940.0 1.9
NGC1320 38 36+13 36 58 44411 45 3 743 5 20 2443 24 71 63414 65 0.6 0.94+0.2 0.9
NGC1365 31 31+£1 31 44 4441 44 12 1241 12 100 1004+0 100 32 32+1 32 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC1386 40 23+18 38 30 1443 29 15 9+4 6 100 9941 99 65 7248 72 1.6 1.6+0.1 1.6
NGC1566 0 040 0 50 50+0 50 4 440 4 100 1000 100 150 15040 150 1.0 1.0+£0.0 1.0
NGC1667 1 7£5 6 66 63+5 63 3 440 4 90 89+6 90 99 1054+13 104 0.1 0.1+£0.1 0.1
NGC2622 82 82+1 82 15 15+1 16 15 15+0 15 20 2040 20 17 1641 16 0.0 0.0£0.0 0.0
NGC2639 87 79+7 81 69 64+2 67 15 14+1 14 90 76+16 80 150 14345 145 2.5 2440.0 24
NGC2992 0 644 5 59 58+7 57 5 641 6 100 99+1 99 100 100+4 100 1.7 1.740.0 1.7
NGC3079 0 0+0 0 60 60+0 60 15 1540 15 100 10040 100 142 14142 141 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC3227 20 19£2 19 70 69+0 70 9 940 9 48 48+1 48 16 1740 16 0.5 0.5£0.0 0.5
NGC3511 0 242 2 43 4241 42 15 14+1 14 56 66+12 67 149 14445 145 0.0 0.1+£0.1 0.1
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Tabela C.2 — continuagao da pagina anterior

GALAXIA

) o N Y TV q

Best i %7 Best el G Best N N  Best Y Y  Best Vv v  Best q q
NGC3516 7 23+15 18 68 5548 56 3 4+1 4 26 2946 28 59 6245 62 1.1 1.240.2 1.2
NGC3660 89 81+6 82 70 64+3 67 15 14+1 14 29 2844 28 37 3946 38 1.0 0.9+0.3 0.9
NGC3786 4 6+4 6 57 57+2 58 8 8+1 8 100 9940 100 37 3742 37 0.6 0.6+0.0 0.6
NGC3982 87 82+6 83 70 66+1 69 15 15+0 15 13 13+0 13 149 14742 148 0.0 0.1+0.1 0.1
NGC4051 70 70+£1 70 15 2244 21 6 4+1 4 61 6445 63 79 =" 78 1.7 1.740.0 1.7
NGC4151 90 84+4 85 50 4942 50 15 15+0 15 13 13+0 13 6 740 7 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC4235 89 TT+£9 78 69 60+6 64 4 440 4 100 9544 96 18 20+2 19 1.3 1.440.0 14
NGC424 90 85+4 86 31 44410 40 5 4+1 4 21 2142 21 31 3443 33 2.1 2.0+£0.1 2.0
NGC4388 57 58+2 58 34 33+1 33 15 1440 15 28 28+1 28 23 2442 24 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC4501 57 36423 42 19 29+16 34 4 3+1 3 99 8848 91 148 127416 130 1.3 1.3+0.1 1.3
NGC4507 40 44+4 44 69 65+5 65 3 310 3 74 75+2 75 45 45+1 45 1.2 1.240.0 1.2
NGC4579 0 0+0 0 45 45+0 45 4 440 4 100  100£0 100 150 150+0 150 0.7 0.7+£0.0 0.7
NGC4593 70 69+1 70 15 18+3 17 4 440 4 100 9643 97 120 116+14 114 1.8 1.840.0 1.8
NGC4594 70 70+£0 70 15 150 15 3 340 3 100 100£0 100 150 150+0 150 1.5 1.5+£0.0 1.5
NGC4602 88 81+6 82 69 65+2 68 15 14+0 15 87 7616 79 150 14544 146 2.2 2.14£0.0 2.1
NGC4941 80 80+2 80 16 16+1 16 15 14+1 14 17 1710 17 47 50+3 50 0.0 0.1+0.1 0.1
NGC4968 87 78+7 80 40 4948 49 9 8+2 8 16 1742 17 122 12447 124 2.2 2.140.2 2.1
NGC5005 0 040 0 53 53+0 53 15 15+£0 15 100 100+0 100 150 15040 150 0.0 0.0&£0.0 0.0
NGC5033 0 040 0 40 4040 40 15 15+0 15 80 7940 79 150 15040 150 0.0 0.0&£0.0 0.0
NGC5135 7 TT+£1 78 19 19+1 19 11 1241 12 100 9643 97 18 18+1 18 0.1 0.1+£0.0 0.1
NGC513 9 21+16 15 57 47415 47 4 541 4 98 9146 92 149 129415 132 1.2 1.1+£0.1 1.1
NGC5256 86 85+4 85 70 671 69 15 15+£0 15 100 9941 99 150 14941 149 1.9 1.940.0 1.9
NGC526A 89 85+4 86 60 62+5 62 4 440 4 10 10+0 10 20 20+1 20 0.7 0.74£0.2 0.7
NGC5347 90 86+3 87 31 39+9 34 11 10+£2 11 9 10+0 10 108 119413 115 1.3 1.4+0.2 14
NGC5506 0 0£0 0 50 50+0 50 15 1540 15 22 2240 22 31 3241 32 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC5548 76 7243 73 15 16+1 17 7 8+1 8 14 1440 14 33 33+3 33 0.0 0.1+0.1 0.1
NGC5695 90 88+1 89 70 69+0 70 15 1540 15 12 1240 12 150 150+0 150 0.0 0.0+0.0 0.0
NGC5728 28 28+1 28 55 55+0 55 15 150 15 100 10040 100 131 13241 132 1.1 1.1£0.0 1.1
NGC5929 66 55+18 55 40 38+t12 41 4 7£3 6 95 76+15 79 61 102+28 104 0.1 0.6£0.3 0.5
NGC5953 46 52+5 52 69 65+4 66 3 340 3 99 96+3 97 94 93+4 93 0.0 0.0£0.0 0.0
NGC6810 70 71£1 71 28 28+1 28 15 15+0 15 47 4741 47 13 1340 13 0.0 0.0£0.0 0.0
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GALAXIA

) o N Y TV q

Best i %7 Best el G Best N N  Best Y Y  Best Vv v  Best q q
NGC6860 89 7948 80 22 42414 39 3 310 3 47 47+11 45 58 6447 63 2.3  2.240.1 2.2
NGC6890 6 23+16 19 65 577 60 4 4+1 4 94 8848 90 60 6248 61 1.2 1.240.1 1.2
NGC7130 79 8T 79 69 62+4 64 5 540 5 100 9941 99 150 14842 148 1.3 1.3£0.0 1.3
NGC7172 0 040 0 61 61+0 61 15 15+0 15 17 1740 17 30 3040 30 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC7213 49 46420 47 57 484+10 55 4 4+1 4 16 16+2 16 27 26+3 26 0.8 0.840.3 0.9
NGC7314 41 4243 42 44 43+3 43 10 11+£2 10 15 1540 15 30 2945 29 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC7469 74 75+1 75 17 17+1 17 15 15+0 15 48 49+1 49 19 19+1 19 0.0 0.0+£0.0 0.0
NGC7496 90 89+1 89 70 69+0 70 15 15+0 15 25 2540 25 62 6312 63 0.1 0.1+£0.1 0.1
NGC7582 32 32+1 32 45 46+1 46 15 150 15 100 1004+0 100 26 27+1 27 0.1 0.1+£0.0 0.1
NGC7590 63 69+12 70 70 61+3 66 14 13+1 13 100 9444 95 150 14841 149 2.2 2.1+0.1 2.1
NGC7603 84 7618 78 23 3149 29 1 1+0 1 91 82+11 84 150 14345 145 2.3 2.34+0.0 2.3
NGC7674 87 7948 82 25 3612 31 6 541 5 20 2041 20 86 100+13 93 1.3 1.3+0.1 1.3
NGC7679 90 90+0 90 70 70+£0 70 15 1540 15 100 100£0 100 150 150+0 150 1.9 1.940.0 1.9
NGC7682 6 6+4 6 65 66+2 66 15 14+1 14 22 2240 22 150 14941 149 0.0 0.0£0.0 0.0
NGC931 2 36+£28 34 70 50+8 60 3 340 3 28 34+7 33 62 6516 64 1.3 1.440.2 1.5
TOL1238364 90 83+5 84 61 53+14 53 5 943 6 13 14+1 13 148 134412 142 0.1 0.7+£0.6 0.3
UGC11680 86 51+24 54 51 50+7 60 9 11+£2 11 86 68+20 70 149 14246 144 2.7 2.740.1 2.7
UGCT7064 83 60+19 62 60 53+7 60 8 11+£2 11 41 45+12 42 150 14146 143 2.1 2.14+0.1 2.1
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