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Toutefois il se peut faire que je me trompe,
et ce n'est peut-étre qu’un peu de cuivre et
de verre que je prends pour de l'or et des
diamants. Je sais combien nous sommes
sujets a nous méprendre en ce qui hous

touche, et combien aussi les jugements de nos amis nous doi-

vent étre suspects, lorsqu’ils sont en notre faveur.

[...]

Mais pourcequ’alors je désirois vaquer seulement a la reche

che de la vérité, je pensai qu'il falloit que je fisse tout leco

traire, et que je rejetasse comme abso-

lument faux tout ce en quoi je pourrois

imaginer le moindre doute, afin de voir

s'il ne resteroit point aprés cela quelque

chose en ma créance qui fut entiéerement

indubitable.

RENE DESCARTES
Discours de la méthode (1637)
pour bien conduire sa raison, et chercher la vérité dans tesrees
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Prefacio

Um doutorado é muito mais que alguns anos de pesquisa. E wangdd
vida.

Umatarde de fim de verdo de 2007, cheguei ao Brasil com a necbkate

esposa. Nao conheciamos nada da sociedade brasileiraalaganios

nenhuma palavra de portugués. Hoje, temos dois filhos éras] uma

experiéncia cultural inestimavel, o conhecimento de unva tiogua (que
sei, ainda é deficiente; agradeco ao leitor por sua induigfe@ cabeca
cheia de lembrancas deliciosas.

Em mais de quatro anos, aprendi muito de Astronomia, maibéam
muito do Brasil e dos brasileiros. Oh, dizer que todos os fdi@sn uma
sinecura seria uma mentira! Houve dificuldades e deceptfeshouve,
sobretudo, satisfagcOes, alegria, encantamento. Todedesqyue encon-
trei aqui, uma vez, uma hora, ou que me acompanharam ao l@asga d
tese, todos me permitiram descobrir um pouco do Brasil: dosaaqui,

o futebol ali, as praias, o feijdo, a bagunca, o calor, ou ardgpeidade
carioca.

Tenho, nesse momento, um pensamento especial para o Bréfess;ois
Cuisinier, que orientou minha tese, mas que uma leucemitheateixou

ver concluir. As escolhas de vida devem muito aos acasos rdms1e
tros. A primeira vez que encontrei Frangois, em frente abtins de

Astronomia da universidade de Basileia (Suica), ele ja foe fto Brasil e
da possibilidade de um doutorado. Dois anos depois, aerns Galedo.
Sem Francgois, eu ndo estaria aqui; sou-lhe grato pelos eimos pas-
sados. Seu sorriso e sua risada ruidosa residem nas mimhlasiegas
brasileiras.
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Resumo

A presente tese trata principalmente de fotometria supsrfiendo como

alvo a manipulacdo de grande quantidade de dados. Implamestos

NOSS0S pProprios processos, inteiramente automatizagosddcéo de da-
dos e de calculo de parametros fotométricos. Uma grande pesse

trabalho consiste na descrigcdo técnica dos métodos dégeogn

Aplicamos o0 nosso procedimento ao estudo da morfologia ldgiga em
um catalogo de 2253 objetos, cujo tipo de Hubble era previggremnhe-
cido. As quantidades fotométricas foram computadas ar plartietermi-
nacao da “isofota de Petrosian”, uma abertura que reunenéagens de
isofotas e de um raio caracteristico. Calculamos os indicefoldgicos
habituais: o parametro de Sérsj® indice de concentrac®) o indice de
assimetriaA, o indice declumpiness So coeficiente de Girs e o indice
M. Tentamos melhorar os processos de computacao, por exeeiplo
utilizagéo sistematica de aberturas elipticas.

Definimos o indice de anelipticidadecomo uma avaliacdo da deforma-
cdo da isofota externa da galaxia, e o indice de granulacémo a incli-
nacéo do espectro formado pelos momentos radiais de segudeia dos
coeficientes devavelet y pode ser interpretado como um parametro ca-
racteristico de uma galaxia que mede regides de formagélaradistantes
do seu centro.

As correlacdes entre os indices nos permitem distingus fhunilias para-
métricas:n, C e G fornecem uma medida da concentracéo de luz; enquanto
A, S ey fornecem uma indicacéo da textura da galaxia. Demonstramos
que os indices de tipo concentracdo tém uma a capacidade paa#
separar as galéxiasarly-typedaslate-type Porém a correlacdo com a
sequéncia de Hubble é maior para os indices de tipo textura.



No espaco dos parametros formado oy, log(A) e My, apresentamos
guatro classificagcbes morfolégicas automaticas usandegusrges algo-
ritmos: a regressao linear, o modelo de mistura de gaussianaodelo de
mistura de distribuicdes empiricas e 0 método k-médias.tislo®s que
a escolha do algoritmo de classificagdo nao afeta a qualcttaisultado.
Todos os métodos estimam o tipo de Hubble com um erro méditasim

Comoa mede a deformacéo externa da galaxia, pode ser usado para det
minar um “indicador de chance de interacdo”. AssociamosmA, tam-

bém usado na literatura para identificar interacdes, e desgiil.C.I=A -

a. Aplicamos esse indicador em dois catalogos de galaxiad.g.l tem

uma correlacdo maior comdo que com a cor ou a largura equivalente
de H3. Deduzimos que a formacéo estelar ndo € maxima quando a gala-
xia se apresenta muito deformada; ela torna maior em umapdeserior,
guando as instabilidades dinamicas causam um fluxo de géficstivo

para aregido central, como se a formacao estelar resperalessfologia
perturbada com um certo atraso.

Em um estudo espectroscopico de galéi@s-type comparamos onze
meétodos diferentes de determinacdo da metalicidade doogdisiipas de
emissdo. Pelo método de sintese de populacéo, calculammaszss,
idades e metalicidades das populagdes parciais. Obseswgreaima pri-
meira amostra, formada de galaxias com alta taxa de formesté@tar,
segue a relacdo massa-metalicidade, ao contrario de umadsegmos-
tra, formada de galéxiasitselecionadas por critérios muito mais estritos.
O enriquecimento da metalicidade das galaxiasitdstra uma ligeira de-
pendéncia com a massa, quando maior do qué® M,. Estas obser-
vacdes favorecem modelos de evolucéo galactica com coaspaada de
gas fas infall).



Abstract

The main purpose of is this thesis is to deal with the surfdaggmetry
of large data samples. We have implemented our own fullyraated
processes of data reduction and the computation of photmnpatrame-
ters. A large part of this work consists in the technical desion of the
developed methods.

We studied the morphology using a catalog of 2253 galaxieese'Hubble
type is determined. The photometric quantities are congpwi¢hin the
“Petrosian isophote”, a photometric aperture combinirggativantages of
an isophote and a characteristic radius. We calculatedghal mnorpho-
logical indices: the Sérsic parametgrthe indices of concentratio@,
asymmetryA and clumpiness, the Gini codficientG and theM,q index.
We tried to improve the computing processes, for examplegusystema-
tically elliptical apertures.

We define the anellipticity inde® as the evaluation of the outer galaxy
isophote deformation, and the granulation ingteas the slope of the spec-
trum formed by the second-order radial moments of the waweleti-
cients;y can be interpreted as the feature of the galaxy to contain sta
forming regions far from its center.

The correlations between indices lead to the conclusioth®existence

of two parametric familiesn, C andG as a light concentration measure;
andA, S andy as a galaxy texture indication. We show that concentration-
like indices have a better ability to separate early- frote-tgpe galaxies;
while texture-like indices correlate best with the Hublegsence.

In the parameter space formed By, log(A) and My, we present four
automatic morphological classifications using the follogvialgorithms:



the linear regression, the Gaussian mixture model, theraapdistribu-
tions mixture model, and the k-means method. We show thathbe&e
of the classification algorithm does ndiect the quality of the result. All
methods estimate the Hubble type with a similar mean error.

As @ measures the outer galaxy deformation, it can be used tondet
an “interaction chance indicator”. We associateith A, also used in the
literature to identify interactions, and define: 1.€A - . We apply this
indicator onto two ht galaxy catalogues. I.C.I has a higher correlation
with y as with the colour or the equivalent width oBHWe deduce that
star formation is not maximum when the galaxy is very defam€&he
star formation becomes larger in a later stage, when dyneaustabilities
cause a significant gas infall to the central region, just a&gr formation
responded to disturbed morphology with a delay.

In a spectroscopic study of late-type galaxies, we compel@en dffe-
rent methods of line-based gas metallicity determinati®y.population
synthesis, we calculate the partial populations masses,agd metallici-
ties. We observed that a first sample of high star formatits galaxies
follows the mass-metallicity relation, unlike a second plnformed by
Hm galaxies selected by more stringent criteria. Thegdlaxies metalli-
city enrichment shows a slight dependence on the mass, wkategthan
5.10° M,. These observations favour galaxy evolution models feajur
constant gas infall.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Visao historica

O poeta e naturalista aleméo Johann Wolfgang von Goeth® (171832) interessou-
se em plantas e tentou descrevé-las de maneira cientificantfdato, ele néo ficou
satisfeito com o método comum de descricdo como uma somarids efementos e
procurou estabelecer uma representacao mais global. dboedio com a dificuldade
de qualificar essa “maneira diferente” de apreender o muegletal, ele construiu uma
nova palavra unindo do gregmp@n (morphé), que significa “forma”, com o sufixo
padrdoAdyos (I6gos), que significa “ciéncia”. A morfologia €, entdo, &ria da
forma.

Em 1817, Goethe explicou mais detalhadamentZeniNaturwissenschaft iberhaupt,
besonders zur Morpholog@conceito a partir do qual a nova disciplina foi criada:

« Quando nos nos apercebemos dos objetos naturais e sobckigbje-
tos vivos, de modo que desejamos proporcionar uma comgeeloscon-
junto do seu ser e da sua atividade, cremos chegar da melhoeinzaa
tal conhecimento através da dissociacdo das partes; [ofgantemente
efetuados, porém, estes esfor¢cos de dissociagdo prodaneéin mui-
tos inconvenientes. O ser vivo pode ser decomposto nos lseusrtos,
mas a partir deles ndo se pode reconstitui-lo e devolvealkvaa. |...]
E por isso que, em todas as épocas, também se manifestou eonhien
ciéncia um impulso para reconhecer as formagdes vivas erquais, de
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apreender as suas partes exteriores tangiveis e visivais, g5 aceitar
como indicios e, assim, dominar de certo modo o todo na iauig...]

Encontramos, por conseguinte, no curso da arte, do saber @éheia,
vérias tentativas para fundar e desenvolver uma doutrinrgy@gostaria-
mos de chamar Morfologial»

Com certeza, essa definicdo da morfologia fica bastantextdbstguase filosofica.
Mas o ponto central esta claramente expresso: as partdsdeng visiveis estdo a
servico de uma compreensao do conjunto. Essa metodolaggest®numa abordagem
qualitativa baseada na fenomenologia.

A descricdo € a primeira etapa para o entendimento de unoobje formacao e
sua evolugdo. Com esse propdsito, os astrbnomos ndo espeaer 0 que eram 0S
objetos difusos e nebulosos do céu para poder descrevdalos.inicio do século XX,
Wolf (1908, num artigo cujo titulo é “Die Klassifizierung der kleinerebélflecken”
(A classificagédo das pequenas nebulosas, “Fleckemmanchas”, “Nebel’= “nevo-
eiro” ou “nebulosa”), descreve e tenta classificar o que aenelva na época de nebu-
losas. A Figurdl.1representa os seus desenhos originais.

Em 1908, o “grande debate” n&o fora fechado; na verdadeaaiéd tinha sido
aberto. Naquela época, ndo se conhecia a natureza fisiabjbbss difusos, e, por-
tanto, a classificagdo de Wolf n&o fazia distingao entreobgestrondmicos diferentes:
galéaxias, aglomerados estelares e nebulosas planefrts esses objetos estao mis-
turados naquela classificagao.

Somente no meio dos anos 1920 Edwin Hubble encerra o “grasioltel, me-
dindo os periodos das estrelas variaveis cefeidas na gal&xiAndrémeda, o que
permitiu calcular precisamente a sua distancia. Dorayaudte havia mais duvidas:
as “nebulosas espirais” eram galaxias semelhantes a Vigad.a@\ partir de entéo,
uma classificacao de galaxias propriamente dita p6de senvidgida. VejaSandage
(1979 para uma ampla historia das classificagdes morfologicgaldeias.

Traducéo de Maria Molder em “Goethe, J. Wmetamorfose das plantasLisboa: Imprensa
Nacional - Casa da Moeda, 1993.
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Figura 1.1: Galéaxias ou nao? Primeira tentativa de classificacdo ddsulosas” por
Wolf (1908.
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Figura 1.2: A sequéncia de Hubble em diapaséo.

Hubble (1926 propde a sua célebre sequéncia de “diapad@nin(g fork em in-
glés) em um artigo chamadxtra-galactic nebulae A ilustragéo publicada no seu
livro, dez anos depoistubble 1939 é reproduzida na Figura2

A sequéncia de Hubble especifica os diferentes tipos:

e As galaxias elipticas, denotadas por “E”, seguido de umnpetr® definindo a

elipticidade;

e As galaxias lenticulares, denotadas por “S0”;

e Separacao em espirais normais, denotadas por “S”, e espaaadas, denota-

das por “SB”;

e As galéxias espirais “Sa” (SBa), com bragos espirais dff@smuito enrolados,

e um bojo grande e luminoso;

e As galéxias espirais “Sb” (SBb), com bracos menos enrolades bojo pe-

gueno e fraco;

e As galaxias espirais “Sc” (SBc), com bragos pouco enrolalfragmentados,

permitindo discernir regides de formagé&o estelar, e um diojda menor e mais
fraco.

A base do sucesso da classificacdo de Hubble € o fato que efgasiza em uma
sequéncia, ou seja, uma lista ordenada. Embora subjetnagquantificacdo intuitiva
pode facilmente ser adotada, usando um unico parameida ideia de uma sequéncia
organizada, as galéxias elipticas e lenticulares séo aesakearly-type(tipo inicial)

e as espirais, diate-type(tipo tardio). Essas denominacdes foram impropriamente
atribuidas, pensando-se que a sequéncia de Hubble eréwaolu
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Mais tarde, na direita da sequéncia de Hubble, dois novos tggam adicionados
porde Vaucouleur§1959:

e As galaxias “Sd” (SBd) ou “Sm”, com bracos espirais muitgfmentados e um
bojo fraco ou inexistente;

e Asgalaxias “Im”, para “irregulares tipo Magalhées”, que passuem estruturas
espirais, mas cujas regioes de formacao estelar parecexspadhadas aleatori-
amente no disco.

De Vaucouleurs introduziu mais uma extenséao a classificaci&wa, com o obje-
tivo de indicar a presenca de um anel interno. A sua desamgifolégica se compde,
entdo, de trés parametros, o primeiro descrevendo os lagoais, 0 segundo para a
barra e o terceiro para o anel. A morfologia tridimensiomatid VVaucouleurs é repre-
sentada na Figurds3e 1.4; imagens publicadas em, respetivamedie)/aucouleurs
(1959 ede Vaucouleurs et a{1964).

Outras descri¢des morfolégicas foram adaptadas, por éegrapVorgan(1959,
van den Bergh(1960ab) ou Hodge (1966. Em seguida, apareceram catalogos de
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80>

Figura 1.4: Vertical corte da imagem precedente, como foi publicadaleraucouleurs
et al.(19649.

galaxias cujo tipo morfolégico foi visualmente determioad®s exemplos mais co-
nhecidos sdo ®Keference Catalogue of Bright Galaxiggimeira, segunda e terceira
versodes e Vaucouleurs et al. 1991976 1964, o Uppsala General Catalogue of
Galaxies(Nilson 1973 ou oRevised Shapley Ames CatalogGendage & Tammann
1980. Outros catalogos séo especialmente dedicados a umalzmsa de galaxias,
como oAtlas of Peculiar GalaxiegArp 1966 ou o Atlas and catalog of interacting
galaxiesVorontsov-Velyamino\(1959 para as galaxias irregulares ou em interacao.
Hoje, dois pontos de vista — quase duas filosofias — se enfiemacomunidade
cientifica, de acordo com as classificacdes morfoldégicaadeptos das classificacbes
visuais e aqueles das classificagcbes automatizadas. Asfickges automaticas se
tornaram possiveis com introducgéo das imagens CCD e a ¢jeagé® do tratamento
computacional. Utiliza-se, as vezes, o termo de morfometira definir os métodos
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de medida da morfologia. Mesmo em trabalhos recentes, igasigues preferem o
método tradicional e fastioso da inspecao visual. A arguagéio dada poiair &
Abraham(2010, que classificaram visualmente mais de 14 000 galaxiagprésen-
tativa de uma certa opiniao:

« Considerable progress has been made in developing tecbsiiipr au-
tomated classification of galaxies. However, the disapogrfact is that,
at present, state-of-the-art automated galaxy classificas only capable
of delivering crude classifications, albeit very quickiyellarge numbers
of classifications delivered by automated techniques haweed highly
useful in their appropriate context, but they are neitheaasurate, nor as
comprehensive, as visual classifications made by a traibsdwer. The
strengths and limitations of present machine-based gatéagsification
techniques should not come as a surprise if one reflects upofatt that
something like half the human brain is devoted to visionlidfis of years
of evolution have refined our brain’s capacity for image @mesing and
analysis to the extent that a well-trained human can clgssifindividual
image more accurately than a computer-based algorithm semeisally
every field of science or industry in which comparisons haenbmade. »

A origem da sequéncia de Hubble foi por muito tempo mal coemmigla. HaA uma
década, estabeleceu-se um consenso cientifico ao redopelacpatral das fusdes na
evolucao galactica. Os tipos morfolégicos hoje observadosresultados da historia
de fusBes passadas entre galaxias. Cada configuracdo aérencotavelmente as fu-
sOes grandesr(ajor merger}, transformam profundamente a morfologia. V@gnson
(2010 ouButa(2011) para recentes revisdes sobre a formagéo e a evolugaoicmlact

1.2 Morfologia e interacao

Galéaxias interativas séo coisas correntemente obsermadaistoria cosmica. A pre-
senca de uma massa vizinha causa perturbacdes graviiacigura modificam signi-
ficativamente a morfologia da galaxia. As interacdes desahmmm um papel capital
na evolucdo galactica e uma das aplicacdes mais comuns wa®Esorfoldgicos
consiste na sua deteccgéo.
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Interacting Galaxies Hubble Space Telescope « ACS/WFC « WFPC2

NASA, ESA, the Hubble Heritage (AURA/STScl)-ESA/Hubble Collaboration, and STScl-PRCO8-16a
A. Evans (University of Virginia, Charlottesville/NRAO/Stony Brook University)

Figura 1.5: Exemplos de galaxias em interacdo. Creditbe Hubble Heritage Project

Interac&o é um termo geral para denominar o encontro de doasnais! — gala-
xias. Fala-se de fusdo quando sdo envolvidas condi¢fes fanamacao de um Unica
galaxia no final. A palavra colisdo €, muitas vezes, mas nd&pise reservada para
situacfes nas quais cada uma das galaxias prossegue o $eliccamespaco.

A Figural.5mostra exemplos de galaxias em interacabldbble Heritage Project
(httpy/heritage.stsci.edu). As galaxias sdrpl48, UGC9618, Arp256, NGC6670,
NGC6240, ES0O593-8, NGC454, UGC8335, NGC6786, NGC17, ESOFNGC6050

Durante a interacao, as estrelas ndo entram em colisdo smdsitas sdo deforma-
das por efeito de maré, gerando a criacdo de pontes e cawsas dstruturas podem
ser detectadas através de medidas morfolGgicas, que atramuwma assinatura da
interacao.

Ao contrario das estrelas, o gas é colisional. As pertudsgdavitacionais in-
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e (YTea, PPN

Figura 1.6: Acima: galaxia dos Ratos (Credito: Adam Blglount Lemmon
SkyCentefUniversity of Arizona). Baixo: simulagdo devomre & Toomrg(1972).

troduzem friccdo no meio interestelar, que se comprime @geca. As nuvens de
gas molecular colapsam, e levam a producdo de uma nova gelagstrelas. A for-
macao estelar é, assim, desencadeada pela fusdo ou iaténdégéction- or merger-
triggered star formatioh

Uma grande parte da nossa compreenséao das interacegcgalpobvém das si-
mulacdes. O trabalho precursor @@omre & Toomrg(1972, embora sendo por pa-
rametros atuais uma simples simulagéo de N-corpos, fanresealtados importantes.
No exemplo da Figura.6, eles tentam modelar a galah#5C4676 chamada de ga-
laxia dos Ratos. As simula¢des mais recentes incluem taglosraponentes de uma
galaxia (estrelas, gasHjas Hi, gas molecular, poeira, matéria escura) em modelos hi-
drodinamicos de particulas suavizadas@othed particle hydrodynam)cassumindo
a lei de Schmidt-Kennicuti{ennicutt 1989 para a formacao estelar. Podemos citar,
como exemplo, a séria de artigos ldetz et al. (2008 2010gb) que estuda a evolu-
cdo da morfologia durante uma fuséo, calculando indice$odgicos nas imagens
simuladas.

Galaxias em interacdo podem ser detectadas por distUrhicsian morfologia.
Contudo, temos que ter cuidado com o fato que a fotometrigpéndiente da geo-
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Spiral Galaxy Pair NGC 3314

sk,

Figura 1.7: NGC3314ndo é um par de galaxias em interacdo, mas duas galaxias na
mesma linha de visadaNGC 3314a(face-on) fica a uma distancia de cerca 35 Mpc, a
frente deNGC 3314Hocalizada a 42 Mpc. Creditdihe Hubble Heritage Project

metria do sistema, pois temos acesso apenas a uma projegfena celeste. As
aparéncias podem enganar: duas galaxias aparentementesipodem estar, na re-
alidade, muito afastadas uma da outra. A Figlrailustra essa problematica com
NGC3314 Esse sistema € formado de duas galaxias espirais sepdeafias8 Mpc,
mas localizadas exatamente na mesma linha de visada. Ralvaeysadores terrestres
gue somos, se assemelham, & primeira vista, a galaxias enagao.

10
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1.3 Motivacéo e objetivos

Neste trabalho, propomo-nos a conduzir um estudo compéetoaifologia quantita-
tiva das galédxias. Examinamos os diferentes métodos dedmeditipo de Hubble,
calculando os indices morfologicos encontrados na litesato parametro de Sérsic,
os indices de concentracdo, de assimetria elutapinesso coeficiente de Gini e o
indice Myo. Analisamos os diferentes processos de calculo e a edtadsliestatistica
dos indices. Definimos também dois novos indices morfob@ggspecialmente dedi-
cados a galaxias com alta taxa de formacéo estelar, a fim uttaesém especial, as
galaxias em interacdo. O primeiro é o indice de anelipti@dgue avalia a deforma-
céo da isofota externa de uma galéaxia; o segundo € o indicewdelgcdo que mede a
distribuicdo das regides de formacao estelar.

Pretendemos avaliar as correlacdes dos indices entrersi@ equéncia de Hubble,
assim como a capacidade dos indices em separar as galaxi@as o seu tipo. Com
esses resultados, podemos apresentar métodos de clagdssicatomaticas de gala-
xias e investigar a sua eficiéncia.

Definindo um indicador morfologico para detectar galaxiasrgeracao, procura-
mos analisar as propriedades fisicas das galaxias inasatispecialmente a localiza-
cao das regifes de formacao estelar, tal como avaliadarmqbt®ide granulacdo. Isso
nos permite caracterizar a formacéao estelar durante aeuliés fases da interacéo.

Finalmente, estudamos a metalicidade e o enriquecimenteetilicidade para as
galaxiadate-type para destacar o comportamento distinto de uma amostrdaeaga
Hi e do de uma amostra de galaxias com alta taxa de formacaarestel

11
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Capitulo 2

Dados e processamento preliminar de
Imagem

2.1 Catalogos

Com a finalidade de conduzir os diferentes trabalhos desta eedependendo dos
objetivos, estudamos galaxias provenientes de variosogatss Cuntudo, todas as
amostras séo derivadas 8toban Digital Sky Survey SDSS (Stoughton et al. 20G2
York et al. 2000.

Para os estudos morfolégicos (Capitube 4), usamos o catalogo deukugita
et al.(2007), que contém 2253 galaxias, cujos tipos morfologicos fodaterminados
para cada uma delas visualmente pelos autores do artigo.

Em relagcdo ao estudo sobre as galaxias em interacdo (@epitdesenvolvemos
primeiramente o nosso método sobre esse catalogo, antesptieaymos a dois cata-
logos de galaxiasid O catalogo dékniazev et al(2004) e o catalogo dézotov et al.
(2006. Os dois juntos contém mais de 900 galaxias, mas varias sétade tamanho
angular pequeno demais para conseguir realizar fotonsefperficial.

O estudo de metalicidade das galaxias(Bapitulo6) € um trabalho puramente
espectroscépico. Assim, ndo ha utilizacdo de imagens mesta O catdlogo de
Westera et a2012 resulta de critérios restritos aplicados sobre as linkasaissao.

*httpy/www.sdss.org (site geral)
httpy/cas.sdss.org (Skyserver)

13
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P W

Figura 2.1: Esquerda: O telescopio do SDSS (Crédito: David Kirkby).eibdar. As 30
cameras CCD do SDSS. Cada uma das seis linhas fotografa straanid céu nas cinco
bandas, da esquerda para diregfaz, u, i er (Crédito: SDSS).

Todos os espectros do SDSS foram submetidos aos critérgeded#io produzindo um
catalogo final de 712 galaxiasiH

2.1.1 OSloan Digital Sky Survey

O SDSS é um levantamento celeste cujas duas principaisftases finalizadas em
2008 com dData Release # DR7 (Abazajian et al. 2009 Ele contém um catélogo
de imagens de cerca de 357 milhdes de objetos fotométricapue@ chamado de
objeto fotométrico ndo corresponde sempre a um objet@fitat como uma galaxia
ou uma estrela, podendo causar uma certa ambiguidade gjazs2.1]).

Localizado no Observatério do Apache Point, no deserto deoNWéxico, nos
Estados Unidos, o telescopio de 2.5 m (Figowh esquerda) cartografou o céu em um
angulo sélido de 11 663 graus quadrados, o que correspondiasa §5% da esfera
celeste. Um conjunto de 30 cameras CCD (Fig2uh direita), dispostas em seis
linhas, fotografa simultaneamente seis listgtsije9 do céu em cinco bandas, g,

r, i, z, cujas propriedades sao resumidas na TabdlaEm condi¢des de observacao

20s novos resultados do DR8ifara et al. 201).fazem parte de uma nova fase do projeto, cha-
mada de SDSS-IlIKisenstein et al. 20)1lque tem como objetivos a busca de planetas extrassolares,
0 mapeamento da distribui¢cdo espacial da matéria do univessim como a obtencéo de espectros de
estrelas da Via Lactea.

14
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2.1 Catalogos

Tabela 2.1: Bandas do SDSS.

Banda Cor Amedio  Mmax Observacéo
u ultravioletaproximo ~ 3551 A 22.0
g azul/ verde 4686 A 22.2 ContémgiHy e Hs paraz=0.
r vermelho 6165A 22.2 Contémdaraz=0.

[ infravermelho proximo 7481 A 21.3
z infravermelho proximo 8931 A 20.5

normais, e com tempo de exposicao de 53.9 segundos, as otEgEtingidasiyax
séo indicadas na pendultima coluna.

As CCDs tém uma resolucao angular de 0.30&&l. As imagens assim produzi-
das tém 2048 pixeis por 1489 pixeis, ou seja, 1X9B3’.

O SDSS é também um levantamento espectroscopico, e 0 DRéhtont total de
mais de 1.6 milhdo de espectros, sendo 930 000 de galaxia€i02de quasares e
460 000 de estrelas. Eles cobrem os comprimentos de ondasg8a0 e 9200 A, com
uma resolucad/AA de 1800 a 2200.

Toda noite, o0 SDSS produzia 200 GB de dados.

2.1.2 O catalogo morfologico de Fukugita

O catélogo de Fukugitd-(kugita et al. 200)/é composto de todas as galaxias mais lu-
minosas do que a magnitude=16, encontrando-se numa faixa do céu entré 445236’
de ascenséo reta-€.26°<§<1.26° de declinagdo. Isso representa 2253 galaxias (para
2275 objetos fotométricos), com 1866 espectros regisstadevido aos seus bri-
Ihos aparentes elevados, pode-se dizer que as galaxiagiicaniverso proximo com
redshiftmeédio dezeqyi;=0.056 € maximo de,,,=0.166. As distribuicbes das magni-
tudes e dosedshiftsdo catadlogo de Fukugita sdo representadas pelos histogdana
Figura2.3

Fukugita et al(2007) seguem uma abordagem tradicional para determinar as mor-
fologias das galaxias do seu catalogo: a classificacaolvi€upo morfologico foi
determinado através de inspecao visual das imagens mondkcas na bandg por
cada um dos trés primeiros autores do artigo (Masataka Rak@samu Nakamura

15



2. DADOS E PROCESSAMENTO PRELIMINAR DE IMAGEM

1000 E 250 — - 7

200 T

—_

(=3

(=]
T
1

100 T

50 N
1F .
0
T — 1

10 11 12 13 14 15 16 0.00 0.05 0.10 0.15
z

—_

[=]
T
1

Numero de galdxias
Numero de galxias

Figura 2.2: Histogramas das magnitudes na bandasquerda) e dogdshifts(direita)
para o catdlogo morfoldgico de Fukugita.

Tabela 2.2: Tipos morfolégicos no catalogo de Fukugita.

Tipode Hubble] E | SO | Sa | Sb | Sc | Sd | Im | N&o classificada
O(1|2|3|4|5]|6 -1
05 15 25 35 45 55

T

e Sadanori Okamura) independentemente. O valor final é aamé&dibndada das ins-
pecbes para 0 numero semi-inteiro mais proximo. Baseamdmblubble Atlas of
GalaxiegSandage 199Du noReference Catalogue of Bright Galaxige Vaucouleurs
et al. 19911964, a classificacao € definida através do tipo de Hubble por uoodn
parametrdl’, comforme a tabeld.2

N&o ha indicacdo de barra. “Im” significa “Irregular, tipo §gdhdes”; ndHubble
Atlas e noReference Catalogue of Bright Galaxiessas galaxias sdo denominadas
como “Irr I” para “Irregular, tipo 1”. Outra diferenca noték o Hubble Atlasao inclui
a classe “Sd”. O valom=-1 foi atribuido para as galaxias que nao se encaixam na
sequéncia habitual de Hubble. Elas séo galaxias pecyliatesatuantes ou resultantes
de uma recente fusgmo Hubble Atlase noReference Catalogue of Bright Galaxjes

30s autores escreverfilfe assign T=—1 when we are unable to classify a galaxy into a conventio-
nal Hubble type”
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Figura 2.3: Histograma dos tipos morfoldgicos para o catalogo morfolégico de
Fukugita.

elas sdo chamadas de “Irr 11" e de “amorfas” 8andage & Brucat(1979. O catalogo

de Fukugita contém 33 galaxias cdm—1.

A distribuicdo do tipo morfolégico é representada na Figiia Considerando
as galaxias elipticas e lenticularés=0—1) comoearly-typee as galaxias espirais e
irregulares tipo Magalhde3 £1.5—-6) comdate-type o catalogo consiste em 921 ga-
laxiasearly-type(41.1%) e 131 %te-type(58.9%). Os diferentes subtipos tradicionais
de espirais (Sa, Sb e Sc) estédo presentes em numeros egigisalem contrapartida,

as galaxias Sd e Im sdo bem menos numerosas.

Fukugita et al(2007) identificaram 30 galaxias interatuantes. Elas sdo freguen
mente de um tipo indeterminadd£-1), mas as vezes também de um tipo de Hubble.
No entanto, interacfes gravitacionais entre galaxias @asompanhadas sempre de
assinaturas fotométricas claras, de tal maneira que oleconento visual de gala-
xias em interacdo pode ser uma tarefa ardua. Certas gat@xiagleradas como em

interacdo pelos autores nédo parecem sé-lo para nés; earigé-v

4Tentamos ilustrar essa subjetividade nas Figuras 10 e 1ttigo do Capituldb.
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2.1.3 Os catalogos de galaxiasiH

Além do catalogo morfoldgico, catalogos de galaxiassBo usados em estudos espe-
cificos: os catalogos de Kniazdvr(iazev et al. 200)le Izotov (zotov et al. 200pséo
utilizados na analise das interacdes e da formacao es@dait(lo5), e o catalogo
de Westera et al(2012 foi criado para o estudo das metalicidades das galaxias H
(Capitulo6).

O catalogo de Kniazev, derivado do DR1 do SDSS, € nomeado 86t SDSS
Hu galaxies with Oxygen abundances Catglobjele ha 624 alvos espectroscépicos
em 612 galaxias diferentes. Para determinar as abundétec@sgénio, € empregado
0 método padrao de temperatura eletrénidae( 1984).

O catalogo de Kniazev é selecionado seguindo trés critérios

e Uma de trés condicdes das larguras equivalentes das liehBalther € cum-

prida: EW(Hy) > 6 A || EW(HB) > 20 A|| EW(Ha) > 50 A,;
e As galaxias ndo sdo AGNs (conforme o diagrama BPT);
e A abundéancia de oxigénio é determinada com uma pregi<ia dex.

O catalogo de Izotov contém 309 espectros do DR3 do SDSS. ésdahcias
ibnicas deN, O, Ne S, ClI, Ar, assim como d&e, foram determinadas pelo método
tradicional da temperatura eletronica e modelos recertéstoionizagao.

Os critérios de selecéo para o catalogo de Izotov séo:

A linha de emissao [@] 14363 A é detectada acima do nivel dedo ruido;
Os espectros de Seyfert 2 foram excluidos por inspecaolyvisua

Alinha Hg é forte: F(HB) > 10 ** erg st cm?;

S&o excluidas as galaxias com, simultaneamente,

[Omi] 214959HB < 0.7 e

[Ou] A3727HB > 1.0.

O catalogo de Westera contém 712 galaxias do DR7 do SDSS. taiciiades do
gas foram determinada por 11 métodos diferentes, baseandi@zées de linhas fortes
como indicadores de abundancia. O método que usa o paréReile Pagel et al.
(1979 com a calibragéo deilyugin & Thuan(2005 mostra os melhores resultados.
As massas parciais e as metalicidades das populacbesesfelam calculadas por
sintese de populacgéo.

O catalogo de Westera € construido a partir dos seguintésaside selecéo:
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Os espectros sem a regi&io da linha][@3727A sdo descartados; isso exclui as

galaxias comredshiftmenor do que 0.033;
A raz&o sinal-ruido na regido da linhaifot3727A ¢ alta: 8\ 3707 > 2.8;
As galaxias tém linhas de emissao fortes em altos niveisad&esio:

Iog(%&) > 0.2 ; e, simultaneamente,
log(fL) < -0.5;

Ha

As galaxias nao sdao AGNs (conforme o diagrama BPT).

2.2 Reducao dos dados fotométricos

Para calcular adequadamente as grandezas fotométrigasiadsente os indices mor-
foldgicos, precisamos de imagens bem preparadas. Todaalos due usamos vém
do SDSS e séo, em parte, ja reduzidos. Contudo, é necessdz@spar as imagens
das galaxias para tornar possivel a fotometria superfldiehlmente, a galaxia fica no
centro da imagem, que deve ser de tamanho grande o suficaategnter a galaxia
na sua totalidade e um pouco de céu, necessario para a catibporém nao muito
grande para minimizar o tempo computacional. Para mangoyeontrole durante
todas as etapas do processamento, decidimos nao usarcsexgariin & Arnouts
1999, IRAF (Tody 1993 ou EFIGI Balllard et al. 200 mas, sim, desenvolver 0s
Nossos proprios métodos. Todos os programas sao escritti3lefinteractive Data
Language.

2.2.1 Os objetos fotométricos do SDSS

O Sloan Digital Sky Survey SDSS Gtoughton et al. 2002vork et al. 2000 € um
levantamento, o que quer dizer que todas as noites o teledodpgrafa uma parte
diferente da esfera celeste. fipeline fotométrico (upton et al. 200)L analisa as
imagens CCD e produz uma grande quantidade de dados. Umeadparalgoritmos
tem o papel de detectar as diferentes fontes de luz e de “siesenri’ aquelas que se
sobrepdem: é deblender

Pelodeblenderé elaborado um catalogo dos objetos fotométricos e também um
atlas desses objetos para cada imagem do campo. Esse achhan@do dé€pAtlas
(fp paraframe pipeling, se apresenta, entdo, como um quebra-cabeca de pequenas
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« 3

Figura 2.4: Fukugita0048e FukugitaO049como aparecem nos arquivégAtlas do
SDSS.

imagens cuja soma é aimagem do campo original. No inicio dsawabalho, pensa-
vamos em usar essas imagens, ja separadas, sem a presdnjetode/zinhos, ja que
as galaxias sdo muito mais faceis de manipular. No entagtodocontramos galéxias
“estranhas”.

A Figura 2.4 ilustra um exemplo de duas imagens do catalogo morfolégéco d
Fukugita Fukugita et al. 200) FukugitaO048mostra claramente um buraco, assim
como um corte subito na sua parte inferibukugita004%ambém mostra essas mes-
mas curiosidades, mas na parte superior. Com certeza,tefai@s computacionais.

Um controle rapido nos dados do catalogd-dé&ugitaprova que as duas galaxias
estao localizadas muito proximas uma da outra, pelo merdssdes suas ascensdes
retas e declinacbes. Apesar dishift desconhecido, pois ndo possuem espectro,
pode-se concluir queukugita004& Fukugita004%4ao vizinhas, e até mesmo que sao
uma Unica galaxia. No entanto, os tipos morfoldgicos aittlibsl as duas galaxias sao
diferentes, embora proximo$.ukugita0048&: classificada como uma galaxia espiral
Sc (T=4), eFukugita0043como uma espiral intermediaria entre Sb e Se3’b).

ID SDSS-ID RADeg DEDeg T Rmag Z

I I | I | |
48 0756-5-44-0207-0041 146.80497 0.66636 4.0 14.99 0.0000
49 0756-5-44-0207-0040 146.80823 0.66475 3.5 15.07 0.0000
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Figura 2.5: A imagem original da galaxia (esquerda) € separada em qolgjgtns pelo
deblenderdo SDSS. A classificagcdo automatica do SDSS identifica opdaigiros como
estrelas e os dois Ultimos como galaxias.

Quando buscamos todos os objetos fotomeétricos proximeasgekias semigala-
xias, encontramos mais duas fontes classificadas coméasstfeFigura2.5 mostra
como a galéxia original (primeira imagem a esquerda) € adpam quatro elemen-
tos. De fato, o algoritmo do SDSS realiza uma classificacémnatica rudimentar,
baseada no perfil de luz, para separar 0os objetos em estrgddéxéas. O bojo e um
aglomerado gigante sao catalogados como estrelas (seguedzira imagens), e as
partes esquerda e direita do disco realmente como galéxiagd e quinta imagens).

Na verdade, essa separacao excessiva dos objetos é desejadepAtlas é sO
um produto intermediario do processamento. E, portanttas ado pode e ndo deve
ser usado. Sucintamente, veremos compgelinefotométrico do SDSS trabalha.

e Os objetos muito luminosos séo identificados por uma prantEteccao m, <17.5
(cerca 200- acima do ruido do céu).

¢ A fim de reduzir o ruido, aimagem é suavizada.

e Durante uma segunda deteccéo, todos os objetos acimaeid bima das cinco
bandas sao catalogadosfiitlas; isso corresponde, por exemplo, a uma mag-
nitude limite detectada dey ~ 23.

e Os objetos com picos multiplos séo dissociados: 0 pico magimarcado como
parent, € 0S outros picos conthildren.
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Figura 2.6: Aregido da galaxia considerada, conforme SDSS. Todos etstptométri-
cos detectados estéo circulados em azul. A linha verderodot#os os objetoshildren
de um mesmearent.

e Baseado em métodos estatisticodeblenderdecide se os objetos fotométricos
ao redor de unparent sdo uma parte dele ou nao.

Cada objeto fotométrico detectado durante esse processalégado nos arquivos
do SDSS, desconhecendo-se a sua natureza exata. O pdotoecnitais problematico
€ a Ultima etapa: como atribuir diferentes fontes de luz a Gniga galaxia? Como
saber certamente se um pico luminoso, ao estar dentro desom gilactico, € um
aglomerado estelar, uma estrela do campo ou mesmo um qealsardd? Distinguir
visualmente a natureza fisica dos objetos € uma tarefa dmdit@, ainda mais em um
processo automatizado.

Os objetog~ukugita0048e Fukugita0049sao etiquetados comchildren, e 0s
algoritmos do SDSS detectam 21 outros irmaos. A FiguBamostra a regido da
galaxia considerada, a esquerda, com uma estrela muitamté@ a direita. Todos
os objetos fotométricos detectados pelo SDSS estéo irafigaok um circulo azul.
As linhas verdes cercam todos os objetos de uma mesma faouilseja, que tém o
mesmoparent. Assim, odeblenderdo SDSS entende a galaxia, a estrela vizinha e
varias outras fontes de luz como um mesmo e Unico objetmfiflbjetoparent é
a estrela brilhante.

Esse exemplo ilustra a complexidade de trabalhar com mose®mpletamente
automatizados, bem como a dificuldade de se usar grandésgoatélo SDSS. Antes
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de comecar a reducéo dos dados, a escolha dos objetos det@miviabilidade do
estudo.

Quando foi percebido o problema das duas “semigalaxias’eesmos para o Prof.
Masataka Fukugita, da Universidade de Toquio, que nos meispo

Dear Dr Curty(sic!)

Thank you very much for your mail. Indeed, 48 and 49 are theesam
galaxy. I know that this happens very often in the originatoicalalogue,
and we have checked undeblended images for each galaxytseedrdo
not double count galaxies. It seems that what you pointedisatliie one
escaped from our rejections. Thank you very much for pairdin this.

Since this kind of tests are all eye-based inspections irbggmage, the
result may not be completely error free even if we did cheakesareful
as possible. | appreciate your check and informing us.

Yours sincerely,

Masataka Fukugita

Além da abordagem puramente fotométrica, as amostras deiagmHr séo se-
lecionadas por critérios espectroscopicos. A identifica® um espectro como um
objeto fotométrico se revela as vezes problemética. Aorootdr-se com todas essas
dificuldades, decidimos trabalhar sobre as imagens do calo®DSS e, em con-
sequéncia do que é exposto acima, ndo usar as segmentagpest@s pelo SDSS.
Desenvolvemos, entdo, a nossa propria metodologia panegises a reducdo dos
dados fotométricos.

Nos catalogos de Fukugit&fkugita et al. 200)/e de Kniazev Kniazev et al.
2009), as referéncias dos objetos fotométricos séo forneci@asatalogo de Izotov
(Izotov et al. 200p contém so as referéncias dos alvos espectroscopicos) test
mos que achar as referéncias fotométricas com o prograndedgficacdo cruzada
(crossID), na pagina web do SDSS. A identificacdo fotométrica de t@dosbjetos
detectados pelo SDSS é composta por cinco nimetes:rerun, camcol, field e
obj. Esses numeros descrevem varios arquivos, inclusive ggimale campo (arqui-
vos £pC, paraphotometric pipeline corrected framesAs imagens de campo, com o
biasja subtraido e divididas pelftat field tém uma dimensao de 2048 x 1489 pixeis,
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P )
4 ¢

Figura 2.7: Imagem do campdpC-000752-g4-0284. A galaxiaFukugitall30é ex-
traida cortando um quadrado comp§;o de lado.

com uma escala de 0.39pIxel. Essas imagens nao sao fotometricamente calibradas,
mas as informacgdes necessarias (tempo de exposicao (83@€)7 massa de ar, ponto
zero e coeficiente de extingdo) ficam nos arquinsisield (ts paratarget selectioh

Um exemplo de imagem de campo do SDSS esta na Fiydra

Os arquivostsObj sdo os catalogos dos objetos fotométricos. Varias grandeza
foram calculadas pelo SDSS, dentre elas o raio de Petrosign(Petrosian 1976
Este foi computado pelo SDSS para todos os objetos fotausfrtambém para as
estrelas. Usamos esse raio de Petrosian para cortar asnsmageampo ardeyo a0
redor da galaxia.

A imagem assim obtida (Figua8), cortando simplesmente a imagem do campo,
ndo é adequada para fotometria superficial. Os objetosigsiras a galaxia, tipica-
mente as estrelas do campo, podem atrapalhar consideemtelas medidas. A pro-
xima etapa da reducéo dos dados consiste, portanto, enoselea galaxia desejada
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Figura 2.8: A galaxiaFukugital130na banda.

e apagar todos os outros picos de luz.

2.2.2 Limpeza das imagens

Limpamos as imagens para evitar que estrelas ou outro®slgstrangeiros a galaxia
atrapalhem as medidas. Os objetos sé@o detectados por wmecorintensidade, ou
seja, sao identificados como picos luminosos acima de um Nmliar (threshold em
inglés). O valor dahresholdé determinado a partir do histograma da imagem. Como
a maioria dos pixeis fazem parte do céu, o histograma cazcteruido da imagem.

O ruido gerado em um detector CCD segue uma distribuicdoidsd?o Para uma
variavel aleatérik, a densidade de probabilidade da lei de Poisson é dada por:

/lk
p(k) = e R (2.1)
ondeA é o parametro da lei de Poisson.
A distribuicéo de Poisson € uma lei de probabilidade diacmi seja, definida para
valores inteiros e positivok (€ N). O parametral > 0 descreve ao mesmo tempo o

valor central, dado pela médiae a dispersdo, dada pela varianefa Assim, temos:

k=o2=A (2.2)

Para um tratamento matematico mais adequado, € possamdlest lei de Poisson
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sobre todo o conjuntl, usando a funcdo gama de Euler

7 e
e —  Sex> X,
p(x) = (X=X +1) %0 (2.3)

0 senao.

(Para ver um exemplo dessa funcéo, vide a curva vermelhaydeal2i.9.)

O parametro complementag quantifica o deslocamento da fungcéo, quando uma
constante for adicionada ou subtraida a variavel congldeido caso de umaimagem
astrondémicay, descreve o nivel do céu, de tal maneira que a média se toraaAul
medida quel aumenta, a funcdo de Poisson toma o aspecto de uma curvaods sin
para grandes valores detende para a distribuicdo normal. No entanto, fica ligeira-
mente assimétrica, o que tem como consequéncia que o maaifangho — que é, por
definicdo, a moda da distribuicdo — € um pouco menor que a média distribuicdo
poissoniana, tal como dada pela equaZ@ptem as seguintes propriedades:

X=A-X (2.4)
Modax) = 1 — Xy —1/2

Para definir o valor dthreshold a funcéo de Poisson continua é ajustada ao histo-
grama, como é feito na FiguBa9: o histograma da imagem é a linha preta e o ajuste,
a vermelha. A moda da distribuicéo € escolhida cdinneshold

Um ajuste do histograma € um método robusto para achar umapbogsimacéao
do nivel do céu e do ruido. Para ilustrar isso, o histogramandgedaco do céu,
normalizado para 0 mesmo numero de pixeis, € plotado em nm#&igura2.9. O
ajuste da funcéo de Poisson fornece tmesholdligeiramente menor que o prece-
dente, mostrando que a presenca de um objeto, mesmo grandejta influéncia
limitada.

O thresholdassim determinado é aplicado sobre a imagem original, orpama
imagem binaria, chamada de mascara: pixeis maiorestiestholdassumem o valor
1, os menores, 0. Como o valor tlmesholdé muito préximo do valor do céu, sem
suavizacaopreliminar, a imagem binaria € completamente ruidosa. ®ameentar a

5A suavizagdosmoothingem inglés, é uma convolugdo por uma funk@melpositiva, simétrica e
normalizada.
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Figura 2.9: Histograma da ImagerR.8 (linha preta) e o ajuste por uma lei de Poisson
(linha vermelha). O méaximo da curva determinéhteshold O histograma preenchido
em cinza é o do céu, normalizado com 0 mesmo nuamero de pixeis.

razao sinal-ruido, dois operadores morfoldgicos saoagdis consecutivamente, uma
erosdo seguida de uma dilatagdo. Os elementos estrutsisgittgpequenos, dex33

pixeis:
010
elementodeerosédo| 1 1 1
010
111
elemento de dilatagde| 1 1 1
111

Essas operacdes sdo semelhantes a uma convolugdo. A etakfiosapixeis que
ndo estéo cercados de quatro pixeis vizinhos de valor 1 |atagdio restaura os pixeis
perdidos em torno das estruturas sobreviventes. A prinmaggem da Figur2.10é
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Figura 2.10: Na esquerda, a imagem binaria da Figlr& pixeis maiores que th-
resholdestdo em branco, menores em preto. No meio, a mesma imagera episao e a
dilatacdo. Na direita, a mascara conserva apenas o objgralce

a galaxiaFukugital130ap6s othreshold A segunda é a imagem depois da eroséo-
dilatacdo. Na ultima, apenas o objeto central € conservaddaracos sédo preenchi-
dos. Esta serve de mascara para a galaxia.

Para afinar a deteccao dos objetos ou o limite da galaxiadimtimos um parame-
tro livre para a determinacéao tlareshold O parametro livre é definido como a fracéo
do pico da fungéo de Poisson, como indicado na Figut& o thresholdé dado pela
intensidade onde a funcéo de Poisson cruza o parametro lvnevalor negativo do
parametro significa que consideramos a parte crescenteckaofu

Trés exemplos de mascaras para a gal&xikugital130sdo representados na
Figura2.12 O mais amplo, obviamente grande demais e incluindo vatpstas
externos, foi obtido com o valor do parametro livre de -0.5mAscara do meio foi
obtida com o valor padréo de 1, quer dizer que € a mesma magsaa Ultima da
Figura2.10 A menor mascara resulta de um parametro de 0.1 que fornezendis
cara muito pequena, pois nao contém a parte externa doslasgais.

Tendo as ferramentas adequadas para criar mapas de seginearta a precisao
desejada, podemos definir um procedimento de limpeza dagmaompletamente
automatizado. A mascara da galaxia € determinada por unejparhresholdda
maneira descrita acima. Dentro da mascara, nada é modifidaala da mascara,
0s objetos sdo detectados com um othreshold Estas duas etapas sao realizadas em
simultaneo sobre as cinco bandiag, r, i ez, de tal maneira que um s6 pixel detectado
em uma s6 banda basta para definir um objeto. As regides dammatgibuidas aos
objetos detectados sdo ampliadas proporcionalmente teseashos. Os pixeis dessas
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Figura 2.11: Fung&o de Poisson com o parametro livre que define o valthrdshold

Figura 2.12: A galaxiaFukugital130com os contornos das trés mascaras resultantes dos
trésthresholdsda Figura2.11; o mais baixo (-8.44) é o mais externo.
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regifes sdo substituidos por pixeis aleatérios cuja blisgdo de Poisson foi ajustada
no histograma do céu.
O processo é repetido trés vezes com valores diferentes par@metro livre:

Primeira limpezagalaxylevel=-0.7, starslevel=.5
Segunda limpezajalaxylevel=-0.8, starslevel=.4
Terceira limpezaigalaxylevel= 1.0, starslevel=.01

A medida que a mascara da galaxia se torna menor, o critérie@ecio dos
objetos fica mais restritivo. 1Sso para evitar que a partereatda galaxia, com um
baixo brilho superficial, seja sistematicamente subsiitpr outros pixeis.

A Figura 2.13 mostra o procedimento de limpeza para a gal&xikugitall30
etapa por etapa. Na coluna da direita, a area da imagemid#ibwyalaxia esta de-
senhada mais clara e os objetos detectados estédo circuli@os segunda limpeza,
poucos objetos sdo detectados, e todos sdo pequenos. dleaténepeza, ndo € de-
tectado mais nenhum objeto. Na ultima linha, a imagem limpgquela sobre a qual
todas as grandezas fotométricas e morfolégicas serdo tadgsu A direita, estéo
desenhados todos os objetos apagados durante o proceamliment

Sendo o procedimento de limpeza inteiramente automatiZaplossivel que apa-
recam alguns erros em cada uma das diferentes etapas. kculpgrpodem aparecer
absurdos quando a galaxia ndo se encontra no centro da incagssrha, na imagem,
um objeto maior do que a prépria galaxia. Além disso, o problele sobreposicao
nao é resolvido quando o objeto estrangeiro se encontreodantnascara da galaxia.
Mas, mesmo assim, na grande maioria dos casos, o resultéidpeaa é satisfatorio.
Por comparacao, o mapa de segmentacéao fornecido pelo SEa&Hante ao nosso
(Figura2.14).

Decidimos ndo mexer em nada dentro da mascara da galaxiapdds ter con-
sequéncias drasticas quando ha realmente uma estrelant&rprplano no meio da
galaxia, mas evita também que sejam apagadas partes oungsmpertencentes a
galaxia, como bracos espirais, aglomerados gigantes odesebti. Além disso, €
muito dificil discernir uma estrela do campo com baixa lupsidade de um elemento
da galaxia, uma regidoiki por exemplo. Portanto, preferimos deixar as galaxias tais
como estdo ao final do procedimento de limpeza, consciertegi€l a presenca de
uma estrela em algumas imagens pode falsear as medidasfota®.
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Figura 2.13: Procedimento completo de limpeza das imagens, exemplo com
Fukugital130 Na ultima linha, a imagem limpa e todos os objetos removidos
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Figura 2.14: Mapa de segmentacédo computado pelo SDSS (esquerda) e queale-
corre do nosso procedimento de limpeza (direita).

-1 -z i-z

.*' - L . .8

Figura 2.15: Imagem enr-i, r-z, i-z da galaxiaFukugital130

Contudo, podemos sugerir umas ideias como pistas para raethaeteccao de
estrelas sobrepostas a uma galaxia. O método usual patdicderestrelas é usar
o perfil de luminosidade. Mas dificilmente € aplicavel pararénciar estrelas de
regides Hi, pois pequenos objetos tém, todos, 0 mesmo perfil, o da Rkt Epread
function).

Poderiamos, entdo, usar cores, trabalhando sobre imalgiedasopela diferenca
de dois filtros. As estrelas do campo séo frequentementas/elliermelhas, enquanto
as regides h séo azuis. Uma imagem construida pela subtracdo de bardasiivas
e infravermelhas amplifica as estrelas e atenua os braciogigspomo pode ser visto
na Figura2.15

No entanto, a cor ndo é uma panaceia! Uma es¢@lly-type mais quente, seria
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2.2 Reducao dos dados fotométricos

dificil de detectar “em cima” de uma galéxate-type e vice-versa. Uma estrela fria
poderia ser confundida com um aglomerado estelar.

O nosso método de limpeza de imagem é adaptado para a gramt@amas ga-
laxias estudadas em nossos catalogos. Mas certas galindasfigam “poluidas”
por estrelas do campo ou galaxias vizinhas. Alguns exengadem ser vistos nas
Figuras 6 e 11 do Capitu

2.2.3 Subtracéo do céeu

Uma ultima operacéo é indispensavel antes de iniciar asdagdd nivel do céu deve
ser subtraido da imagem. A subtracdo do céu € uma fase muyitstante, porque se
nao for realizada com precisao, ele ainda contribui com @feutodas as medidas de
intensidades sdo sobrevalorizadas.

Para cumprir a subtracéo do céu, uma fungéo do primeiro greseja, um plano,
€ ajustada as intensidades dos pixeis do céu. O ponto deécadelecdo da &rea apro-
priada para evitar incluir no céu uma parte do fluxo externgadaxia. Efetivamente,
as galaxias elipticas, seguindo a lei de de Vaucouleurgsgiazialmente muito esten-
didas e uma fracéo significante do fluxo poderia ser atribaddeéu. Isso teria como
consequéncia a subtracdo de um nivel de céu elevado derpasseselmente, medir
fluxos integrados negativbs

A fim de evitar isso, € intencionalmente escolhida uma mastergalaxia muito
grande. Primeiro, uma mascara € determinada pothuesholdcom um parametro
livre galaxylevel=-0.7, 0 que corresponde mais ou menos a primeira mascara do
procedimento de limpeza, no canto superior direito da Bigut3 Em seguida, ela é
dilatada por um elemento circular de raio proporcional atataho da mascara.

O processo de subtracdo do céu é resumido na Fijlifa Devido a necessidade
de uma representacao sobria e entendivel, o problema Inigiomal foi simplificado
em uma dimenséo: é desenhado somente um corte da imagengaalmeixo X e
passando pelo centro galactico. A galaxia se encontra era,@o céu em preto, com
as retas verticais mostrando os limites das méscaras. Areateelha é o resultado

6Corolario: pode-se encontrar certas situagbes muito daeségeis, como curvas de crescimento
decrescentes ou raios galacticos negativos ou mesmo iénaxgh
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Figura 2.16: Corte ao longo do eixo X da galaxiaukugital130 A linha cinza corres-
ponde aos pixeis da galaxia, enquanto a preta correspordel aAs retas verticais sdo 0s
limites da méscara da galéxia apos (linha continua) e dlinies (racejada) a dilatagcdo. A
linha vermelha é o nivel do céu, resultante de um ajusterlofeeaurva preta. A inclinagao
do céu é exagerada para maior clareza.
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2.3 Abertura

de uma regressao linear maltipla que inclui apenas os pixeéu. E essa fungéo
vermelha que é subtraida da imagem.

Concluindo, o nosso procedimento completo de reducéo dissdanvolve as se-
guintes etapas: a extracdo das galaxias a partir das imdger@npo, a limpeza das
imagens e a subtracdo do céu. Essas trés operacdes foraatlaplsobre todas as ga-
laxias entrando nos estudos morfolégicos, ou seja, agdetasatalogos de Fukugita,
Kniazev e Izotov. Todos 0s processos sao inteiramente atitados. Os parametros
livres de entrada dos diferentes procedimentos compuiaisisdo sempre determina-
dos de maneira autbnoma, consoante as propriedades danmage

Sem controle visual sistematico, custoso para mais de 38@&igs, temos que
aceitar o risco de encontrar alguns dados mal reduzidoscdPseguinte, devemos
prestar atencédo, em nossas analises estatisticas, agaresgemedidas inconsistentes
criando possiveis pontos divergentes.

2.3 Abertura

As galaxias ndo sao fontes pontuais. Precisa-se definis gireeis da imagem sdo
atribuidos a galaxia, e quais ao céu. Essa etapa é crucigligotodas as medidas
fotométricas serdo computadas dentro da abertura. Umtuedbenal definida pode
introduzir um viés. Se a abertura for pequena demais, oslloélseréo realizados
somente na area interna da galaxia, mas se a abertura folegtamais, uma porcao
importante do céu sera considerada como parte da galaxialn@&ate, executa-se 0s
seguintes passos para criar uma mascara adequada:

1. Deteccao da galaxia e primeira estimativa da mascararpimdo dahreshold

2. Nessa primeira mascara, calculo do centro de luz (monderpomeira ordem).

3. Nessa primeira mascara, calculo da elipse que melhamr¥asz galaxia (a partir
do momento de segunda ordem).

4. Com aberturas elipticas, célculo de um raio caractesistal como o raio de
Kron ou o raio de Petrosian

5. Determinag&o da mascara final baseada no raio caracterist

’E claro que é possivel calcular o raio carateristico usabduwras circulares mas, obviamente, se
perde em preciséo, sobretudo para as galé@&dgs-on
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O raio caracteristico deve ser definido de maneira intrindeg@laxia, sem referén-
cia ao ruido na imagem. E a Gnica maneira aceitavel de defironteira da galaxia,
porque ela é pouco influenciada pelas condi¢cdes de observdealmente indepen-
dente delas.

2.3.1 Aproximac¢do com unmthreshold

A abertura mais facil e mais intuitiva € aquela definida poaumascara baseada em
um threshold Tipicamente, se escolhe uimresholda 3o, isso quer dizer que sobre-
vivem ao corte s6 os pixeis com uma intensidade maior do §seviazes o ruido —
definido como o desvio padrdo dos pixeis do céu — acima do doveEu. O con-
junto dos pixeis contiguos maiores do quthmesholddefine a mascara da galaxia.
Esse processo cria uma isofota, cuja magnitude néo é fixatadeira absoluta, mas

relativamente ao ruido da imagem.

Um thresholda 3 é com frequéncia usado para detectar os objetos numa imagem.
Mas para conter a totalidade da galaxia, o valothldesholddeve ser muito mais
perto do nivel do céu. No entanto, é justamente neste caso quielo conduz a
isofotas irregulares. Pode-se reduzir o ruido por um saeéiz da imagem. Mas
esta tem como inconveniente espalhar o fluxo sobre uma area enarrendondada
e, por consequéncia, criar mascaras maiores e mais cesulBara evitar esse efeito
indesejavel, preferimos usar operadores morfologicosioca dilatacéo e a eroséo
apresentadas na sec¢a@.2

Uma mascara construida com timesholdpode ser usada para trabalhos interme-
diarios, como fizemos na reducédo dos dados. Porém, esseam&toce rigoroso o
suficiente para definir com precisdo a area da galaxia, polepende muito da quali-
dade da imagem, particularmente a razdo gimalo ou a subtragdo do céu. De inicio,
tinhamos realizado as nossas medicdes fotométricas dimtreascara feita por um
threshold Mas observamos uma propriedade estranha: a razagrgidalaumentava
junto com oredshift Obviamente, isso ndo € um comportamento real, mas, acéeontr

rio, um viés induzido pela escolha de uma abertura inadequad
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2.3.2 0Os momentos de uma imagem

Quando uma primeira mascara aproxima-se da posi¢ao e dolarda galéxia, pode-
se calcular o centro de luz. Semelhante ao baricentro pasaana centro de luz é
definido como a posicdo média da galaxia em ambas as dimexXsb€ésla imagem.
Isso é, por definicdo, 0 momento de primeira ordem.

Em matematica, um momenkd, de ordenk de uma funcad (r) é definido como:

mm:ijkmmn (2.5)
E

1:tot
A variavelr é um elemento do espaco vetorial O primeiro fator da equacds
€ a normalizacao da func¢do

M:LHML (2.6)

Em calculo de probabilidadé,é a densidade de probabilidade da variavel aleatoria
r. Nesse caso, a integral d¢r) sobre todo 0 espadé é igual a unidade.

E importante notar que, no caso geral de um vetor aleatéde dimensam,
0s momentodM, séo tensores de ordeknde mesma dimensdo do que a do vetor.
Consequentemente, temos:

e My € um escalar; sem normalizac#id, € o total da funcad; com a normaliza-
¢éo na definicd@.5, My é sempre igual a 1.

e M; é um vetor; é a média das variaveis
(ro)
(rz)

My =«(r) =
()
e M, & uma matriz simétrica definida positiva; se as variaveisceitradas, ou
seja, se as suas médias foram subtraibass a matriz da covariandalas va-
riaveisr.

8A matriz da covariancia é, as vezes, chamada de matriz d@negicovariancia, porque a sua
diagonal é formada das variancias. A variancia é o quadradiesvio padréo-.
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2

o, O'rlg'rz e OO,
Oy, 0y o Oy, 0y
M, =Cov()=| " 2 SR
2
000y, O, 0r, .  Op

e M3 € um tensor de terceira ordem; é relacionado com as oblidesdau assi-
metrias §kewnessem inglés) das variaveis

e M, é um tensor de quarta ordem; é relacionado com as curtksdedis em
inglés) das variaveis

Umaimagem denlinhas pom colunas pode ser descrita como uma funcéo discreta
I(x,y) de duas variaveis = 1,2,...,.ney = 1,2, ..mindicando a posicéo do pixel:

Ill |12 cee Iln

I(X’ y) — I.?.l |22 cee I.?I:‘l ) (2.7)
Im w2 . lmn

Os momentos de uma imagem séo portanto calculados da semaneira:

m n k
M) = = 3 3 (o] 10e) 9

x=1 y=1

Os momentos de segunda ordem definem as dispersdes estatistivariavel ale-
atoria em torno da sua posicdo média (atraves das varignesssm como das varia-
¢cOes simultaneas de cada par de variaveis (através dasaomvas). No caso de uma
imagem, os segundos momentos sao uma medida da distrilnleédéa ao longo das
direcdesX eY, mas também na direcao transvebs¥lda diagonal. Essas informacdes
podem ser usadas para descrever uma galaxia como uma elipse.

Conhecendo o vetdvl; e a matrizM,, € possivel modelar a distribuicéo da luz na
imageml por uma gaussiana bidimensional (veja, por exenfptmrce Extractor for
DummiesHolwerda 200} A abordagem € exatamente a mesma que a determinacao
dos componentes principais de uma nuvem de pontos, comotdest ApéndiceA.
Quando a gaussiana € uma boa aproximacao da distribuicaciasga intensidade
da galaxia, a quase totalidade da luz ira cair dentro daeetipe se estende até 3
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Figura 2.17: Corte da galaxi&ukugital130ao longo do eixo X (linha preta). Calcula-se
os momentos de?le 2 ordens para definir a gaussiana (linha vermelha). A bordada3
gaussiana define uma elipse que pode ser usada como abargataxia.

em cada um dos dois eixos da gausslatlastramos um exemplo unidimensional na
Figura2.17.

Os momentos de primeira ordem séo o centro de luz da galaegneih o centro
da gaussiana. Os momentos de segunda ordem definem os eigassana, ou
seja, a posicdo angular e a elongd@adEssas propriedades geométricas permitem
melhorar a fotometria de abertura, usando aberturascalfpeém vez de circulares,
para tracejar a curva de crescimento da galaxia, por exerNpkte trabalho, usamos
sempre aberturas elipticas para a fotometria de abertura.

A elipse delimitando a gaussiana até uma dispersaadpa8le ser empregada

SAtencdo: Oc usado até agora estava definido como o desvio padrio daidt@eéesio céu. O
o aqui é o parametro da definicdo da gaussiana;cest@o € uma intensidade mas um comprimento,

expresso em pixeis.
0se A e B sdo0 os eixos de uma elips&/B é chamado de elongagédo e-1B/A é chamado de

elipticidade. Mais conhecidoy1 — B2/A? é a excentricidade.
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como mascara da galaxia. Mas, na literatura, os momentosgdeda ordem nunca
sé@o usados como dimensdes caracteristicas da galaxiaselss@lica pelo fato de
que todo o desenvolvimento analitico ao redor dos momenbas&ado na hipotese
de que uma galaxia é bem descrita por uma funcao gaussiarsanévihuma galaxia
apresenta um perfil gaussiano: as galaxias elipticas segleinde de Vaucouleurs e
os discos galacticos mostram um perfil exponencial. Pregisantdo, de uma outra
definicdo de raio caracteristico, sem referéncia a umaligasente.

2.3.3 Oraiode Kron

Uma possibilidade de dimenséo caracteristica € usar oedfoah (Kron 1980, defi-
nido como o0 momento de primeira ordem do raio:

i il

2l

Yy VX=R2+ (Y- 9)? 1(x.Y)
Yk 2y (X y) '

O momento de primeira ordem calcula a média de uma variavefioEo raio de

M'kron

(2.9)

Kron pode ser visto como o raio médio da galaxaon (1980 indica que a maioria
do fluxo (> 90%) € contido em uma abertura dg2, € que seu raio caracteristico é
valido independentemente do tipo galactico. No comeco ideficom uma abertura
circular, o raio de Kron pode ser adaptado para abertungtscalf. A mascara padrao
de SExtractor (Source-Extracté@ertin & Arnouts 1999, por exemplo, € uma elipse,
CUjoS eix0s sao0.8r ko, corrigidos da elongacao.

2.3.4 O raio de Petrosian

Uma outra possibilidade de dimensé&o caracteristica é waar de PetrosiarHetrosian
1976. O raio de Petrosian é a distancigy, do centro onde o brilho superficialvale
uma fracéo — geralmente 0.2 — do brilho superficial médio teyior derpeyo-

(u(r = I'petro)) _

=0.2. 2.10
u(r < rpetd)) ( )
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Concretamente, para calcular o raio de Petrosian, avabacgrva de luz, ou seja, a
distribuicéo radial da luz. A curva de luz é obtida medindardlem anéis sucessivos
com 0 mesmo centro que a luz da galaxia. O raio de Petrosianucmenabertura
circular é calculado no catalogo do SDSS para todos os clfjgtmmeétricos.

2.3.5 A isofota de Petrosian

Uma mascara definida com uma isofota tem a vantagem de canseferma po-
tencialmente irregular da galaxia, mas tem a desvantagesodéha arbitraria de uma
magnitude. Uma mascara calculada com uma dimenséo céstcteda galaxia, como
o raio de Kron ou de Petrosian, tem a conveniéncia de usar wdalanintrinseca a
galaxia, mas em contrapartida assusngriori uma forma circular ou eliptica para a
galaxia.

A ideia é combinar as duas vantagens em uma nova mascaraaéisdiota de
Petrosian”. O valor daehresholdé escolhido de tal maneira que o brilho superficial
sobre a isofota vale um quinto do brilho superficial médio emisterior. No lugar
de um raio especifico, obtemos uma intensidade espetifica A equacadd.10se
torna:

,U(I = IPetro)
——— =0.2. 2.11
(:U(I > IPetr0)> ( )

Para estabelecer o valor dareshold by, Calcula-se a razdo da equac¢gdl
para uma séria de intensidades até obter o valor esperad@.d€dmo a isofota de
Petrosian tem uma intensidade préxima daquela do céu, éeinegmente perturbada
pelo ruido presente na imagem. Assim, é necessario filtrangem antes de efetuar
osthresholds

Escolhemos uma filtragem em frequéncia. Aplicamos, como fiassa-baixo, a
funcéo de Butterworth (Figura 18:

B)= (2.12)

VI+ vl

ondev. é a frequéncia de corteltqgf, em inglés).
O filtro passa-baixo é aplicado na imagem no espaco das frei@isé A trans-
formada de Fourier da imagem €, portanto, multiplicada pito B(v), antes que a
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Figura 2.18: Funcao de Butterworth usada como filtro passa-baixo na imagees de
computar a isofota de Petrosian.

imagem seja restaurada pela transformada de Fourier smv@&sgistra-se que cha-
mary de frequéncia é um abuso de linguagem no caso de tratamemagem; uma
imagem n&o é um sinal temporal. E por isso guéeas vezes chamado de frequéncia
espacial e o quadrado da transformada de Fourier, de espleghioténcia espacial.

A imagem doravante filtrada contém menos ruido de alta frezjaé& a isofota
de Petrosian pode ser computada. No entanto, a isofota pecedaguncada pelo
ruido de baixa frequéncia. Por isso, uma segunda filtragepticada sobre a imagem
binaria da isofota de Petrosian. Dessa vez, escolhemosuaviaacao com uma gaus-
siand! cujo desvio padrdo é proporcional3f) aos eixos da elipse ar3 conforme
0s momentos de segunda ordem.

Resumindo, apresentamos cinco mascaras possiveis pdéxiagamthreshold
a elipse dos segundos momentos, o raio de Kron, o raio desRetre a isofota de
Petrosian. Na Figura.19 todas as cinco aberturas desenvolvidas nesta sec¢ao sao re-

1IA suavizacdo é uma convolucgéo. Ora, um produto de convokigiivalente ao produto usual
no espaco de Fourier. Realizar uma suavizac¢do por uma gaassjuivale a multiplicar a transformada
de Fourier do sinal com a transformada de Fourier da gawsssando ela mesma uma gaussiana de
desvio padréo .
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presentadas. A primeira mascara, no recanto superiotajigeumthresholdcom o
valor do maximo do histograma da imagem. Esta mascara n&osgodisada na foto-
metria superficial, porque depende do ruido. Todavia, semfervém na reducéo dos
dados, e também como primeira aproximacao para calculapogemtos da imagem.
A segunda mascara é a elipse calculada dos momentos da imdggaometria da
elipse assim definida é usada cada vez que se trata de fasdetabertura: raio de
Kron, raio de Petrosian, curva de crescimento. Os “raioKia e de Petrosian, na
segunda linha da Figura19 sédo dimensbes caracteristicas da galaxia, cuja medida
€ afinada por aberturas elipticas. Finalmente, a Ultima an@&soo recanto inferior
direito, € a isofota de Petrosian. De concepc¢ao originakmelvida com a nossa proé-
pria metodologia, a isofota de Petrosian é a Unica mascaaapjuga as vantagens
de uma isofota e da qualidade intrinseca do raio de Petrosian

Em todo nosso trabalho, a isofota de Petrosian define ondegeomtermina a
galéaxia: os pixeis de dentro sdo atribuidos a galaxia e esjdelfora, ao céu. Sempre
gue ndo haja indicagdo contraria, esta mascara é usadampstegdes das grandezas
morfologicas e fotométricas. Por exemplo, considera-seoctuxo total de uma ga-
laxia o fluxo dentro da isofota de Petrosian. Frequentemanmteagem é multiplicada
pela mascara antes de iniciar qualquer calculo.
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Figura 2.19: Todas as aberturas desenvolvidas em nosso trabalho. Usaisafsta de
Petrosian para as medidas fotométricas.
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Capitulo 3

Morfologia quantitativa

Em principio, e conforme a sua etimologia, a morfologia é gualidade, e ndo uma
guantidade. Mas 0 nosso propdsito € justamente medir a logidcou, pelo menos,
caracteriza-la por grandezas mensuraveis. Somos, pmrtevidos a definir de modo
arbitraria uma certa quantificacdo ou modelizacéo da nogi®) o que passa pela ado-
cdo de tipos morfologicos. A morfologia da maioria das gakaro universo local se
encaixa na sequéncia de Hubbteipble 192§. Para criar uma classificacado simples,
parece natural ordenar unidimensionalmente os tipostgalaala seguinte maneira:
elipticas — lenticulares — espirais — irregulares.

A determinacao do tipo morfolégico, embora simplificadoapam sé numero, é
uma tarefa complexa, porque envolve varios aspectos,dais @ forma geral, a pre-
senca de estruturas mais ou menos visiveis e organizadgsgt@spirais, bojo, barra,
anel), além da textura que a galaxia parece ter, as vezesadaahe floculéncia. A
morfologia tem que integrar todas estas propriedades nico donceito. Essa neces-
saria sintese é tdo abrangente que, mesmo na era dos gevaaearhentos de objetos
celestes, certas classificagdes recorrem a um instrumecuitas e menos arcaico do
gue parece: o olho humano.

A carga enorme de trabalho para classificar visualmente @ralonescente de ga-
laxias observadas fez nascer algo chamado “ciéncia cidRddpondo a todos aqueles
gue queiram classificar galaxias na internet, o prdpstaxy ZooFortson et al. 2011
Lintott et al. 200§ utiliza em grande escala a capacidade de reconhecimenfiarrda
gue possui a visdo humana. Os primeiros resultados contécatalogo de quase
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900 000 galéxias, cujas morfologias foram estimadas pdenas de milhares de vo-
luntarios (intott et al. 201).

A alternativa as classificacdes visuais € recorrer a anédisgutadorizada. Ora,
para tentar reproduzir a sequéncia de Hubble — ou qualquex dassificacdo — de
forma automatizada, € necessario definir critérios mexsis;dhamados indices mor-
foldgicos. Este é 0 assunto da fotometria superficial, qusiste em analisar a distri-
buicdo do brilho superficial por diferentes técnicas degssamento de imagem.

Na literatura, varios indices morfolégicos foram desevidols durante as ultimas
décadas. Aos indices comuns (Se8&), juntamos dois novos (Sec¢&) que defi-
nimos especialmente para estudar galaxias em interacadioe ide anelipticidade
e o0 indice de granulacgo

As definicdes formais e as expressdes matematicas dosdnda#ologicos sao
resumidas no Capituld. Assim, ndo sera raro, para questdes especificas, que o refi-
ramos ao leitor. No capitulo presente, adotamos uma abamtaggis intuitiva, ten-
tando explicar as ideias por tras dos calculos. Atravésédeexemplos de galaxias
de tipos diferented;ukugital84e tipo E =0), FukugitaO443e tipo Sc T=4) e
Fukugita002ale tipo Im (T=6), ilustramos as etapas do processo de computacao.

Todas as grandezas morfologicas sdo computadas sobre gensram bandg,
gue € a mais proxima da banWado tradicional sistema de JohnsdiRV). Essa
escolha foi guiada pelo fato de que a classificacdo visualudkeigita et al.(2007)
foi realizada na banda A vontade de trabalhar com uma s6 banda vem de uma certa
ortodoxia: a morfologia € definida unicamente pela apagéasicores ou as diferencas
entre os filtros ja sao propriedades fisicas.

Os indices morfoldgicos sdo calculados para todas as galéxi catalogo de
Fukugita. Como ja conhecemos os tipos morfoldgicos, € pelsse com frequén-
cia mais interessante, analisar o comportamento globahdises de acordo com os
tipos, e ndo de acordo com cada galaxia individualmentéaftor, como apresentado
no ApéndiceA, consideramos, as vezes, apenas o valor central (geransentedi-
ana) e uma indicacao da disperséo (o desvio absoluto mg¢diasmossos resultados.

A robustez estatistica dos indices e a influéncia das coeslgifservacionais sao
estudadas no Capituly Secao 4.3. Analisamos aqui a capacidade de cada indice de
separar galaxiasarly-typede late-type Consideramos como galéaxiaarly-typeas
elipticas e as lenticulares @ T < 1), e comadate-typeas espirais e irregulares tipo
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MagalhdesT > 1.5). Analisamos também as correla¢des dos indices entreogn® c
tipo morfologico.

3.1 CorrelacOes entre os indices

Todos os parametros morfolégicos foram desenvolvidos gashiar um aspecto da
morfologia galactica. Isso implica que os indices néo s&atisscamente indepen-
dentes, as vezes mesmo fortemente correlacionados. Adkpza linear entre duas
variaveisX e Y pode ser avaliada de maneira simples pelo coeficiente delagéio de
Pearson:

FXY) = 22X (3.1)

Ox0y

A covarianciaoryy contém a informacéo sobre a correlagdo e os desvios padrao
agem como uma normalizagdo. O desvio padrdo e, em menoragaoyvariancias
séo altamente afetados pelos pontos divergentebgrs). Devido aos precedimentos
inteiramente automatizados, nossos resultados podeseapae tais pontos.

Para obter um indicador de correlagéo mais robusto, pouné@sensivel aos pon-
tos divergentes, usamos uma pseudocovariangiaue definimos com medianas ao
invés de médias (veja Apéndidg. Consequentemente, o desvio padrdo é substituido
pela mediana dos desvios absolutos & mediana, nota@acoeficiente de Pearson da
Equacad.1lse torna:

FXY) = ;;XEYY. (3.2)

Dessa forma, os pontos muito afastados da mediana, mesnue yadores com-
pletamente aberrantes, ndo afetam o célculo do coeficierRea son. Eventuais pon-
tos divergentes, que poderiam quebrar a dependéncia dasatisveis, sao negligen-
ciados e, mesmo assim, a pseudocovariancia permite medirelagdo. Mas, por
outro lado, com dados corretos e precisos, as medianaseraduzpeso dos pontos
distantes, o0 que tem como consequéncia subestimar asagoeslfracas.
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3.2 Indices comuns

Em nosso trabalho, concentramo-nos nos seis indices mgitos mais comumente
encontrados na literatura, que sdo 0s seguintes, em ordewl@gica de criacao:

e O parametro de Sérsit(Sérsic 196}

O indice de concentrac@d(Bershady et al. 20G&ent 1985;
O indice de assimetriad (Schade et al. 1995

O indice declumpiness §Conselice 2003Takamiya 199)

O coeficiente de Girs (Abraham et al. 20030tz et al. 200,
O indiceMy (Lotz et al. 2004.

Alguns autores fazem uma diferenca estrita entre as mepatamétricas, resul-
tantes de um ajuste a uma lei defin@ariori, e as medidas ndo-paramétricas, que
nao assumem qualquer modelo subjacente. O termo “indicadréprme essa mo-
dalidade, reservado para medidas ndo-paramétricas. Xpioagpor que se fala do
“parametro” de Sérsic, que provém do ajuste da lei de Sé\§ic.obstante, se encon-
tra amiude a expresséo indice de Sérsic. Ja o coeficientendéoGemprestado do
mundo socioeconOmico, e a sua denominagéo inicial foi coada.

3.2.1 O parametro de Sérsic

A distribuic&o radial do brilho superficial de uma galaxianéaupropriedade chave do
ponto de vista da morfologia. A nocao de distribuicdo raélizhseada na aproximagéo
de que o brilho superficial projetado — ou seja, a propria enage uma galaxia —
depende somente da distancia ao centro galactico e ndordotaziEssa € a hipotese
da simetria rotacional. Assim, uma galaxia descrita por fumeéo bidimensional de
intensidadd(x, y) € expressa com a ajuda de uma Unica varigavel

L(x,y) = I(r,6) = 1(r,6) = I(r). (3.3)

A intensidade radidl(r) é frequentemente chamada de perfil de luz. Ela é medida
construindo a curva de crescimento.

A funcaol(r) traz informacdes misturadas sobre a geometria da galédare a
densidade estelar. Ora, essas duas propriedades sadnnaditeadiferentes para uma
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galaxia eliptica a uma galaxia espiral. Isso explica poraperfil de luz € uma fer-
ramenta fundamental para medir a morfologia. A primeirapas haver formalizado
a distribuicdo radial do brilho superficial foi de Vaucouke(de Vaucouleurs 1948
1959, que doou seu nome a uma funcéo que ajusta bem o perfil de Suzatixias
elipticas, assim como o dos bojos. Mais tafeke;sic(1963 generalizou o perfil de de
Vaucouleurs deixando um parametro livre, o proprio indee&édrsic, notado. A lei
de Sérsic pode ser escrita assim:

1(r) = 1o expk - r¥/M. (3.4)

O parametrd, € a intensidade no centro galactico do modelk,éeum terceiro
parametro do ajuste, generalizando a fungdo. Encontrarsérequencia uma expres-
séo ligeiramente diferente para a lei de Sérsic, com um fatver. que engloba a
metade do fluxo total do modelo, e um fatpgue é a intensidade em

Grandes valores de descrevem um perfil muito concentrado no centro, mas si-
multaneamente muito elevado na parte externa. Pequerayevalen descrevem um
perfil pouco concentrado, mas que tende muito rapidamentévaj8, por exemplo,
Graham & Driver(2005 para um resumo conciso sobre o perfil de luz e a lei de Sérsic.

Concretamente, para medir o parametro de Sérsic, comssgtr@ento por ponto,

o perfil radial da galaxia. Ou seja, calcula-se a intensigaéeia em anéis elipticos
cujos eixos aumentam de um pixel até o raio total da galasise grocesso € ilustrado

na segunda coluna da Figudl, e os perfis obtidos sédo representados nos graficos da
terceira coluna (linha preta). O perfil da galaxia espiralsegunda linha, mostra cla-
ramente dois comportamentos diferentes que correspondeasastruturas distintas:

0 bojo e o disco.

O ajuste da funcao de Sérsic é realizado sobre o logaritmertih p fim de ndo dar
um peso importante demais as intensidades elevadas, nanaismaterna da galaxia.
Para descartar um eventual bojo, que tem um perfil diferentkstto, o centro galac-
tico ndo é considerado. O ajuste é feito pelo método haldthsaminimos quadrados
entre 02rpeyro € Irperro- A fungao ajustada, bem como a sua equacao, sdo indicadas em
vermelho nos gréaficos da FiguBal

A lei de de Vaucouleurs é um caso particular da lei de Sérsitcwm parametro
n=4. Ela descreve bem o perfil das galaxias elipticas, assin csrbojos. Um valor
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Figura 3.1: Processo de computacdo do indice de Sérgi€s exemplos de uma galaxia
eliptica Fukugital849, uma espiral Fukugita0443 e uma irregularEukugita0022.
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den=1 define o perfil exponencial observado para os discos. Espeportanto, que
as galaxiatate-typesejam descritas por valores deo redor de 1, e asarly-typepor
valores maiores, ao redor de 4.

A Figura3.2esquerda mostra a distribuicdo do parametro de Sérsic patalogo
morfoldgico inteiro (linha preta), e para as gal&eaasly-type(vermelho) date-type
(azul). Embora se espalhe em um amplo intervalo de 0.2 a Jj@rametro de Sérsic
toma os valores esperados por tipo morfolégico. A separacéntece em torno de
n=2; no entanto, é longe de ser eficiente, pois h4 uma fracéo eglmenciavel de
galaxiasearly-typena regido dasate-typese vice-versa. Isso mostra que um dnico
indice morfolégico nunca basta para reproduzir fielmenta classificacao.

350 T T T T 100 T T T T T T T T
r(T,n) =-0.58

S
RETIYN

0.2 L 1 1 1 1

o] E SO Sa  Sb Sc Sd Im
n Tipo morfolégico

Numero de galaxias

—ar

Figura 3.2: Esquerda: distribuicdo de A linha preta se refere ao catdlogo morfolégico
inteiro, o histograma vermelho as gal&xé@asly-typee o azul as galaxidate-type Direita:
valor den em fungéo do tipo morfoldgico. Os quadrados representand@ameepara cada
tipo e as barras indicam a dispersdo de um desvio absolutiamoed

Na direita da Figur®.2, o grafico mostra o comportamento do parametro de Sérsic
em fun¢éo do tipo morfolégico. Os pontos sdo as medianagids tus valores dentro
de um tipo dado, e as barras indicam as dispersdes pelo @dsadtuto mediano ).
O parametro de Sérsic acompanha a sequéncia de Hubble pteScti Mas a partir
dai,nfica inalterado, e até aumenta novamente um pouco paragqdares. As barras
de disperséo revelam que dentro de cada tipo a nuvem de perdasribui por regides
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3. MORFOLOGIA QUANTITATIVA

ocupadas pelas nuvens de varios outros tipos. Como indieadfico, o coeficiente
de correlagéo entre o parametro de Sérsic e o tipo morfadgi¢, n)=-0.58.

O parametro de Sérsic, como todos os indices do tipo comag@atr, C e G),
€ relacionado com a massa ou a luminosidatierton et al. 2003Zamojski et al.
2007. Em um contexto mais especific@raham & Driver(2007) propde até uma
relacédo entre o parametro de Sérsic do bojo de galaxiasesspia massa do buraco
negro central supermassivo.

A distribuicdo espacial da componente fria de uma galaxienéspeto tdo im-
portante da morfologia que surgiu um método de analise sixelonente dedicado a
isso: a decomposicdo emsérsiclet$ (Andrae et al. 2011;0Ngan et al. 200R E um
método hibrido entre um ajuste bidimensional do perfil dsi8éruma decomposicéo
da imagem emshapelet$(Refregier 2008 uma variante dos polindémios de Hermite.

3.2.2 0O indice de concentracao

O perfil radial se tornou rapidamente uma ferramenta indisfeel para quantificar
a morfologia. Mas medir uma propriedade por um ajuste regssumir um modelo
arbitrario — ou, pelo menos, empirico. Para escapar dess&é®, a maioria dos
estudos morfoldgicos recentes prefere usar o indice deentlagao que o parametro
de Sérsic.

Basicamente, ndo ha grande diferenca entre essas duaszganios dois casos,
o propésito € medir a declividade do perfil radial. O indicealecentracd@€ cumpre
essa tarefa calculando em qual raio se concentra uma cagéofdo fluxo galactico.
O fluxo em funcgé&o do raio, ou, em nosso caso, em fungcéao do senmmgiior, € a curva
de crescimento.

Quase similar ao perfil radial, a curva de crescimento € nadstsomando o fluxo
da galéxia dentro de elipses, cuja abertura aumenta. A dergeescimento é assim a
integral, em coordenadas polares, do perfil radial. Na BigL8; as curvas de cresci-
mento das nossas trés galaxias espécimes sdo reproduzidiisna coluna. O fluxo
€ expresso em porcentagem do fluxo total, definido como o flexdral do raio de
Petrosianpeyo. Determina-sdR,o como o raio correspondendo a 20% do fluxo; da
mesma maneira, determinafkg. As elipses dos semieixd®, e Rgg sdo desenhadas
em negrito na coluna do meio.
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Figura 3.3: Processo de computacdo do indice de concenti@géi@s exemplos sobre
Fukugital849 Fukugita0443 Fukugita0022
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O indice de concentracao pode agora ser definido como aRagdo. Devido a
grande amplitude dos valores atingidGse geralmente avaliado em logaritmo e mul-
tiplicado pelo fator 5, normas que aplicamos em nosso tnab@l = 5 log(R»o/Rso)-

Na Figura3.4, a direita, a distribuicdo d€ para a amostra toda ja sugere uma
bimodalidade pelo pico duplo da linha preta. Separandeany- e late-types duas
curvas de sino aparecem bem distintamente, provando aidapaaeC para delimi-
tar classes. No entanto, a interpenetracéo dos dois sistzed@ima zona de duvida ao
redor deC=3. A incerteza nessa regiado pode ser real (existem galiesypecom
C maior do que 3.5) ou artificial (problema durante a redu¢c&odadalos ou erro esta-
tistico no calculo dos indices). Tais zonas de incertezalimites dos tipos morfolo-
gicos, sdo naturais e se encontram para todos os indicelasAfficacfes automaticas
tém justamente o papel de escolher um método para levar aonmas incertezas.
Aumentando a dimenséo do espaco dos parametros, uma cgéadiapropriada de
indices complementarios pode reduzir significativamesntmaas de davidas.

5 T T T T T T T T

(T,C) = -0.52

rol,, |
It D++++¢+f

Numero de galaxias

10 1 1 1 1 1 1 1

1 2 3 4 5 [] E SO Sa Sb  Sc Sd Im
Tipo morfoldgico

Figura 3.4: Distribuicdo deC (esquerda) e mediana @eem funcao do tipo morfolégico
(direita).

No lado direito da Figur&.4, C em fungéo do tipo mostra um comportamento
muito similar aquele da. Entre os tipos E e Sc, em méd@¢ proporcional & . Mas
a partir de ScC fica quase constante. Na perspectiva de uma classificagioatida,
C seria entao eficiente entre E e Sc, mas deveria ser combiac@@s com um
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100 F R e
r(Cn) = 0.90 .- S0

10F

Figura 3.5: Relacao entr€ en. A cor dos pontos indica o tipo morfolégico tal como
determinado poFukugita et al(2007).

outro indice que mostra uma dependéncia do tipo entre Sc Edsa constatacdo é a
mesma para todos os indices morfolégicos do tipo concétrac

Como esperad@; é bastante correlacionado com o parametro de S@¢Bigura3.5).
Os dois indices avaliam a mesma propriedade, a saber, #uliio radial da luz.
Notem quen é representado em escala logaritrhieague o coeficiente de correlagdo
€ calculado para log}, sem o qual seria muito menor.

C ensao dois indicadores morfolégicos irméos e tém caradtagssemelhantes.
O uso de ambos na mesma classifica¢ao seria redundante anmgmelhoria.

3.2.3 O indice de assimetria

O indice de assimetria rotacional avalia se a galdxia mastraesmas estruturas nos
dois lados do centro. A ideia € entdo comparar a imagem deigaldm a sua imagem
meia-volta girada.

A imagem original € chamada de Através de uma rotacéo de *8fe |, obte-
mos a imageniigo. Essas duas imagens sdo subtraidas uma da outra para formar a
imagem residual-l,g0, como representada na coluna do meio da FiguaNo resi-
duo, os elementos de estrutura que possuem uma contrapasterd lado do ponto
de rotacdo desaparecem. SO sobrevivem as estruturas aEsi;méComo o residuo é
uma subtragéo de duas vezes a mesma imagem, o seu fluxo tatal @ara medir a
guantidade de fluxo presente nas estruturas assimétrjgada@to necessario tomar o

10 logaritmo ja aparece explicitamente na definicA€dmas ndo naquela de
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Figura 3.6: Processo de computacdo do indice de assimétria
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valor absoluto do residdoAinda se precisa normalizar o fluxo assimétrico utilizando
o fluxo da galaxia. A assimetrid se mede pelo quociente dos fluxos no residuo e na
imagem:A=| I-lgo I/I.

ResumindoA é definido como a fracdo do fluxo galactico provindo de estastu
gue ndo tém gémeo simétrico. Ele € um nimero entre 0 (com@eta simétrico) e
1 (completamente assimétrico).

O centro de rotacdo é o ponto que minimigaou seja, ndo é sistematicamente o
centro de luz. Um procedimento iterativo computa vdAogsara centros de rotacdo
em uma sequéncia de grades de pontos. A primeira grade usdro kabitual. Em
seguida, ela é deslocada e refinada até achar o valor minimo.

O ruido do céu tem um efeito consideravel no calcul&.d@s pixeis sdo aleatorios
no residuo e podem participar de maneira significativa ddlseo. Para uma medida
rigorosa, a contribuicdo do ruido deve ser retirada do \@@mulado sobre a imagem.
Abordamos esse problema de maneira analitica, calculara@gno residuo, o fluxo
médio de uma imagem de pixeis para os quais a distribuicaimé&ah(/eja Capituld,
Equacéo 3).

1 '0 T T T T T T T T
r(T,A) = 034

051 T

Numero de galaxias

0.02 L 1 1 1 1 1 1 1

0.02 01 02 05 1.0 [ E SO Sa  Sb Sc¢ Sd Im
A Tipo morfolégico

Figura 3.7: Distribuicdo deA (esquerda) e mediana édeem fungéo do tipo morfolégico
(direita).

2As vezes, encontra-se o quadrado do residuo no lugar doalsgotuto.
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100 AR L T 5 5 T
r(A,n) =-048 r(A,C).=-0.48 S0

10F

0.01 0.10 1.00 0.01 0.10 1.00

Figura 3.8: Relagdes entré e os indices precedentes.

Por muito tempo, o indice de assimetria foi o principal — semainico — indi-
cador de galaxias interatuantes. Além disso, a assimetnma Bom tracador de tipo
morfolégico. E 6bvio que as galaxias elipticas sdo muiteésiicas, enquanto as ga-
laxias irregulares (Im, ou mesmo Sd) contém picos lumindsisbuidos de maneira
disparatada.

Mas entre esses dois extremos, encontramos um continu@ule dg assimetria.
As galaxias Sa tém bracos espirais regulares e pouco desendabre o disco, de tal
maneira que sao bastante simétricas. As Sc tém bracosigspurao visiveis, nos
quais as regides de formacdo estelar sdo distribuidasadéeaente. Se pode esperar,
entdo, que o indicA aumente ao longo de toda a sequéncia de Hubble. A FRydra
a direita, mostra que ndo é exatamente o caso, pois 0s gltatrogjpontos tém quase
o mesmo valor dé&. Com a defini¢cdo e procedimentos escolhidos, as galaxiaddm n
aparecem mais assimétricas que as Sd.

Na Figura3.7, constatamos ainda qi&nao é fortemente correlacionado com o
tipo T, 0 que pode ser visto no indice de correlacdo que vale apesvae Bas barras
de dispersdo amplas. Isso explica por gueonsegue s6 modestamente separar as
early-typeglaslate-types

Na Figura3.8, o indiceA é comparado com os indices precedemtesC. Em
ambos os planos existem correlacbes, mas nao sdo tao mes ilustra que sao
medidas diferentes, no entanto complementares. Nos pfanasA-C, as nuvens de
pontos sdo adequadamente espalhadas e determinam regidradhs por tipos dife-
rentes. Em vista disso, julga-se ser essencial jukitaum indice do tipo concentracao
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em uma classificagdo automatica.

3.2.4 O indice declumpiness

A palavraclumpines® de dificil traduz&o em portugués, por isso € empregadaatorm
mente em inglés. Alumpines® a propriedade de selumpy ou seja, formado de
clumps Um clumpé uma massa irregular, um amontoado, um tufo, palavra freque
temente usada para arvores ou plantas. Em outros contertas)tra-se, as vezes, 0
neologismo “grumosidade” que poderia ser usado como téeddeclumpiness

O indice declumpinessnomeaddS, procura medir a fragdo do fluxo da galaxia
proveniente doslumpsde luz. Para essa finalidade, e do mesmo modo que para o
indice A, cria-se uma imagem residual. ldealmente, o residuo coap@nas as es-
truturas de pequenas escalas, os promiosips Ele é o resultado da subtragédo da
imagem original por uma imagem suavizada.

A suavizagdo §moothing em inglés) é realizada por uma convolugdo com uma
caixa quadractacom lado de 14rpey. Na imagemlg,ave Criada desse modo, os ele-
mentos de pequeno tamanho sao dissolvidos, e apenas osilsmaiores do que
o filtro s&o visiveis. Ao contrario, no residlidg,ae apenas 0s pequenos elementos
aparecem, o que permite definirdsmps A imagem filtrada e o residuo sao repre-
sentados nas duas primeiras colunas da Figi&a

O centro galactico ndo é considerado comadlump Antes de detectar asumps
0 centro da galaxia € escondido por uma mascara com a mesmadae a isofota de
Petrosian, mas com dimensdes quatro vezes menores. Osnuai@essa mascara séo
desenhados acima da imagem do residuo.

Agora, osclumpssao identificados por uthiresholda 3o do ruido. As estruturas
detectadas sdo mostradas na ultima coluna da FR)@raO indice declumpinesse
medido pela razéo entre o fluxo ddampse o fluxo da imagemS=(I-lsyavez./I-

Numerosas galaxiasarly-typetém umsS estranhamente elevado, como pode ser
visto no histograma da Figua1Q Sao galaxias com uma estrela do campo no pri-
meiro plano ou, com mais frequéncia, com uma galéaxia tdol@gue fica dentro da
area definida pela isofota de Petrosian. Apesar diSsl, em média, um indicador

3parodi & Binggeli(2003 usam um filtro mediano.
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ISUBVC

Figura 3.9: Processo de computacédo do indice de clumpiBess
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Figura 3.10: Distribuicdo deS (esquerda) e mediana 8em funcdo do tipo morfoldgico
(direita).

confiavel da morfologia entre os tipos E e Sd. Surpreendantemsao as galaxias Sd
gue tém, em média,dumpinessnaxima; as Im tém um valor dgigual as Sc.
Comparandd com os indices anteriores (Figusdll), notamos uma interdepen-
déncia forte entr& e A. Osclumpssao picos luminosos que correspondem, sobretudo,
a regides de alta formagéao estelar. Embora um brago esgizd hormalmente o seu
dobro do outro lado da galaxia, as regifes de alta formag¢étaeséo distribuidas de
modo irregular nos bracos. Por conseguinte, os elemensgséisicos entrando no
calculo deA sé&o principalmente os proprickimps e os residuais construidos p#a

100F T T T T 7 5

H(Sn) =054 1(S,C) = -0.56 r(S,A) = 081 REE

1.00

010

. . L 1 " . " 0.01 L " .
0.001 0.010 0.100 1.000 10.000 0.001 0.010 0.100 1.000 10.000 0.001 0.010 0.100 1.000 10.000
S S S

Figura 3.11: Relacdes entr8 e os indices precedentes.
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3. MORFOLOGIA QUANTITATIVA

e S sdo semelhantes. Como os dois indices sédo definidos da meame&an os seus
valores s&o muito proximos.

Nos planosS-n ou S-C, os pontos fora da correlacédo principal sdo precisamente
as galaxiaearly-typeprobleméticas do histograma. Efetivamente, os pontosaacim
da diagonal descendente sdo galaxias muito concentrad@sneesmo tempo, com
um indiceS alto; sdo galéxiasarly-type(pontos vermelhos, laranja e verdes). Esses
pontos divergentes resultam de consideracdes metodasdgindo sdo oportunos no
estudo morfolégico. Em uma aprendizagem automatica, teitop ndo devem entrar
na amostra das instancias de treinamento. Podem ser edosinmer um processo
estatistico como desenvolvido no Apéndice

Os indices de concentrac@ode assimetrid e declumpiness Sormam juntos o
gue se encontra na literatura como a classific&as.

3.2.5 O coeficiente de Gini

O coeficiente de Gini € um indicador socioecondémico da dakigde na distribuigdo
da riqueza. Aplicando a medida sobre os pixeis de uma gakixiaham et al(2003
adaptaram o coeficiente de Gini para usa-lo como indice mogitm. O ApéndiceB
descreve como quantificar as desigualdades e detalha, cemmpkos, o calculo do
coeficiente de Gini.

Embora o indice de concentragdo néo resulte do ajuste a urlone@ €, nessa
visdo, uma generalizacdo do parametro de Sérsic —, ele asainmda assim, a exis-
téncia de um centro e de uma certa geometria. O coeficientendéoGintroduzido
como uma alternativa ao indice de concentracao, a fim devezsmproblema do cen-
tro e sair da hipotese da simetria rotacional. Assim, ele i8 agaptado as galaxias
irregulares.

O coeficiente de Gini € baseado na curva de Lorenz, que é umesespacdo da
distribuicdo de uma variavel. Mais exatamente, a curva derizindica a fragéo do
total da variavel em funcdo da fracdo do nimero de evéntos

Para ndo ser contaminado pelo ruido, o coeficiente de@agve ser calculado
com uma abertura pequena. A primeira coluna da Figutd@ mostra a isofota de
Petrosian (linha externa) e uma segunda abertura menoestaarforma mas reduzida

4No sentido probabilistico, um evento é o conjunto de redafigossiveis de uma variavel.
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Figura 3.12: Processo de computacdo do coeficiente de Gini
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por um terco (linha interna), usada para a computac@®. d@s pixeis no interior da
area diminuida sé@o ordenados da menor intensidade pareog foamnando a curva
da segunda coluna. Apos a normalizacdo do nimero dos pigeislexo, a integral
dessa fungdo, computada como a soma acumulada, define a tiencérenz (terceira
coluna, linha vermelha). A area cinza entre a diagonal e\aaalg Lorenz determina a
desigualdade: quanto maior a &rea for, maiores as des@glesedntre as intensidades
de pixeis. Com isso, o coeficiertBese define facilmente como o dobro da area cinza
(indicada na parte de cima do grafico).

300 T T T T T 0.6 T T T T T T T T

(T,G) = -0.61
05F { On .

[m]
[m]

Numero de galdxias

0.2 L 1 1 1 1 1 1 1

[ E SO Sa Sb  Sc Sd Im
Tipo morfoldgico

Figura 3.13: Distribuicdo deG (esquerda) e mediana @em fungéo do tipo morfoldgico
(direita).

Assim como os outros indices do tipo concentraggd@onsegue com eficiéncia
separar as galaxiasarly- daslate-type(Figura3.14 esquerda). A dependéncia entre
G e o tipo morfoldgico parece seguir dois regimes linearesdifiesentes (Figur8.14
direita): a relacéo é decrescente entre E e Sc, depois otesrdre Sc e Im. O regime
da esquerda, decrescente, € dominado pela luz da compdnanégjuela originada
nas estruturas de grandes escalas (disco, galaxia comodan tblesse regime, a
desigualdade na distribuicdo das intensidades é devidstrébdicdo radial, ou seja,
G é inversamente proporcionalCa No regime da direita, crescente, o perfil radial do
disco é o mesmo. Neste regime, a desigualdade das inteesidatkvida sobretudo a
presenca de picos luminosos de pequeno tamasitmps, ou sejaG € proporcional
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Figura 3.14: Relacdes entr& e os indices precedentes.

aS. O minimo deG é alcangado para as Sc, o que significa que as intensidades por
pixel dessas galaxias séo distribuidas com a maior igualdasl galaxias Sc sdo um
compromisso entre um perfil radial n&o muito concentradoaaqumantidade delumps
nao muito importante.

Na Figura3.14 os dois regimes dé podem ser vistos nos trés plaresS, dife-
rentemente representados na ultima linha. Com apenas tsspérdificil identificar
os dois regimes, mas as medianas de cada tipo ja sugerem lag&orao longo da
diagonal descendente e uma outra, mais desordenada, ncsagetior esquerdo. No
ultimo grafico, as elipses tém como eixo maior (linha corgjrauprimeira PC (compo-
nente principal) e, como eixo menor (linha tracejada), aseg PC. A elipse vermelha
€ obtida para as galaxias do primeiro regime, de tipo E a Sipseeazul para as gala-
xias do segundo regime, de tipo Sc a Im.

As fortes correlacdes ent@e n ouC provam que, como ja o interpretamos através
da sua defini¢cdo, o coeficiente de Gini é, em primeiro lugarnaicador de concen-
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tracéo de luz.

3.26 O IlndiCGMzo

A sigla M,, esconde uma expressao barbara: o0 momento centrado de segdach
dos pixeis mais luminosos contendo 20% do fluxo total da galax

Mostramos na Sec¢ah3.2que os momentos de segunda ordem sédo uma medida da
dispersdo de uma variavel aleatoria e que podem ser usada$gsarever uma galaxia
como uma gaussiana bidimensional. Aplicando a definicAsdgsndos momentos
sobre a distancia dos pixeis ao centro galactico, em vez sleguovetorial, se obtém
0 momento centrado do raio. O momento centrado mede a dispeasdistribuicao
de luz ao redor do centro. Com o indi,, procuramos saber se 0s pixeis mais
luminosos séo localizados perto do centro ou espalhadgs ldele.

O indice My, foi introduzido como indicador de galaxias em interacdoroais
precisamente, de galaxias em fusdo. Uma das assinaturasadecoente fusdo de
galaxias € a presenca de um nucleo duplo ou de nucleos roéltiQluando os pixeis
mais luminosos séo repartidos em areas distintas e afastatks das outrad/l,g se
torna muito grande.

Também para as galaxias nao interatuariteg,€ uma quantidade pertinente para
figurar a sequéncia de Hubble. De fato, nas galéeaaly-type os pixeis mais lumino-
sos ficam exclusivamente no centro, confinaipa valores modestos. Ao contrario,
as galaxias na extrema direita da sequéncia de Hubble sgmostas de numerosos
picos intensos. Estes participam dos 20% do fluxo mais lusoine o momento de
segunda ordem é calculado para pixeis distribuidos enmedifes regides da galaxia,
elevandoM,g a valores importantes.

A primeira etapa para calcular o indibg, € determinar quais sao os pixeis mais
intensos, que emitem 20% do fluxo total. Os pixeis da galéedatro da isofota de
Petrosian, sdo ordenados do menos luminoso para 0 maisdsminCalcula-se o
fluxo cumulativo para constituir a curva de Lorenz, repres#an na primeira coluna
da Figura3.15 Nessa curva, podemos ler quais pixeis sao responsavezdpodo
fluxo. Note que, no caso da galaxia eliptica da primeira lialpgnas 1% dos pixeis
mais intensos contém 20% do fluxo total da galaxia. Os pid@iseam seguida, loca-
lizados nas galaxias, como mostrado na segunda coluna.
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Figura 3.15: Processo de computacédo do indidgy.
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Para computar o momento de segunda ordem, a intensidadidissspipracitados
€ multiplicada pelo quadrado da sua distancia ao centretgaa Matematicamente,
calculamos a grandezar?. Dessa maneira, 0s pixeis perto do centro, mesmo com
uma intensidade elevada, tém um peso quase nulo, enquadie asgemotos, mesmo
pouco intensos, adquirem um peso importante. A Ultima eotlaFigure8.15repre-
senta as regifes da galaxia emitindo 20% do fluxo, nas quadeassidades foram
multiplicadas pelo quadrado da distancia do pixel ao cegdfactico.

A quantidade assim obtida ndo tem muito sentido fisico, gemende do tama-
nho da imagem. Ela deve ser normalizada pelo momento de degudem da ga-
laxia inteira. Finalmente, o indickl,o € computado da seguinte maneinslyg =

log({Ir2}20/1r2).

_0'5 T T T T T T T T
(T, M,) = 035

Numero de galaxias

250 1 1 1 1 1 1 1

2.5 2.0 -1.5 -1.0 -0.5 [ E SO Sa Sb Sc Sd Im
” Tipo morfol6gico

Figura 3.16: Distribuicdo deMyg (esquerda) e mediana di&o em funcéo do tipo mor-
folégico (direita).

Mo ndo consegue separar de maneira ideadaaly-typese aslate-types como
ilustra a Figura3.16 a esquerda. Isso se explica pelo fato de que certos bojos de
galaxias discos sdo muito luminosos e, se 0s bracos esp#&aisbrigam nenhuma
regido mais intensa do que o bojo, os pixeis luminosos s&s todalizados no centro;
tipicamente € o0 caso para as espirais Sa. O histograma dma ique ha numerosas
galaxiadate-typecom valores dévl,o muito baixos.
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Figura 3.17: Relacdes entr#l, e os indices precedentes.

A dependéncia entrigl,, € o tipo morfolégico (grafico da direita, FiguBal6) exi-
bem claramente dois regimes. Entre E el8a,aumenta pouco ao longo da sequéncia
de Hubble. Nesse regime, em média, todos os pixeis conteédfbod2 luz intensa
ficam no centro galactico. Como o momento de segunda ordera endigpersao de
uma distribuicdoM,o € aqui proporcional aos indices do tipo concentracdo. Essad
pendéncia é muito clara no plamd,,-C da Figura3.17, onde os pontos vermelhos,
laranja e verdes se agrupam numa reta descendente bastagita.e

O segundo regime, entre Sb e Sd, corresponde as galaxiasiaasogclumps
participam do fluxo originado nas zonas mais luminosas. é&Neggme, quanto mais
ha fluxo noclumps maior éM,q; 0 que justifica quévi,o € proporcional & somente
para as galaxias Sb e seguintes (pontos azuis escuros dbhig).

O planoG-Myg é usado pokotz et al.(2004 como indicador de fusdo. As galaxias
situadas acima da nuvem de pontos, sobre a diagonal destensi&o consideradas
como galaxias em fusdo. Veja o Capitblpara maiores detalhes.
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3.3 Dois novos indices morfolégicos

A fim de orientar a nossa pesquisa para estudos especifisesydézemos dois novos
indices morfoldgicos. O primeiro é o indice de aneliptidielague mede a deformacéo
da isofota externa da galaxia. O segundo € chamado de ireligeadulagéo e avalia
a distribuicéo radial das regifes de formacéo estelar. @sindices séo elaborados
com o proposito de serem dedicados particularmente asigsiéegulares.

A anelipticidade tem como Unica aplicacdo identificar agogak em interacao.
Efetivamente, a presenca de uma massa vizinha cria pegiigbgravitacionais que
deformam a galaxia. A parte externa da galaxia é especisnastorcida por causa
de forcas de maré. Quando a colisdo é mais avancada, as déa&gsggado sdo o
suficiente separadas espacialmente. Se a isofota de Betm®ierra duas ou mais
galaxias, elas séo consideradas como em colisdo e sdodsstmeno um so sistema.
Tenhamos em mente que galaxias ndo interatuantes podeonsetearadas como tais
por efeito de projecao.

A granulacéo pode ser empregada como indice morfologica joalos os tipos
da sequéncia de Hubble. No Capit&loSecao 6, servimo-nos dela para analisar os
lugares de formacéo estelar durante uma interacgao.

Os nossos dois novos indices séo definidos e examinadosaimesato Capitulb,

a anelipticidade na Secéo 4.1 e a granulagcéo na Secéo 4.3ebl#es subsequentes,
limitamo-nos a mesma abordagem passo a passo que nasrasterio

3.3.1 O indice de anelipticidade

A isofota de Petrosian foi introduzida com o objetivo de defineticulosamente o
limite externo da galaxia. Podemos agora quantificar a defofio da galaxia usando
a figura geométrica da isofota de Petrosian.

O indice de anelipticidade determina se a isofota de Petrosian tem uma forma
regular ou ndo. Quando a isofota ndo faz meandro, afareaseu interior é grande;
ou inversamente, 0 seu perimeR@ pequeno. Para avaliar a eficiéncia da isofota em
maximizar a area para um perimetro fixado, usamos o paraaditreensionaP?/A.

A elipticidade influencia esse quociente fortemente. Pasbiar a dependéncia, o
guociente é normalizado com ajuda de uma elipse.
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A normalizacdo é a quantidade inverdg /P, calculada sobre uma elipse de
mesma elipticidade que a isofota. A elipse € determinadata gdas momentos de
segunda ordem da isofota, como na SeZ:8oNa segunda coluna da Figusdl§ ela
€ sobreposta a isofota de Petrosian. Conhecendo seus @xbd&cemos também a
elipticidade. A normalizacdo, que é somente funcao dai@lipde, pode ser agora
avaliada, como ilustrado na terceira coluna.

Assim, o indicer determina quanto a isofota de Petrosian se afasta de ursa;elip
dai o seu nome.

Imaginamos que a isofota de Petrosian seja uma corda. Quenekiica a corda
para obter uma elipse, conservando a mesma elipticidada igoéota de Petrosian, a
area no interior aumenta.mede esse aumento em termo relativo.

Como mencionado acima,foi concebido para medir tragos de perturbacdes gra-
vitacionais. Ndo é um indice morfolégico adaptado parardiaticar os tipos morfo-
I6gicos habituaisa ndo tem qualquer capacidade para separar 0s tipos e nd@mostr
guase nenhuma evolucéo ao longo da sequéncia de HubbleaBid9. A série li-
geiramente crescente entre Sa e Sd é real e corresponde anamtaulas regides de
formacéao estelar na periferia da galaxia que podem fornueres excrescéncias na
isofota de Petrosian. A fase decrescente entre E e Sa é pusatéenica: na parte
externa, o perfil de de Vaucouleurs € muito estendido e ptagage cria uma isofota
denteada por causa do ruido.

Em média,«x é independente do tipo, porque as galaxias de todos os tipps m
fologicos, das elipticas as “magalhanicas”, tém contornegsilares, desde que em
equilibrio gravitacional. Somente uma forca externa axjalpode deformar a sua
silhueta.

Comparandar com os indices precedentes (Fig@20, constatamos, sem sur-
presa, que as correlacdes sao fracas ou inexistentes. dd&jdppequenas relacdes
com os indices que quantificam irregularidadesegue muito grosseiramente os com-
portamentos dé& e S. Em particular, os cantos superior esquerdo e inferiortdic®
planoa-A sdo notavelmente desertos. E um argumento que consolidssa Beco-
Iha de combinar esses dois indices para definir um indicaelgathxia em interagédo
(Capitulob, Secéo 5).
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Figura 3.18: Processo de computac¢do do indice de anelipticidade
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Figura 3.19: Distribuicao der (esquerda) e mediana deem funcéo do tipo morfolégico
(direita).

3.3.2 O indice de granulacéo

O indice de granulacédo visa medir como as regides de fornestélar sdo distribuidas
na galaxia. Comparamos a dispersao radial das estrutuegdeno tamanho com
aquela das estruturas de grande tamanho. Usamos, parargsienf ferramenta de
andlise multi-escala: a transformadavaivelet

A palavra inglesavaveletpode ser traduzida em portugués por ondinha. A trans-
formada dewaveleté uma operacdo que decompde um sinal em uma série de coefi-
cientes nos quais a informacédo espacial € conservada. A8dsite base, sobre as
guais o sinal é projetado, séo as propvievelets Ha varias familias devaveletpos-
siveis, mas todas satisfazem as seguintes condi¢des: rsg@efuquadrado-somavel
(frequentemente definidas sobre um suporte finito), de nrédé e que apresentam
uma oscilacao, permitindo de definir uma pseudofrequéncia.

A waveletndo é uma funcao periddica, porque a oscilacdo ndo acontetade
seu dominio de definicdo, mas apenas em um lugar. Isso ingpkoaservacao da
localizagéo nos coeficientes da transformadevaeclef ao contrario da transformada
de Fourier. Da transformada de Fourier resultam duas fene@&sn geral designadas
como uma Unica funcdo complexa — no espago das frequéncias:amplitude e

5A amplitude em funcéo da frequéncia é chamada de espectregleééhcia; o quadrado da ampli-
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Figura 3.20: Relagdes entre e os indices precedentes.
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uma fase. Durante a transformadanerelet a localizacao davaveleté uma variavel

de saida, como se as amplitudes fossem computadas paraasflses possiveis.

O resultado da transformada deaveleté assim uma so fungéo de duas variaveis: a
frequéncia e a localizagdo, grandeza de mesma unidade do sjpal de entrada.

A transformada devaveleté altamente redundante, pois o sinal de saida tem uma
dimens&o adicional em relacdo ao sinal de entrada. E pogissa transformada de
waveletdiscreta € computada apenas para algumas frequénciasadistis poténcias

de 2.

Adaptando a metodologia para um sinal espacial bidimeakion seja, uma ima-
gem, avaveletse torna uma fungéo da posicao e nao do tempo. Nessas candatae
de frequéncia é um abuso de linguagem; encontra-se, as gezgxessao frequéncia
espacial. Em nosso trabalho, computamos a transformadawkdetusando o algo-
ritmo a trousapresentado no Apéndice do CapitGldOs coeficientes deaveletsao
imagens do mesmo tamanho que a imagem original. Waweletatua como um filtro
passa-faixa, de modo que os coeficientes contém apenasreneds do tamanho da
escala davavelet

Resumindo, a transformada dewveletsepara a imagem original em uma familia
de imagens de acordo com o tamanho das estruturas. Somaodmtcoeficientes,
recupera-se a imagem original.

A primeira coluna da Figur&.21 mostra a transformada deaveletda galaxia
espiralFukugita0443 O primeiro coeficient®V; € composto das estruturas de 2 pixeis;
0 segundo coeficientdl, € composto das estruturas de 4 pix¥is, de 8 pixeis, e
assim por diante. Em cada coeficiente, as zonas de inte@ssgeterminadas por um
thresholda 3. Fora das zonas de interesse, 0s pixeis sao ignorados.

A distribuicéo radial pode ser medida pelo momento centcisegunda ordem.
Multiplicamos os coeficientes deaveletcom o quadrado da distancia ao centro ga-
lactico: Wr? (Figura3.21, coluna da direita). Para considerar a forma geral da galaxi
e a sua elipticidade, ndo é o raio de um circulo, mas o raio da elipse, expresso em
fracdo do raio total.

O espectro dos momentos de segunda ordem é construido soasintensidades
em cada uma das imagewsr?. Esse fluxo total € exprimido como uma magnitude,

tude é chamado de espectro de poténcia ou densidade ekgegtodéncia.
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Figura 3.21: Esquerda: Decomposicao emaveletsda galaxiaFukugita0443 Direita:

Os coeficientes dwaveletsdo multiplicados por? para obter o momento central de se-

gunda ordem. Os fluxos totais em cada uma destas imagensriavreapectro de potén-
i 76
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3.3 Dois novos indices morfoldgicos
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Figura 3.22: Processo de computacéo do indice de granulacéo
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3. MORFOLOGIA QUANTITATIVA

ou seja, em uma escala logaritmica inversa. Na Figi#2sao representados os coe-
ficientes ponderados das escala®\2rg, primeira coluna) e 3Wsr?, segunda coluna)
para as nossas galaxias exemplos. Os fluxos totais dessgesnsn@&m unidade de
magnitude, sdo indicados pelos quadrados negros nos grdfiderceira coluna. Os
pontos das outras escalas sdo desenhados como quadrdutariass, completando o
espectro.

Os espectros de todas as galéxias sdo, em média, decresdsstedemonstra —
pois a escala do espectro € invertida — que as pequenasiesrséio mais centradas
e menos luminosas que as grandes. As estruturas de grandksespicamente for-
madas pelo disco, contribuem, em geral, para a maior paiftexipe se espalham até
a borda da galaxia.

O indice de granulac&pé definido como a inclinagdo média do espectro, avaliada
por uma regressao linear (reta vermelha nos graficos daaFsg2?. O espectro é
uma medida cruzada da intensidade e da dispersao radiattagigs, conforme a
sua escala. A granulagdoficara, entdo, pequena para galaxias cujas estruturas de
pequenas escalas estdo no centro. E o caso das elipticagjaiga® centro muito
agudo e intenso é revelado como uma estrutura de pequeta esieadecomposicao
emwaveletsmas atenuado pelo raio quase nulo na regido central.

T T T T T T T T T T T T
H(Ty) = 029

¥

-1.0f

a5F 0 e

Numero de galaxias

250 1 1 1 1 1 1 1

[} E SO Sa Sb  Sc Sd Im
y Tipo morfolégico

Figura 3.23: Distribuicdo dey (esquerda) e mediana geem funcédo do tipo morfolégico
(direita).
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3.3 Dois novos indices morfoldgicos

Na Figura3.23 a distribuicdo de para as galaxiasarly-typeexibe um pico muito
marcado emy=-2 (histograma vermelho). Porém, a transformadavdeeleté uma
ferramenta tdo poderosa para a analise multiescala quesdnai@d dos picos lumino-
sos é detectado. Com o0 peso estatistico do quadrado do maiohjeto, mesmo que
pouco luminoso, adquire uma importancia consideravel dpae encontra na perife-
ria. E 0 que acontece com as numerosas gal@edyg-typeque apresentam uma forte
granulacaoy>-1.5).

No entanto, é importante notar que@smpsobservados nas galaxiearly-type
n&o sdo sempre artefatos. E certamente possivel que umla estprimeiro plano ou
uma galaxia do fundo se encontre na isofota de Petrosiaaattie a analise. Mas,
outras vezes, trata-se de uma galaxia companheira ouesatdkstes casos, pode
realmente alcancar valores elevados.

Do lado direito da Figur®.23 a relacao entrg e o tipo morfolégico mostra o
mesmo regime duplo que o indidd,, (Se¢do3.2.6. No inicio da sequéncia de
Hubble, entre E e Sa; é quase constante e tem grandes barras de dispersdo. Para
aumentar a eficiéncia de uma classificacdo automatideveria ser associado pelo
menos a um indice do tipo concentracéo, muito eficiente reessa Inversamente, a
correspondéncia entre o tipoyeapresenta uma regularidade surpreendente entre Sa e
Sd.

Na Figura3.24 v é comparado aos sete outros indices morfolégicos. De naaneir
geral, encontramos de novo a distribuicao estreita da figrgeedente. Nos planos
v-n, v-C, ouy-G, a nuvem de pontos enche de maneira eficiente o espaco e ergeadi
de cores muito suave deixa prever uma separacao dos tipésldgazos melhor su-
cedida que com qualquer outra combinacéo. No pjae ha pouca poluicdo de uma
cor na outra, embora as galaxias elipticas (pontos vermelaranja) e lenticulares
(pontos verdes) ocupassem a mesma regido. Sem duvida,yeGdeve entrar em
uma classificacdo automatica.

O comportamento estranho visivel no plang é estudado em detalhe na Secéo 4.2
do Capitulos. Durante a computacdo & o residuo é proximo de um coeficiente de
waveletde pequena escala e o fato de esconder 0 centro age como uraspess
tico radial. Embora muito mais basica, a metodologia doutdlde S é um pouco
semelhante aquela ge Isso explica por que esses dois indices medem parcialmente
mesma coisa para as galaxiate-type
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3.3 Dois novos indices morfoldgicos

Nesse capitulo, fizemos uma retrospectiva completa dosefmdiorfoldgicos co-
mumente encontrados na literatura. Introduzimos tambénelpéicidade e a granu-
lag&o, dois novos indices concebidos particularmentegsuaar as interacdes galac-
ticas. Apresentamos todas as etapas dos processos de agagpatos conceitos por
tras das metodologias. Em seguida, analisamos a relag&oasnindices e o tipo de
Hubble, bem como as suas competéncias para separar asagakky-typee late-
type Finalmente, examinamos os indices dois a dois e as caesa&ptre Si.
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Capitulo 4

Classificacoes morfoldgicas
automaticas

4.1 Introducao

Chama-se de classificagdo automatica o conjunto dos métsthissticos, informati-
COS e computacionais que consiste em atribuir uma classeopgtos homogéneos.
E um caso particular de aprendizagem automatizachine learningem inglés), ela
mesma sendo um campo de estudo da inteligéncia artificial.

Existem duas categorias de aprendizagens automaticas:

1. A aprendizagem supervisada, também chamada de aprgewtizzaseada em
instancia [hstance-based learningm inglés), na qual as classes séo predefi-
nidas. A partir de um conjunto de instancias, cujas classsfig conhecidas,
um algoritmo prevé a afiliacdo dos objetos para classificanadas classes do
modelo. Principais algoritmos: regresséo linear, modelondtura gaussiana,
maquinas de vetores de suposeport vector machingsrede neuralr{eural
network, k vizinhos mais proximoskénearest neighbolir No contexto estatis-
tico, fala-se de andlise discriminante.

2. A aprendizagem ndo-supervisada, na qual as classesd&dimitias. O sistema
nao dispde de um conjunto de instancias. O niumero, a natieezpropriedades
das classes sao determinados, analisando diretamentdasdiasistema. No
contexto estatistico, fala-se deistering(agrupamento, aglomeracao).
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De maneira geral, uma classificagdo automatica é caraerpor trés perguntas:
Se tiverem, quais sdo as classes predeterminadas? Quais saoaveis preditivas
(variaveis de entrada)? Qual € o algoritmo escolhido?

Em Astronomia, as classificacdes morfologicas usam gerdémgasses prede-
terminadas, dependendo do objectivo procurado: sepaestdda-galaxia, separacao
entreearly-typese late-types galaxias barradas ou néao, tipo de Hubble, outros tipos
de galaxias emedshiftmais alto, etc... As variaveis preditivas também podem ser d
natureza diversa. O mais coerente é usar os indices madosgois foram desenvol-
vidos para coincidir com a morfologia. Mas, frequentemainga-se outros parametros
galaticos relacionados com a morfologia, tais como a coiameltro, a magnitude em
varias bandas, o brilho superficial em varias aberturas éasa@a elongacéo, o gradi-
ente do brilho superficial, o gradiente de cor ou a fragéo dw fw bojo.

Existe uma literatura abundante sobre as classificacddslagicas em funcéo das
numerosas técnicas possiveis. Por exeniplertas-Company et 2008 procuram
separar as galaxiaarly-typee late-typeaplicando o algoritmo das maquinas de veto-
res de suporte sobre os indices morfologi&isrrie-Lombardi et a(1992) estimam o
tipo de Hubble pelo algoritmo da rede neural sobre uma graundetidade de medidas
fotométricas.Scarlata et al(2007) empregam & CA sobre os indices morfolégicos
para determinar o tipo de Hubble. Ao separar as galaxiasoalép espirais edge-on
Shamir(2009 usa o algoritmo dos vizinhos mais proximos sobre um numeribom
grande de caracteristicas de imagem computadas de maneitasliversas.

Em lugar de um algoritmo de aprendizagem supervisada, seg@aeentre as clas-
ses €, as vezes, reduzida a um processo rudimentar, comdog@iaealizada visual-
mente no espaco dos parametros. A fim de identificar galariasigdo,Conselice
(2003; Conselice et al(2003 determinam visualmente um linha reta na classificagao
CAS, de mesma maneira quetz et al.(2004) no planadG-M,g. Ou aindaPark & Choi
(2009, no plano cor-gradiente de cor, para separar as galéaistypedaslate-type

Andrae et al(20119 passam em revista 0s métodos usados em recentes classi-
ficacbes morfologicas automaticas. Destacam potenciaim&didhas dos diferentes
parametros preditivos e de varias técnicas. Pela nossa parivariaveis preditivas
sdo os indices morfolégicos do Capitdoe as classes predefinidas séo os tipos de
Hubble. Procuramos avaliar o papel desempenhado peldhastmlalgoritmo sobre a
qualidade da classificacéo.
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4.2 As nossas classificacoes

O objetivo das nossas classificacfes automaticas é refradsequéncia de Hubble,

tal como foi quantificada no artigo dreikugita et al(2007). Estamos, entdo, na situa-
cdo de aprendizagem baseada em instancia. Em tais métotmsnuostra de instan-
cias de treinamento ja foi anteriormente classificada pa téonica diferente; aqui,

uma classificagcéo visual. Em seguida, um algoritmo compsarabgetos estudados
com as instancias de treinamento.

A amostra de treinamento consiste de vetores de entradaeeveate resposta.
No nosso caso, o0 vetor de entrada é formado dos indices ibgidfos e o vetor de
resposta do tipo de Hubble. A classificacdo das instanci@sidamento é considerada
como exata. Essa suposi¢éo é, evidentemente, apenas uwiteshigde trabalho. Em
nosso catalogo morfoldgico, o tipo foi estimado por cada ostes primeiros autores
do artigo. O valor retidd é a média arrendondada, mas € indicado também, como
medida da incerteza, o desvio padréo dos trés valores. Enarsédre 0 catdlogo
todo, o desvio padrédo valet)=0.37. Isso ilustra que, mesmo dentro de um grupo se
concertando, uma classificacao é afetada pela subjetevfagiclassificadores.

De uma pesquisa para a outra, as diferencas ainda sdo mdils@sdo também
imagens do SDSS\air & Abraham (2010 classificaram visualmente 14 000 gala-
xias. Eles comparam a sua classificacdo com aquelas sisndarEhird Reference
Catalogue of Bright Galaxies — RQ8e Vaucouleurs et al. 199& de Fukugita que
usamos em nosso trabalho. Os gréficos, tirados do artigoaliigédo reproduzidos na
Figura4.l Nesse género de representacédo, as vezes chamada deamstbigimen-
sional, o tamanho dos circulos é proporcional ao numero pasblocalizados em
um lugar. Os desvios médios entre as classificacdoes s@oTg — Tres |) ~1.2
para RC3 (nota-se que a escala usada para riedidiferente, quase dobrada) e
(| Ten — Trukugita ) 0.8 para Fukugita.

Todas as classificagfes contém um erro intrinseco, devids@ahamento real
das propriedades observadas. Em uma classificacdo autans&tiadicionam também
as incertezas de medidas sobre os indices e as imprecisiesidto usado pelo algo-
ritmo. Podemos, portanto, aceitar o desvio médio de 0.8 a@ioo de referéncia para
avaliar as nossas classificacdes.
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Figura 4.1: Comparacao da classificacdo visual efeituada por Nairdaale PN) com
aguelas de RC3 (esquerda) e de Fukugita (direita). FigradatideNair & Abraham
(2010.

Uma classificacdo automatica aproveita a informacéo cmntdvetor de entrada
para determinar o vetor de resposta. Pode-se pensar qu au@ior o nimero de
parametros de entrada, melhor sucedida se torna a clag&ificdodavia, 0 numero
de configuracdes de um sistema é exponencialmente propakéicua dimenséo, de
tal modo que aumentar cegamente o nimero de parametrosanaleetntrada pode
alterar sensivelmente a capacidade de computacao.

No Capitulo3, mostramos que certos indices tém comportamentos sis\gagae
outros sao complementéarios. Uma primeira familia de isdé@® de tipo concentra-
cdo: n, C e G. Dos trés, o mais abrangente, sem obrigacdo de definir unrooaunt
de assumir uma simetria de rotagdo, e igualmente o maisorfygich computar, &.
Conservamo-lo. Uma segunda familia de indices tenta awliaxtura da galaxia:
S, v e A. Os dois primeiros sdo muito correlacionados, e preferiynesrque as ga-
laxias early-typesao confinadas ali em um intervalo pequeno. De seu ladoede
uma propriedade bem especifica de que é dificil se dispeMaré, de uma certa
maneira, um indice hibrido e revela uma concordancia nbtéave o tipo morfolo-
gico; conservamo-lo igualmente. Por sua wvenao demostra nenhuma aptidao para
descrever a sequencia de Hubble.
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4.2 As nossas classificacoes

Por conseguinte, temos como vetor de entrada do nosso aisemiassificacéo

automatica:

X = (G, v, log(A), My) . (4.1)

Neste Capitulo, descartamos do catalogo morfologico @igalnéo classificadas
na sequencia de Hubbl& £-1). Além disso, aplicamos o critério de qualidade foto-
métrica discutido no Capituls, onde o estudo da robustez dos indices morfoldgicos
mostrou que as galaxias insuficientemente resolvidasdemenedidas inconfiaveis.
Entao, as galaxias, cujo diametro angular € menor que arEsv@seeing sdo também
descartadas. Das 2253 galaxias no catalogo de Fukugitd,(Z9%%) entram agora
em nossa amostra de trabalho.

Independentemente do método escolhido, a amostra denrena deve ser com-
posta de instancias para as quais os resultados séo inaguiitéConstruimos, para
este fim, uma amostra apurada na qual os pontos divergeotesdaidos. Os pon-
tos divergentes ndo sao aqui considerados como medidaagrnrmas como valo-
res atipicos, excessivamente afastados da tendéncialceata ser representativos
da maioria. Os pontos divergentes sdo diagnosticadosnskgaimétodo exposto no
ApéndiceA: (1) em cada tipo, 0s componentes principais sao deterimsneaim as
pseudo-covariancias; (2) determina-se a hiperelipsésaménnas medianas e cujos ei-
X0s sao os PCs de comprimenit@;33) os pontos fora da hiperelipse sdo excluidos;
(4) o procedimento € iterado até que nenhum ponto seja dadoarA amostra apu-
rada contém 1181 galaxias (65.8% da amostra de trabalhogadé@ como amostra de
treinamento.

No espaco quadridimensional da variaxeldesenvolvemos quatro métodos de
classificagdo: a aproximacao linear, a hipotese de digtéibunormal multivariada,
a determinacdo empirica de uma distribuicdo qualquer, enagdias. Além de uma
amostra de treinamento, o método requer uma amostra deleop#aira testar a vali-
dade da classificacdo. Em geral, ndo ha nenhum problema eduasazezes o mesmo
catalogo. Mas para o terceiro método, temos que separasa ap®stra de trabalho

em duas sub-amostras, uma de treinamento e uma de controle.
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4.2.1 Regressao linear

A primeira classificacdo € um subterflugio simples para toamar o problema de
analise discriminante em um problema de regresséo lineldipratEfetivamente, em
NosSso caso, a variavel a prever — o tipo morfolodice néo € realmente uma variavel
discreta. Usamos o fato que a sequencia de Hubble seja daderguantificada para
exprimir T como uma combinacao linear dos indices morfolégicos.

Nesse método, a sequencia de Hubble é suposta exibir um damgoto linear
de acordo com os indices. No espaco de cinco dimensdes fasntiad quatro va-
riaveis de entrada adicionadas do tipo morfolégico, asxgedse espalham ao redor
de um hiperplano. A equagédo do hiperplano é determinadanp&iodo dos minimos
guadrados. Comparando o tipo assim modelizado com o tipokiegia (Figurad.2,
esquerda), notamos que o0 ajuste favorece os tipos morfo®gncontrados no cen-
tro da sequencia de Hubble e que aqueles nas extremidadssisd@epresentados.
Particularmente, nenhuma galéxia é classificada comacali@@=0) ou irregular tipo
MagalhdesT=6). A regressao linear direta, ajustang®), tem tendéncia a restituir
uma sequencia compacta e centrada demais, 0 que se vifagdlzauvem de pontos
nao obliquo o suficiente de acordo com a diagonal.

A fim de recobrar os tipos extremos, queriamos girar a nuvepodos até sobre-
por a diagonal. Para isso, aplicamos uma segunda regressao/ez a uma dimensao
e inversa, ou seja, ajustangy). A segunda regressdo aumenta o desvio médio entre
o tipo ajustado e o tipo real, tornando a classificagdo meinmerdge conforme esse
critério. Apesar disso, preferimos o método com a duplaessgio porque aparece
menos enviesado (Figuda2, esquerda).

O estimador linealj,ear do tipo de Hubble pode ser expresso como uma com-
binacdo linear dos quatro indices morfolégicos escolhiddsm a dupla regressao,
obtemos:

Tinear = —7.88- G + 1.42-y + 1.37-log(A) + 0.67- Mpo + 1046 (4.2)

A Tabela4.1lindica os resultados da classificacdo por regressao lingar com-
parados a classificacéo de Fukuditawgia Para as 20 primeiras galaxias da amostra
de trabalho. Como o problema inicial de andlise discrintimdoi transformado em
um ajustamentorlinear pode tomar qualquer valor, ndo apenas nimeros semi-isiteiro
como é o caso na classificagédo de Fukugita.
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4. CLASSIFICACOES MORFOLOGICAS AUTOMATICAS

Tabela 4.1: Tipos morfolégicos pelo método da dupla regresséo linear.

ID TFukugita Tlinear
FukugitaO001 0.5 1.07

Fukugita0002 3.0 2.40
Fukugita0003 1.0 0.84
Fukugita0004 3.5 4.79
Fukugita0005 3.5 3.09
Fukugita0006 0.0 0.05
Fukugita0007 4.0 5.19
Fukugita0009 3.0 2.13
Fukugita0010 2.0 0.32
Fukugita0012 3.5 2.80
Fukugita0013 4.0 3.86
Fukugita0016 1.0 3.11
Fukugita0017 4.0 2.14
Fukugita0019 1.0 1.83
Fukugita0021 0.5 1.47
Fukugita0022 6.0 4.85
Fukugita0023 1.0 1.22
Fukugita0024 15 0.67
Fukugita0025 2.5 2.81
Fukugita0026 6.0 3.02
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Na Figura4.3, comparamos a classificagéo linear e aquela de Fukugitagpara
amostra apurada (esquerda) e a amostra de trabalho (di@ittamanho dos circu-
los é proporcional ao numero de galaxias, tal como indicada @scada no recanto
superior esquerdo do grafico. Vemos claramente o efeito wag@m que engen-
drou a amostra apurada. As galaxias que foram descartadades@naneira geral,
muito menos bem classificadas que aquelas da amostra aplieadas um erro mé-
dio (| Tinear— T Fukugita [)=0.71 para a amostra apurada e 1.07 para a amostra de trabalho.
Comparados conj AT [)=0.8 das duas classificacfes visuais citadas em introducéo,
esses valores ilustram que um algoritmo simples alcangéadss parecidos aqueles
das classificacdes visuais, para galaxias convenientes. aMtassificacdo automa-
tica ndo consegue atribuir um tipo certo, desde que a imagessente uma pequena
anomalia fotométrica.

4.2.2 Distribuicao normal multivariada

A nossa segunda classificacdo automatica € um método pliebedj quer dizer, que
faz-se uma hipétese sobre a distribuicdo dos objetos passifitar.

Uma hipoétese razoavel é dizer que, em cada tipo morfologedndices morfo-
I6gicos seguem uma distribuicdo normal. Nesse caso, éatlesnodelo de mistura
gaussiana. E o processo usado em duas dimensées no ApAndjoando a regido
ocupada por um tipo é estimada por uma elipse. A distribuigiimal multivariada
€ um modelo simples ddustering No espaco quadridimensional dos parametros, as
galaxias de um mesmo tipo se rellnem em um grupo compactolaneyja densidade
f(x) pode ser estimada por uma fungéo gaussiana multidimezision

09 = xp[ -3¢ O)TE (k- ) @3)

1
V(2n)"x| °

onden é a dimensdao da variavel, ou seja, aged; (X) € a média da variavet e X é
a matriz de covariancia = Cov(X), |Z| € seu determinanteX* sua matriz inversa.

A densidadef(x) medida sobre a amostra das instancias é tradada como a uma
densidade de probabilidade de encontrar um certo tipo emeuto keigar do espaco
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dos parametros. A Equacddé inteiramente determinada pelas média e matriz de co-
variancia. E desnecessario tomar precaucdes particulesasdo medianas e pseudo-

covariancias, porque a amostra de treinamento ja € livreel®ais pontos divergen-

tes. Sobre a amostra apurada, entdo, calculamos a (x¢@dia matriz de covariancia

¥ para cada tipo morfolégico. Obtemos:

0.5180
—-2.0602
-1.1839
—-2.1660

(X)1=00 =

0.5157
—-2.0489
-1.1738
-2.1724

(X)1=05 =

0.5056
—-2.0481
-1.1203
—-2.1540

(X)1=10 =

0.4899
-1.9829
—-1.0948
-2.1626

(X)1=15 =

0.4561
-1.6999
-1.0189
-2.0878

(X)1=20 =

X1o00 =

L1-05 =

Xro10 =

Y7o =

X120 =

0.0007
0.0006
0.0004

—-0.0016 -0.0006

0.0008
0.0008
0.0001

—-0.0015 -0.0009

0.0011
0.0013
0.0012

—-0.0018 -0.0002

0.0019
0.0009
0.0011

-0.0028 -

0.0057

0.0096

0.0024
-0.0077
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00006
00020
00006

00008
00040
00006

00013
00070
00033

00009
00116
00001
0.0016

00096
01738
00430
00051

00004
00006
00149
00020

00001
00006
00210
00026

00012
00033
00258
00003

00011

00001

00214
—-0.0022

00024
00430
00360
00114

-0.0016
—-0.0006
00020
00079
(4.4)

-0.0015
—-0.0009
00026
00073
(4.5)

-0.0018
—-0.0002
00003
00082
(4.6)

-0.0028
-0.0016
-0.0022
00102
4.7)

-0.0077
00051
00114
00292

(4.8)



4.2 As nossas classificacoes

(X)7=25 =

(X)1=30 =

(X)7=35 =

(X)7=40 =

(X)7=45 =

(X)1=50 =

0.4093
-1.5274
—-0.9394
—-2.0249

0.3674
-1.3524
-0.8314
-1.8757

0.3528
-1.2077
—-0.7844
—-1.7332

0.3242
-1.0255
—-0.7422
-1.5634

0.3331
-0.9241
-0.6773
-1.4904

0.3340
-0.6243
-0.5419
-1.2328

0.0055
s ___| 00033
T=25=1 0.0009
-0.0102

0.0049
s . _| 00031
=20~ _0.0003
~0.0125

0.0045
s . _| 00055
=35~ 0.0006
-0.0083

0.0039
s _| 00040
=40~ 0.0020
-0.0073

0.0044
s __| 00059
=45~ 0.0021
-0.0032

0.0014
s _| 00022
T=5071 _0.0005
—0.0030
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00033
01464
00319
00057

00031
01511
00419
00202

00055
01596
00489
00481

00040
01286
00434
00451

00059
01448
00375
00366

00022
01015
00101
00650

00009
00319
00241
00058

—-0.0102
00057
00058
00451

4.9

—-0.0003 -0.0125

00419
00311
00133

00006
00489
00351
00228

00020
00434
00323
00140

00021
00375
00294
00106

00202

00133

00699
(4.10)

~0.0083
00481
00228
00928
(4.11)

~0.0073
00451
00140
00772
(4.12)

~0.0032
00366
00106
00711
(4.13)

—-0.0005 -0.0030

00101
00130
00137

00650

00137

00831
(4.14)



4. CLASSIFICACOES MORFOLOGICAS AUTOMATICAS

0.3460 0.0072 00062 00041 -0.0016
% | -0.7625 s | 00062 00865 00231 00452
T=5571 _0.5559 =557 0.0041 00231 00326 00079
-1.2990 —-0.0016 Q0452 00079 00707

(4.15)
0.3826 0.0047 -0.0059 -0.0044 -0.0109
% | -1.0503 5 | -0.0059 02397 01435 01368
T=60=1 _0.6710 =60~ _0.,0044 01435 01310 00823
-1.2836 -0.0109 01368 00823 01391

(4.16)

Em um problema delusteringidealmente caracterizado, as classes séo claramente
separadas umas das outras, deixando regides vazias no egsagarametros. Mas
nao é o caso aqui, porque a sequencia de Hubble é continuzee Asalensidades de
probabilidade se sobrepdem, as vezes, em grande parte.

Para prever o tipo de uma galéaxia descrita pela varigvedlcula-se a densidade
de cada tipo enx com a Equacédd.3. A probabilidade da galadxia de pertencer a um
certo tipo € simplesmente a densidddg) normalizada pelo total das densidades. O
tipo atribuido a galaxia € aquele com a probabilidade maxima

Na tabelad.2, o tipo Thoma Calculado com a distribuicdo normal multivariada fica
na terceira coluna e pode ser comparado com o tipo de FuKLigit@.. da segunda
coluna. As colunas seguintes indicam as probabilidadeadketgpo, os valores maxi-
mos sendo em negrito.
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Tabela 4.2: Tipos morfolégicos pelo método da distribuicdo normal imattada.

ID Trukugita Tnormal | Pr=00 Pr=05 Pr=10 Pr=15 Pt=20 Pro25 Pro30 Pro3s Proao Proas Proso Pr=ss Pr-eo
Fukugita0001 0.5 20| 000 0.00 000 0.27 056 014 001 000 000 o000 000 000 0.01
Fukugita0002 3.0 25| 000 000 000 000 011 039 030 014 004 001 0.00 o0.00 0.02
Fukugita0003 1.0 1.0 0.03 031 044 0212 001 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0004 3.5 5.0/ 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.03 0.08 0.11 0.1®.47 0.15 0.03
Fukugita0005 3.5 25| 0.00 0.00 0.00 0.00 0.08 0.26 0.21 0.19 0.20 0.04 0.00 0.00 o0.03
FukugitaO006 0.0 05| 023 057 016 004 000 OO0 000 000 000 000 o0.00 0.00 o0.00
FukugitaO007 4.0 45| 0.00 000 000 000 000 000 0.06 0.13 0.220.38 0.18 0.03 o0.00
Fukugita0009 3.0 6.0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.17 0.19 0.06 0.12 0.02 0.02 0.00 0.00.41
Fukugita0010 2.0 15| 0.00 0.08 0.15 0.64 0.09 0.03 000 000 000 000 0.00 0.00 0.00
Fukugita0012 3.5 3.0/ 000 000 000 000 002 026049 0.17 001 004 000 0.00 0.02
Fukugita0013 4.0 3.0/ 000 000 000 000 002 011025 022 1023 012 005 0.03 o0.00
Fukugita0016 1.0 2.0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.29 0.3 0.16 0.9 0.08 0.07 0.00 0.05 0.03
Fukugita0017 4.0 2.0/ 0.00 0.00 0.00 0.00 057 025 0.16 0.02 0.00 0.00 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0019 1.0 20| 000 000 000 000 057 026 007 005 001 o000 0.00 0.00 0.05
Fukugita0021 0.5 20| 000 0.00 000 000 097 002 000 000 o000 o000 000 0.00 0.00
Fukugita0022 6.0 50| 000 0.00 000 000 000 000 002 0.08 010 010.43 0.17 o0.06
Fukugita0023 1.0 1.0 0.08 0.14 039 025 0.08 0.04 0.010 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 o0.02
Fukugita0024 15 15| 0.00 0.01 0.04 0.82 0.11 0.02 0.00 000 000 000 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0025 2.5 55| 000 000 000 000 000 000 000 000 000 000 o0.00.00 o0.00
Fukugita0026 6.0 6.0 000 000 000 OO0 000 003 005 020 0.09 0.13 0.00 0.0%45
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Figura 4.4: Comparacéo entre classificacdo pelo método da distribuigénal multi-
variada e o tipo de Fukugita para a amostra apurada (esqueelamostra de trabalho
(direita).

A Figura4.4 mostra a correspondéncia entre a presente classificacaceka alg
Fukugita. A esquerda, a amostra apurada tem um comportarbastante fiel & re-
alidade. O erro médio @ Tnormal — Trukugita 1)=0.58, nimero que aumenta para 1.21
na amostra total. Comparando com a regressao linear, ikgspente 0.71 e 1.07, a
distribuicdo normal permite aperfeicoar a classificac&a pa galédxias normais, mas
piora a classificacédo das galaxias ambiguas que foram temsida amostra apurada.

Em particular, a classificacdo baseada em distribuicoesaisisobre-representa o
tipo Sa [=2). Isso se explica pelo fato de que a gaussiana descreveatettsaade
desse tipo € mais larga que as outras. Fora da nuvem de pantpad formada pela
amostra apurada, a densidade de Sa domina grandes voluresgadm dos parame-
tros.

4.2.3 Distribuicdo empirica

Queremos agora generalizar o método precedente para uibud¢go qualquer. Nao
fazemos nenhuma hip6tese sobre uma lei de probabilidadetem@mos estabelecer
empiricamente qual € a distribuicdo das variaveis. Para ttpd morfoldgico, cons-
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4.2 As nossas classificacoes

> £
S

02 03 04 05 06

Figura 4.5: Mapas de probabilidade, exemplo no plaaa.

truimos um mapa de probabilidade em quatro dimensdes gelerdeé qual regido do
espaco é dominada por qual tipo.

Ao contrario dos outros métodos desse capitulo, este naali§@n Os mapas de
probabilidade devem entdo ser definidos em cada pontogetimndo o espaco dos
parametros Cada galaxia da amostra de treinamento é representadap@oamao
um ponto enx. Em seguida, o mapa de pontos é suavizado para espalhaioossval
discretos para os pixels vizinhos. A suavizagéo é desermapargor uma convolugéo
com umkernelgaussiano de=0.30, ondeoy € 0 vetor dos desvios padrdes dos
quatro indices morfologicos. Portanto, obtemos uma fandidi mapas, um por tipo
morfolégico, definidos sobre todo o espaco dos parametros.

Para esclarecer o nosso discurso, mostramos na Fguuamn exemplo de mapas
de probabilidade em duas dimensdes no pldra No ultimo mapa, a cor indica o
tipo morfolégico de probabilidade maxima. Por exemplo, wakixia localizada no
recanto inferior direito sera classificada como eliptica (®rmelha).

Com esse algoritmo, os mapas de probabilidade podem sefinadas que de-
sejado. Basta, para isso, reduzir a largur&eimelda suavizacdo. Ao extremo, um

Trabalhando com um computador pessoal, o programa IDL ndsegoia alocar memoria para
realizar operacdes sobre mapas maiores que 40 pixels deolageja, uma grelha de 42 560 000
pixels.
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Figura 4.6: Comparacao entre o método da distribuicdo empirica e o gpeuttugita
para a amostra apurada (esquerda) e a amostra de trabadiia)di

mapa ndo suavizado representa exatamente a distribuiginakira de treinamento,
pois foi criado para este fim. Assim sendo, ndo se pode usaosti@te treinamento
como amostra de teste para avaliar a eficiéncia da claséificagaxa de sucesso seria
potencialmente de 100%. E necessario separar a amostraaasalamostras. No
entanto, em certos tipos, o numero de galaxias se tornaogarente pequeno para
ficar estatisticamente confiavel.

A tabela4.3mostra o tipol ¢y 5, Obtido com a distribuicao empiricamente avali-
ada e as probabilidades de cada tipo.

A Figura4.6 compara a classificacdo baseada em distribuicbes emperazgsela
de Fukugita. A validade e o comportamento sdo muito semihanclassificacdo
baseada em distribuicbes normais. Para a amostra apurada, médio € de 0.65, 0
gue é menos bom que com distribuicdes normais (o erro aujndfda para a amostra
total, o erro diminui um pouco de 1.21 para 1.15, o que signdige a classificagéo
empirica € melhor nas galaxias descartadas. Embora atermadoblema de sobre-
representacao do tipo S&£2) permanece.
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Tabela 4.3: Tipos morfolégicos pelo método de uma distribuicdo emairic

ID Trukugita Temprico | Pr=00  Prt=05 Pt=10 Pr-=15 Pro20 Pro25 Pro30 Pr=as Proa0 Proas Proso Pross  Proso
Fukugita0001 0.5 15| 0.12 0.18 0.15 030 020 004 001 o000 000 000 000 0.00 o0.00
Fukugita0002 3.0 30| 000 000 000 003 029 027032 005 004 o000 000 0.00 0.00
Fukugita0003 1.0 05| 0.24 0.25 0.21 0.20 0.08 0.02 0.00 0.00 0.00 o0.00 0.00 0.00 0.00
Fukugita0004 3.5 45| 000 000 000 000 000 0.00 o0.09 0.17 0.190.42 0.08 0.05 0.00
Fukugita0005 3.5 25| 000 000 000 000 0.08 065 001 014 0.12 0.00 0.00 0.00 o0.00
FukugitaO006 0.0 05| 034 041 017 007 000 OO0 OO0 000 000 000 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0007 4.0 50| 0.00 000 000 OO0 000 000 005 025 010 O0.1D41 0.02 0.00
Fukugita0009 3.0 25| 000 000 000 000 0.36 059 001 0.03 o0.01 0.00 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0010 2.0 05| 0.26 0.29 0.22 0.16 0.05 0.02 0.00 0.00 0.00 o0.00 0.00 0.00 0.00
Fukugita0012 3.5 30| 000 000 000 000 001 023046 028 002 000 000 0.00 0.00
Fukugita0013 4.0 40| 000 000 OO0 O00O0 000 011 0.23 0.160.26 000 0.23 0.00 o0.00
Fukugita0016 1.0 45| 000 000 000 000 010 0.02 0.01 0.12 0.160.60 0.00 0.00 0.00
Fukugita0017 4.0 30, 000 000 000 000 015 o0.000.85 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00
Fukugita0019 1.0 20| 000 001 001 004 040 0.22 006 027 001 000 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0021 0.5 25| 000 000 000 000 0.08 090 000 001 o000 000 000 0.00 o0.00
Fukugita0022 6.0 45| 000 000 000 O00O0O 000 000 010 0.16 0.180.39 0.11 0.04 o0.02
Fukugita0023 1.0 15| 0.11 0.10 0.22 0.37 0.10 0.06 0.03 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0024 1.5 05| 0.26 0.27 0.20 0.19 0.07 0.00 0.00 0.00 0.00 o0.00 0.00 0.00 0.00
Fukugita0025 2.5 00| 042 025 009 000 001 o000 OO0 017 005 000 0.00 0.00 o0.00
Fukugita0026 6.0 45| 000 000 OO0 O00O0 003 003 0214 0.01 0.010.73 0.00 0.00 o0.04
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Esse método de classificacdo automatica, determinandoieanpénte a distribui-
cdo das variaveis, ndo tem descricdo analitica, requer omauwtacao fastidiosa e
longa, e é mais complexo de aplicar. Apesar disso, nao leltzonees pertinentes de
acordo com as classificagbes precedentes. Para tornarsdicdgsio empirica mais
eficiente, os mapas de probabilidades deveriam ser congsusatbre uma amostra de
treinamento contendo um nimero muito maior de galaxias.

4.2.4 Meétodo k-médias

Apresentamos ainda um ultimo algoritmo simplesistering chamado de k-médias
(k-meansem inglés). Nesse método, o objeto para classificar é supestencer ao
grupo cujo centro € o0 mais proximo, o que equivale a sepaauE®s por hiperplanos.

No espaco dos parametros, as galaxias de um mesmo tipo agicimkao locali-
zadas em grupo, cujo centro &, trivialmente, a méxia calculada nas Equacdést
a4.16 Para classificar uma galaxia descrita gpavaliamos sua distancia até cada
um dos grupos, conforme a norma habitugk — (X)r ||. Como os indices morfolo-
gicos ndo tém unidade e séo definidos sobre escalas adstpiencialmente muito
diferentes umas das outras, devem ser expressos de matairaar O espaco é as-
sim normalizado dividindo os indices por seu desvio padfigora, a classificacéo
k-médias pode atribuir a uma galaxia o tipo cuja distanciaréma. Os tipos obtidos
sao reproduzidos na Tabelal.

Na Figura4.7, o tipo determinado pelo método das k-médias € comparadamcom
tipo de Fukugita. Sumariamente, essa classificacdo cungua &refa com um éxito
semelhante as outras. O erro médio sobre a amostra apurad@.&2d melhor que
0os métodos da regressdao linear ou da distribuicdo empimaa,pior que o método
da distribuicAo normal. Para a amostra total, o erro médi@.#® € o mesmo da
distribuicdo empirica, melhor que a distribuigcdo normadsrmior que a regressao.

Notamos, todavia, que o erro médio € apenas uma indicacdapdeidade de
uma classificagdo para reencontrar o tipo de Hubble. De dagoro minimo (0.97)
sobre a amostra de trabalho acontece quando se usa umaegriesséio. Mas, com
esse meétodo, a grande maioria das galaxias séo classifieanta3 =1 e T=4.5; e
guase nenhuma € identificada como eliptica ou irregularedgsta para desacreditar
a classificacao.
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4.2 As nossas classificacoes

Tabela 4.4: Tipos morfoldgicos pelas k-médias.

1D Trukugita Tk-medias
Fukugita0001 0.5 15
Fukugita0002 3.0 2.5
Fukugita0003 1.0 15
Fukugita0004 3.5 4.5
Fukugita0005 3.5 3.0
Fukugita0006 0.0 0.0
Fukugita0007 4.0 4.5
Fukugita0009 3.0 2.5
Fukugita0010 2.0 0.5
Fukugita0012 3.5 3.0
Fukugita0013 4.0 3.5
Fukugita0016 1.0 3.0
Fukugita0017 4.0 2.5
Fukugita0019 1.0 2.0
Fukugita0021 0.5 2.0
Fukugita0022 6.0 5.5
Fukugita0023 1.0 15
Fukugita0024 15 0.5
Fukugita0025 2.5 6.0
Fukugita0026 6.0 3.5
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Figura 4.7: Comparacédo entre a classificacdo pelo método das k-médiafgpe de
Fukugita para a amostra apurada (esquerda) e a amostrbakarédireita).

Concluindo, a eficiéncia de uma classificacdo automaticarakppouco do algo-
ritmo escolhido. Mais importante é a qualidade das medalaassaz a qualidade dos
dados. Para a amostra apurada, todas classificacoes cemgagver o tipo de Hubble
com um erro medio de 0.6-0.8. O erro cresce para 1.1-1.2 nstianale trabalho. As
galaxias que foram descartadas da amostra de trabalhajeplorcplizadas longe da
média do tipo, apresentam uma ambiguidade morfolégicaskgtlaxias comportam
um elemento fotométrico que atrapalha as medidas. Umagéspasual é capaz de
desconsiderar um elemento e se concentrar no resto daajalaxalgoritmo, n&o.
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Capitulo 5

Anellipticity and granulation as
morphological indices to explore star
formation in interacting galaxies.

Este artigo foi submetido a revistestronomy and Astrophysiosm 18 de outubro de
2011. Ele retorna a alguns pontos apresentados no Capjtutoas vezes resumindo-
0s, outras vezes desenvolvendo-os.

Apo6s uma apresentacédo formal e rapida dos indices moréa$gomumente usa-
dos na literaturaC, A, S, G e My, definimos os nossos dois novos indices, a anelip-
ticidadea e a granulacag, assim como a isofota de Petrosian. Ele explica coréo
calculada de maneira bastante técnica, usando a transfamheaavelete analisando
0 seu comportamento sobre galaxias esquematizadas. Aoardidpersao radial dos
clumpsde luz,y pode ser interpretada como a caracteristica que estalsdaoma
galaxia contém regides de formacao estelar fora do sewcentr

A estabilidade e a robustez estatistica de todos os indice®ldgicos séo es-
tudadas, avaliando quéo forte elas dependemedshift da nitidez §harpnessem
inglés; definida como o tamanho angular da galaxia em unidadeeing, da razéo
sinafruido e da elipticidade. E a nitidez, sobretudo, que dearedgualidade e o nivel
de confianca das medidas de fotometria superficial. Definent& um critério de
qualidade fotométrica como: nitidez8. Estudamos também, prontamente, as corre-
lagbes entre os indices morfoldgicos.
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5. ANELLIPTICITY AND GRANULATION AS MORPHOLOGICAL
INDICES TO EXPLORE STAR FORMATION IN INTERACTING
GALAXIES.

Comoa mede a deformagéo da isofota externa, pode ser usado paranihetr
um “indicador de chance de interacao”, I.Gl.A - @. Comparamo-lo com outros
indicadores parecidos, aqueles@enselice(2003 definidos no plan&-A e delotz
et al.(2004) no planoMye-G.

Em seguida, aplicamos esses métodos em catalogos de gdtiaxiMorfologias
muito distorcidas sdo observadas quando as regifes ded@oneatelar sdo distribui-
das na galaxia e, em média, para galaxias com um grande didenatna alta taxa de
formacao estelar especifica.

Desses resultados, deduzimos que a formagao estelar pdavpor uma intera-
¢éo ou fusdo ndo é maxima quando a galaxia apresenta-se deforonada. Ela se
torna méxima em uma fase posterior, quando as instabikddidémicas causam um
fluxo de gas significativo para a regido central. Durante fest final, a formacgéo
estelar se localiza essencialmente na regido central, masfalogia ja se normaliza,
tornando-se menos irregular. Tudo acontece como se a famestelar respondesse a
morfologia perturbada com um certo atraso.
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ABSTRACT

Context. The morphology of the galaxies is a key aspect of their eimiutHowever, the morphological type is not a measurable
quantity, but when not assessed by eye, it may be determinadthe surface photometry by computing morphologicaldesi In

the era of large data surveys, the acquisition of this infiiom must be entirely automated, what can be improved bhenaatical
methods of image processing.

Aims. We investigate how the morphological indices are dependerihe image conditions and how they are related to a visually
performed classification along the Hubble scheme. We creafeantity that morphologically detects galaxies in intéoa and
explore how the star forming regions are distributed inrexténg galaxies.

Methods. Besides the usual indices, we develop two new morphologiaeimeters: the anellipticity and the granulation. With th
first one, we build an indicator of interaction as a measuidgibrtion of the external isophote; with the second oneeveguate how
the clumps of light are centrally distributed in the galakien, on two catalogues ofiHyalaxies, we look how the morphological
signature of an interaction relates to star formation.

Results. We determine that concentration-like parameters are mamrelated to the Hubble sequence than texture parametars. F
Hu galaxies, very disturbed morphology is observed when stamifig regions are distributed in the whole galaxy and, eraye,
when galaxies have a large diameter and a high sSFR.

Conclusions. We deduce that the interaction- or merger-driven star ftionas not maximum when the galaxy is very distorted. The
SFR becomes maximum at a later stage, when dynamical iliséstinduce important gas inflow into the central regionifis final
stage, the star formation takes place essentially in thealergion, but the morphology already becomes less iteegit seems as

if the star formation would respond to the disturbed morpbglwith a delay.

Key words. Techniques: image processing — Galaxies: structure — (@atagtar formation — Galaxies: interactions — Galaxies:
evolution

1. Introduction ing from clumps to the total light of the galaxy. These three

. ) . . indices form theCAS parameters and lead to a sometimes so-
Since Hubble defined his famous sequence, morphologiail st edC AS classification.

ies were naturally aimed at determining its origin. For thisk, i ) -
it is necessary to firstly measure the Hubble type in a quantit More recently, two other indices have been defined. The Gini

tive way. A successful tentative has been done by SérsisiS” coe“ﬁ_cientG _(_Gin_i 1912) is a statistical quar_ltity usec_i to mea-
1963) who fitted the radial surface brightness profile with $Ur€ inequalities in a population. Adapted to images, itsuezs
power law, as a generalisation of the de Vaucouleurs prafée (1€ inéquality between the pixel intensities and céiciently be
Vaucouleurs 1958). To avoid having to assume an underlyif§ed @s @ morphological index (Abraham et al. 2003; Lotz.et al
model to be fitted, Kent (1985); Conselice (2003) defined tf&/0%): A last index, denotelllz, is the secr:)ond-order moment
non-parametric concentration ind€x The Sérsic index an@ of the most luminous pixels containing 20% of the total light
are two diferent numbers to describe the same physical quantitye 9alaxy (Lotz etal. 2004).
namely the steepness of the radial light profile. The radizfile According to the specifically studied galaxies, other iedic
is a so specific property of a galaxy that it can be used aloneG{sParameters have been developed in the literature. By €xam
an approximation of the morphology (Ball et al. 2008; van dé¥le, Naim et al. (1997) propose for peculiar galaxies four pa
Wel 2008). rameters: the blobbiness, the isophotal centre displacgithe
With the emergence of large data samples, more morpHting factor or the middle isophote, and the skeleton rafibe
logical indices have been proposed. The rotational asymyméglobbiness basically aspires to quantify the overall texjust
indexA (Schade et al. 1995) compares the image of a galaxy!e the clumpiness and the skeleton ratio attempts to et@lu
the same image rotated by a half turn. After an idea of Takamitfie elongation of detected structures in a residual image.
(1999) and defined by Conselice (2003), the clumpiness i8dex  Yamauchi et al. (2005) propose the coarseness parameter as
sometimes called smoothness, measures the ratio of light ca measure of the galaxy texture. In concentric ellipticalidin
the deviation of the azimuthal profiles to the isophote isaged
© In memoriam (1969 — 2011). over the radius. Odewahn et al. (2002) does the same jolgy usin
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Fourier series fits to azimuthal profiles to detect regulénatp chance indicator. With help of the latter, we discuss in iBad
or random light peaks. the star formation distribution of thertyalaxies.

Interested on irregular dwarfs, Parodi & Binggeli (2003)
introduce the lumpiness index and the cluster dimensioe. TE S
lumpiness index is very close to the clumpiness index, bot-co<* Commonly used morphological indices
puted using a median filter instead of a common smoothing. TiRe concentration inde® is computed from the curve of growth
cluster (or correlation) dimension is the dimension of tfaefal of the galaxy intensity profile by relating two galactic riaztin-
structure formed by a discrete set of lumps. This quantitytés-  taining a certain fraction of the light flux. We applied thdide
preted as porosity in the intergalactic medium, headqu=d® tion of Conselice (2003), but by using elliptical apertui@im-
the stochastic self-propagating star formation (SSPSEHEB  prove the measurement as shown in Doi et al. (1993); Yamauchi

& Schulman 1990). et al. (2005).

A powerful method for morphological studies consists in de-
composition of galaxy images. The basis function can beaog: _ 5 Iog(@) 1)
to best meet the considered objects. The shapelets (Rafregi ao

2003; Massey & Refregier 2005; Melchior et al. 2007) are
Hermite polynomials weighted by a Gaussian. Kelly & McKa

(2004) carry out the polar shapelets decomposition on gal The asymmetry indeA is the fraction of the flux that has

ies and find the cdBcients correlating with the Hubble type . . S
and other morphological or physical quantities. The St no symmetric counterpart. It is computed by building a resld

are an hybrid method which combines shapelets and fitting wg;age’ which is the dierence between the original imageand

hereagy andayy are the semi major-axes of the ellipses con-
gining 80% resp. 20% of the total flux.

a Sérsic profile (Ngan et al. 2009; Andrae et al. 2011b). Thspo (he image rotated by 180 degrees. The asymm#eisithen

S .1 the fraction of the flux in the residual divided by the totakflu
f;rﬁsl:ﬁge_d especially in shear measurements of weak grewa Following the method of Conselice et al. (2000), the rotatio

Andrae et al. (2011a) give a good overview offelient centre is chosen by an iterative process, to minirAisé/e adopt

parametrisation schemes and possible pitfalls of certaipho- the following definition:
logical indices. They point out, for instance, the non-sthmea- Y llo—ligol
sures of the indices, especiallyand My, due to undersampling A= TS Asky 2
effects when the computation is performed on too many pixels. o ) ) )
Moreover, they warn against the sometimes severe impaoeof f he contribution of the sky noisésyy is handled in dferent
point spread function (PSF). ways in the literature. Conselice et al. (2000) explicitympute
Zamojski et al. (2007) calculated the five commonly used ifhe asymmetry index in an empty region of the sky. Zamojski
dices C, A, S, G andMy) on large galaxy sample and highlightet al. (2007) estimatégy by calculating a second asymmetry on
some very strong correlations. For exam@eandMa are cor- @ slightly convolved image. They assurfgy to decrease pro-
related and Lotz et al. (2004) argue that a deviation frora tHportionally to the size of the convolution kernel and arés Wy,
broad relation is a signature of merger. able to evaluate thefiiect of the noise o. On our side, we es-
The detection of galaxy interactions or mergers is one of tfignate theoretically the sky contribution for a Gaussiastritu-
principa| app”cations of morpho|ogica| studies. Galaxie in- tion of the r_]OISG. If the standard deVlaUO.n from theback!g[h
teraction are characterised by tidal forces that create amd Measured in an empty part of the skygis., the noise in the
bridges, as shown by Toomre & Toomre (1972) in the first simuesidual would bev?2 osky. The mean flux per pixel for a half-
lation of galaxy-galaxy encounter. Since then, many sitimia normal distribution can easily be calculated and the asymyme
have confirmed these results and have highlighted the ¢ru@éthe sky is then
role of gas in interactigmerger-induced starbursts (Barnes & N 1
Hernquist 1991, 1996). Ay = sy = )
In this work, we develop two new morphological indices es- Vo Xlo
pecially dedicated to interacting galaxies and the stanétion | 11 can be replaced in 2.

dispersion. The first index is the anellipticitywhich measures The clumpiness inde is the fraction of light of the galaxy

how irregular the outer isophote of a galaxy is. For this P8 o niained in clumps. The clumps are determined by subtigicti

we have come to define the notion of “Petrosian isophote”. TQ& 0 othed ima from the original ond.. The smoothin
second index, based on a multiscale analysis, is calledigran o 9Rmo 9 o 9

cuspy de Vaucouleurs profile, the centre is blanked. We dioose

mation takes place far away from the centre. We use a Samplgl’s mask 14rpeyoin size. Once again, the contribution of the
visually classified galaxies to perform a morphologicatigtand -,y round'is treated fiérently among the authors. To avoid

to define an interaction chance indicator. Applying thisloelt o0 6ve values 08, we consider as clumps only the residual

e& els brighter than a certain threshold, fixed at& the noise.

in the whole galaxy during the beginning of the interactishen T, ;5 \we adopt the following definition of the clumpiness:

the galaxy shape is very distorted.
This article is structured as follows. Section 2 gives an Z (lo = lsmd

overview of the the commonly used morphological indices. In P

Section 3, our three working samples are presented. Inddects = 10 I

4, we define two new morphological indices and briefly study 2o

the robustness of the measurements and the correlationsdret The Gini codficientG measures the inequality of the pix-

them. Section 5 is dedicated to the definition of an inteoacti els’ intensities. It is based on the Lorenz curve (Lorenz5)90

“4)
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which describes, in economics, the fraction of the total lthea redshift isznean = 0.056 and the redshifts do not not exceed
belonging to the poorest members of a population. To computgx = 0.166. The galaxies, of all morphological types, were vi-
G, the pixels are first sorted from the lowest to the highestint sually classified by the authors using a single indleddong the
sity to form the functiorl (y), wherey is the index of the pixel. Hubble sequence. This Hubble index runs from: 0 for ellip-
The cumulative sum of this function is the Lorenz cubf&) in  ticals, T = 1 for lenticulars,T = 2 — 5 for spirals from Sa to

function of the pixel index: Sd, untilT = 6 for Magellanic irregulars, allowing half-integer
values for intermediate types. The vallie= -1 is assigned to
L(x) = Z 1(y) (5) 35 galaxies which cannot be classified by a conventional Kubb
y<x type. Those galaxies are often amorphous, sometimesyciearl

The Lorenz curve is a way to describe the distribution of tﬁgig:gggﬂg.g;;g;(?érscl:atalogue, Fukugita et al. (2007iify 30
flux in the pixels. When normalised by the total fluxx) mea- The SDSS photometric pipeline (Lupton et al. 2001) tends to
sures the fraction of the pixels containing the fractidnof the a1 geplend galaxies with angular sizes over 2 arcmin|iies
total flux. For example, if all pixels except one have intensi o 51 2006). For instanc&ukugita0048nd Fukugita004%are
zero, which is complete inequality, the Lorenz curve is 280 4 parts of the same spiral galaxy. To avoid such problems,
erywhere except for the last point; in this case, a frackenl ;e chose to work out the original images of SDSS and to de-
of the pixels contains a fractidn = 0 of the total flux. If all the 655 our own simple cleaning procedure. The galaxies e fir
pixels have the same value, which is perfect equality, fT@D o4 cted from the field images. We cut a square areaqak
curve is a straight line with positive slope; in this caseagion  5rqund the galaxy centre. Then, an algorithm attempts feera
x of the pixels contains a fractidn= x of the total flux. field stars or neighbour galaxies: (1) A first approximatiothte

The Gini codlicient is defined as twice the area between the, 4,y shape is made with a histogram based thresholding: (2
Lorenz curve and the dlagonal connecting the first and the 13, objects outside this shape are detected by histograstthr
point of the Lorenz curve, i.e.: olding; (3) A morphologic dilation operator is implementexd
L the area of the detected objects (the size of the structetieg
N (6) mentis proportional to the size of the area); (4) The detkahe

pix jects replaced by random pixels following the Poisson itligtr

G can take on values between 0 (perfect equality) andti@n of the sky; (5) Eventual field stars inside the galaxyiase
(complete inequality). By calculatir@ with different apertures, aré not removed. The algorithm is applied simultaneoustién
Lisker et al. (2006) are able to detect bars in early-typexgal O Photometric bands of the SDSEgriz and is repeated three
ies. Consequently, Lisker (2008) demonstrated the crugial times with refined thresholds in each loop. )
portance of the aperture in the computatio®oMore precisely,  As the visual classification was carried out ongheand im-
he warns against a too large aperture of By, frequently 2ges by Fukugita et al. (2007), we computed the morpholbgica
used in the literature, which leads to valuesSofompletely bi- indices in this same colour.
ased by the signal-to-noise rati/(\). To avert this annoying
effect, he recommends using an aperture Bpd;, Or, even bet-
ter, 23 Rpetro. FOr calculating the Gini cdicient, we reduce the
aperture to 23r petro. As we want to concentrate on galaxies with strong star forma-

The My index is the second-order moment of the most lumtion, we chose two H galaxy catalogues. The first one is the
nous pixels. To establish, which are the pixels containBfipdf SDSS Hr galaxies with Oxygen abundances Catalogue — SHOC
the total light of the galaxy, one must use the Lorenz curagrag (Kniazev et al. 2004), which contains 624 spectra belonging
After determining, which pixels have to be summed up, one c#i12 galaxies with a mean redshift Bfean = 0.066 and a max-
culates the central second-order moments tdvgt imum of znax = 0.358. The second iHgalaxy catalogue is a
sub-sample of the SDSS too, defined by Izotov et al. (2006). It
contains 309 spectra with a mean redshiftpf,,= 0.028 and a
maximum 0fZyax = 0.239.

G=1-2

3.2. Hu galaxy catalogues

Ir2

20% max

Mz = log Sz |

™

4. Two new morphological indices
wherer is the distance of the pixel to the centre. . . . )
The second-order moment is a measure of the dispersiff§ Wish to quantify the morphological disturbances and star
around the centre. If the 20% most luminous pixels are all fRrmation distribution of galaxies. We define for this puspo

the bulge,Mzo remains small and then correlates w@h(Lotz W0 new parameters: the anellipticity indexand the granula-
et al. 2004; Zamojski et al. 2007) for normal galaxies. tion indexy. While the first evaluates the deviation of the outer

isophote from the ellipse, the second measures how theygalax
flux is spread according to the structure sizes.
3. Work samples

3.1. Morphological catalogue 4.1. The anellipticity index «

For the morphological study, we use the galaxy catalogue Biie idea of using the distortion of the outer shape of thexyala
Fukugita et al. (2007), derived from the Sloan Digital Skws an indicator of interaction or merger is old, both in ¢itigls
Survey — SDSS (York et al. 2000). This sample contains allith boxy isophotes (Lauer 1985) and in very late types (Naim
the galaxies in a rectangular region of the equatorial aréhe et al. 1997; Telles et al. 1997). The anellipticity indeattempts
northern sky with am-magnitude< 16. Among the total of the to perform this task automatically in a formal way and with-
2253 galaxies, 1866 have spectroscopic information. Thenmeout assumption of symmetry as in the case of boxy isophgtes.
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guantifies the irregularity by comparing the galaxy outeapsh is the ratio of the area of the isophote to the area of the wircu
to an ellipse. scribed ellipse. Nevertheless, they apply the measureareat

The choice of a suitable outer limit of a galaxy is a key probmiddle isophote and assume the ellipse to have same position
lem in surface photometry. A too small aperture could bias ttangle and ellipticity as the whole galaxy.
results, because only the central part of the galaxy would be For a given pair of semi-major and -minor ax@andb, the
considered, whereas in too large aperture, the sky noisédwoarea of the ellipse can be expressed analyticAlly:= rab. But
contaminate the measurements. To ensure taking into atccabere is no exact analytical formula for the perimeter. Efane,
the whole galaxy, as independently as possible of the ohserwe use Ramanujan’s second approximation:
tion conditions, the segregation map must be defined without

resorting to the sky noise. The outer limits of the objeciseha P = b (1 k 10
be specified intrinsically, as is the case for the Petrosidius ' ' ~ n(a+b){1+ 10+ V4—K (10)
(Petrosian 1976). Since we want to conserve the generatiaspe
of the outer shape of the galaxy, we want to use an isophote avitere
define therefore the “Petrosian isophote”. )

The Petrosian radius is the distanggy, where the local _3 a;b (11)
surface brightness is a given fraction, generally chosen at O.Zlf ~ “\a+b
of the mean surface brightness withio:

Basically,« is close to zero for normal galaxies. Only very

M =02 (8) irregular shapes, such as the ones due to the presencesof tail

u(r <Tpewo)) bridges or a companion galaxy, can lead to significant noa-ze

lues ofx. It is worth noting thatr can be negative, because the

- ' L . v,
Similary, we define the Petrosian isophote as the 'SOph%taﬁ se is not the smallest perimeter for a given area aritieH

Where the surface brlgh_tness Is 0.2 times th_e mean surfﬂ% For a high length to width ratio, like in edge-on galaia

brightness of the area it encloses. As the intensity of ttB xy isophote has a greater interior area than the corresppn

Petrosian isophote is close to the sky level, it is oftenodist ellipse andr becomes negative, albeit close to zero. On the con-

by background noise. To get regular, not too noisy iSOph‘Mes‘tra an “X"-shaped isophote leads to positive valaeBespite
threshold is applied to a filtered image and the so obtalnedkmqhig’our anelliptigity indgx does not shgw a relation th%d

itself is once again smoothed. Note that our Petrosian istegh nd 4" order moments as calculated by the IRAF tatlipse

only slightly different from the segmentation map used by Loi%h h . - . >
. : e 4" moment dectively describes the boxiness only if the
etal. (2004). Instead, they use the isophote of surfacémigs galaxy is quite symmetric, when the other orders of the eircu

# = (urpetro))- lar harmonic decomposition have small amplitudes. Morgove

In Fig. 1, three Petrosian-like apertures are shown forr‘ehe' e alli : ;
' X = - RAF’s ellipse stops computing when the isophote reaches the
regular galaxyFukugita2244 The first image, on the left, is a gy qice ‘which does not allow a rigorous comparison.
circular aperture with the common Petrosian radius. We ean s

that a quite large part of the sky is contained in the aregassdi
to the galaxy. The large number of noisy pixels within thisaar 4.2. The granulation index y
plays an important role in the calculation of the Gini fimgent
so this aperture is definitively not the best choice. Thesédo-
age, in the middle, is the Petrosian ellipse, i.e. the Pigind'sa-
dius” computed with elliptical aperture. The image on thghti
shows our Petriosian isophote. All the morphological and-p
tometric quantities are computed inside the Petrosiarhisiap
except for the Gini coficient. For the latter, we shrink the mas
by a factor of 23, as suggested by Lisker (2008).

In order to measure the irregularity of the isophote, wetere
a dimensionless parameter by dividing the square of it ri ; .
ter P by the areag within?. Th%s numbger is d%minated ﬂﬁhestars. If we were able to separate a galaxy intéedent struc-
length to width ratio of the galaxy shape. To break the depefi/€S according to their sizes, we could get photometriorinf
dence on the ellipticity, we calibrate our parameter usiegel- 1'ation about the star formation dispersion. We define fag thi
lipse of maximum and minimum spatial root mean square, whi rpose the granulation indexbased on a multi-scale method:
is computed from the second-order moments (see, for exampl wavelet transform (WT).

: Similar to the Fourier transform, the WT is a general method
Bertin & Arnouts (1996) and the SExtractor manual). So, @uir p . X LD
rameter, denoted, measures the deviation of the galaxy shagy dat@ analysis. We use in this work the OV-WAV package

: ; ; RN (Pereira & Rabaga 2003): written in IDL, it resorts to theous
from the ellipse. That is why we call it the anellipticity iexl algorithm and is designed for bidimensional data, Previtu

In a galaxy, clumps of light are principally formed by the ited

gas of Hi regions, the ionisation being caused by young, very

massive stars. We seek to measure how the star forming gegion
pare distributed in the galaxy. More precisely, we want to pare

the intensity and the dispersion of the Fegions to the ones of
(the older stars.
The Hi regions are small compared to the size of the whole

palaxy. We assimilate small scale structures to star faymen
gions and large scale structures, as the disc, to populdtion

P2 Ag ies have already been performed with this package, inojithie
a = AP 1 (9) analysis of planetary nebulae structures (Cuisinier e2@05;
ell Leal Ferreira et al. 2009); the detection, in groups of gakof

We subtract unity in analogy to the definition of the e”ip_tidal_debris_ as small scale stuctures (Epitacio Pereiah 8007)
ticity and to forcea to take on values close to 0 for regula®r diffuse light as large scale stuctures (Da Rocha & Mendes de
isophotes. Oliveira 2005); and the morphological classification ofayéds

Note that our anellipticity index is somehow similar to théCurty et al. 2010). The Appendix A gives a brief overview of

“filling factor” defined by Naim et al. (1997). Their parameteth® WT and tha trousalgorithm.
The WT extracts from the original image only the compo-

! The inverse ratio is used in the isoperimetric quoti@nt 47A/P?.  nents of a certain size. We want to assess how the galactiisflux
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Fig. 1. The irregular galaxyukugita2244surrounded by 3 dierent Petrosian-like apertures. On the left, the commoroBiah radius computed
with circular aperture. In the middle, the axes of the Pérosllipse are determined with elliptical apertures. Qaright, the Petrosian isophote
as we defined it.

spread according to the scale of the WT. A very late-typexyala ) T T T
with bright Hi regions, contains many small scale structures,
while an early-type does not. Unfortunately, the cuspy eent
of elliptical galaxies result in important fluxes in the shsalale
WT codficients. For this reason, it is not convenient to analys
directly the raw wavelet spectrum.

With the& trousalgorithm, the WT cofiicientsc; are a set of
images with the same dimensions as the input image. It is th
possible to handle them to compute quantities more rel¢fant
just the amplitudes given by a Fourier analysis. This apgréa
made feasible because the WT conserves the spatial infiormat

To reduce the influence of the central flux and give mo
emphasis to the flux in the outer regions, we weigh the pixels i
tensity with their squared distance to the galactic cefinés is,
by definition, the central second-order moment. To avoiggaro -12
tion effects, we use elliptical apertures and compute the second 8
order moment using the the deprojected radjug he weighted Scale [pix]
spectrumf; is a function of the octavieand is defined by

y=-134x-328

1@y unit]

hted spectrurgA‘ [arbit

D
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N
S
o
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Fig. 2. Wavelet spectrum of the galaxyukugita2244(squares). The
A = G ra (12) line i_s the result of a linear regression. The first point isleded from
¢ the fit.

In addition to being modified by inserting weights, note that
A is not a power spectrum but an amplitude spectrum, because
we do not square the cfigients. Eventual negative fluxes ands: COMPute the central second-order moment of each WT co-

the noise contribution are discarded by defining a zone efint ~ €licient using elliptical aperture, which leads to weighted
est. spectruma;

If normalised by the total flux, the central second-order mo3: EXPress the wavelet spectrum as magnitudes;
Fit a standard linear regression to the spectrum;

ment is the variance?, i.e. a measure of the dispersion aroumﬁ' Th lation index is the inclinati  the fitted li
the centre. As we do not normalise, this way we evaluategh ea>: '€ granuiation indexis the inclination ot the fitted fine.
of the wavelet coéicients, both the fluf; and the dispersion of

the f|UX0'i2. The weighted spectrum can be written as Figure 2 s the amplitude spectrum Blkugita224dre-

sulting from the wavelet transform shown in Fig. A.2 of
Appendix A. The slope of the regression line is the granofati
A = Fiol (13) inFC)iFéX:y =-1.34. P ? ’

The spectrundy measures the flux and its dispersion coming
drom structures with sizes of Dixels. Large scale structures,
typically formed by the disc, generally contribute most loé t
flux and are, in all cases, more widely distributed. The dctua

We now define the granulation indexas the slope of this
weighted spectrum in function of the scale. To reproduce th
large intensity variation and tunamore intuitive, the amplitude
spectrum is expressed in a decreasing logarithmic schteali L . : S0 =
mpagnitude. Th(finclination is determingd tﬁrough stantzagt SPECUTUM is increasing, but the negative sign in the degmiti
squares linear regression. The first point is excluded ftenfit e Magnitude causeés to decrease.
because it corresponds to a structure size of one pixelyipap- __Interpreting Equation 13, and keeping in mind the fact jhat
ible with the seeing and completely overpowered by the noids the |nc_I|n_at|on ofAi,' one can already forecast the behawour of
The scales larger than the Petrosian diameter are excluoied 7 FOr elliptical galaxies, the only small scale structurthescen-

the fit too. tre, which contains much of the flux. But as it is less spread ou
In summary, the calculation of the granulation indein- than the large scale_structur@s,ls very steeply inclined ang
volves the following steps: becomes very negative. At the other end of the Hubble seguenc
on the contrary, very late type galaxies emit an importarttgfa
1. Compute the WT on the image; their flux in small scales structures and these small clumps a
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distributed within the whole galaxy, so thétis much flatter and | 100 ctumps O
’)/ CIOSe tO zero. Flux(clumps) = 1/2 total flux

But what is the physical meaning #f and how does it dier ‘
from the clumpiness inde$ ? To answer these questions, w o o
create artificial images of schematic galaxies. They anméalr
by a disc and some luminous peaks as clumps. We seek to
ify how y responds when we modify the size, intensity, radij = oo | 5o ii4 y=ais | - oas 7 =081
distribution and number of the clumps.

A first family of three galaxies is composed of 100 ClUMP Huseinmes = 110 woral fux A
normally distributed around the centre, as can be seen ir8Fig|
To simplify, both the disc and the clumps are circular Garssi L
The full width at half maximum (FWHM) of the clumps are 0.04 ‘ ‘ .
(1%t column), 0.1 (29 column) and 0.2 (8 column) times the -

FWHM of the disc. The distribution of the clumps in the dis{ _,
follows the flux distribution of the disc, that means the dgns | s= o3 y=-055
of the clumps is a Gaussian function with the same FWHM =r==rrenes >
the disc. The total flux emitted from the clumps equals the fl{ Fuxctumps) = 122 1otal fiux
from the disc, i.e. half the total flux of the galaxy.

In a second family of three galaxies, we reduce the flux . L
the clumps to attain/10 of the total flux. The next three galaxie ¥ g ”‘ '
are still composed of 100 clumps but their distribution ghter
around the centre: it has half the FWHM of the disc. In thefflour| c- 26 C=258 C= 249
family, the last row of Fig. 3, the galaxies have only 20 cliem 21 y=-053 ] s=08 y=-082 1 §=00 y=-123
containing half the flux of the galaxy. This means that a clun| 2o cumps ¥
in the last row is 5 times more luminous than a clump in the fir] Fvmes) = V2ot flus

C=2.
= 020 y =-081 S = 0.06 y=-120

o)

row. The calculated values &, S andy are displayed at the .

bottom of the images. 1 O v
The disc respresents the old population consisting of c( < . e N b

and red stars. The clumps can be associated itordgions . . .

induced by the very young population of hot and blue staj ¢= 18 C=187 €= 191

: . . . . S=20 =-027 S = 1.5 y = -0.49 S= 083 y =-0.80
Thereby, the flux fraction in the clumps is basically projmoral " o o o ” i

to the specific star formation rate (sSFR). A narrower @it iy 3 |mages of schematic model galaxies. In tiferaw, the three
tion of the clumps models a compact galaxy with a high Cemr@flaxies are composed of a disc and 100 clumps. In thedd, the

star formation rate. Most of the blue compact dwarfs (BCBS), clumps are less luminous; in thé?3ow, the clumps are more cen-
instance, show a significant fraction of gas migrating tod#se- tralised. In the # row, the clumps are less numerous. The radial profiles
tre (Hunter & EImegreen 2004). Models with fewer but brighteof the clumps are 0.05, 0.1 and 0.2 times the radial profilaefiisc in
clumps reproduce galaxies with star formation taking place the T, 2" and 3¢ columns, respectively. The images are grey-scaled
giant clusters. For a given SFR, this property implies a kmnal logarithmicly. The symbols to the upper right of the lastiarof each
cluster formation rate (CFR) and a higher fractioa CFR/SFR oW are the ones used in Fig. 4.

(Bastian 2008; Goddard et al. 2010).

Figure 4 shows the morphology parameters of these model
galaxies in theC — y plane at the top and in th@ — y plane at triangles and the purple diamonds have the santlee intensity
the bottom. On the left, the 2253 galaxies of the morphokalgicof the clumps and their spatial spreading haffeas that cancel
sample are plotted with a colour code indicating the Hubjpet each other. As the weighted spectrum defined in Equation 13 is
as evaluated visually by Fukugita et al. (2007). On the ritite  the product of intensity by the radial distance, decreasiedn-
green squares, blue triangles, purple diamonds and rerisiste tensity of the clumps and concentrating them closer to theree
are the simulated galaxies of thé&, 12", 39 and 4" rows of have similar aftermath op.

Fig. 3, respectively. From this simulation, it appears th@tandy partially mea-

It can be seen in the two left panels of Fig. 4 that the vastire the same thing, that is the fraction of the flux contained
majority of the elliptical galaxies have nearly the samaigadf in the clumps. The squares, diamonds and asterisks represen
v, whereas late type galaxies have highgalues. This bimodal galaxies that have all half of the flux in the clumps. The ini-
distribution ofy shows the high capacity of this index to separatéal purpose of the clumpiness index was to measure exactly
early type from late type galaxies. For late type galaxjesor- this fraction. So ideallyS should have the same value for the
relates with the logarithm & (bottom left panel). Indeed, thesegalaxies represented by these three symbols, indepenaentl
two indices are related to the flux fraction in the clumps.tier the clump size. This is clearly far from the case, because it i
model galaxies, as expectéd remains constant when varyingnot possible to recover every clump in an image, with blended
only the size of the clumps; and when the clump density belumps and discs. However, we note that our granulationxinde
comes more concentrate@ljncreases as well (upper right panetesponds more strongly to the clumps of small scales than
of Fig. 4). Also, y is more sensitive to clumps located far away from the

For the model galaxies, increasing the clump size leads teentre, but does not care about their number. This wayalu-
simultaneous decrease®fandy, parallel to the slope of the cor- ates the intensity of the star formation far away from thetreen
relation of the Fukugita galaxies. More interestingly, reen To visualise this with real data, we pick 10 very late-type
squares and the red asterisks have the savatues: the granula- (Sc, Sd, Im or Unclassified) galaxies from the morphological
tion index is not sensitive to the number of clumps. Alsolthue  catalogue. The galaxies, chosen to follow more or lessozrti
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Fig. 4. On the left, theC-y (top) andS-y (bottom) planes for the 2253 galaxies of the morphologiaaisie colour coded by morphological type.
On the right, the same diagrammes for the schematic galakiegreen squares, blue triangles, purple diamonds anaktedsks represents the
four rows of Fig. 3. The letters from A to J correspond to the tgpe galaxies shown in Fig. 5.

and horizontal lines in th8-y plane, are tagged from A to J inies because the de Vaucouleurs profile tends slowly to zeto an
Fig. 4. Figure 5 shows them with their relative position like the curve of growth consequently increases steeper even far
Fig. 4, lower panels. away from the centre. More frequently, a field star or a neigh-
bouring galaxy has not been properly deleted by the cleaning
o process. If it is close enough to enter in the Petrosian istgph
4.3. Robustness of the morphological indices it will be considered a part of the galaxy! This explains wiey-c
tain galaxies, even classified as ellipticals, take on highlues

Image processing provides powerful tools for surface pineto a\ﬂlithout reflecting an interaction signature.

try analysis, but all the measurements depend upon thetyju
of the image we are handling. The quality of the datdlisaed Two examples of bad cleaningffecting the Petrosian
not only by instrumental or observational conditions, sastthe jsophote are shown in Fig. 6. In the upper right panel, the
seeing, the sky noise or the angular resolution, but als@8y risophote makes a detour to enclose a still present backdroun
shift or projection €ects. Ideally, a robust methodology shoul@alaxy on the left side. The rest of the isophote is a bit irkeg

not depend on any of these parameters. because its magnitude is close to the sky noise. In the bottom

For instance, at lows/N, the Petrosian isophote can beight, the bright star contributes significantly to the infieix

very close to the sky level and the isophote, despite theepplduring the computation of the Petrosian isophote. Thisddad
smoothing, could remains noisy or jagged, which greatly im too high and incorrect Petrosian isophote level, suchtheat
creases the anellipticity index. This happens for ellgdtgalax- isophote does not enclose the spiral arms. These exampkes il
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Fig.5. S-y plane with the 10 galaxies tagged from A to J in Fig. 4. The iesagre in thg-band, resized, and drawn in logarithmic scale.

trate how the surface photometry can be greatly misintéggdre groups: ESO (red diamonds), $ab (light-blue squares), &
during a completely automated process. (dark-blue triangles) and Im and unclassified (purple @sss
In Fig. 7, one can see that even the widely used concentra-

To ensure the robustness of the morphological indices, en index is not very robust: it depends quite heavily on the
seek behaviour patterns in function of observational diordi. Sharpness, on th®/N ratio and, although working with ellipti-
A reliable measurement should be as little as possible digyen cal apertures, on the ellipticity too. On averageemains close
on the redshift, the resolution, the apparent ellipticityr@S/N  to zero for all morphological types. It becomes unstablddor
ratio. TheS/N — actually theS/N per pixel —is defined as the av-S/N, due to the dificulty to establish the Petrosian isophote in
erage flux of the galaxy per pixel, divided by the sky naigg, this case. In a particular way,takes on high values for a large
We denote as “sharpness” the angular size of the galaxyfotinisharpness, when the galaxies are very well resolved. Thisis
seeing, i.e. the dimensionless parameter obtained byidgitle ply the influence of a field star or a background galaxy, which
angular diameter by the full width at half maximum (FWHM) ofis frequent when the galaxy is seen with a large angular size.
the PSF. We prefer this quantity to the mere seeing becauséhe presence of a foreign object close to the outer limit ef th
very well resolved galaxy would not befacted by bad seeing. galaxy makes blow up. The ellipticity has an influence on in-
To test the stability of the indices, we separate the mowgiiodl  dices which require smoothing. Itis noticeable, despitecthm-
catalogue into quartiles according to the four quantitiedshift, plex methodology based on a multiscale analysis, thsiays
sharpnessS/N ratio and ellipticity. For a given morphologicalvery stable under all the observational conditions. Onayer
type, the value of a morphological index should not vary mud very close to zero, showing that the outer isophote isiypaar
in function of the observational conditions. In every qgiladnd ways elliptical. Only some irregulars present very disdruter
for every morphological type, we compute the median and tigophotes, which must be interpreted as an interactioratige.
mean absolute deviation of the 7 morphological indices.rin 0 As a consequence of this robustness study, for all the com-
der not to clutter Figure 7, we divide the sample in only foung calculations, we dismiss the galaxies with an angulamdi
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Fig. 7. Robustness of the morphological indices. The morpholdgiample is separated in four groupgSH plotted as red diamonds,/Sh

as light-blue squares, #tas dark-blue triangles, and finally Im and unclassified aplpicrosses. These four groups are separated in quartiles
according to, from the first to the last column: redshift,rphass £angular diameter divided by the seein§)N ratio and ellipticity. In the
quatrtiles, we plotted the median of the morphological iadiand the mean absolute deviation as error bars.

eter too small compared to the seeing. Thus, we only consigées: only 294 galaxies (31%) satisfy the condition. Beside-
galaxies with sharpness 8. Although this criterion may seeming on average more distant, the galaxies of the Kniazev and
quite permissive for the morphological sample with 80% @&f thizotov catalogues are mostly dwarfs. The large proportiae-o
galaxies fulfilling it, it is rather restrictive for theiHgalaxy sam- jected galaxies could lead to the conclusion that the résolu
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- 4.4. Correlations between the morphological indices

Eusupalooy Of course, the dierent morphological indices are not statisti-

cally independent, sometimes even strongly correlateis. Gdn
in principle be explained by the fact that all of them are i
to accompany the Hubble sequence. The Pearson correlation ¢
- efficient measures the linear dependence between two variables
For more than two variables, the d¢beients corresponding to
all possible pairs of variables make up the correlation atr
b which is the covariance matrix for the centred and normdlise
variables.

The correlation coéicients between the morphological in-
dices and the Hubble index are shown in Table 1. When the loga-
rithm does not appear explicitly in the definition of indexhish
is the case foA, S, G anda, we take it in logarithmic scale. That
corresponds to the behaviour in the plots and considerably i
creases some correlation ¢oeents. The bold numbers are the

. different combinations used as interaction indicators shown in
1 ' Fig. 9. They are neither the most correlated nor the mostanco
related combinations. The choice of two indices as inteact
. indicator is based on physical considerations. Galaxiasdh
not follow well-established correlations, or at the extityrof a
weak correlation, are considered interacting. That erplaihy
the codficients of the chosen pairs are of intermediate values.
Such correlation measurements must be interpreted with
Fig.6. An elliptical galaxy (top) and a spiral galaxy (bottom) befo Care. The covariance is not a robust estimator of the dispers
and after the cleaning process. On the left, the originati fislages Of & sample, because it depends much on the outliers. Some
show foreground stars and background galaxies. On the tighsame indices show narrower relation than the correlationfiéoient
images after cleaning still contain objects foreign to thkagies which reveals. For instance&; and G are much more related (Lotz
affect the Petrosian isophotes (thick lines). et al. 2004) than the correlation dteient (0.62) might suggest.
Other strong relations between morphological indices &re a
ready known in the literature, for exampAeS (Conselice 2003;
Conselice et al. 2003), d2-Myo (Lotz et al. 2004). Zamojski
250F ' ' ' ' ' 1 etal. (2007) study the relations between the five commorwadi
r 1 and point out that a plane constituted by a concentratienga-
200 7 rameter C or G) and a texture parametef Or S) is the most
1  convenient to bring out the colour bimodality. These twoup®
150 - are highlighted by the correlation déieients.C andG corre-
C 1 lates with each other and are the best candidates to redover t
100 J  Hubble sequence. Ascorrelates well withA ands, it is clearly
. 1 as atexture parametévl,, appears to be an intermediate mea-

. 1 sure.
50F = . . . . .

C ] A high correlation cofficient shows that same information
of | ) ) ] is sometimes contained inftérent indices which means that,

1 14 16 18 20 » L4 for an automated classification, using all the indices wded
redundant. In order to reduce the number of free parameters,
the Zurich Estimator of Structure Types — ZEST (Scarlatd.et a
2007) performs a principal component analysis (PCA) andimai
tains only the three first components, interpreting themhgsp

ical properties.

The anellipticity index seems to be quite independent of the
other indices. This is explained by the fact that most gaxi
both early and late types, have a regular and thus ellipictdr
shape. As could already be seen in Fig. 4, a strong correla-
tion exists between our granulation and the clumpinessésdi
Although defined dterently, these two indices measure primar-
ily the flux emitted by small scale structurgsalso correlates
YHeII with A and Mo, two indices interpreted as indicators of
Interactions or mergers.

Fukugita2102

Number

Fig. 8. Distribution of absolute magnitudes for all i galaxies (grey)
and for the ones satisfying the photometric resolutioredon (solid
line).

criterion discards all the compact dwarfs. To ensure nattio+
duce a selection bias, we compare the distributions of atesol
r magnitudes. We plot in Fig. 8 the histograms for all the H
galaxies and for the well resolved ones. It can be seen tkat
general shape of the histogram is the same. The qualityiorite
does not eliminate especially dwarfs, but conserves evaiy-m
nitude in similar proportion. This proves that a conditiontbe 5. Interaction chance indicator

angular size does not imply a selection on the physical $ize.

large proportion of rejected galaxies illustrates the leimgle of It is very challenging and so far impossible to develop a com-
carrying out confident morphology studies on large samples. pletely automated method to reliably identify galaxies engw-
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Table 1. Correlation cofficients for the morphological catalogue.

T C log(A) 1og(S) G My  log(e) y
T 1.00
C -0.59 1.00
log(A) 0.36 -0.61 1.00
log(S) 0.47 -0.61 0.81 1.00
G -0.67 0.62 -0.11 -0.24 1.00
M2o 0.40 -0.77 0.76 0.77 -0.33 1.00
logl@) -0.01 -0.09 0.36 0.34 0.20 0.25 1.00
Y 0.32 -0.38 0.74 0.84 -0.11 0.64 0.38 1.00
*Hubble index.

ing galactic interactions and mergers. Even recent researc With our method, we aim to identify the interacting galaxies
merging galaxies favours a visual inspection (Zamojskilet ahrough the distortions caused by the tidal forces. Theliatiet
2011). The main dficulty is to define general criteria to create aty index was created for the purpose of quantifying the defo
segmentation map. In consequence of this arbitrary chtiee, mation of the outer shape of the galaxy. Nonethelesgdone is
neighbouring galaxies could be considered one or two ohjéct not a good indicator of interaction, because it is very samesio
second dficulty is to photometrically estimate the physical proiregularities near the Petrosian isophote, as mentiobhedea
prieties specifying an interaction, such as the gas dyraaria To avoid misinterpreting these artefacts, we require nbt on
star formation indicator. For instance, the irregularityh® gen- the shape but also the inner area of the galaxy to be irregular
eral shape of a galaxy or a disorderly distribution of the &F rThis second criterion is measured by the asymmetry index. To
gions are a signature of interaction. But measuring theaatiju make sure our I.C.I. is large only when batlandA have large
ties is very sensitive to the observational conditionsghttiom-  values, we take the product and not the sum of these two isidice
plicates the choice of the fiérent parameters during the comTherefore, our interaction chance indicator is defined as:
putational processes. These limitations explain why dtiesit

determined by automated processes to recognise intaramtio | C.|. = A-«a (14)
merger should be considered probability indicators. Ia tein,

we define a quantity that we call interaction chance indicato |ntheA—a plane, the I.C.I. is the projection in a log-log plot,
(1.C.1.%) based on the morphological indices. We prefer not s seen on the right of Fig. 9. The I.C.I. can be obtained as the
use the word probability because of the strong constramis iprojection onto the arrow along the dotted lines. This time,
posed by the mathematical definition, especially the ®&iri  do not define the interaction indicator as a deviation fromeinm

of the allowed values to the range from O to 1. Thus, the li€.I. correlation, but as the upper boundary of a relation. Hére, t
an arbitrary quantity which translates the probabilityd@ralaxy dotted lines are not parallel to the correlation, but arestamt

to be in interaction. values of the I.C.I. resulting from the definition.

For a long time, the asymmetry index has been seen as aFigure 10 shows galaxies from the morphological catalogue
simple — and the unique — morphological indicator of intérag labelled as interacting. The surrounding line is the Pé&ros
galaxies (Conselice et al. 2000). Conselice (2003) imptdlie isophote, evidencing that the studied system is sometimes a
method by combining the asymmetry with the clumpiness indetwally composed of two or more galaxies.

They argue that, if a galaxy is positioned more thanb&low a When an interaction is still ongoing, the galaxies afee
certain linear relation between these two indices, it caimtee- tively distorted and our indicator idfecient. But if the interac-
preted as a merger. They identify this relatiorCas= 0.35S. tion is in its final phase, typically the end of the coalesegtice

We can build an interaction indicator by projecting the daf3Wly formed galaxy returns into a compact state with dooble
along the relation direction onto the perpendicular stralige, Multiple nuclei, as exemplified by the last images of Fig. Ih0.
as shown on the left of Fig. 9. The dotted lines follow the maithis case, our indicator is Ie_sﬁielent in detecting interaction.
relation of the two variables. They represent constantemlu _Figure 11 shows galaxies from the same catalogue, not la-
of the interaction chance indicator and can so be regardedegdied as interacting but with a high 1.C.1. Even not ideatfi
equiprobabilities of interaction. Perpendicularly to tetted as Such by the authors, some galaxies are obviously integact

lines, the arrows point out the direction of increasingriattion !N Some other cases, two or more galaxies are located ahgular
chance. close to each other, which can or cannot be a sign of interacti

ortunately, in certain cases, the high value of the axtéon
nce indicator is entirely due to a field star. That is why ou
indicator must be interpreted as a chance of interaction.

In Table 2, we give the values of our I.C.I., as well as of

Lotz et al. (2004) designate as mergers the galaxies ttgﬂf
do not follow theMyo — G correlation. They roughly define a
straight line, parallel to the main relation, above whicéytlas-

sume galaxies to be mergers. Figure 9 showsMe- G plane tg1e morphological indices and the morphological type fa th

(middle panel). The linear dependence of the two variatsdes : ;
calculated by a PCA excluding the outliers. The first PC is tt{%?;:%Vtﬂil?éifrgmgié?;?;ncﬁ ?rllci?;z:;orthe com !

last dotted line on the right. Perpendicular to it, the digecof Meraer or interaction driven star formation can be ver
the second PC is given by the arrow. An interaction chande ind 9 y

L : Strong, as it is the case, for instance, in the ultra-lumsniod
fﬁéodr(;:t?gdblﬁ]feound by projecting the points onto the arrow@lofrared galaxies (ULIRGs). On the other hand, BCDs have a very

intense star formation in relation to their small masseB&Bs
are mainly non-interacting, the star formation is intraasiy

2 The anagram ICI is sometimes used for the inverse concimtrattriggered. Massive galaxies have a greater probabilityetinb
index (Blanton et al. 2001). volved in interaction. Working on a small sample af alaxies,

11


5/figures/Curty2012-11.ps

D. Curty et al.: Anellipticity and granulation as morphoicej indices to explore star formation in interacting géax

Conselice

Our

" E
S0
Sa

= Sb

= Sc
=

m Sd

= Im

"~ 3| ® Undlassified J

0.8

0.6

0.4

02p"

m E
SO
REEY
| E s
H
HES
.
| msd

n
s Im

24| m Unclassified
~

1000 F

0.100 |

0010

0.001 B

m E
S0

Sa

S = Sb
= Sc

m Sd

=
NER

u Unclassified

10.0
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Table 2. Morphological indices, Interaction chance indicator (I.and morphological type if available.

ID C A S G Mo a Y I.C.I T
Fukugita0001 3.407 0.089 0.016 0.520 -2.121 0.024 -1.978002a1 0.5
Fukugita0002 2.753 0.122 0.049 0.395 -2.117 -0.045 -1.726.00550 3.0
Fukugita0003 3.181 0.095 0.003 0.507 -2.124 0.013 -2.024001@28 1.0
Fukugita0004 2.275 0.285 0.172 0.328 -1.458 0.019 -1.02200584 3.5
Fukugita0005 2.259 0.061 0.026 0.230 -1.686 0.011 -1.99400085 3.5
Fukugita0006 3.631 0.038 0.004 0.528 -2.218 0.003 -2.03400001 0.0
Kniazev0001 2.599 0.418 0.115 0.423 -1.901 0.029 -0.930 1209 —
Kniazev0002 2.170 0.358 0.751 0.341 -1.342 0.002 -1.585 006® —
Kniazev0003  2.494 0.143 0.406 0478 -1.712 0.005 -1.693 000® —
Izotov0001 2.690 0.770 0.353 0.549 -1.369 0.100 -0.588 6&B7 —
Izotov0002 2529 0594 0.808 0.464 -1.041 0.090 -0.510 3IBB5 —

2,767 0.123 0.026 0.402 -1.970 0.002 -1.557 0200 —

1zotov0003

*Hubble index by Fukugita et al. (2007).
This table is published in its entirety in the electronictieai.

Telles et al. (1997) shows that disturbed and extended igalaxweak correlation between the size and the interaction atdic
have higher luminosities than compact and regular ones. In order to understand Figure 12, we chose two galaxies; indi
In Hi galaxy catalogues, which are spectroscopically séated by asterisks,that deviate from the main correlatiteme,
lected, we expect to encounter all kind of galaxies, smatisonthe small galaxKniazev0368with a diameter of 1.65 kpc, has a
and large ones. Limiting our study to these objects, we sholightly higher interaction indicator than the larigaiazev0069

observe a relation between our I.C.I. and the physical 3iae. Which has a diameter of 38.25 kpc (Fig. 13).

galactic diameter is given by the mean angular diameteref th Kni 006% | d spherical | ¢ briah
Petrosian isophote and the galaxy’s distance. The luntindisi- ”Aafevh dlas a regu_;xlr an ﬁp erica Othui: acel rg ;
tanceD is calculated from the redshift usingdCDM cosmol- N€SS halo, hardly perceptible In the image, which explae t
ogy with Qm = 0.3, Q, = 0.7 andHo = 70 km sMpc-™. large bump in the isophote on its right. This halo is ratheebl
m IRLVN 0 .
Fi 12 sh h lactic di f . fih although the strong clumps are very blue. The galaxy is com-
igure 12 shows the galactic diameter as a function ofthe iz o 't the irregular star formation distribution leadsjtite

teraction indicator for the Kniazev (blue squares) anddzgted large asymmetry and anellipticity indices, which impliegtate
diamonds) catalogues. The galaxies with a too low sharpiresshigh I.C.I. value too
drawn in light grey but are not considered in the calculatidre T ’
ellipse is the result of a PCA: the first PC follows the direotof Even if the weak resolution does not allow a clear diagnos_
the major axis (solid line) and the second PC is the minor axgs it seems thaKniazev0368s in the final phase of a merger:
(dotted line). The lengths of the axes of the ellipse are the 3 presents a double nucleus and low surface brightness refi
dispersions of the PC. The first PC contains 57.7% of the totﬁggmar structures. Both observations (Smith et al. 2c0W
Varle!nce, l.e.a Correlathn cieient of 016, what indicates A simulations (D| Matteo et al. 2007) show that mergers |mp|y
relation, but not a strong interdependence. gas inflow into the central regions. At later stages of merger

As the dwarf galaxies are compact and the massive galaxiks star formation takes place mainly in the centre, and titero
subjected to more encounters, one could be surprised byasuébophote is already less disturbed. In such conditions).Qur.
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Fig. 10. Galaxies identified as interacting by Fukugita et al. (20@rawn in order of decreasing interaction chance indicdtoe surrounding
line is the Petrosian isophote which determines the stumtigett. The images are in tigeband and in logarithmic grey-scale.
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Fig. 11. Galaxies not identified as in interaction by Fukugita et2007), but presenting high interaction chance indicaftine.images are in the
g-band and in logarithmic grey-scale.
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When the galaxies are resolved well enough, and that was the

100 e condition for our morphological study, one must be conssioiu

i ] arecurrentbias in the joint photometric and spectroscsipid-
ies. The fibre diameter of the SDSS spectrograph is 3 ardssc, t
means 7.6 pixels of the images. For galaxies seen underea larg
angle, the spectra cover only a part of the galaxies. Fretyien
the photometric pipeline of the SDSS chose the central gart o
the galaxy to get the spectrum. If one assumes the spectpsm re
resentative of the whole galaxy, the physical quantitiesvdd
from spectroscopic measures must be calibrated by the aghin
| ties of the fibre and the galaxy. On the opposite, if one assume
1 the considered phenomenon occurring exclusively in the-spe
troscopic target, the raw measures can be used.

In our case, the spectroscopic fibre area is much smaller
than the galaxy area, because we imposed a minimum resolutio
for confident morphological measurements. If the star fdiona
takes place essentially in the centre, the spectrographesthe
entirety of the ionised-gas emission that the whole galamiyse
But contrariwise, only a part of the stellar emission wout b
measured by the small aperture of the spectroscopic fibre, be
cause it comes from the whole galaxy area and not only from the
centre. The stellar emission forms the spectrum continufuiin;
is undervalued, the equivalent widths of the emission |inesl
) ) ] ) o consequently the sSFR, are overvalued. From this pointesi,vi
Fig.12. Relation between our interaction chance indicator and thg,q despite of the high precision of the spectroscopic nteasu

galactic diameter. The blue squares are the délaxies from the : P g
Kniazev catalogue and the red diamonds the ones from Izaita c ments, a photometr_lc quantity is probably a better indicafo
the total star formation.

logue. The light grey points are galaxies with a sharpnesstiean 8, .
not well enough resolved for a reliable determination of riherpho- To ensure not to dter from such an aperture bias, we seek

logical indices. The ellipse has the two principal compasenith 3 {0 express the sSFR from a photometric way. Although approx-
dispersions as axes. The two asterisks are the galaxiesishdig. 13. imate, a blue band luminosity is an estimation of the recadt a
intermediate star formation (Gallagher et al. 1984) anduthe
band can be considered as a SFR indicator (Moustakas et al.
2006; Hopkins et al. 2003). The red or infrared luminosigy i
dominated by the old population, that means proportionti¢o
stellar mass. Thus, one can roughly estimate the sSSFR frem th
T colour u-i. On the right of Fig. 14, we plot-i in function of
|: - the I.C.1. for our two catalogues ofitfjalaxies. The relation be-
i i -H-""\-\.\_

0

Diameter [kpc]

10° 10° 10” 10° 0.1 1 10
Interaction chance indicator [arbitrary units]

D = 1.65 kpc D = 38.25 kpc

tween the I.C.I. and the sSFR also appears and the PCA shows
an anticorrelation with the same correlation €mgent.

One could be surprised by such a weak correlation. Major
mergers are known to be the most dramatic events during the
life of a galaxy. The strongest star formation takes plaaéndu
merger-driven starbursts.

Fig. 13. Kniazev036g(eft) has a higher interaction chance indicator A first explanation for this weak correlation could be that
thanKniazevo069right). the strength of a starburst is not exactly measured by thRsSF
but rather by the star formatiofffieiency (SFE). The SFE is the

) ) o . o ratio of the mass of the gas transformed into stars to thé tota
will not have a high value. Actually, our indicator is seh@tto  gas mass, i.e. SHRI,s The SSFR is proportional to the SFE
interaction and little to already ongoing mergers. only if the gas fraction is equal in all galaxies; if not, thEES
is inversely proportional to the gas fraction. In genefad, gas
fraction is far from constant and depends on the morphotdgic
type (Young & Scoville 1991), on the redshift (Tacconi et al.
We want to assess if merger driven starbursts are, on aver&f&0) and on the stellar mass (Bell & de Jong 2000). In a local
stronger than quiescent starbursts. The galaxies of theHtwo sample of i galaxies, the dependences on the morphology and
catalogues were selected mainly according to their Balmes| the redshift would probably nottect the gas fraction by much.
and they all have intense star formation. As the interagjalgx- But as less massive galaxies have higher gas fractions, peeex
ies are massive, they are expected to have higher SFR in alleaer SFEs for BCD galaxies. Therefore, the SFE should show
lute terms. That is why we prefer to compare the specific st@abetter correlation with the I.C.I. than the sSSFR does.
formation rates (sSFR). The equivalent width of an ionisgd h A second explanation would be that our I.C.I. is designed
drogen line is a good estimator of the sSFR. In Fig. 14, we thémassess the outline distortion, through the anelligticitdex,
plot the equivalent width of B in function of the I.C.I. (left and the non-symmetric flux distribution, through the asyrmne
panel). Interacting galaxies have stronger star formati@m index. These two features are conspicuous in interactifaxga
non-interacting ones, but the tendency is weak: the cdiwela ies, but not in remnants of mergers. During the early stafas o
codficient is only 0.14. merger (first pass, maximum separation, second or thircepass

Kniazev0368 Kniazev0069

6. Discussion
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Fig. 14. Plot of the equivalent width of Bland the colouu-i, both in function of our Interaction chance indicator. Tlodocred symbols and the
ellipse are the same as in Fig. 12.

or galaxy flybys, the star formation is enhanced. Simulation
teach us that, in a major merger, the main starburst is iedia (000 N AL B IR AAL B LAY
only later, during the coalescence (Di Matteo et al. 2007% Co

et al. 2008). However, at late stages, the morphologicalasig

tures of interaction are already weaker. The most distgmiesi 0.0
ture of dynamical disturbance, long tidal tails, quicklyléato

low surface brightnesses. This way, our I.C.I. is more smasi

to the first stages of a merger event and no londgcient to 05
detect mergers in their last stages.

The granulation index takes on large values if the small
scale structures, regarded as star forming regions, agetannd = 1.0
dispersed in the disc. We have just shown that the relatipnsh
between the I.C.l. and the star formation intensity is nat/ve
strong. Now, if the relation between the I.C.l. apdvould be -L5
narrower, this could be attributed to the geographicalatsipn
of the star forming regions. Figure 15 showagainst the I.C.1.
for the Hi galaxies of the Kniazev (blue squares) and Izotov (red -2.0
diamonds) samples. The correlation fimgent is 0.39, much
higher than in the previous figure.

250 v vl vl il il i
10° 10° 10° 10” 0.1 1 10
Interaction chance indicator [arbitrary units]

We deduce that the star formation during the pre-merger can
happen in the whole galaxy, not only in the central part. This
does not prevent star formation, possibly very importanthie

centre. In their simulation, Barnes & Hernquist (1996) athe . L . . ) .
g ( ) )flg. 15. Plot of the granulation index in function of our interaction

_pomted out the Importance of gas inflow in interacting gala chance indicator. The coloured symbols and the ellipsehereame as
ies, long before the final coalescence. And, observingaster in Fig. 12.

ing pairs in the infrared, Smith et al. (2007) detect gas atign
already from the first gravitational disturbance.

The gas inflow becomes huge, especially in major mergers )
and, obviously, in mergers involving gas-rich disc galaxipi the disturbed morphology with a delay. Consequently, tisene
Matteo et al. 2007; Cox et al. 2008; Zamojski et al. 2011)zLo€lear correlation between SFR and morphology during a merge
et al. (2008, 2010b,a) simulated mergers and measuredie co In the pre-merger phase or during flybys, the interaction in-
mon morphological indices on their model galaxies. Theywshaluces an enhanced SFR. The star formation at this stage takes
that A takes on large values during the first and second pasgglace in the whole galaxy, in the centre and also in regions of
or at the beginning of the final merger. A similar behaviour ot¢he disc distant from the centre. On the other hand, durieg th
curs withG andM,o. Depending on the encounter configuratiorgoalescence phase, the star formation takes place exallsiv
the newly formed galaxy can turn quickly into a compact olihe centre. The SFR is maximal at this stage, the processneed
ject, with an increasin@ index. On the other hand, the SFR isa large fraction of the gas migrating to the centre, wherbas t
highest in the final stage of the coalescence or even during thore peripheral gas, less dense and sheared, is no longepabl
post-merger. It seems as if the star formation would respondcollapse.
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The Schmidt-Kennicutt law (Schmidt 1959; Kennicutt 198%ndrae, R., Jahnke, K., & Melchior, P. 2011a, MNRAS, 411, 385
relates the gas column density to the SFR column densitg. TAnhdrae, R., Melchior, P., & Jahnke, K. 2011b, ArXiv e-prints
law is no longer valid below a certain gas density thresiie.  Ba% N M. Brunner, R. J., Myers, A. D., etal. 2008, The Agthysical Journal,
Toomre criterion (Toomre 1964) gives, for disc galaxiesya dgames, 3. E. & Hemquist, L. 1996, ApJ, 471, 115
namical explanation for this limit: the rotational sheagates a Barnes, J. E. & Hernquist, L. E. 1991, ApJ, 370, L65
velocity gradient, which results in a force that opposescthie  Bastian, N. 2008, MNRAS, 390, 759
lapse. Thus, the presence of shearing turns a gas cloud meret%ilrl{if'g'gg?nf)?t]sg'g'lségzao?é‘AMs',\‘Fﬁ?;glazy 497
ble and. SUPPresses the cqllapse unless .the Cl.OUd is verg.den Ianto’n, M. R, Dalc’anton, J Eisens’tein,’D., etal. 2001, ¥21, 2358
While the merger is going on, dynamical dlsturbance_ creat@gnselice, C. J. 2003, ApJS, 147, 1
an ever stronger shear in the outer structures. The Tooritee crConselice, C. J., Bershady, M. A., Dickinson, M., & Papoyich2003, AJ, 126,
rion becomes more restrictive and the star formation oettid c 118|?_> C. 3. Bershadv. MLA. &3 A 2000 AnS. 836
; H H H i onselice, C. J., Bershady, M. A., angren, A. , Ap9,
C.em.re decreas.es with time. Du_rlng thI_S perlod, the stan;_bar Cox, T. J., Jonsson, P., Somerville, R. S., Primack, J. R.,ekel} A. 2008,
tion increases in the central region, being fuelled by gélevin MNRAS. 384 386

At the last stage of the merger, the star formation takeseplacuisinier, F., Moises, A. P., Fereira, M. L., Rabaca, C.&Gongalves, D. R.

exclusively in the centre. 2005, in American Institute of Physics Conference Seriet,804, Planetary
Nebulae as Astronomical Tools, ed. R. Szczerba, G. StasifsS. K. Gorny,
28-34

7. Summary Curty, D., Cuisinier, F. C., & Rabaca, C. R. 2010, in IAU Syasjum, Vol. 262,

IAU Symposium, ed. G. Bruzual & S. Charlot, 317-318
1. On a catalogue of visually classified galaxies, we corrq)ut?a\F;OChaylc- & ’\ée'l%e;é d,i (3"\/192';374%5 2005, MNRAS, 364, 1069
. L . _de Vaucouleurs, G. , ApJd, )

the co;\nmlon m_orpkglog_lcgl 'ngillc‘?s' cé)nc%ntraﬁhnésyn& Di Matteo, P., Combes, F., Melchior, A.-L., & Semelin, B. Z0B\&A, 468, 61
metry A, clumpinesss, Gini codficientG and second-order py; .| Fukugita, M., & Okamura, S. 1993, MNRAS, 264, 832
moment of the lightest pixelsz. We defined the anellip- Epitacio Pereira, D. N., de Mello, A. B., & Rabaga, C. R. 20(n IAU
ticity index a as the distortion of the Petrosian isophote of Symposium, Vol. 235, IAU Symposium, ed. F. Combes & J. P3la88-233
the galaxy. We also defined the granulation ingles the in- Fg‘ﬁ;%';ivr’\’l'ﬁ ﬁaéa"l.“ﬁe?b O,Izan}‘u%u?kbst il.\%ofgéf‘]ég;& sa
clination of the wavelet transform spectrum weighted by th%ni, C. 1912, Variabilita e mutabilita, ed. Gini, C. (idria Eredi Virgilio

central second-order moment. Veschi, Roma)
2. The study of the robustness of these indices inside each m&voddard, Q. E., Bastian, N., & Kennicutt, R. C. 2010, MNRAB54857

phological type showed unconfident measurements for rﬂ.ﬂpflnsbA-AMé I';fll'"efv C. J"é\“gozlb EACA'JEt1azlézg(1)$bA’ﬁgg' 971

; . er, D. A. megreen, B. G. ,Ad, )

well enoth resolved Images’ when th.e angmar d]ameter:—#g?ov, Y. I., Stasinska, G., Meynet, G., Guseva, N. G., &dh, T. X. 2006,

the galaxy is less than 8 times the seeing. Some indices ar@ga 145 o55

affected by the signal-to-noise ratio or the ellipticity. Kelly, B. C. & McKay, T. A. 2004, AJ, 127, 625
3. The correlation cdfcients between the morphological in-Kennicutt, Jr., R. C. 1989, ApJ, 344, 685

dices and the Hubble type evince that the concentratian-li§ent. S- ’\;l- %{985' At_FfJi' gngllg bel £ K. Lee. H.. & Prakii A G. 2004

parametersC andG, are the most correlated to the Hubblé”f;%' 153 apg o P BIEDEL R e L Ak, A . S
sequenceA, S andy are texture parameters,_ which Meangushner, L. K., Obric, M., West, A. A., & Dalcanton, J. 2008, Bulletin of
that they reveal the presence of clumps of light, physically the American Astronomical Society, Vol. 38, American Asimical Society
interpreted as Hl regions.Myg is somehow an intermediateL Mee%ing Algsstrsach;sr{u-}e%?}le 429

L ; ; Lauer, T.R. , , ,

parameter. As f%‘y’ itis nelther adconcen(;ratlon n(_)(l;a Strl‘llcltﬁal Ferreira, M. L., Rabaca, C. R., Cuisinier, F., & EpitdPereira, D. N. 2009,
ture parameter because it was es'QDe to consider only TG revista Mexicana de Astronomia y Astrofisica ConferenegeS, \ol. 35,

shape of the border of the galaxy. It is, thereby, less rélate Revista Mexicana de Astronomia y Astrofisica ConferencéeSg290-+

to the other indices. Lisker, T. 2008, ApJS, 179, 319 _
4. Associated toA, @ is used to define an interaction chancéisker. T., Debattista, V. P., Ferreras, I, & Erwin, P. 20MNRAS, 370, 477

indicator (1.C.1) which is an arbitrary quantity reflectitige Loﬁg}ﬁﬁgé%uﬁgj 7'3“?'0;35?2?905 tgggAmer'ca” Statigtiéasociation,

probability for a galaxy to be in interaction. Compared t@qtz, 3. M., Jonsson, P., Cox, T. J., & Primack, J. R. 2008, MISR391, 1137

similar approach using morphological indices, and by illus.otz, J. M., Jonsson, P., Cox, T. J., & Primack, J. R. 2010aRAS, 404, 590
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leads to a redundant WT, as no decimation is carried out. &t ea
step, the scaling function is dilate by inserting zeros, elgm
Appendix A: The wavelet transform and the  atrous  holes. The result is, that the wavelet iagentsc;(k, I) have the
algorithm same size as the original image, which is obviously redudan
but greatly facilitates the multi-scale analysis on thesotiand.
Starck et al. (1998) give a very clear and extended mathemat- To ease and speed up the computation, we assume for the
ical description of the wavelet transform (WT), as well & itconvolution the separability of the two dimensions. As iswal
computational implementation. Please, refer to their worka  function, we choose thBs-spline. Thus, at the first step, we per-
complete introduction. We just present here a short overgie form a row-by-row followed by a column-by-column convolu-
the method. tion with the kernel
A wavelet is a localised function of average value zero and
of compact support. There are many kinds of wavelets, bytthe _ (1 131 1
are all wave-like clipped to a finite domain. The WT considts 0° — |16’ 4’ 8’ 4’ 16
projections of the input data onto a set of wavelets whosgadpa
frequency varies. A family of wavelets,(x) is generated by In the second step, we perform onto the previous result a new

, (A7)

dilatation of the mother wavelei(x) by a scale factoa > 0: convolution with the kernel
1 (X 1 1.3 1_1
Wa(X) = W(—) (A1) -|l=0=023>02z>0—|. .
a va ' '\a Vi 16’0’4’0’8’0’ 4,O, 6 (A.8)

The waveletsw,(X) act as pass-band filters for scales be-
tweena and 2. A one-dimensional functiorf(x) can be ex-
pressed as a linear combination of wavelets. The continuéswW
defined by the wavelet ciicientsca(k) which are the convolu-
tions of f(x) by the waveletsv,(X):

And so on, until the scale reaches the size of the image. The
-poundaries are handled by assuming continuity of the slgy: th
last pixel is repeated. The associated wavelet tattieusalgo-
rithm with the Bz-spline as scaling function can not be written
analytically. However, when tends to infinity, the cardinal B-
. spline B, tends to the Gaussian function. That means that, for
— _ large octaves, the wavelet tends to &atience of Gaussians, a
ca(k) Im F09 wa(x — ) dx (A2) narrow one subtracted by a twice wider one. Note that it iselo
def but dissimilar from the Mexican hat. Figure A.1 shows the X-
= (Fxwa)(K) (A-3) Z-plane of the first four wavelets. As indicated by th&elient
wherek is the position parameter ardndicates the convo- ordinate axis scales, the amplitude of the wavelet decseaitie
lution product. increasing octave.

The codficientsc,(k) measure the fluctuations of the signal  In the WT codficients, the level of relevance is chosen at
f(x) around the poink and at the scala. This shows that the 5c- of the sky noise. This threshold, férent for each scale,
WT, unlike the Fourier transform, does not lose the geogcaph defines the zone of interest in the waveletfic®nts; outside
informations and permits to extract information about bibt these areas, the pixels are set to zero. Figure A.2 shows the
positions and the dimensions of the contained sub-strestur wavelet transform of the galasukugita2244The lines are the

In a dyadic approach, only scale factors as powers of 2 dg@photes defining the edges of the zones of interest.
considered. We set = 2'; i is sometimes called the “octave”. ~ The WT segregates the structures in function of their size.
Fora CCD image, i.e. a two-dimensional digital signal, teck The first wavelet caicient contains only elements at a scale of
tions must be discretised and the waveletfioients are ob- 1 pixel, the second cdiécient at a scale of 2 pixels, the third at
tained by a convolution with a bi-dimensional wavelet asietr 4 pixels and so on. The structures highlighted in thefocients
Mathematically, the wavelet céizients of the imagé[x,y] are are not physical objects, but only regions with more ligkerth
then defined as following: the neighbourhood. At very small scales, they are mostly H

regions; at larger scales, they can be spiral arms, the batge
the entire disk.

k1] = (f+w)lk1] (A4)
:iiif[xy]w[i_kl_] (A5)
2 =0 y=0 ' 2 2 3 *atrous is the french expression for “with holes”.

18


5/figures/Curty2012-18.ps

D. Curty et al.: Anellipticity and granulation as morphoicgj indices to explore star formation in interacting gadesx

Fukugita2244 Scale = 1 Scale = 2 Scale = 4
@ o
. ., ®°
- o%g
i 5 L3 L I
. @
Scale = 8 Scale = 16 Scale = 32 Scale = 64

%

° @

Fig. A.2. Wavelet transform of the galaxyukugita2244 The first panel is the original image, and the other paneldte wavelet cdécients.
The lines are the isophotes at 6f the noise and define the zones of interest. Images are shaiva same logarithmic scale.

10 T T T T 012
Octave 0 Octave 1
osk 1r q0.10

F 0.08
06F ]

r 0.06
04r 1
r q0.04

r q0.02

0.00

02 L L L L L L L L L L 002

T T T T 0.006

Octave 2 Octave 3

0.020

0.004

0015

0010

0.002

0.005

0.000

0.000

-0.005 L L L L L L L L L L 0002

Fig. A.1. The first four wavelets associated to thg $pline as scaling
function used with the trousalgorithm. The unit of the X-axis is a
pixel.

19


5/figures/Curty2012-19.ps

5. ANELLIPTICITY AND GRANULATION AS MORPHOLOGICAL
INDICES TO EXPLORE STAR FORMATION IN INTERACTING
GALAXIES.

124



Capitulo 6

Gas and stellar metallicities Iin Hi
galaxies

Este artigo, publicado no MNRAS/onthly Notices of the Royal Astronomical Socjgty
estuda a evolucdo da metalicidade das galaxiasTiddos os espectros galacticos do
SDSS foram considerados, mas somente aqueles com uma ired&aislo suficiente
alta, com linhas de emiss&o fortes e com a presencia da Difa. {3727 A foram
conservados. Essa Ultima condicdo exclui as galaxias comedshiftmenor do que
Zmin = 0.033. De um total de-930 000 espectros do SDSS, apenas 712 entraram em
nossa amostra final de galaxias.R-Uma outra amostra, menos restritiva e chamada de
amostra teste, contém dez vezes mais galaxias com linhasisisbe.

Depois de haver comparado onze meétodos diferentes de dedeén das abun-
dancias por linhas de emisséo, a metalicidade do gas édevakguindd’ilyugin &
Thuan(2009. Esta metalicidade é fixada para a populacao estelar jofAato. mé-
todo de sintese de populagdo, modelamos as galaxias codm@E@npostas por uma
populacdo velha, uma intermediaria e uma jovem, para detar@s massas, idades e
metalicidades das populagdes parciais.

Os nossos resultados mostram um comportamento difereinéesesimostra teste e
a amostra de galaxiasiH

A amostra teste segue a relacdo massa-metalicidade, Quasejetalicidade do
gas aumenta com a massa da galaxia. Isso indica que as gal@xlzaixa massa
sdo quimicamente menos evoluidas do que as galaxias de adsamAo contrario,

0 enriquecimento da metalicidade, definido como a diferen¢ge a metalicidade da
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populacao jovem e a da populacéo velha, ndo mostra depeadéstematica com a
massa galactica. O que traduz o fato de que, em média, o rmetade reciclagem
do meio interestelar € 0 mesmo nas galaxias de alta e babsamas

Na amostra de galaxiasitpor outro lado, ndo ha dependéncia entre a metalicidade
do gas e a massa. Mas para o enriquecimento da metaliciépaeamos a existéncia
de uma fraca dependéncia para massas maiores do-qii& Bl,. Interpretamos esse
comportamento com ajuda de resultados recentes de siresl&gdodinamicas de
galaxias anas irregulares. Nessas simulacoes, dois mpuanreduzem o enriqueci-
mento quimico: (1) A expulséo do gas rico em metal, recemé&nfermado na ultima
geracao estelar pelos ventos galactigpes(outfloy e (2) a queda de gas do meio
intra-aglomerado pobre em metglag infal). Embora cada um dos dois processos
tenha como efeito diminuir a metalicidade da galaxia, a éoagéo dos dois tem uma
eficiéncia menor. De fato, o gas pobre que cai impede a expdtsgas rico. Portanto,
as nossas observacdes favorecem modelos com constantgedugds. Nas galaxias
com massas maiores do quel®’ M, o potencial gravitacional é suficiente para reter
0 gas rico em metal e, consequentemente, a metalicidadentaumais rapidamente.
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ABSTRACT

We examine the gas and stellar metallicities in a sample of H 1 galaxies from the Sloan Digital
Sky Survey, which possibly contains the largest homogeneous sample of H 1 galaxy spectra
to date.

We eliminated all spectra with an insufficient signal-to-noise ratio, without strong emission
lines and without the [O 1] A3727 A line, which is necessary for the determination of the
gas metallicity. This excludes galaxies with redshift <0.033. Our final sample contains ~700
spectra of H i1 galaxies.

Through emission line strength calibrations and a detailed stellar population analysis em-
ploying evolutionary stellar synthesis methods, which we already used in previous works, we
determined the metallicities of both the gas and the stellar content of these galaxies.

We find that in Hu galaxies up to stellar masses of 5 x 10° M@, enrichment mechanisms
do not vary with galactic mass, being the same for low- and high-mass galaxies on average.
They do seem to present a greater variety at the high-mass end, though, indicating a more
complex assembly history for high-mass galaxies. In around 23 per cent of our Hn galaxies,
we find a metallicity decrease over the last few Gyr. Our results favour galaxy evolution
models featuring constantly infalling low-metallicity clouds that retain part of the galactic
winds. Above 5 x 10° Mg stellar mass, the retention of high-metallicity gas by the galaxies’
gravitational potential dominates.

Key words: ISM: abundances — galaxies: abundances — galaxies: evolution — galaxies:

starburst.

1 INTRODUCTION

Hu galaxies are characterized by prominent emission lines. In fact,
they are defined as having strong HB and O lines, but other
ionized hydrogen (Ho, Hy, etc.) and high excitation metallicity
lines (O, N1 and others) are strong too. These emission lines are
driven by photoionization of interstellar gas by hot massive stars
from young stellar populations (Sargent & Searle 1970; French
1980). The star-forming activity in H i1 galaxies is so strong that it
can certainly not have been maintained at its present level during
a Hubble time (see e.g. Searle, Sargent & Bagnuolo 1973). In fact,
they are the most extreme case of star-forming galaxies, showing
the highest excitation emission lines, and thus the highest (relative)
star formation rates (SFRs).

They are also the lowest metallicity galaxies of the interstellar
medium, with metallicities around one-tenth solar (Pérez-Montero

*E-mail: pieter.westera@ufabc.edu.br, pieter@on.br (PW); curty@on.br
(DC); Roland.Buser@unibas.ch (RB)
tIn memoriam (1969-2011).

& Diaz 2003; Vilchez & Iglesias-Paramo 2003; Kniazev et al. 2004;
Izotov et al. 2006; Kehrig et al. 2006; Hégele et al. 2008; Pérez-
Montero et al. 2010, and others).

It is now clear that the hypothesis of Hu galaxies as galaxies
experiencing their first star formation burst can be ruled out, and
that their stellar content is predominantly old, older than 1Gyr
(Raimann et al. 2000; Cid Fernandes, Ledo & Lacerda 2003; Kong
etal. 2003; Westera et al. 2004; Asari et al. 2007; Cid Fernandes et al.
2007; Hoyos et al. 2007, and others). Nevertheless, both the high
relative SFRs and the low metallicities indicate that H1u galaxies
are among the least evolved galaxies in existence, which assigns to
them a special role as fossil record of galaxy evolution (Lequeux
etal. 1979). They are, therefore, ideal objects for chemical evolution
studies.

Several authors have developed theoretical evolutionary models
of dwarf irregular galaxies, of which H i1 galaxies are a subcategory.
Some of these models predict the galaxies’ present-day stellar and
gas metallicities, among other properties. In these models, several
chemical enrichment processes are identified.

MacLow & Ferrara (1999) developed single-phased hydrody-
namical models for dwarf galaxies. They model the effects of

© 2012 The Authors
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repeated Type II supernova (SNII) explosions from starbursts on
the interstellar medium, i.e. the enrichment by the ejected metals on
the one hand, and the gas loss by supernova winds on the other hand,
taking into account the gravitational potential of their dark matter
haloes. They find that, in galaxies with gas masses below 10° M),
most of the gas is blown away, and in galaxies with masses between
107 and 10° M, mainly the newly formed metal-rich gas is blown
away, whereas the already present, metal-poor, gas is retained. They
do not calculate the final (present-day) metallicities of their model
galaxies, but it is obvious that they remain low metallicity, at least
the ones with gas masses below 10° M.

Recchi, Matteucci & D’Ercole (2001) and Recchi et al. (2002)
simulate IZw18, one of the lowest metallicity galaxies known, us-
ing a single star formation burst model and a model with a doubly
peaked star formation history. They use a lower SNII heating ef-
ficiency than MacLow et al. in their models, but include Type Ia
supernovae (SNela), for which they use a higher heating efficiency.
As a consequence, alpha elements are ejected less efficiently than in
the MacLow et al. model, resulting in higher metallicities. The iron-
peak elements, which are produced in SNela, on the other hand, are
still ejected, causing high [a/Fe] ratios. The (gas) metallicity in their
single burst model remains very low, [O/H] < — 1.3, depending on
the galaxy mass. In their (more likely) double burst model, [O/H]
can reach values up to —1, depending on the details of the models,
i.e. the stellar yields used, the stellar initial mass function (IMF),
the time between the bursts, the duration of the second burst, the
gas density and metallicity in the star-forming region, and the total
mass of the stars formed in the second burst. The final metallicities
of the double burst model galaxies are between 0.6 and 1 dex higher
than after the first burst.

Tenorio-Tagle et al. (2006) include photoionization and cluster
wind in their two-dimensional hydrodynamic calculations. They
identify two mechanisms: the storage of clouds into a long-lasting
ragged shell inhibiting the expansion of the thermalized wind and
the steady filtering of the shocked wind gas through channels carved
within the cloud layer. They conclude that both processes must be at
work in H i1 galaxies. Unfortunately, they make no prediction about
the present-day metallicity of their model galaxies.

In a series of papers, Recchi and collaborators use a new genera-
tion of chemo-dynamical models, some of which include infalling
clouds. The first two, Recchi et al. (2004, 2006), are aimed at repro-
ducing the properties of two specific objects, IZw18 and NGC1569,
respectively. The third one, Recchi & Hensler (2007) investigates
the influence of several factors, such as the cloudiness of the gas
distribution, the IMF slope and stellar yields. They find that mod-
els with continuous low-level star formation periods in the past
followed by a quiescent phase and a recent, stronger burst best re-
produce the chemical properties of the studied galaxies. They also
find that, for ahomogeneous gas distribution, metals get blown away
by galactic winds, but cool infalling intergalactic clouds can ham-
per these galactic winds. The final metallicities in the their various
models vary from —2.5 to —0.8.

Although metallicity determinations of the various components
of H1 galaxies cannot discriminate how much each of these mech-
anisms contribute to the chemical evolution, they can quantify the
metallicity at various stages of a galaxy’s evolution, i.e. at the time of
the formation of the old (> 1 Gyr) stellar populations and at present,
and thereby help to rule out some of the evolutionary scenarios, and
support others. Hn galaxies have the advantage that it is possible
to determine independently the metallicities of the young and the
old populations from their spectra. As the young populations were
formed recently out of the same gas that is responsible for the emis-
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sion lines, their metallicity can be assumed to be more or less the
same as the one of the gas, which can be determined from the emis-
sion line strengths. The metallicity of the old populations, on the
other hand, can be determined from the continuum and absorption
features through population synthesis.

The main goal of the present work is to measure the chemical
enrichment in a homogeneous sample of H 11 galaxies, and examine
possible trends with galactic properties such as total mass. This
way, we can evaluate the different models and make statements on
the importance of the various enrichment mechanisms.

Until recently, the discovery of Hu galaxies was limited to
the visual inspection of objective-prism surveys, introducing ill-
controlled biases and selection effects (for compilations, see
Terlevich et al. 1991; Kehrig, Telles & Cuisinier 2004, and ref-
erences therein).

The Sloan Digital Sky Survey (SDSS; York et al. 2000) presents
for the first time a comprehensive data base of galactic spectra. Data
release 7 (Abazajian et al. 2009) contains over 900 000 galaxy spec-
tra that have been selected on clear magnitude limiting criteria. In
an unprecedented manner, the SDSS allows us to study star-forming
emission line galaxies based on clear and quantitative criteria, and
not mere visual inspection.

In this work, we define clear emission line strength criteria to dis-
tinguish galaxies containing strongly excited gas from other emis-
sion line galaxies. We only include spectra that contain the [O 1]
23727 A emission line, as this line is indispensable for an ade-
quate determination of the gas metallicity. This criterion excludes
galaxies with redshift <0.033. This way, we selected a homoge-
neous sample of ~700 H galaxy spectra of high quality from the
SDSS.

In this sample, we determine the metallicities of both the gas and
the old stellar content using emission line calibration and stellar
population synthesis methods, respectively. It is the first time an
independent metallicity determination of the gas and the stars is
performed on a clearly defined H 11 galaxy sample.

The layout of this article is the following. In Section 2, the cata-
logue of spectra analysed in this work is presented. Section 3 gives
a detailed description of the method we used to analyse the spectra.
Subsection 3.1 describes how we determined the gas metallicity, and
Section 3.2 is dedicated to the determination of the stellar metal-
licities. The main results are given in Section 4 and discussed in
Section 5. A summary and the main conclusions can be found in
Section 6.

2 THE DATA BASE

For this work, we used spectra from the SDSS Data Release 7,
which have a signal-to-noise ratio (S/N) of S/N > 4pixel™! at
mg = 20.2, but usually much higher, and cover a wavelength range
3800-9200 A. Most important of all, it contains a large number of
galaxy spectra, that is around 900 000.

Any analysis however relies on previous clear criteria to define
what Hu galaxies are. First, we rejected all spectra whose wave-
length ranges do not include the region from 3677 to 3775 A, which
is needed to measure the [O 1] L3727 A emission line strength, used
in many strong line methods to determine the gas metallicity. This
excludes galaxies with redshifts below 0.033. Another prerequisite
for measuring this line strength is a sufficient S/N in this wavelength
region. We only kept spectra with S/N¢ 3707 > 2.8. This criterion
guarantees sufficiently low noise for the entire spectral range used
in this work, since at longer wavelengths, the S/N of the spectra is
higher than around the [O 1] 23727 A line, i.e. >8in g.
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Figure 1. Illustration of the emission line strength measurement (here HB
in 51957-0273-418). In the left-hand panel, the solid line represents the
observed spectrum (rebinned to the BCO3 wavelength grid), whereas the
short-dashed line shows the best fit using the BC03 high-resolution library.
The shaded region between these two lines shows the area used to calculate
the emission line strength. The right-hand panel shows the emission line
after subtracting the best fit. The shaded area corresponds to the shaded area
between spectrum and best fit from the left-hand panel.

The spectra were then corrected for Galactic (foreground) gas
extinction using the values given in the SDSS data base, which were
derived from the Schlegel, Finkbeiner & Davis (1998) reddening
maps. Using these extinction values and the Galactic extinction law
of Fitzpatrick (1999), we dereddened the spectra. After that, we
deredshifted them, and measured the emission line strengths.

In order to properly determine the emission line strengths, we
first had to remove the contribution from the absorption lines of
the underlying stellar populations. This was done by subtracting
high-resolution spectra representing the stellar continuum from the
empirical spectra as illustrated in Fig. 1. These high-resolution
spectra were compiled by fitting the spectra of composite stellar
populations, made up of three single stellar populations (SSPs),
a young (<10 Myr), an intermediate age (20-500 Myr) and an old
one (5 Gyr), from the ‘BC03’ integrated spectral energy distribution
(ISED) library to the continua of the galaxy spectra. The ‘BC03’
library was produced using the Bruzual and Charlot (2003) Galaxy
Isochrone Spectral Synthesis Evolution Library (cisseL) code
(Charlot & Bruzual 1991; Bruzual & Charlot 1993, 2003) imple-
menting the Padova 1995 isochrones (Fagotto et al. 1994; Girardi
etal. 1996) combined with the STELIB (Le Borgne et al. 2003) stel-
lar library. Since it is made up of empirical high-resolution spectra,
the ‘BC03’ library reproduces absorption line shapes well, and is
ideal for this purpose. Table 1 lists all the lines we measured.

However, incomplete coverage of the stellar parameter space and
calibration uncertainties of the STELIB library result in systematic
errors in the overall spectral shapes. Therefore, the ‘BC03’ library
is not a good choice for determining the properties of the stellar
content from a full spectral fit. For the stellar population synthesis,

Table 1. Emission lines measured in this

work.

Line Central wavelength
[On] 23727 A 3727 A
He 3970 A
HS 4102 A
Hy 4340 A
[Om] 24363 A 4363 A
[He 1] 24686 A 4686 A
HB 4861 A
[O 1] 24959 A 4959 A
[O1m] A5007 A 5007 A
[He1] A5876 A 5876 A
[O1] 16300 A 6300 A
[Sm] 26312 A 6312 A
[N 1] 16548 A 6548 A
Ho 6563 A
[N1] 16584 A 6584 A
[Su] 46717 A 6717 A
[Su] 26731 A 6731 A
[Ou] 27319 A 7319 A
[O1] 27330 A 7330 A

we perform another fit using a different library, described in the
next section.

Finally, we corrected the spectra for internal gas extinction us-
ing the Calzetti (2001) attenuation law. The extinction constants
E(B — V) = 0.44 x 6.60log (In/11p/2.87)/4.04 were estimated
from the Ho/HB Balmer decrements following Calzetti (2001),
adopting intrinsic ratios Iy, /Ig = 2.87 (Osterbrock 1989).

The factor of 0.44 stems from the correction for differential
extinction between the stellar populations and the gas following
Calzetti, Kinney & Storchi-Bergmann (1994). As our sample con-
sists of Hn galaxies only, which is a subclass of starburst galax-
ies, using this factor is justified. The emission line strengths were
dereddened as well, using the same E(B — V) values but without
multiplying them by 0.44.

To make sure our sample contains only H i1 galaxies, we limited
it to galaxies with strong emission lines at a high excitation level,
by applying the two criteria:

Om]A5007A N
log (“”]Hﬂ) > 0.2 | log (%) <05, )

whereas [N 1] = [N 1] 26548 A + [N 1] 16584 A. Of course, these
criteria are more restrictive than the traditional definition of Hu
galaxies as galaxies showing strong Balmer lines. In fact, as our cri-
teria are designed to identify galaxies with gas at a high excitation
level, our sample is biased towards extreme case H 11 galaxies. As a
consequence, we expect the galaxies of our sample to show typical
properties of Hr galaxies, but at a more pronounced level. For ex-
ample, it consists of H i1 galaxies with low mass-to-light ratios and
thus contains mainly dwarf galaxies. The reason for this approach,
apart from emphasizing on typical H 11 galaxy properties, is to make
sure that no ‘contaminating’ objects, such as low-ionization nuclear
emission line regions (LINERSs), enter the sample. Then, we sepa-
rated the star-forming galaxies from active galactic nuclei (AGNs),
using the Kewley et al. (2001) excitation line criterion,

+ 1.19, 2)

[0 m]A5007A 0.61
¢ Hp = log(IN1]/Ha) — 047
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Figure 2. Excitation diagram for all galaxies of our sample (black crosses).
The grey crosses represent the test sample, whereas galaxies identified as
AGNss are shown as dashes. The solid line shows models from Kewley et al.
(2001) used to separate the AGNs from star-forming galaxies.

as shown in Fig. 2.

Our final sample contains 712 H 1 galaxy spectra. The relatively
low number of galaxies compared to the total number of over
900000 galaxies in the SDSS Data Release 7 is due to our high
requirements towards the quality of the spectra, and to the criterion
that the spectra must contain all the lines necessary for our study.
This way, we guarantee that the sample is not contaminated, and
that the obtained results are trustworthy. However, the sample is
large enough to be statistically significant.

We also defined a test sample, containing galaxies with some line
emission, but not necessarily at a high level, that is Ho, HB, [O11]
23727 A, [Om] 24959 A, [Om] 25007 A, [N1] > 0. The reason
for defining a test sample is, on the one hand, to identify properties
typical of H it galaxies through comparison with the test sample and,
on the other hand, to check our method, by comparing the results for
our test sample with the ones obtained in other studies using similar
galaxy samples. As we needed to measure the [O 1] A3727 A line
strength for the test sample as well, it is also limited to galaxies with
redshift >0.033. To guarantee sufficient quality, we applied the S/N
criterion S/N, > 5, where the S/N, values were taken from the
SDSS data base. Here too, we removed the AGNs using the Kewley
et al. (2001) criterion. This way, our test sample contains 74 989
spectra. Given the criterion that the test sample galaxies show some
line emission, it consists of star-forming galaxies, probably mostly
spirals.

Fig. 2 shows both our sample of H 11 galaxies (in black) and the test
sample (in grey) in a Baldwin—Phillips—Terlevich (BPT; Baldwin,
Phillips & Terlevich 1981) classification diagram.

3 METHOD

3.1 Determination of the gas metallicities

We first measured the gas metallicity, which corresponds to the
metallicity of the young stellar populations. In order to derive gas
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abundances from its line emission, hydrogen lines are needed, and
the lines of at least one ion, generally oxygen, in its two dominant
ionization stages. Unfortunately, the electron temperature method
using the [Om] A4363 A emission line could not be used as this
line and other auroral lines are much too weak to be measured with
the necessary precision at the S/N values of the SDSS spectra. In
most spectra, we do not even detect the [O ] A4363 A line at all.
Hence, we are restricted to strong line methods. The [O 1] 17330 A
line could be used, but it is too sensitive to the electron temperature
and is possibly ‘contaminated’ by recombination contributions.

We compare the gas metallicities derived from 11 different strong
line methods.

A frequently used indicator is the [Nu] 16548 A or the [N 1]
26584 A line (Denicold, Terlevich & Terlevich 2002; Pettini &
Pagel 2004). However, since nitrogen is produced and destroyed
during both primary and secondary nucleosynthesis, its abundance
correlates in a non-evident way on (oxygen) metallicity. Therefore,
it should be used only for rough estimates, to discriminate between
the different branches of a multiple-valued method, for instance.

One such multiple-valued indicator is the R,; parameter (Pagel
et al. 1979), which sums up the fluxes of the [O 1] A3727 A and two
strong [Om] lines, at 4959 and 5007 A. As Ry is approximately
proportional to the oxygen abundance at low metallicities, but de-
creases at high metallicities due to cooling, this indicator has a low-
and a high-metallicity branch. In spite of this double valuedness, the
R,; parameter is used in many metallicity calibrations (McGaugh
1991; Zaritsky et al. 1994; Pilyugin 2001a,b; Kewley & Dopita
2002; Kobulnicky & Kewley 2004; Pilyugin & Thuan 2005), some
of which include a recipe, how to determine, on which branch a
given galaxy lies, whereas others leave it up to the user to decide
this. In one case, Zaritsky et al. (1994), a calibration is determined
only for the high-metallicity branch. Another point that has to be
taken into account (although in some methods this is ignored, i.e.
Zaritsky et al. 1994) is that R,3 depends not only on the metallicity
of the ionized gas, but also on the hardness of the ionizing radiation,
which can be quantified by the ionization parameter g, represent-
ing the ionizing photon flux per unit area divided by the number
density of hydrogen atoms. Kewley & Dopita (2002) and Kobul-
nicky & Kewley (2004, ‘new parametrization’ and ‘best estimate’
methods) use the [O m]/[O 1] ratio to calculate g in an iterative way
from theory, and then determine [O/H] from R,3 and ¢, whereas
McGaugh (1991) uses the [O m]/[O 1] ratio directly in an empir-
ical calibration without determining g. In Pilyugin (2001a,b) and
Pilyugin & Thuan (2005), the so-called excitation or ionization or,
simply, P parameter is introduced for their empirical calibrations.
It is defined as the [O m]/([Ou]4[Om]) ratio, so the [Om]/[O]
ratio is related to it, [Om]/[Ou] = P/(1 — P). Recapitulating, in
all of these methods the gas metallicity is calculated from the R»3
parameter and the [O m]/[O 1] ratio.

Other strong line methods include Kobulnicky & Kewley (2004,
[N 1] method), combining the [N 1] .6584 Aline and the [Om]/[O1]
ratio, and Pettini & Pagel (2004), employing the ratio between the
[Om] 25007 A and [N11] A6584 A lines.

Fig. 3 shows the metallicities of our H 1 galaxy sample as deter-
mined by nine of the methods we studied, plotted against the ones
determined by the 10th method, Pilyugin & Thuan (2005), which
is the one we ended up adopting. The only calibration not shown
here due to space limitations is the Pettini & Pagel (2004) [N 11] one,
which is a vertically squeezed and shifted downward version of the
Denicol6 et al. (2002) calibration (first panel).

Most methods yield similar relative metallicities, i.e. the methods
agree upon the metallicity differences between galaxies. However,
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Figure 3. Comparison between the metallicities determined using the Pilyugin & Thuan (2005) method (x-axes) and the ones determined by nine other
strong-line methods (y-axes). K. & K. 2004 stands for Kobulnicky & Kewley (2004). The dashed lines show unity, [O/H]x = [O/H]p. For further details, see

text.

when it comes to absolute [O/H] values, systematic differences of
up to 0.5 dex between methods can be observed. All methods apart
from Pilyugin (2001a,b) and Pilyugin & Thuan (2005, x-axis) result
in unrealistically high gas metallicities for H 11 galaxies. Especially
the Kewley & Dopita (2002) and Kobulnicky & Kewley (2004)
ones hardly ever give metallicities below —0.5. On top of that,
the Kewley & Dopita (2002) and Kobulnicky & Kewley (2004,
[N 1] and ‘new parametrization’) methods did not always converge.
The horizontal lines in the Kewley & Dopita (2002) panel are due to
some cases, in which the expression igoyi+12- Vot ‘W gave
complex values. In these cases, we used only the real ﬁart, —k1/2k,,
which results in identical metallicity values for galaxies within the
same ionization parameter range. When ignoring these galaxies, we
obtain a similar relation as for the Kobulnicky & Kewley (2004)
‘new parametrization of the Kewley & Dopita (2002)’ method.

The method that yields the most realistic metallicities for the
galaxies of our sample is the one by Pilyugin & Thuan (2005). It
also accounts for the hardness of the ionizing radiation by means
of the P parameter. Therefore, we adopted it for our gas metallicity
determination. To determine on which branch a given galaxy lies,
we used the metallicity estimate based on the [Nn]A6548A/Ha
ratio by Denicol6 et al. (2002), as suggested by various authors
(Pérez-Montero & Diaz 2005; Hoyos et al. 2007, and others). Most
galaxies of our sample lie on the high-metallicity branch.

Lépez-Sanchez & Esteban (2010) come to the same conclusion
after comparing a series of empirical methods, like the ones pre-
sented in this section, with the results of the electron temperature
method for a sample of 31 Wolf—Rayet galaxies. They conclude that
the nowadays best suitable method for star-forming galaxies, where
auroral lines such as [Om] 14363 A are not observed, is Pilyugin
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& Thuan (2005), and that other methods based on photoionization
models yield metallicities systematically 0.2-0.3 dex higher and
higher dispersion than the Pilyugin & Thuan (2005) calibration.

3.2 Determination of the stellar metallicities

Then, we determined the metallicity of the stellar content, i.e. of
the stellar populations making up the galaxies, using a population
synthesis method, described in Cuisinier et al. (2006) and Lisker
et al. (2006), based on the full spectral fitting in the 3820-8570 A
range, whereas the upper limit can be lower than 8570 A (in some
rare cases as low as 7200 A), where the deredshifted SDSS spectra
do not extend up to this value.

As opposed to the method used for the determination of the line
intensities, for this population synthesis we used SSP spectra from
the so-called ‘BC99’ SSP library (Westera et al. 2004; Cuisinier
etal. 2006; Lisker et al. 2006). It was produced using the GISSEL code,
implementing the Padova 2000 isochrones (Girardi et al. 2000)
combined with the BaSeL 3.1 ‘Padova 2000’ stellar library (Westera
2001; Westera et al. 2002). The BaSeL 3.1 library was calibrated to
reproduce the spectral shapes of stars of metallicities [Fe/H] from
—21t0 0, so it is the ideal choice for full spectral fitting. By contrast,
the ‘BCO3’ library described in the previous section would not have
been a good choice, for the reasons mentioned there. As the GISSEL
spectra do not include nebular continuum emission, we added it to
the spectra, in the same way as described in Westera et al. (2004),
Cuisinier et al. (2006) and Lisker et al. (2006).

In Westera et al. (2004), we found that the stellar content of H1t
galaxies is made up of at least three populations, a young one (up
to 10 Myr old) that is responsible for the ionization of the gas and,
therefore, for the nebular emission, an intermediate one (from 20 to
500 Myr), and an old one (at least 1 Gyr old). We showed that these
three populations are necessary — and sufficient — to characterize
an Hu galaxy, which is now the current view (Hoyos et al. 2007).
Therefore, in this work we modelled the actual population as being
composed of an old, an intermediate and a young stellar population.
In a full spectral fit, we determined the masses, ages and metallicities
of these partial populations. To obtain meaningful results, we chose
to reduce the number of fitting parameters (and thus of degeneracies)
to a minimum.

As the young population should be more or less coeval with the
gas, whose metallicity is the one attained now by these galaxies, we
assumed the young and intermediate populations to have the same
chemical composition as the gas. As the gas metallicities we mea-
sured are in terms of [O/H], whereas our stellar population library
was calibrated in [Fe/H], we still had to translate the oxygen into
iron abundances, since the element ratios in Hu galaxies are far
from solar. Oxygen is released by stellar winds and by SNe I and
II, whereas iron and other iron-peak elements are only produced in
SNela, which appear only around 1 Gyr after the formation of a
stellar population. Therefore, the ratio between the abundances of
these two elements in a galaxy depends on its entire star formation
history. Adding to this the possibility of ‘selective mass loss’, as
is predicted by the models mentioned in the introduction, it would
be illusory to expect a unique iron-to-oxygen ratio for the galaxies
of our sample. However, as our sample is very homogeneous, we
do expect there to exist a mean relation and only a moderate scat-
ter around this relation. Unfortunately, transformations between the
two metallicity indicators for H 1 galaxies are rare in the literature.
In earlier abundance studies of this type of galaxies, such as Kniazev
et al. (2004) and Izotov et al. (2006), the iron abundance is not de-
termined, as they are also based on emission lines in SDSS spectra.
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On the other hand, most theoretical transformations, like the ones
determined for the Milky Way bulge and the solar neighbourhood
by Matteucci et al. (1999), are not valid for Hu galaxies. Finally,
we derived the [O/Fe] to [Fe/H] relation from the one for irregu-
lar galaxies from Calura et al. (2009), who calculated the element
ratios of galaxies of different morphological types using chemical
evolution models. According to their fig. 13, the [O/Fe] to [Fe/H]
relation for irregular galaxies is around [O/Fe] = —0.25 x [Fe/H] —
0.425 £ 0.15 independent of redshift, which translates to [Fe/H] =
1.333 x [O/H] + 0.5666 =+ 0.2. Hence, we fixed the metallicities
of the young and intermediate populations, [Fe/H], and [Fe/H];, to

[Fe/H], = [Fe/H]; = 1.333 x [O/H], + 0.5666. 3)

For the galaxies of our sample, most of which have [O/H]p values in
the range from —1 to —0.5, we obtain [O/Fe] ratios between —0.2
and —0.4. As opposed to the metallicity of the young and interme-
diate populations, the metallicity of the old population, [Fe/H],, is
a free parameter of our fitting procedure, limited to the metallicities
of the spectra of the ‘BC99” SSP library, —2.252, —1.65, —1.25,
—0.65, —0.35, 0.027 and 0.225. Contrary to our approach in previ-
ous works, we did not force the metallicities of the old populations
to be lower than the ones of the younger stars, since one of the aims
of this work is to verify if they really are.

As the decomposition of galaxy spectra into SSP spectra is known
to present various degeneracies, we verified if our fitting procedure
is able to recover the population parameters of synthetic composite
spectra made up of three SSPs with noise added. We found that the
masses, ages and metallicities of the input populations were properly
recovered for the S/N values of both our H 1 galaxy sample and our
test sample (>8 and 5 respectively in the g band), and conclude
that the number of free parameters of our procedure is adequate
and that the results presented in the following can be trusted to be
meaningful.

In order to determine the total stellar masses of our galaxies, we
had to know their luminosity distances D;, and their (stellar) mass-
to-light ratios. We calculated the former from the redshifts given by
the SDSS, using a cosmology of 2,, = 0.3, Q4 = 0.7 and Hy =
70kms~! Mpc~!. The stellar mass-to-light ratios result from our
best fits.

4 RESULTS

The strengths of the emission lines used for this analysis, as well as
the internal reddening values E(B — V), the gas metallicities [O/H]p
and the total stellar masses, M, can be found in Table A1 with the
electronic version of this paper (see Supporting Information).

Fig. 4 shows the stellar mass and gas metallicity distributions of
our sample (in black) and the test sample (in grey). The average of
the logarithms of the stellar masses (in M) amounts to 9.4 and the
average gas metallicity to —0.79, whereas those values are 9.8 and
—0.78 respectively for the test sample.

As expected, the galaxies of the Hu galaxy sample have, on
average, lower masses than the ones of the test sample. Since our
sample contains very few galaxies with stellar masses below 2 x
108 Mg, or above 2 x 100 M (the mass bins at 5 x 10°, 1 x 107,
2x107,5 x 107, 1 x 10%;5 x 10'°, 1 x 10", 2 x 10", 5 x 10!
and 1 x 1012M® contain 1, 0, 4, 2, 3; 1, 2, 0, 0 and 0 galaxies,
respectively), statistical studies of galaxies in these mass ranges
suffer from low number statistics. In the following we will only
consider the range from 2 x 10® to 2 x 10'"M@ when studying
galaxy properties as a function of mass. In Figs 7 and 8, this mass
range is delimited by dotted lines. For the test sample, the mass
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Figure 4. Stellar mass (top panel) and gas metallicity (bottom panel) distri-
butions of the galaxies of our sample (in black). The mass and gas metallicity
distributions of the test sample are shown in grey (scaled to the same total
number of galaxies).

range from 2 X 10%to 1 x 10" Mg could be used for such studies,
as each mass bin contains over 150 galaxies.

The average gas metallicities are nearly the same for both sam-
ples, but the distribution is narrower for the H 11 galaxies, indicating
that this is a more homogeneous sample.

Fig. 5 shows the metallicity distributions of the partial popula-
tions. As we fixed [Fe/H], = [Fe/H]; = 1.333 x [O/H]p + 0.5666
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Figure 5. Metallicity distributions of the partial populations in our galaxy
sample. Top panel: the joint young- and intermediate-age populations. Bot-
tom panel: old populations. The metallicity distributions of the partial popu-
lations in the test sample are shown in grey (scaled to the same total number
of galaxies).

in the fitting procedure, we show in the upper panel the metallicity
of the joint young- and intermediate-age population. The average
metallicity of the joint young and intermediate populations is —0.49,
and of the old one —0.87 (test sample: —0.49 and —0.84). Here too,
the distributions are narrower for the more homogeneous H 11 galax-
ies sample. Nevertheless, the spread in [Fe/H], is wide. As [Fe/H],
is a measure of the average metallicity of all populations older than
~1 Gyr, this wide spread reflects the various stages of (metallicity)
evolution of the galaxies of our sample around 1 Gyr ago.

5 DISCUSSION

InFig. 6, we show the gas metallicity in function of the metallicity of
the old population, both for the H i1 galaxies and for the test sample.
In either sample, not much of a relation can be seen, any possible
trend being significantly smaller than the scatter. Apparently, the
stage of a galaxy’s evolution around 1 Gyr ago is not necessarily
reflected in the present-day one. The chemical evolution and the
present-day (gas) metallicities of galaxies suffer stronger influences
from other factors, such as the galaxy mass.

Fig. 7 shows how the present gas metallicity [O/H]p depends on
the total stellar galaxy mass. In the test sample, [O/H]p clearly in-
creases with mass in the range from2 x 10%to 1 x 10" M, as has
been found in previous studies (Tremonti et al. 2004; Thomas et al.
2005; Asari et al. 2007; Panter et al. 2008, and others). However,
our mass—metallicity relation lies lower than the ones found in these
works, as recent studies (Ellison et al. 2008; Mannucci et al. 2010)
suggest to be the case for samples of star-forming galaxies, such as
our test sample.

The Hu galaxy sample represents galaxies of a more homo-
geneous class than the test sample. Therefore, in this sample, the
mass—metallicity relation is much less pronounced, if existing at all.
In fact, the average gas metallicity stays constant between —0.7 and
—0.8 in the full galaxy mass range from 2 x 10% to 2 x 10'° Mp.
Panter et al. (2008) find almost the same relation for their subsample
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Figure 6. Gas metallicities as a function of the metallicities of the old
populations. The crosses represent the average of the gas metallicities for
each old population metallicity value, and the error bars show the standard
deviations.
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Figure 7. Top panel: the gas metallicity [O/H]p as a function of the total
stellar mass of the galaxies of our sample. The dots show the individual
galaxies, whereas the crosses, boxes and bars show the statistical properties
after subdividing the sample into mass bins. For each value of My, the
crosses represent the average, the boxes represent the standard deviation
and the vertical bars represent the 90th percentile range. The dotted verti-
cal lines detach the ‘trustworthy’ range from the nearly empty mass bins.
Bottom panel: the individual galaxies, average, standard deviation and 90th
percentile range of [O/H]p for the test sample.

of galaxies that are (flux-)dominated by young populations
(<0.5 Gyr), as can be seen in their fig. 10.

In a ‘closed box’ context, this would mean that the gas fraction
that has been transformed into stars so far is in the same range for
all galaxies of the Hn galaxy sample, independent of their masses.
However, H 11 galaxies are not ‘closed boxes’, and our results should
be interpreted in the light of models including interaction processes
with the environment, like the ones presented in Section 1.

Most of these models predict that H1u galaxies lose a large frac-
tion of their heavy elements through galactic winds, whose escape
efficiencies depend upon the galaxy mass. These models are at odds
with our result for two reasons: they result in a dependence of
the metallicity on the galaxy mass and their predicted present-day
metallicities are lower than the ones we measure.

The Recchi et al. (2006) and Recchi & Hensler (2007) models
with constantly infalling clouds appear more promising, especially
the models NGC-4+BC of Recchi et al. (2006) and NCSM of
Recchi & Hensler (2007). The clouds partially retain the metal-rich
gas, resulting in higher present-day metallicities. Depending on
the star formation history and on the mass of the infalling clouds,
galaxies like the ones described in these models can reach the metal-
licities we measure. On top of that, this scenario provides a possible
explanation, why we find metallicities in the same ranges for differ-
ent stellar masses. Not only the SFR and, therefore, the amount of
produced metals and galactic wind increase with increasing galaxy
mass, but also the amount of infalling low-metallicity clouds and of
retained outflowing high-metallicity gas. Of course, only detailed
model calculations can tell, if the mass dependencies of the differ-
ent metallicity-increasing and -decreasing processes really add up
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in such a way, that the final metallicity becomes mass-independent.
The fact that a constant mass—metallicity relation is observed only
in our Hu galaxy sample and not, for example, in our test sample,
or in any of the studies mentioned at the beginning of this section,
shows that only in galaxies with extreme star formation, and thus
extreme stellar winds, the metal outflow manages to balance the re-
tention in this way. However, the models including infalling clouds
seem to be on the right track.

Another noteworthy point of Fig. 7 is that though the average gas
metallicity [O/H]p does not vary with the galaxy mass, its dispersion
does increase with galactic mass. This indicates that high-mass
galaxies have a more complex chemical, and certainly assembly,
history.

Apart from the present-day metallicity, our analysis also allows
us to quantify the chemical evolution of our sample galaxies since
the formation of the old population. As the metallicity of the young
(and intermediate) population represents the galaxy’s present-day
metallicity, and the one of the old population is a measure of the
average metallicity of all stars older than ~1 Gyr, the quantity
[Fe/H]y;; — [Fe/H],, which we shall call the metal enrichment, is
a good measure of the change in metallicity during the last few
Gyr. Fig. 8 shows the metal enrichment in function of the stellar
mass for the galaxies in both our H1 galaxies sample and the test
sample. For our Hu galaxies, the enrichment is fairly constant of
the order of 0.3 up to 5 x 10° M@, and almost 0.5 dex higher
for the last two mass bins within the mass range, where reliable
statistics are possible, 1 x 10’ and 2 x 10'° M. This suggests
that the enrichment mechanism is independent of mass up to 5 x
10° M, which is compatible with the formation scenario favoured
in the previous paragraph. For galaxy masses above 5 x 10° Mp,
the enrichment is significantly higher, which means that at high
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Figure 8. Top panel: the metal enrichment, [Fe/H]y,; — [Fe/H],, as a func-
tion of the total mass of the galaxies of our sample. For each value of M,
the crosses represent the average, the boxes represent the standard deviation
and the vertical bars represent the 90th percentile range. The dotted verti-
cal lines detach the ‘trustworthy’ range from the nearly empty mass bins.
Bottom panel: the average, standard deviation and 90th percentile range of
[Fe/H]y/; — [Fe/H], for the test sample.
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masses, the metal-rich gas could not escape the galaxy’s potential
well, as predicted in the MacLow & Ferrara (1999) models. Here
too, the dispersion increases with galaxy mass, confirming more
complex chemical and assembly histories for high-mass galaxies.

An interesting point is that we find a negative metal enrichment,
thus a metal reduction, for 164 galaxies, i.e. 23 per cent of our
sample. Two mechanisms are known to reduce the (gas) metallicity
of a galaxy: selective outflow of metal-enriched gas and infall of
low-metallicity gas clouds, maybe even of primordial composition.
Both processes might have contributed to the metal reduction of
our galaxies, but in the light of our previous results, we expect the
second one to be more important on long time-scales.

It is intriguing that in the test sample, too, we find the metal
enrichment to be mass-independent, even though the final metal-
licity increases with galaxy mass. [Fe/H],;; — [Fe/H], amounts to
around 0.36 in the full range from 2 x 10% to 1 x 10'! Mg . Even
the dispersion is fairly constant over this mass range. Apparently,
enrichment mechanisms are similar for galaxies of different masses
even in a heterogeneous sample like our test sample. Around 44 per
cent of the test sample galaxies, 33 178 in total, show negative metal
enrichment, which proves that processes like selective outflow or
low-metallicity gas infall are also at play in these galaxies.

6 CONCLUSIONS

We performed a gas and stellar population analysis of H i galaxies
from the SDSS Data Release 7, using their full spectra. We selected
a sample which contains 712 Hu galaxy spectra, a relatively low
number due to our high requirements towards the quality of the
spectra and to the criterion that the spectra contain all the spectral
lines necessary for our study. We also selected a test sample of
74 989 galaxies, using less restrictive requirements, the only crite-
rion being that they show some line emission. Therewith, it is a
sample of star-forming galaxies.

We derived independent metallicities for the young populations
present in our sample galaxies from the gas emission lines, and for
the old populations from full spectra fitting, i.e. from the continuum
and absorption features from stars.

Our test sample follows the well-known mass—metallicity rela-
tion, e.g. the fact that the (gas) metallicity increases with (stellar)
galaxy mass, indicating that low-mass galaxies are chemically less
evolved than high-mass galaxies. We do not find any systematical
tendency of the difference between the metallicities of the young
and the old stellar populations, a quantity we call metallicity en-
richment, with galactic mass, indicating that, on average, recycling
mechanisms of the interstellar medium should be the same for low-
and high-mass galaxies.

In our Hn galaxy sample, on the other hand, we find no mass
dependence of the present-day metallicity. For the metallicity en-
richment, we find no mass dependence for masses upto 5 x 10° Mg,
whereas above this mass, the enrichment is significantly higher.

We interpret these findings in the light of recent hydrodynamical
evolutionary models of dwarf irregular galaxies, of which H i1 galax-
ies are a subclass. We favour models featuring constantly infalling
low-metallicity clouds able to retain part of the high-metallicity
galactic winds, such as the models NGC-4+4-BC from Recchi et al.
(2006) and NCSM from Recchi & Hensler (2007), since models
without infalling clouds fail to predict the metallicities and the non-
dependence on galaxy mass of our sample galaxies. For galaxies
with masses above 5 x 10° M@, most, if not all, of the metal-rich
gas is retained by the galaxy’s gravitational potential, as predicted

by MacLow & Ferrara (1999), which leads to the observed break-
down of the constant mass—enrichment relation.

However, the dispersion of both the present-day metallicity and
the metallicity enrichment does increase with galactic mass, indicat-
ing more complex chemical and assembly histories for high-mass
H 1 galaxies.

In 23 per cent of our Hu galaxies, the metallicity has decreased
in the last few Gyr. We attribute the metallicity decrease mainly
to the dilution of the galactic gas by the infalling clouds, which is
compatible with the models we favour.
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APPENDIX A: POPULATION PARAMETERS
OF INDIVIDUAL SPECTRA

SUPPORTING INFORMATION

Additional Supporting Information may be found in the online ver-
sion of this article:

Table Al. Line strengths, internal reddening, gas metallicities and
total stellar masses of individual spectra.

Please note: Wiley-Blackwell are not responsible for the content or
functionality of any supporting materials supplied by the authors.
Any queries (other than missing material) should be directed to the
corresponding author for the article.

Table Al. Line strengths, internal reddening, gas metallicities and total stellar masses of individual spectra (first 10 lines only; for the complete sample,

see the Supporting Information with the electronic version of the paper).

SDSS spectroscopic ID  I(HB)* Ho? [Ou®  §/Now [Ow® [Om]’  [Nu® [Nul®> E®B-V) [OMH]p Mot
MJD-plate-fibre 4861 A 6563 A 3727A  3727A  4959A  5007A 6548 A 6584 A [10°M@]
51637-0306-583 5.102 3.010 5.848 2.948 0.728 2.088 0.148 0.472 0.088 —1.022 0.63
51658-0282-047 10.075  3.103 5.644 2.806 0.694 2.049 0.143 0.457 0.145 —0.991 1.93
51662-0308-628 10264  3.017 4.800 4.074 0.669 2.049 0.158 0.571 0.093 —0.860 2.11
51663-0307-268 14076 3.052 4.270 3.005 1.009 3.078 0.176 0.574 0.114 —0.794 327
51671-0299-571 8.794 3.179 6.656 2.846 0.615 2.199 0.203 0.626 0.189 —1.142 6.78
51691-0350-439 24324 3.105 3.533 3.102 0.550 1.696 0.212 0.644 0.146 —0.654 1.98
51692-0339-437 11.115 2921 2.707 4272 1.238 3.741 0.074 0.223 0.033 —0.599 0.34
51783-0395-570 9.257 2.924 3.362 4.199 0.639 1.975 0.118 0.374 0.034 —0.624 0.98
51812-0404-507 9.680 3.042 4.195 3.339 0.641 1.964 0.144 0.490 0.108 —0.763 4.10
51818-0383-266 8.743 2.944 3.631 3.398 0.899 2789 0.097 0.303 0.047 —0.687 0.87
4J(HB) given in units of 10" ergs~! cm~2.

bRlux ratios given in I(A)/I(HPB).

© 2012 The Authors, MNRAS 421, 398-407
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Capitulo 7

Conclusao

Acreditamos ter demonstrado que é possivel realizar a &ttearsuperficial de uma
grande quantidade de galaxias a partir da manipulagéo e@onento automatizado
dos dados. Desenvolvemos 0S N0Ss0s proprios processosas ae reducéo de dados
fotométricos e de computacédo de indices morfologicos. Geswdtado, apresentamos
um total de cerca 20 000 linhas de programacéao, todas esentdDL. Uma grande
parte da tese € consagrada a descri¢do técnica dos métddostenas usados.

Estudamos a morfologia de galaxias, as diferentes mardgrgaantifica-la, a ca-
pacidade de implementar classificacdes automaticas e difidasle de se detectar
uma assinatura morfolégica de interacdo. Em galaxigais especificamente, ex-
ploramos a interacédo de galaxias, a formacéao estelar ih@eza distribuicdo das re-
gibes de formacéo estelar. Com dados espectroscopictsari@s uma sintese de
populacao e determinamos a metalicidade, o enriquecingeitoico e as massas das
populacdes parciais. Todas as nossas pesquisas foranwalegts em dados extrai-
dos do SDSS.

Podemos destacar os seguintes resultados ou realizagéesian

e Desenvolvemos um procedimento préprio, automatizadogedecéo de dados
fotométricos, especialmente dedicado a galaxias, questeresn: (1) extracdo
de uma galaxia da imagem de um campo qualquer, (2) detecgabgiios, (3)
remocao dos objetos estranhos a galéxia e (4) substrac&&udaCc processo
atua sobre as cinco bandas simultaneamente.
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7. CONCLUSAO

e Revisamos as definicdes de aberturas que podem ser usadas fpgsmetria
de galaxias. Mostramos que uma abertura baseada etiresimoldn&o é con-
veniente para medidas fotométricas finas, porque depentenente da razao
sinajruido. Aberturas baseadas em uma dimensao especificantalasoraios
de Kron e de Petrosian, devem ser preferencialmente dffgza Mostramos
também como os segundos momentos da imagem podem ser edus egaa
melhorar a computagéo da fotometria de abertura, com aag#io de aberturas
elipticas.

e Definimos a “isofota de Petrosian”, uma abertura reunindeaagagens da iso-
fota e de um raio caracteristico. Em todo o trabalho, a iaafet Petrosian é
usada como abertura padréo para todas as medidas fot@aé&tmaeorfologicas.

e Para a nossa analise da morfologia quantitativa, calcidgrimeiramente os
indices habituais: o parametro de Sérsio indice de concentracd o indice
de assimetrid, o indice deelumpiness So coeficiente de Giri e o indiceMoy.
Tentamos, tanto quanto possivel, melhorar e adaptar agydelre os processos
apresentados na literatura.

e Definimos o indice de anelipticidadecomo uma avaliagdo da deformacéo da
isofota externa da galaxia. Mais precisameatsede se a isofota de Petrosian
tem uma forma préxima de uma elipse ou néo.

e Definimos o indice de granulagc&@omo a inclinacao do espectro formado pelos
momentos radiais de segunda ordem dos coeficienteadsdet Essa definicédo,
bastante técnica, avalia, de fato, a disperséo radial daguras de pequenas
escalas.y pode ser interpretada como um parametro que caracterizenae u
galaxia contém regides de formacéao estelar fora do sewcentr

e A presenca nos dados de mudotliersrequereram métodos de analise estatis-
tica mais robustos. Para isso, adaptamos o coeficiente agaggdo por pseudo-
covariancias calculadas com medianas em vez de médias.ristacfes entre
os indices assim calculados deixam aparecer duas famglialates:n, C e G
como uma indicagao da concentragéo de ldgz 8 ey como uma indicacao da
textura da galaxiaM,g € uma medida intermediaria.
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e Mostramos que a capacidade de um indice para separar asagaidnty-type
daslate-typeé melhor para os indices de tipo concentracéo; mas que #agdiwe
com o tipo morfolégico é melhor para os indices de tipo textporque ocorre
ao longo da totalidade da sequéncia de Hubble. Isso imphiceenessidade de
se utilizar os diferentes indices de forma complementar era classificacéo
automatica.

e O estudo da robustez estatistica dos indices estabeleeauayunitidez da ima-
gem, sobretudo, que deprecia a qualidade e o nivel de coafiscmedidas de
fotometria superficial. Definimos, entdo, um critério delmizae fotométrica
como: didmetro angular da galaxieB seeing

e Realizamos quatro classificagdes morfologicas autonsgpiaen prever o tipo de
Hubble. Usando quatro indices morfol6gic@s;y, log(A) e My, apresentamos
0s seguintes algoritmos de classificacdo: a regressao, loneedelo de mistura
de gaussianas, o0 modelo de mistura de distribuicdes ermpieio® metodo k-
medias.

¢ llustramos o fato de que a escolha de um dado algoritmo n&® fafidkemente
0 sucesso da classificagdo automética. Usando uma amosteslaptodos 0s
métodos conseguiram prever o tipo de Hubble com um erro nud®6-0,8,
sensivelmente igual ao desvio entre as diferentes clasgfis visuais. O mé-
todo ligeiramente melhor € aquele que modela a distribuigdcada tipo com
uma gaussiana.

e Comoa mede a deformacédo da isofota externa, que é consequénciaale u
pertubacédo gravitacional, ele pode ser usado para detaromm “indicador de
chance de interacdo”. Associam@som A, também usado na literatura para
identificar interacao, para definir: 1.C&4.A - a.

e Aplicamos esse indicador em galaxias. FAs morfologias mais distorcidas séo
observadas quando as regifes de formacao estelar estiaudisis por toda a
area da galaxia (grangé e, em média, para galaxias como um grande diametro
e uma alta taxa de formacao estelar especifica (SSFR).
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7. CONCLUSAO

e a partir desses resultados, deduzimos que a formacaor estancadeada pelas
perturbacdes gravitacionais ndo é maxima quando a galasdangais defor-
mada. Se torna méxima em uma fase posterior, quando asilidstaés dina-
micas causam um fluxo de gas significativo para a regido teBmante esta
fase final, a formacéo estelar se localiza essencialmenmsgiéo central, mas a
morfologia j& se normalizou, se tornando menos irreguladoTacontece como
se a formacao estelar respondesse a morfologia perturbedarn atraso.

e Emum estudo espectroscépico de galakdtestype comparamos onze métodos
diferentes de determinag&o da metalicidade do gas poslohamissédo. A me-
talicidade do gas é fixada para a populacéo estelar jovemni&tbdo de sintese
de populagéo, determinamos as massas, idades e metaxidiasl populacdes
parciais.

e Observamos que uma primeira amostra, formada de galaxiasita taxa de
formacéo estelar, segue a relacdo massa-metalicidad@opaxr seja, a meta-
licidade do gas aumenta com a massa da galaxia. Isso indécagjgalaxias
de baixa massa sao quimicamente menos evoluidas do queaamgale alta
massa. Ao contrario, o enriquecimento da metalicidade ré@giramdependéncia
sistematica com a massa galactica. O que traduz o fato deequejédia, 0
mecanismo de reciclagem do meio interestelar € o mesmo lasagade alta e
baixa massas.

e Em uma segunda amostra, formada de galaxiaseélecionadas por critérios
muito mais estritos, ndo constatamos dependéncia entréadicitade do gas e
a massa. Com relacdo ao enriquecimento da metalicidadaamps um leve
aumento com a massa, mas apensas para massas maiores ddX|ve 5Estas
observacdes favorecem modelos de evolugéo galactica castacte queda de
gas intra-aglomerado, pobre em metm@g infal). De fato, o gas pobre ao cair
impede a expulsdo do gas rico, formado na Ultima geracaaegias outflowy.
Nas galaxias de alta massa, o potencial gravitacional éentigpara reter o gas
rico em metal e, consequentemente, a metalicidade aumeaigaapidamente.
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Apéndice A

Representacdes graficas e pontos
divergentes

Enquanto intuitivamente parece ndo haver divida de querasamtacao gréafica per-
mite que uma informacéo seja mais rapidamente compreeddidae uma tabela de
numeros, a escolha do estilo do gréafico e das grandezas ggadagendem da situa-
¢céo e podem dar ao leitor uma viséo diferente dos resultddiesta secao, tentamos
explorar varias maneiras de representar uma grande qadetit dados. Como exem-
plo, pegamos as 2253 galéxias do catalogo morfolégico dadakukugita et al.
2007 e passamos a representar duas grandezas: uma fotom&tdoay-i, € uma
morfoldgica, o indice de granulagéo

A informacao pertinente ndo € sempre aquela que chama atangémeira vista.
O olho, como alguns indicadores estatisticos, atribui uraadg importancia aos pon-
tos divergentes (o termo inglésitliersé muitas vezes usado). Assim, concentrando-
nos na descri¢éo, deveremos aprofundar consideracoéstesia.

Temos, entdo, 2253 pontos para representar através deatr@geis: u-i, y € 0
tipo morfol6gicoT. A maneira mais basica de visualizar os dados e de enfatizar u
possivel relacdo entre as variaveis é plotar uma varidmlaa outra, para cada ponto.
Isto gera os trés graficos da Figuxdl.

O tipo morfolégico € uma propriedade intrinseca da galamis gossivelmente,
define a sua natureza. Queremos saber qual é a relacdo, s howay entre as medi-
das fisicasi-i ey para cada tipo morfolégico. Vamos, para isso, desenhar enmde
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A. REPRESENTACOES GRAFICAS E PONTOS DIVERGENTES

40 T T T T 00 T L T T 00 T LI LI T

05 L 1 1 1 30 1 1 1 1 30

Figura A.1: Atrés variaveis consideradasi( y e o tipo morfol6gicor’), uma em funcao
da outra. A variaveT é artificialmente deslocada para mais clareza.

pontos no plano formado pori ey, usando um codigo de cores para distinguir entre
as diferentes morfologias (Figura2).

Em muitos casos, o objeto do estudo néo é, propriamentalfaléodas as galaxias,
mas, sim, as galaxias de um tipo dado. As galaxias elipfica8)(séo tratadas como

QoI T T T LR I, L e

05

Unclassified

20

B0 [ [ L, ]

u-i

Figura A.2: Nuvem de pontos no plano cor-granulagéo. A cor dos pontasaratipo
morfolégico.
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Figura A.3: Plano cor-granulacdo para os tipos morfologicos. A esguardédia com
barra de 1 desvio padrao; a direita, mediana com barra devibddssoluto médio.

uma categoria homogénea de galaxias. Nao importa sabercaddgalaxia eliptica
fica no gréfico; a informacéo pertinente é odse situam as galaxias elipticas. Para
uma categoria, basta saber a posicéo central e uma medida dsgalhamento.

Usualmente, se calcula a média para definir o centro e o dpadi@o como dis-
persao (FiguraA.3, a esquerda). No entanto, a média € uma medida que é signifi-
cativamente afetada pelos pontos divergentes. Para sugswada-se preferéncia a
mediana, que € um estimador muito mais robusto da tendéexieatde uma amos-
tra. Da mesma maneira, o desvio (da mediana) absoluto madimaémedida mais
robusta da dispersdo estatistica. Aplicado sobre os ndsstws (FiguraA.3, a di-
reita), a correlacdo entrei ey se torna muito mais regular ao longo da sequéncia de
Hubble.

O método ainda pode ser melhorado. Queremos saber maisgmesite onde e
como um tipo morfolégico se espalha no espaco das varialbestro de cada tipo
morfolégico, a relacdo entre duas variaveis pode mostracamportamento dife-
rente. No modelo precedente, as dispersdes foram calsuthgamente sobre as
variaveis e, portanto, as barras de dispersdo nos grafiodsos@ontais e verticais.
Possivelmente, uma direcdo poderia ser privilegiadacamdio uma correlagéo para
apenas um dado tipo.
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A. REPRESENTACOES GRAFICAS E PONTOS DIVERGENTES

Agora, vamos medir, em cada tipo morfolégico, se as varsavestram correla-
¢bes umas com as outras. Essa tarefa € executada pela de&is@mponentes prin-
cipais Principal components analysisPCA). As componentes principais (PCs) séao
novas variaveis nao correlacionadas, combinacgfes liméasevariaveis originais que
séo parcialmente correlacionadas. As PCs sdo ortogortagsste a primeira PC é a
variavel com a dispersdo maxima. Em duas dimensdes, as BOs s#&os da elipse
gue melhor se ajusta a nuvem de pontos.

A correlacdo entre duas variaveis aleaté¥as (X, Y) é dada pela matriz de cova-
rianca, definida como

Cov(V) = E [(\7 ~E[V])(V-E [V])T] (A1)

ondeE [\7] é o valor esperado.
Para variaveis aleatérias equiprovévﬁsw] € simplesmente a média, e a matriz
de covarianca se torna

Cov(X,Y) = ( & XY ) (A.2)

Oxy 0Oy
ondeoy € o desvio padréo déeai € avarianca d¥. oxoy € chamada de covarianca
deX eY e mede a interdependéncia das duas variaveis aleatorias.

A matriz de covarianga € uma matriz real definida positivay® quer dizer que é
diagonalizavel. Quando a matriz de covarianca é diagomalyaianca entre as varia-
veis € nula, o que indica que nesse espaco, as variaveiiepeimdentes: estas sédo as
componentes principais. Para calcular as componentasyais basta, portanto, mul-
tiplicar as variaveis originais pela matriz de transforétague diagonaliza a matriz de
covarianca.

Embora seja este o unico modo matematicamente correto deteseas compo-
nentes principais, ele tem o inconveniente de ndo sersgtathente robusto. Assm,
damos preferéncia a uma aproximagédo dos componentespaisigue depende me-
nos dos pontos divergentes. Para este fim, definimos umamafiseudo-covarianga
Cov, onde a média é substituida pela mediana:

m(\7) = Mediana{(\7 -~ Mediana{\7]) (\7 -~ Mediana{V])T] : (A.3)
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Figura A.4: Plano cor-granulacéo para os tipos morfolégicos. A esguexdocalizacéo
e a dispersao dos tipos morfolégicos sédo representadodis®secujo eixos sdo as PCs,
com 1o de comprimento. A direita: os PCs s&o calculados com a pssmg@sianca, ou
seja, com medianas e desvios absolutos medianos.

Aqui, o desvio padrao se torna uma nova gran@zgue € proporcional ao desvio
(da mediana) absoluto mediano. Para ser coerente com aangdidedenteg é
corrigido pelo fator 1.4826, que € razdo entre o desvio jpadré desvio absoluto
mediano para uma distribuicdo gaussiana:

ox = 1.4826- Mediana| X — Medianak] | . (A.4)

Na FiguraA.4, os dois métodos de calculo de PCs sdo comparados. As alipses
cada cor indicam a area do grafico onde se concentram asagtfixum mesmo tipo
morfologico. Os eixos das elipses sédo os PCs conod 1Io~. Claramente, as elipses
das galaxiagarly typesao muito mais expandidas no painel esquerdo.

Podemos finalmente utilizar a PCA para descartar os pontesgéintes. Dentro
de cada tipo morfoldgico, as galaxias fora da elipse comi& semi-eixos estéo re-
jeitadas; usamos os PCs calculados com a matriz de pseudoaca. O processo é
iterado até que nenhuma galéxia mais seja rejeitada. A earfos limpa e, sem o0s
pontos discrepantes, a analise estatistica torna-se aedigHiguraA.5).
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A. REPRESENTACOES GRAFICAS E PONTOS DIVERGENTES
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Figura A.5: O plano cor-granulacao expurgado dos pontos divergentastia ga utili-
zacgdo do método PCA, usando pseudo-covarianca (esqu&eto)pontos divergentes, as
elipses podem ser calculadas de maneira normal, com médésvies padrdes (direita).
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Apéndice B
Medindo as desigualdades

O coeficiente de Gini € usado como indice morfolégico (SegddR Originalmente,
€ uma grandeza estatistica empregada em economia paraaneftisigualdades de
riqgueza ou de renda em um pais. A defini¢cao foi adaptadalpaham et al(2003 a
fim de avaliar as desigualdades entre as intensidades d@s gexuma galaxia.

Para calcular o coeficiente de Gini, precisa-se conhecawva de Lorenzl(orenz
1905. Em socioeconomia, a curva de Lorenz € uma representaéfioagda dis-
tribuicdo da riqueza total em uma populacdo. Do ponto de éstatistico, a curva
de Lorenz de uma variavel aleatoria positk& a primitiva da inversa da funcéo de
distribuicdo acumulada:

1P,
IORE fo F(y)dy, (B.1)

ondeX é a média da variavel aleatoria ¢ a sua funcéo de distribuicdio acumulada
e p € a fracdo da populacdo mais pobre.

A curva de Lorenz indica qual é a fracdo da riqueza pertenogeecerta fracao da
populacdo, ordenada do individuo mais pobre ao mais rico.

Para seguir o raciocinio, a curva de Lorenz do Brasil em 28@2representada a
esquerda da FiguB.1. Sobre ela, podemos ler que a metade mais pobre da populacao
fica com apenas 13.74% da renda total; ou que apenas 1% daéeondapartilhada
entre os 11% mais pobres da populacéo; ou, ainda, que o 1%iotada populacéo
ganha 13.14% de toda a renda (dados do IBGE).

Geometricamente, o coeficiente de Gini é o dobro da areaadiagonal e a curva
de Lorenz. A diagonal = x corresponde a linha de perfeita igualdade, ou seja, a curva
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Figura B.1: Esquerda: Curva de Lorenz de renda familiar no Brasil, en2 ZBonte:
Pesquisa de orgcamentos familiares, IBGE). Direita: Exdmudo coeficiente de Gini do
Brasil durante os Ultimos anos (Fonte: Pesquisa nacionabpmstra de domicilios,
IBGE).

de Lorenz gerada por uma variavel seguindo uma distribwigorme. Quanto mais
a curva de Lorenz se afasta da diagonal, com mais desigeasdatistribui a grandeza
considerada.

O coeficiente de Gini é uma grandeza que vaGe®, para uma populagdo com-
pletamente igual, em que cada individuo tem a mesma rer&da-=at para uma popu-
lacdo na qual um sé individuo tem renda enquanto todos assondio recebem natla
A curva de Lorenz representada na FigBra produz um coeficiente de Gi@=0.5.

Esse numero em si é dificilmente interpretavel, mas a suagZarino tempo e no
espaco, sim. Assim, a evolucéo do coeficiente de Gini do IBeatie 1981 e 2008
revela os progressos sociais realizados nas Ultimas de¢bdmraB.l, a direita).
Mas, em comparagcdo com o resto do mundo, as desigualdadesasib &nda s&o
muito elevadas, como o mostra 0 mapa da Fiduga

1Com muito humor e relevanciabraham et al(2003 ilustram esses dois casos extremts:
other words, G0 for a perfect communist society angGfor an absolute monarchy where all riches
belong to the king!”
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Figura B.2: Mapa do mundo com a cor dos pais indicando o coeficiente de Gini
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B. MEDINDO AS DESIGUALDADES

O conceito de desigualdade pode ser generalizado parauguakyiavel aleatoria.
Quando a funcao de distribuicéo é desconhecida, a eqiat@odificilmente utiliza-
vel. Nesse caso, a curva de Lorenz deve ser determinadaradpaxidos os eventos
(cada valor da variavel aleatéria), o que envolve os seggljpaissos: ordenacao, soma
e normalizacdo da variavel aleatéria. Como exemplo, cermsidos, em uma popu-
lacdo de dez pessoas, duas variaveis: a altura e o rendimédatares ficticios sao
indicados na TabelB.1.

Tabela B.1: Exemplo de 10 individuos cujas alturas e salarios séo caivtec

Individuo A B C D E F G H I J
Altura 170 154 161 145 179 139 171 192 164 175
Rendimento 5200 661 1800 1200 15000 O 639 3100 900 1500

Calculando o coeficiente de Gini, vamos mostrar que a altsrgréficativamente
semelhante para cada um dos dez individuos, ao contraremdomento. Primeiramente,
as sequéncias das variaveis devem estar ordenadas deaxesgente. Em seguida,
se considera a variavel acumulada; a normalizagdo se obwilindo pelo total da
variavel considerada. Essas etapas estao executadasataB.2b

A curva de Lorenz é a representacéo da fracdo da grandezaladanem fungéo
da fracdo da populacdo. Assim, na FigBt8, as curvas de Lorenz sao obtidas repro-
duzindo os valores da quarta linha (pontos azuis) e da ditava (pontos vermelhos)
em funcéo da dltima linha da Tabéa2. As areas entre a diagonal e a curva de Lorenz
valem a metade dos coeficientes de Gini. Tent®g:,2=0.05 €Ggrendiments0.61. O
primeiro coeficiente de Gini é quase nulo, porque a alturada am é muito proxima.
Mas o segundo mostra disparidades importantes nos renidisaen

No caso de uma variavel discreta, o coeficiente de Gini é aawadi diferencas
entre cada combinacdo da variavel aleatddani(1912. Devido ao grande ndamero
de operacdes, esse método de célculo € muito ineficienteremogele tempo com-
putacional. Assim, prefere-se uma aproximacéo, confortasseér Glasser 196f
sem referéncia direta a curva de Lorenz. A maioria dos asi{éi@aham et al. 2003
Lisker et al. 2006 Lotz et al. 2003 calcula o coeficiente de Gini com a férmula de
Glasser. Programando os dois métodos, reparamos que o termpaitacional ficava
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Tabela B.2: Somas acumuladas e normalizadas das sequéncias ordenadas.

Sequéncia ordenada pela altura:

Individuo F D B C I A G E J H
Altura 139 145 154 161 164 170 171 175 179 192

... acumulada 139 284 438 599 763 933 1104 1279 1458 1650
... enormalizada 0.08 0.17 0.27 0.36 046 057 0.67 0.78 0.8B800

Sequéncia ordenada pelo peso:

Individuo F G B I D J C H A E
Rendimento 0 639 661 900 1200 1500 1800 3100 5200 15000
... acumulado 0 639 1300 2200 3400 4900 6700 9800 15000 3000(
...enormalizado 0 0.02 0.04 0.07 0.11 0.16 0.22 033 050 010
indice 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

... hormalizado 0.1 0.2 0.3 04 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0

W[ T
—e— Altura
—=— Rendimento

Fracao do total

021

0.0/ ]

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Fracao da populacao

Figura B.3: Curvas de Lorenz para os exemplos de altura (linha azul) ergémento
(linha vermelha). A linha tracejada é a linha de perfeitaidade. As areas cinzas definem
os coeficientes de Gini.
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B. MEDINDO AS DESIGUALDADES

um pouco menor quando calculavamos explicitamente a cur\aknz, como des-
crito nos paragrafos precedentes. Portanto, ndo usamanaléde Glasser.

Para aplicar o calculo do coeficiente de Gini aos pixels d@siga, algumas preca-
¢Oes tém que ser observadas. A curva de Lorenz — e, consemegnié, o coeficiente
de Gini — & habitualmente definida somente para variaveagGalas estritamente po-
sitivas. Se a variavel aleatoria toma valores negativosneaale Lorenz ndo é mais
crescente e o coeficiente de Gini pode atingir valores sugsria 1. Porém, apés a
substracdo do nivel do céu, as imagens contém pixels negativ

Abraham et al(2003 prop6em pegar o valor absoluto da intensidade dos pixels
para calcular o coeficiente de Gini.otz et al. (2004 argumentam que essa corre-
cao é uma forma de corrigir as desigualidades artificialengmtuzidas pelo ruido na
imagem.

Estudando a estabilidade do coeficiente de Gini como indaéoigico, Lisker
(2008 notou que a razao sifalido domina a medida do coeficiente de Gini quando
a abertura é grande demais. Ele recomenda assim a escolhaad&bertura menor,
como 23 rperoe. Computamos, entdo, o coeficiente de Gini dentro de uma maasca
formada pela isofota de Petrosian (Se2&5, que foi reduzida de um terco em cada
das duas dimensdes. Para todos os outros indices morfmdggisamos a isofota de
Petrosian.

Embora os problemas da abertura e dos pixels negativos segamidos, o coefi-
ciente de Gini €, sob certas condi¢cdes, uma medida deliqgadagode ser dificil de se
interpretar. Na se¢&®.2.5 mostramos que o coeficiente de Gini se correlaciona com
o parametro de Sérsic e o indice de concentracdo, e que podens@erado como
um indicador de tipo concentracdo. Entretanto, existermpi@s de galaxias com
coeficientes de Gini semelhantes, mas com indices de coac@&otmuito diferentes.
Na FiguraB.4, a imagem de esquerda é uma imagem da galaxia NGC 2175. As duas
outras sdo construidas com os mesmos pixels, de tal manei@apeficiente de Gini
fica quase inalterado. O indice de concentracao, por sué dezrescente da esquerda
para direita.

Mesmo com estas incertezas, o coeficiente de Gini € um indic®ldgico efi-
ciente. Agora, a dispersdo estatistica, tal como medidagxemplo, pelo desvio
padrdo, também € uma indicacdo de desigualdade. A dispestittstica, todavia, é
independente da média da distribuicdo. Na TaBelada para prever, sem calcular o
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Figura B.4: Trés “galaxias” com coeficientes de Gini basicamente idésti Esquerda:
a galaxia NGC 2715. Meio: Imagem obtida por justaposicacati@ original com uma
mesma galaxia ligeiramente virada e deslocada. Direitagém construida permutando
aleatoriamente os pixels da galaxia. Figuras tiradastdeham et al(2003.

coeficiente de Gini, que as desigualdades sdo muito menarasa@ltura que para o
rendimento, porque todos os individuos tém uma altura aw gedaltura média, o que
ndo € o caso do rendimento. Mas se o rendimento de cada unafossaitado de um
mesmo montante, bastante grande em relacdo ao rendimieiad s desigualidades
diminuiriam, sem que a dispersao fosse alterada. Issodlbstm a importancia da
média, que desempenha o papel de ponto de referéncia dauigsto.

Fundamentalmente, a nocdo de desigualdade se refere ad@eispalhamento
relativo. Podemos, entdo, usar como indicator de desigdald espalhamento relativo
das intensidades, ou seja, a dispersdo normalizada peia:méd .

Aqui, o € escolhido como o desvio absoluto médio, em vez do desvidpad

1 9 _
o = mZ“i -1 (B.2)
i=1

Usamos o desvio absoluto médio, e ndo o desvio padrédo, poegaeamos uma
melhor correlacdo com o coeficiente de Gini. A FigBr& mostra a grandeza, /1
em funcao do coeficiente de Gini calculada para as galaxiaatdéngo morfolégico
deFukugita et al(2007). A correlacéo é tao forte, sem nenhum ponto divergente, que
essa grandeza poderia ser usada como alternativa sim@egda ao coeficiente de
Gini como medida das desigualdades e, portanto, como intc®logico.

Assim, historicamente, a quantificacdo da concentracaal da luz nas galaxias
percorreu um longo caminho. Estudando as “nebulosasca§itide Vaucouleurs
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Figura B.5: O coeficiente de Girs é muito bem aproximado pelo quocientg/1.
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(1948 ajustou uma funcdo empirica aos perfis radi@is;sic(1963 generalizou a lei
de de Vaucouleurs, colocando um parametro adicional; g@yassumir um modelo
subjacenteKent (1985 definiu um indicador ndo paramétrico através do indice de
concentracdo; com o propésito de superar a necessidadémlewuta centro galatico,
Abraham et al(2003 usam um indicador das desigualdades sociais — o coefidente
Gini —, em vez do indice de concentracio; finalmente, mossame a grandeza /|
equivale ao coeficiente de Gini.

Em nosso estudo morfologico, especialmente na s8@if o coeficiente de Gini
€ calculado a partir da definicdo, ou seja, com auxilio dadarde Lorenz, como
apresentado acima.
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Apéndice C
Wavel et vs Fourier

A transformada devavelet é um método geral de andlise de dados que pode ser im-
plementada a uma ou muitas dimensdes. Embora diferentergss pantos, a trans-
formada de Fourier pode fornecer um resultado semelhardasformada devavelet

A principal diferenca entre as transformadasveievelete de Fourier é que, na
transformada de Fourier, as fungbes usadas como base des@ao — Senos e cos-
senos — sdo fungdes periddicas. Isso tem como consequépeidade localizacdo
no espaco de Fourier. O resultado da transformada de Féwiea fungcédo complexa
dependente so da frequéncia, e cuja a parte real € a amm@imgarte imaginaria é a
fase.

Na transformada deavelef as bases do novo espaco — as propiagelets- séo
funcdes compactas, definidas n&do nulas apenas sobre uwaiatinito chamado de
suporte. Awaveletpodem ser de varias formas, mas devem ser oscilantes, @-dist
cia entre dois extremos sera interpretada como um pseuémdp@, que corresponde
a uma pseudo-frequéncia Essas grandezas sao representadas na Fiylisobre
dois exemplos devavelets a esquerda, waveletassociada a funcao de escala linear;
a direita, avaveletassociada a funcéo de escBlaspline (Veja apéndice do artigo do
Capitulo 4 para maiores detalhes).

Agora, como umavaveletndo € nem periddica, nem infinita, ndo se pode definir
uma fase. Em seu lugar, a transformadavdeeletconserva a localizagéo aavelet
E, ao contrario da transformada de Fourier, a amplitude aidafem funcéo da loca-

A traducdo portuguesa aeaveletseria ondinha
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Figura C.1: Dois exemplos devavelet

lizacdo, e isso para cada frequéncia. Consequentememgiltado da transformada
dewaveleté uma funcéo de duas variaveis: a frequéncia e a localizacao.

Chama-se de coeficientes waveletas amplitudes em funcdo da localizagdo. Ha
um coeficiente devaveletpor frequéncia. Um coeficiente deaveleté o resultado de
um produto de convolucdo do sinal de entrada conageletda frequéncia conside-
rada.

Quando o sinal de entrada ndo é temporal, mas espacial, comas® para ima-
gens, se fala, as vezes, de frequéncia espacial. A locaizagma grandeza que tem
mesmas unidade e dimenséo do que a variavel do sinal de&ntrgde simplifica a
andlise e a interpretacéo dos coeficientesaeelet Uma convolugdo por umaavelet
age como um filtro passa-faixa. Nos exemplos da Figulaas frequéncias maiores
do quev e menores do que/2 sdo removidas. Uma familia deaveletse entdo um
banco de filtros que isola em um sinal as frequéncias desejada

Mesmo se a transformada de Fourier perde a informacéo deagpossivel usa-
la para cortar as frequéncias. Para isso, temos que esuaoif®nco de filtros que sera
aplicado no espaco de Fourier antes de reconstruir o simatiblcom a transformada
inversa de Fourier.

O filtro mais simples € a funcéo retangular, que vale 1 paraeagéncias que
gueremos conservar e 0 para aquelas que queremos cortarfilff@s mais suaves,
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Figura C.2: Dois bancos de filtros. O primeiro é composto de fun¢ées getares, o
segundo de diferencias de duas tangentes hiperbdlicas.

podemos, por exemplo, construir uma fun¢cado como:

f(v) = %(tank(kvl) — tanh(kv»)) (C.1)

ondev; ev, sdo as frequéncias de corté &um parametro que define quéo abrupta
€ a funcdok = o leva a funcao retangular. Esses filtros ckhm 4 séo plotados na
FiguraC.2 assim como os filtros retangulares.

A imagemFukugital13@ decomposta conforme os trés métodos descritos acima,
e os resultados sdo mostrados na Figiliga Na primeira coluna, aplica-se a imagem
o algoritmo da transformada rapida de Fouriéast Fourier Transform+ FFT); em
seguida as frequéncias sao filtradas usando as funcoeguketas da Figur&.2, fi-
nalmente, as imagens séo reconstruidas usando a FFT indersagunda coluna, as
frequéncias no espaco de Fourier sdo selecionadas commdsdganco de filtros da
FiguraC.2 Na terceira coluna, a decomposi¢ao € obtida pela tranaftardewave-
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Figura C.3: Trés exemplos de decomposicdo da imadarkugital1l30 com a trans-
formada de Fourier e o banco de filtros retangularéx@luna), com a transformada de
Fourier e o banco de filtros tangentes hiperbdlicdsc(®una), e com a transformada de
wavelet(32 coluna).
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let, usando o algoritmod trous’ e a funcao de escaBgs-spline, ou seja, corwavelets
semelhantes aquela no grafico direito da Figluha

As trés decomposicOes sdo muitas parecidas. A descorgdeidbs filtros retan-
gulares cria artefatos ao redor dos picos luminosos, umgroamo ondas circulares
na superficie da agua. Este problema desaparece com asdilimges. Mas o melhor
resultado é produzido pela transformadanderelet oferece mais detalhes nas altas
frequéncias espaciais, ou seja, nas pequenas escalas.dikama transformada de
waveleté, em media, duas vezes mais rapido.

Em nosso trabalho, a transformadaveeseletdica na origem do indice de granu-
lacéo (secao ). Os coeficienteswiavelets
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