OBSERVATORIO NACIONAL
MINISTERIO DA CIENCIA E TECNOLOGIA
PROGRAMA DE POS-GRADUACAO EM ASTRONOMIA

Estudo da Formacao de Estruturas

em Grande Escala no Universo
Utilizando Quasares a Altos Redshifis

Rodney N. Guimaraes

Orientador: Dr. Reinaldo Ramos de Carvalho

Tese apresentada como requisito para a obtencao
do grau de Doutor em Astrofisica
pelo Observatorio Nacional.

Rio de Janeiro, 16 de agosto de 2007






Para Alvaro e Amelia Nascimento,

— Rodney






Declaracao

Eu declaro que essa tese, ou parte dela, ndo € substancialmente a mesma do que qualquer outra
que eu tenha submetido para a obten¢do de um grau, diploma ou qualquer outra qualificacao
em qualquer outra universidade ou instituto de pesquisa. Essa tese € fruto de meu préprio tra-
balho, sendo portanto original, excetuando-se onde referéncias explicitas tenham sido feitas ao
trabalho de outrem. Varios capitulos desse trabalho foram publicados, ou serdao publicados nas

seguintes revistas especializadas:

e Guimaraes et al. , 2007, MNRAS, 377, 657.

“Evidence for overdensity around z.,, > 4 quasars from the proximity effect”

e Guimaraes, R. & Bijaoui, A. , 2007, (submetido a A&A)

“Optical Study of the core of the 3C120 radiosource”

e Guimaraes et al. , 2007, (em preparacao)

“Metal enrichment in z > 3 protogalaxies”

Rodney Nascimento Guimaraes
Rio de Janeiro, 16 de agosto de 2007






Agradecimentos

A maneira como foi feita minha escolha para voltar ao meio académico, depois de alguns anos
trabalhando na iniciativa privada, torna ainda mais importante o apoio e incentivo das pessoas
com quem convivi neste periodo. Sejam elas pessoas fisicas, ou as diferentes institui¢des pelas
quais passei, e que depositaram em mim sua confianga; tenho agora essa oportunidade para

agradecé-los por seu suporte.

Meus primeiros agradecimentos vao para os Profs. Paulo Poppe e Marildo Pereira que me
incentivaram a dar meus primeiros passos na Astronomia francesa em Nice. Foi um pequeno
passo para a humanidade mais um grande passo para mim. J4 na cidade de Nice, mais precisa-
mente, no Observatorio da Cote d’ Arzur, meus agradecimentos sinceros ao Prof. Albert Bijaoui
com quem trabalhei e ao Prof. José de Freitas Pacheco com quem aprendi um pouco da historia

da astronomia brasileira.

Na minha passagem pelo European Southern Observatory (ESO) agradeco a Benoit Van-
dame, Charles Rité, Gert Sikkema, Nenad Toplak e Remco Slijkhuis que me deram o apoio
necessdrio para que desenvolvesse meu trabalho.

Meus sinceros agradecimentos ao Prof. Reinaldo R. de Carvalho. Direta ou indiretamente,
os caminhos que trilhei desde o inicio de meu doutorado até aqui, foram frutos de sua orienta-
cdo. Sou grato também pelas oportunidades que me foram proporcionadas por ele, em poder
realizar um trabalho de pesquisa interessante, em viajar, publicar, ensinar, observar, etc. Sou
particularmente grato pela revisdo desta tese, principalmente das primeiras versoes, trabalho

com certeza nao prazeroso, mas necessario.

Meus reconhecimentos ao Prof. George Djorgovski que disponibilizou os dados com que

trabalhei e que tornaram este trabalho factivel.

Um agradecimento especial vai a Patricio Lagos Lizana, o pato, que me ensinou a gostar
ainda mais do Chile, de seus vinhos e de sua geografia (norte - sul), a meu colega de sala
André Wiermann, ao vizinho de sala Germdn Racca, ao ex-colega de sala Eugenio Reis Neto
e a Cristiano Mendel. Com eles compartilhei frustacdes, discussdes cientificas, irritagdo, mas
também alguns momentos de alegria. Minhas palavras para vocés se resumiriam em: "Cambia,

todo cambia. Lo que cambio ayer, tendrd que cambiar maiiana".

Como nao contarei aqui a histéria dos meus desacertos, também ndo citei as pessoas que de



i

uma forma ou de outra tornaram este trabalho mais drduo, com sua incompeténcia, desonesti-
dade ou/e descaso. A todos vocés deixo meu sorriso e a certeza que chegard o dia em que todos

0S Verao como eu Vejo.

Expresso aqui especial reconhecimento ao Prof. Patrick Petitjean, com quem trabalhei no
IAP, e cujo conhecimento nessa drea, compreensao, paciéncia e disponibilidade foram determi-
nantes na elaboragdo tanto desta tese como dos artigos referentes a ela. Meu reconhecimento
vai igualmente ao Prof. Emmanuel Rollinde, pelo tempo despendido com minhas questdes, pela
paciéncia com as mesmas, e principalmente por sua amizade mostrando-me que 0s parisienses

podem ser amdveis apesar do que demonstra a experiéncia.



Resumo

Nesta tese estudamos a formagao de Estruturas em Grande Escala no Universo utilizando ~ 100
espectros de quasares, cobrindo um intervalo em redshift de 3.85 < z.,,, < 6.28, obtidos com o

instrumento Echellette Spectrograph and Imager (ESI), instalado no telescépio KECK II 10 m.

Inicialmente buscamos entender as abundancias quimicas no comeco da formacao dessas
estruturas através do estudo das linhas de absor¢ao dos quasares da nossa amostra. Utilizamos
a linha de visada dos quasares na tentativa de deteccao indireta, em absorcdo, dessas estruturas.
A inconfundivel assinatura em absor¢do deixada pelo hidrogénio neutro - componente princi-
pal de tais estruturas enquanto as mesmas ainda se encontram em formagao - no espectro dos
quasares nos proporcionam inferir a posi¢ao e a densidade de coluna dessas estruturas gasosas.
Uma vez conhecida a posi¢do dessas estruturas, procuramos pelos metais que porventura esti-
vessem associados a esses sistemas. Através do estudo da metalicidade desses sistemas e sendo
os mesmos reservatérios de gas neutro onde deve ocorrer formacao estelar, utilizamos essas es-
truturas gasosas como um teste fundamental para as teorias de evolucio quimica, restringindo
assim a historia de formacao estelar do Universo e descrevendo a relacdo entre a nucleosintese

e 0 enriquecimento gasoso desses objetos.

Terminada essa primeira abordagem utilizamos entdo nossa amostra de quasares a altos
redshifts para procurar por regides de altas sobredensidades na vizinhang¢a dos mesmos. Tais re-
gides poderiam indicar lugares provaveis de formacao de grandes estruturas como aglomerados
massivos de galdxias. Com uma amostra, menor que a inicial, de 45 quasares com 4 < z < 4.5,
investigamos a estrutura de densidade em torno dos mesmos, utilizando o efeito de proximidade.
Demonstramos que essa sobredensidade existe de fato e fornecemos um perfil médio unidimen-
sional da distribui¢do de densidade em grandes escalas. Estimamos entdo através deste prefil
que a massa que circunda os quasares dentro de 1 Mpc, com 4 < z < 4.5, corresponde a massa

total de um grande aglomerado de galéxias.

Com o intuito de procurar pela presenca de qualquer concentragdo de objetos em torno de
quasares brilhantes, a obtencao de imagens profundas da regido em torno desses quasares se faz
necessdria. Nesses casos a forte contaminagdo da regido central pelo nicleo brilhante, mesmo
nas imagens com exposi¢des curtas, torna restrita a aplicagao de métodos de deconvolugio e até

a subtracdo da PSF diretamente das imagens. Desenvolvemos entdo uma técnica para esse tipo

il



iv

especifico de situacdo. Esta técnica consiste na utilizacdo de regides ndo afetadas pela saturacdo,
nesse caso, as aranhas de difragao, para restaurar informacao sobre o nicleo do quasar longe da
regido central afetada pela galdxia hospedeira e saturada devido ao nucleo brilhante. Com esta
técnica podemos subtrair a PSF visando evidenciar a circunvizinhanca dos quasares na procura

por objetos brilhantes.



Abstract

We investigate the properties of the Large-Scale Structure in the Universe using ~ 100 QSOs,
over a large redshift range 3.85 < z., < 6.28, obtained with the Echellette Spectrograph and
Imager (ESI) instrument, mounted on the KECK II 10-m telescope.

We study chemical evolution at the early stages of the Universe when structures were being
assembled, by measuring the absorption lines present in the QSO spectra. The unique signature
produced by neutral hydrogen in the spectra of quasars indicates the position and column density
of gaseous systems. DLAs are particular cases and once we know their positions we can search
for the metals that could be associated to them. Assuming they are the gas reservoirs from which
stars are formed, we can use them to test the theories of chemical evolution, restricting the stellar
formation history through the cosmic time and describing the relation between nucleosynthesis
and metal enrichment.

We use our high redshift sample of quasars to search for overdensities in their vicinities.
Such regions could reveal the probable places for cluster formation. We have used the proximity
effect in a subset of 45 QSOs with 4 < z < 4.5, to demonstrate that such overdensities are
in fact detected. Our method yields a mean one-dimensional density profile of the structure
surrounding the QSO. We estimate that the mass within 1 Mpc from the quasars at this redshifts
corresponds to the mass of a big cluster of galaxies.

In order to look for the presence of any concentration of objects associated to quasars, deep
images are needed. Because of the strong contamination by the bright nuclei, also in the short
exposure images, classical deconvolution methods do not work and even the direct subtraction
of the PSF should be avoided. We developed a specific technique for such a problem. It consists
in using not saturated regions, like the diffraction spikes, as they provide information from the
image centers far from the nuclear region perturbed by the host galaxy. With this technique we

can subtract the PSF, emphasizing the vicinity of quasars in the search for the hidden objects.
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Plano desta Dissertacao

Esta tese foi organizada da seguinte forma:

1. Na introdugdo serd abordada a parte histérica da descoberta dos quasares, suas proprie-
dades e caracteristicas nas diversas faixas do espectro eletromagnético em que pode ser

observado, como encontré-los, os levantamentos feitos e sua completeza.

2. Nos capitulos 2 e 3 serdo apresentados os resumo e os respectivos artigos produzidos

durante a elaboragdo desta tese e correlatos com o tema da mesma.

3. No capitulo 4 apresentaremos as medidas de abundancia quimica obtidas para os QSOs de
nossa amostra onde detectamos Damped Lyman Alpha systems (DLAs). Abordaremos
a selecdo da amostra, obtencdo e reducdo dos dados. O conteido deste capitulo sera

apresentado em forma de artigo que estd em preparacgao.

4. No capitulo 5 discutiremos os resultados mais relevantes apresentados. Um resumo do es-
tdgio atual da pesquisa na drea foi feito e as perspectivas futuras que surgiram no decorrer

desta tese serdo apresentadas.

Esta tese se desenvolveu no ambito de uma colaboracdo internacional, onde no telescopio
de 10m KECK foram obtidos espectros de mais de «~ 100 quasares com redshfit z.,, > 4. O
instrumento utilizado foi o espectrografo e imageador em escala (ESI). Observacdes semelhan-
tes foram feitas, para um total de 20 QSOs, utilizando o instrumento UVES-VLT/ESO, que
fazem parte do “Large Program (LP) - The cosmic evolution of the IGM” (Bergeron et al.
2004, LP sample), sendo com isso possivel um aumento considerdvel no tamanho da amostra
e consequentemente na andlise estatistica do efeito de proximidade. Tratarei aqui o campo de
densidade ao redor de quasares a alto redshift utilizando para isso um novo método de andlise
desenvolvido por Rollinde et al. (2005) que se baseia na determina¢do da funcdo de probabili-
dade da distribuicao cumulativa (FPDA) da profundidade 6ptica de um pixel, o que dispensa o

ajuste de perfis de Voigt e a contagem de linhas de absor¢@o que sdo tradicionalmente usadas.
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Capitulo 1

Introducao

Quasares: Génesis, Evolucao e sua Influéncia no Universo.

H4 menos de um século que os astrobnomos descobriram que existem sistemas estelares fora da
nossa propria Galaxia - o Universo é verdadeiramente maior e mais complexo do que imagi-
ndvamos anteriormente e a simples descoberta de outras galdxias com diferentes morfologias
levou ao inevitdvel questionamento sobre como se formaram e evoluiram. Assim, vemos que o
estudo das propriedades fisicas das galdxias que povoam o Universo se confunde com o préprio
estudo do Universo e sua origem.

Uma classe especial de galaxias conhecidas como galéxias ativas (galdxias com nticleo ativo,
GNA), possuem em seu centro uma fonte de energia consideravelmente maior que a energia
emitida por galdxias ditas “normais”. Os representantes mais caracteristicos da familia dos
GNAs s@o os quasares, objetos tipicamente observados em altos redshifts e com propriedades
incomuns como o alargamento de suas linhas de emissdo em até 10000 km/s, devido ao movi-
mento aleatdrio do gds (assumindo alargamento Doppler).

As observagdes Opticas de galdxias ‘“normais”, mesmo com 0s mais potentes telescopios,
nos transportam a aproximadamente 2 ou 3 bilhdes de anos-luz em dire¢do ao passado. As
GNAs, devido a sua grande luminosidade, sdo mais facilmente encontradas a grandes distancias,
nos permitindo assim fazer um salto em dire¢do ao passado de aproximadamente 10 bilhdes
de anos-luz. Devido a essa grande defasagem espaco-temporal a luz proveniente dos quasares
mais distantes, tem entdo uma probabilidade muito grande, de atravessar regides que contenham
hidrogénio neutro - como galéxias, nuvens de gds ou simplesmente o meio intergalactico (MIG)
- sendo entdo absorvida. Tais objetos, interpostos entre o quasar € o observador, deixam sua
marca no espectro dos quasares revelando algumas de suas propriedades fisicas, assim como
sua evolucdo através do tempo em escalas cosmoldgicas. Assim, usamos os quasares para o
estudo do contetdo gasoso desde épocas iniciais da vida do Universo.

A maior parte da absorcdo observada no espectro dos quasares € originada no MIG, sendo



possivel observa-la dentro de uma faixa de espectro (0.16 < z., < 6.3) que vai do 6ptico
até o ultravioleta (UV). Essa absor¢do primeiramente observada por Lynds (1971), se trans-
forma - em espectros de alta resolu¢do - em uma sucessiao de centenas de linhas de absorcao
correspondendo as transi¢des Lyman-« (1215.67 A) do HI. O termo “floresta de Lyman-a” foi
primeiramente empregado por Weymann et al. (1981) devido exatamente ao grande nimero e
grande densidade dessas linhas, aparecendo em comprimentos de onda menores do que o da
linha de emissdo de Lyman-« dos quasares. Inicialmente a floresta de Lyman-« foi interpre-
tada por Sargent et al. (1980) como nuvens de H I de natureza cosmoldgica embebidas em um
meio quente difuso. Posteriormente foram descritas por Rees (1986) como nuvens confinadas

gravitacionalmente em mini-halos de matéria escura.

Com o desenvolvimento das simulagdes cosmoldgicas surge um novo e abrangente esquema
no qual o MIG atua como elemento crucial na formacao de galdxias e estruturas em grande es-
cala (Shapiro, Giroux & Babul 1994; Bi & Davidsen 1997; Oppenheimer et al 2004; Aguirre
& Schaye 2005). Descobriu-se que o hidrogénio ndo estd distribuido de maneira difusa e uni-
forme (efeito Gunn-Peterson, Gunn & Peterson 1965) mas sim formando uma complexa estru-
tura filamentar (malha) caracterizada por vazios e regides com alta concentracdo de hidrogénio.
Acredita-se agora que a distribuicao do gés, através dessa “malha”, traga os pocos de potencial
da matéria escura e da maior parte dos barions que formam o MIG, transformando-o em um re-
servatdrio de gds para a formacdo de galdxias. As simulagdes cosmoldgicas hidrodinamicas tém
obtido sucesso em reproduzir as caracteristicas observadas da floresta de Lyman-« (por exem-
plo, Cen et al. 1994, Petitjean et al. 1995, Hernquist et al. 1996; Theuns et al. 1998). O MIG
passa entdo a ser visto como um meio opticamente fino e sem mudancgas abruptas que pode ser
usado para o estudo da distribuicao espacial de massa em escalas maiores que 0 comprimento
de Jeans, onde as flutuacdes de densidade no meio tendem a aumentar (com a gravidade se im-
pondo sobre a pressao provocando o colapso das estruturas) sem serem atenuadas pela expansao

do Universo.

E fato bem estabelecido que as caracteristicas da floresta de Lyman-o mudam nas proxi-
midades dos quasares devido ao fluxo ionizante adicional produzido pelos mesmos. A fracao
média de hidrogénio neutro diminui com a distincia ao quasar. Devido a absor¢cdo no MIG
ser, em geral, crescente com o redshift, essa mudanca na tendéncia para redshifts proximos ao
redshift de emissao do quasar é conhecido como efeito “inverso” ou “de proximidade” (Carswell
et al. 1982; Murdoch et al. 1986). E possivel usar este efeito, juntamente com o conhecimento
da luminosidade do quasar e seu redshift, e derivar o fluxo médio da radiacdo UV de fundo,
assumindo que o campo de densidade do MIG nio se altera na presenca do quasar. Na verdade,
o alcance do efeito depende da razdo entre as taxas de ioniza¢do do quasar e da radiacdo UV de
fundo, sendo que a primeira pode ser determinada diretamente, e a taxa de ionizacdo do MIG

entdo pode ser inferida. Esse método foi empregado pela primeira vez por Bajtlik, Duncan &
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Ostriker (1988) e recentemente sua aplicacdo deu origem a uma grande variedade de estimati-
vas da radiacdo ionizante ultravioleta de fundo (Lu, Wolfe & Turnshek 1991; Kulkarni & Fall
1993; Bechtold 1994; Cristiani et al. 1995; Fernandez-Soto et al. 1995; Giallongo et al. 1996;
Lu et al. 1996; Srianand & Khare 1996; Cooke, Espey & Carswell 1997; Scott et al. 2000,
2002; Liske & Williger 2001). Scott et al. (2000) apresentam uma compilagdo com valores da
radiacdo ionizante de fundo obtidas da literatura com variagcdes de até uma ordem de grandeza
para z = 3. A grande variacdo nesses resultados pode ser explicada levando-se em consideragao
a determinacao do continuo e do redshift, e a varidncia cdsmica da amostra de quasares.

Na andlise tradicional do efeito de proximidade, assume-se que a dnica diferenga entre o
gds proximo ou distante do quasar € a crescente taxa de fotoionizacdo. Se considerarmos esta
andlise tradicional correta, o alcance do efeito de proximidade deve estar correlacionado com a
luminosidade do quasar, mas tal correlagdo nunca foi convincentemente estabelecida (vide, Lu
et al. 1991; Bechtold 1994; Srianand & Khare 1996; Liske & Williger 2001). De fato é como
se 0s quasares se encontrassem em uma regido mais densa que o MIG, causando um efeito de
distor¢do para a distribui¢do de redshifts dos objetos nas vizinhancas dos quasares induzidas
pelo campo gravitacional dessa regido, observacionalmente sugerida pela presenca de linhas de
absor¢do Lyman-a com z,ps > Zem (Loeb & Eisenstein 1995; Srianand & Khare 1996). Além
disso em modelos hierdrquicos de formagdo de galdxias, buracos negros supermassivos que
alimentam os quasares estdao localizados em halos massivos (Magorrian et al. 1998), que se
encontram em sua maioria em regides de alta densidade. Se a taxa de acre¢do nos quasares esta
préxima da taxa do limite de Eddington, em que a pressdo de radiacao € igual a pressao devido a
gravidade, entdo parece plausivel que a densidade préxima dos quasares seja significantemente
maior que a média do MIG. Evidéncias de sobredensidade em torno dos quasares vem de es-
tudos do efeito de proximidade transverso feitos por Croft (2004) e Schirber, Miralda-Escudé
& McDonald (2004) que sugerem um excesso de absor¢cao maior que os previstos pelos mode-
los que assumem o efeito de proximidade padrdo (onde a densidade em torno dos quasares € a
mesma do MIG) e uma emissao isotropica dos quasares. No entanto, nesse caso, poderiamos
imaginar que a luz proveniente dos quasares poderia estar fortemente concentrada em uma di-
recdo, ou alternativamente que o quasar fosse altamente varidvel. Interessantemente, nada disso

afetaria o efeito de proximidade longitudinal que serd discutido nesta tese.

A Descoberta

Apo6s o final da segunda guerra mundial, o foco da atencdo de alguns grupos de engenharia
de radio, utilizando-se dos radares, voltaram-se para a até entdo inexplorada drea da radio-
astronomia, impulsionada por Jansky em 1932. O ainda pequeno e recém criado grupo de rddio

astronomos, antes mesmo de 1960, ja havia catalogado e identificado centenas de fontes radio,



através de levantamentos cobrindo uma parte consideravel do céu (6 > 10°, e | b | > 10°) - como
o terceiro catdlogo de Cambridge (“3C”) - elaborado por Martyn Ryle e seus colaboradores da
Universidade de Cambridge. As vezes, em tais levantamentos, os astronomos identificavam um
objeto, usualmente uma galéxia, cuja posi¢do coincidia com a posi¢ao das radio fontes no entao

recém criado catdlogo de Cambridge, batizando-a como radio galixia.

Em 1960, estudos feitos por Minkowski dessas radio galdxias culminaram com a identifica-
¢ao da radio galaxia 3C295, o mais distante objeto conhecido no Universo até entdo (z = 0.46).
Nesse mesmo ano Thomas Mathews e Allan Sandage (Mathews et al. 1961), usando o telesco-
pio optico de 200” de Monte Palomar, descobriram um objeto que possuia a aparéncia de uma
estrela, em uma posi¢do identificada como a radio fonte 3C48 no terceiro catilogo de Cam-
bridge. O objeto radio 3C48 coincidia em posi¢ao com uma estrela de magnitude V=16, cujo
espectro mostrava linhas de emissado largas que ndo foram idenficadas. Nao somente esse objeto
emitia mais radiacdo ultravioleta que uma estrela da mesma magnitude, mas seu brilho variava
de 40% em um ano. Tal objeto era até 1963 a tnica estrela conhecida que emitia um sinal radio
em nossa galdxia. Pouco tempo depois a radio fonte 3C273 também foi identificada como um
“objeto com aparéncia estelar” de magnitude V=13 da mesma classe que 3C48. Estes objetos
foram batizados como “quasi-stellar radio sources (QSRS)”, “quasi-stellar sources (QSS)” ou
“quasars” (termo ndo muito empregado pelos astronomos da época). No entanto, 3C273 e 3C48
com redshifts de 0.158 e 0.367, respectivamente, nao podiam ser estrelas de nossa Galaxia. Es-
ses redshifts poderiam ser de origem gravitacional, originados de uma estrela superdensa, ou de

natureza cosmoldgica devido a expansao do Universo.

O astronomo holandés Maarten Schmidt propds entdo que as linhas de emissao de 3C273 es-
tdo na verdade significamente deslocadas para o vermelho e por isso sio de dificil identificacdo.
Levando em conta esse deslocamento, ela passa a ter elementos conhecidos como hidrogénio,
carbono, etc. Em 1964, Schmidt e Mathews obtiveram mais dois redshifts 0.425 e 0.545 para as
fontes 3C47 e 3C147, respectivamente, perfazendo um total de 4 objetos com redshifts deter-
minados. Esta lista aumenta para 9 em 1965 com a identificagdo de mais 5 fontes por Schmidt,
sendo que em um desses objetos, 3C9 (z=2.012), pela primeira vez se identificou uma linha da
transicdo Lya do hidrogénio.

A obtenc¢do da luminosidade absoluta desses objetos depende do modelo cosmolégico, o
que passou a ser entdo de grande importincia no cédlculo da energia liberada por essas fontes.
A natureza dessa fonte de energia, identificada como proveniente do centro desses objetos, nao
tardou a ser identificada como uma “explosao”. Explosdes de supernovas ja eram conhecidas
nesta época - mas se comparadas com as ocorridas com essa nova classe de objetos - era como
se milhdes de supernovas ocorressem ao mesmo tempo no volume correspondente ao centro da

fonte.

Em 1965, Allan Sandange identifica uma nova populac¢do de objetos em observacdes no
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optico, que se assemelhavam muito as “quasi-stellar radio sources”, apresentando uma cor sig-
nificantemente azulada mas que ndo apresentavam emissao radio conhecida. Uma nova classe
de objetos surgia sendo entdo batizados como “blue stellar objects (BSO)”, “quasi-stellar gala-
xies (QSG)” ou “quasi-stellar objects (QSOs)”. Sandage estimou entdo que o numero de QSOs
ultrapassaria em vdrias vezes o nimero de rddio fontes, o que somado aos redshifts medidos
para esses objetos os tornariam ferramentas importantes no estudo da cosmologia.

Tao logo os QSOs foram reconhecidos como objetos extragalacticos Schmidt imediata-
mente reconheceu que durante o trajeto efetuado pela luz entre a fonte (QSO) e o observador,
qualquer material que se interpusesse entre os dois deixaria sua assinatura no espectro dos
mesmos. Elementos como o hidrogénio e outras espécies, extremamante abundantes no meio
intergaldctico, seja na forma difusa ou em regides mais densas como no caso de nuvens, halos
ou bojos de galdxias, absorveriam boa parte do continuo presente no espectro de QSOs.

Gunn & Peterson (1965) e Scheuer (1965) ainda propuseram que um meio intergalactico
preenchido por hidrogénio homogeneamente distribuido provocaria uma diminui¢ao no conti-
nuo em comprimentos de onda menores do que o da linha de emiss@o Lya. Nessa mesma época
Bahcall & Salpeter (1965) propuseram que nuvens de hidrogénio neutro na linha de visada dos
quasares poderiam produzir linhas de absorcao discretas no espectro dos mesmos. Esses “sis-
temas de absorcdo” poderiam ser de carater cosmoldgico, com o redshift de absor¢do menor
ou igual ao redshift de emissdo, ou intrinsecos ao proprio quasar sendo causadas por material
ejetado do mesmo.

Gracas a numerosos estudos sitemdticos, milhares de quasares até redshift = ~ 6.3 s@o
conhecidos atualmente. No entanto, a distribuicao desses quasares em relacao a seu redshift
apresenta uma descontinuidade em z ~ 3.5. Num total de aproximadamente 15000 QSOs
conhecidos, somente um pouco mais de uma centena apresenta redshift z > 4. Esses s@o os

objetos mais distantes conhecidos no Universo (Kennefick, Djorgovski & de Carvalho 1995).

Levantamentos

As principais propriedades observadas dos QSOs que os diferenciam das outras classes de ob-

jetos astrondmicos sdo as seguintes:

e Nicleos que tem aparéncia estelar em imagens Opticas (identificados como fontes de

radio).

e Espectro mostrando linhas de emissao com largura maior que as observadas em galdxias
normais, algumas delas correspondentes a transi¢des com altas energias de ionizagdo,

energias essas maiores do que aquelas apresentadas em nebulosas ionizadas por estrelas.



e Variabilidade em brilho, em diferentes comprimentos de onda, em escalas de tempo de

dias a semanas.
e Sdo encontrados em altos redshifts.

e Luminosidades que podem atingir valores como 10'* L., 1000 vezes maior que a lumi-

nosidade de nossa Galéaxia.

e Radiacdo sendo emitida desde o infra-vermelho até raios-v, com destaque para um grande
fluxo no UV.

e Estruturas que aparecem proximo ao nucleo de QSOs, como os “lobes”, com emissio
estendida em radio (comprimentos angulares de até ~ 10 segarc), outras mais compactas
se expandindo em escalas de tempo de alguns anos, conhecidas como nddulos, e jatos

ejetados do nucleo destes objetos.

Os Fundamentos

A eficiéncia na qual os QSOs podem ser detectados por uma estratégia particular de observacao
¢ uma funcdo de vdrios fatores, os mais importantes e facilmente identificados sao luminosi-
dade, redshift e distribuicdo espectral de energia. Essas varidveis sdo comumente usadas na

defini¢do da fun¢do de selecao de qualquer levantamento de QSOs.

A contagem dos QSOs

Vamos considerar, para simplificacio inicial do problema, o caso de uma populacdo de objetos
que tenham a mesma luminosidade L, e vamos supor também um espaco euclidiano. A partir

destas suposicdes o nimero total de objetos que poderdo ser encontrados em um volume dV é:
dN(r) = n(r)dV = n(r)r*drdQ (1.1)

Onde n(r) € a densidade espacial dos objetos em funcdo da distancia r ao observador. O nimero

de objetos por unidade de angulo sélido entre r e r+dr a partir da equagdo acima é:

N(r)

_ 2
R n(r)r=dr (1.2)

O Fluxo observado para uma dada fonte a uma distaficia r do observador € igual a F=L/47 12,
Supondo que todos os objetos com um fluxo F>S (onde S é o fluxo limite para um dado

levantamento) sejam contados, a distancia maxima do QSO detectado em nosso levantamento
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sera:

L 1/2

T"maz = (m) (13)

O ndmero total de objetos por unidade de angulo sélido detectados acima de um fluxo limite S

¢ entdo igual a:

d d Tmax
N(S) = / dAQ/ (F>09) = dAQ/’ (r > Tmae) = /0 n(r)r?dr (1.4)
Sendo N(S) a distribui¢do acumulativa de fontes em fun¢do do fluxo. Adotando uma densidade

uniforme de objetos, n(r) = ny, podemos reescrever a equaciao acima como:

r3 no , L
N _ maz %0 3/2 1.
(8) = mo“mex = 0 () (15
ou ainda,
L3/2
log N(S) = log[-2= ] + log S~3/ (1.6)

3 (4m)3/2

A partir da equacdo acima podemos concluir que o nimero de objetos com um brilho maior
que um fluxo S é proporcional a S~3/2 para uma densidade uniforme de objetos num espaco
euclidiano. Tal equacdo pode ser usada para testar a hipétese que a populagcdo de objetos obser-
vados tem uma distribui¢do uniforme constante. Esse teste € conhecido como “Log N -Log S”.
Escrito da forma acima esse teste foi desenvolvido para a evolucdo das rddio fontes. A versao

“optica” do mesmo pode ser escrita da seguinte maneira:
—%logS = (—=1,5)(=0,4m) = 0,6m (1.7)

Expressando o resultado acima em magnitudes, o nimero de objetos mais brilhantes que uma

certa magnitude m é:
N(m) o 10%6™ (1.8)

A partir da equacdo acima vemos que o nimero de objetos encontrados cresce com um fator
10%6 = 4 para cada unidade de magnitude. Vamos supor agora que nossa amostra de QSOs
possua uma distribui¢do de luminosidade independente da distancia, ou seja, a eq. 1.1 € escrita

agora da seguinte maneira:

dN(r, L) = n(r,L)dV (1.9)



Assumindo que N (r, L) possa ser escrita como dependendo separadamente em r e L temos:

dN(r,L) = n(r,L)dV = n(r)dr®(L)dL

7'maw(L)
N(S) =//0 n(r,L)r?drdL = %(LMS)‘?’/Q /L3/2<1>(L)dL (1.10)

A partir de um grafico dlog N (S) x dlog S podemos avaliar se a densidade espacial de objetos
€ constante (inclinag¢do da curva igual a -3/2) ou se ela cresce com a distancia r (inclinacdo da
curva menor que -3/2). O teste “Log N vs Log S” apesar de extremamente valioso no estudo da
evolucio de objetos astrondmicos, apresenta algumas sérias dificuldades quando esses objetos

s@0 QSOs. Dentre elas podemos citar:

e O teste assume que a forma da FL € invariante. Isso ndo é verdadeiro particularmente
para QSOs (Takeuchi et al 2000).

e Sua sensibilidade a “completeza” do levantamento, ou seja, todos os objetos com um

fluxo maior que um certo limite S devem ser detectados, o que € muito improvéavel.

O “Bias” de Eddington

Erros aleatérios na medida da magnitude de QSOs podem sistematicamente alterar sua conta-
gem. Esse importante efeito foi tratado primeiramente por Eddington, ficando assim conhecido
como “bias de Eddington”. Usaremos a equagdo 1.6 , definindo a quantidade d N /d 2 como
sendo A(m), densidade superficial de QSOs no intervalo de magnitude m-6 , m+d por grau

quadrado. A partir desta nova grandeza, A(m), podemos redefinir a equagdo 1.4 como sendo:

N(m) = /m A(m)dm (1.11)

—0o0

Como os erros na medida das magnitudes sdo aleatérios podemos descrevé-los por uma distri-
buic¢ao gaussiana com largura o. Escrevemos entio a probabilidade de se medir uma magnitude

Meps Para um objeto de magnitude real m,..,; como sendo:

1

—(Mobs—Mreal 2/20%
ITIRT el=(mab 1)?/207 (1.12)

P(m0b87 mreal) =
Aops (Myeqr) pode ser escrita como:

Aobs (mreal) - A<mabs) ® P(mobsamreal)
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Agps (Myeqr) = m fjooo A(Mops) el=(mobs—mreat)?/20%] gy (1.13)

Invertendo-se a equagdo acima e expandindo A(ms) em fun¢do de m,..,; € mantendo somente

os termos até segunda ordem, podemos escrever A(m) como:

0_2 d2 Aobs (mabs)
2 dm?

obs

A(mobs) ~ Aobs(mobs) - (1.14)

Identificamos o segundo termo como uma correcao, sem a qual o nimero de objetos por unidade
de magnitude por unidade de angulo sélido seria muito grande. Generalizando-se a equacgdo 1.8

como sendo:
N(m) < C10%™, (1.15)

onde C é uma constante e k pode ser cte' ou uma fun¢do que varie monotonicamente com a

magnitude. Como A(mgps) = d N (Mps)/dmeps, @ equagdo acima torna-se:

d N(mobs)

A(mgps) = = Ck(In10) 105%™ 1.16
(man) = = (in 10) (1.16)
log A(mgys) = C' + K m, onde C’=1log[C.k.(In 10)]=cte (1.17)
A equagdo 1.14 pode ser reescrita como:
1, 0k
A(mgps) ~ Aops(Mops) [1 — = 2 1.18
(Mobs) bs (Mobs) | 2(l0ge)] (1.18)

Se assumirmos erros em magnitudes da ordem de 0.3™ e usando k£ = 0.8, o fator de correcdo
estimado para nossa contagem de QSOs por unidade de magnitude por unidade de angulo sélido
estard superestimado em aproximadamente 15% do valor real. Para valores de erros da ordem
de 0.1™ e k = 0.6 (densidade uniforme de objetos em um espago Euclidiano) temos um valor

desprezivel do segundo termo da equacdo acima.

Funcao de Selecao

Além de fatores como a luminosidade, distribui¢io espectral de energia e redshift existem outros

fatores que podem ser importantes na detec¢ao de QSOs, tais como:

k=0,6 para uma densidade cte de objetos em um espago Euclidiano
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a. Variabilidade

Como a luminosidade dos QSOs varia com o tempo, alguns deles com magnitudes préximas ao
limite do levantamento, podem migrar para fora do limite de deteccdo, implicando em incom-
pleteza. Podemos usar a mesma corre¢do aplicada no caso do “bias de Eddington” também

nesse caso.

b. Largura Equivalente das linhas de emissao

Muitos levantamentos de QSOs dependem da determinacao do contraste entre a linha de emis-
sdo e o continuo. Esse contraste pode variar significantemente mesmo entre QSOs de magnitu-
des préximas e distribuiccdes espectrais de energia parecidas. Isso privilegiaria a deteccdo dos
QSOs com fortes linhas de emissdo em detrimento daqueles com linhas de emissdao de baixa
intensidade. Se for possivel quantificar a sensibilidade do levantamento para larguras equivalen-
tes de linhas de emissdo, pode-se fazer uma corregdo estatistica para as densidades superficiais

medidas.

c. Linhas de Absorcao

Objetos na linha de visada dos quasares causam absor¢do da luz emitida por um QSO, alterando
seu espectro. Assim passam a apresentar linhas de absorcdo onde antes tinhamos somente o
continuo. Quando a densidade desses absorvedores € muito grande a densidade de linhas de
absor¢do também € muito grande (Floresta de Ly«) o que pode suprimir totalmente o continuo
naquela regidao do espectro. Levantamentos feitos que utilizam o continuo direta ou indireta-

mente na identificacdo dos QSOs, privilegiariam os que ndo apresentam tais linhas.

d. Obscurecimento

Os espectros de alguns QSOs apresentam acentuado avermelhamento que sdo devidos a absor-
¢ao por poeira que reside em sua galdxia hospedeira ou possivelmente nas regides da linha de
emissao destes sistemas. Alguns QSOs a baixos redshifts podem ter sua magnitude reduzida em
até 0,8 mag. A deteccdo de QSOs também pode ser desfavorecida para observacdes no plano

do Torus.

e. Amplificacao por lentes gravitacionais

As lentes gravitacionais afetam as imagens dos QSOs de duas formas:
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1. Alterando o tamanho angular ou sua forma, podendo inclusive causar uma multiplicacdao

da mesma.

2. Aumentado a luminosidade observada do quasar em comparacao com a imagem na au-

séncia do efeito da lente gravitacional.

Técnicas de Selecao

O propésito das vérias técnicas de levantamento de QSOs € fornecer um método eficiente na
descoberta de tais objetos. A eficiéncia € maior quanto maior for o nimero de QSOs encon-
trados através de uma unica observacdo realizada por um instrumento, cobrindo um grande
campo de visdo. Seria desejdvel, mas nem sempre factivel, identificar QSOs através de um
tnico levantamento, sem a necessidade de uma subsequente observa¢do com um outro instru-
mento. Devido a suas “assinaturas” caracteristicas em varias partes do espectro, os QSOs sdo

detectados através da utilizagao de varias técnicas.

Selecao por Cor

A razio pela qual os QSOs podem ser facilmente detectados através de observagdes no ptico
€ que suas caracteristicas espectrais sao diferentes da maior parte das estrelas e galdxias. O
levantamento 6ptico de QSOs usando trés filtros de banda larga de comprimentos de onda efe-
tivos diferentes pode diferenciar a maior parte dos QSOs dos outros objetos (veja Figura 1.1).
A principal dificuldade com a selecdo baseada em cor € que as cores do QSO tem uma depen-
déncia muito forte com o redshift, entdo a probabilidade da detec¢ao de um dado QSO também

¢ uma funcdo de z. Essa tendéncia aparece por causa das fortes linhas de emissao.

Espectroscopia

Tentando evitar essa tendéncia introduzida pelas linhas de emissdo, inimeros levantamentos es-
pectroscopicos foram feitos (GOODS, SDSS, etc.). Essa é a maneira mais simples de encontrar
QSOs porque suas fortes linhas de emissao sdo marcantes. Nao ha duvidas que os levantamentos
baseados no espectro podem nos dar amostras mais completas que as feitas com levantamentos
baseados em cor. No entanto, as desvantagens de um levantamento espectroscopico € que eles

ndo incluem objetos de baixa luminosidade pois estes demandam maior tempo de observacao.

Variabilidade

A maior parte dos critérios de uma sele¢do convencional de candidatos a QSOs sdo baseados
em sua distribui¢do espectral de energia comparado com a das estrelas. Uma maneira de esti-

mar qual fracdo de QSOs s@o eventualmente ignorados por esse tipo de levantamento, € realizar
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Figura 1.1: Diagrama cor-cor para os objetos classificados como tipo “estelares” no DPOSS. Os
pontos representam estrelas com magnitude r ~ 19, os circulos s6lidos representam quasares
com z > 4 e os circulos vazios representam quasares do tipo 2. Este diagrama foi retirado de
Djorgovski et al. 2000.

estratégias de procura diferentes que ndo estejam diretamente ligadas a distribuicdo espectral
de energia. Como consequéncia de suas grandes distancias, QSOs nao apresentam movimento
proprio, diferentemente de uma grande parte das estrelas. A procura por objetos que sdo varia-
veis em luminosidade e com movimento préprio desprezivel € uma técnica muito eficiente na
procura de QSOs. Os efeitos de selecdo deste tipo de procura sdo muito diferentes daqueles que
utilizam técnicas 6pticas convencionais. A Figura 1.2 nos dd uma idéia bésica da selecdo de

candidatos a QSOs usando-se a variabilidade e o movimento proprio.

O Espectro de Quasares

Caracteristicas Basicas

O espectro de um quasar € composto basicamente pela emissdo do continuo, das linhas de
emissdo largas que o caracterizam (Lyman-«, Lyman-3, CIV, OVI, NV, Sill, etc.) e de linhas

de absor¢do produzidas por atomos, moléculas ou até mesmo poeira situadas em sua linha de
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Figura 1.2: Grafico da selecdo dos candidatos a QSOs baseados na sua variabilidade e movi-
mento proprio. A linha vertical separa os objetos, a direita, apresentando movimento préprio
significativos, dos objetos a esquerda, cujo movimento proprio pode ser desprezado.

visada. Na Figura 1.3 mostramos o espectro original de um QSO, na forma como ele € obtido
em um espectrografo, e o mesmo apds o processo de reducao dos dados brutos. A curva de
distribuicdo de energia de um QSO esta representada na Figura 1.4, sobre um amplo dominio
de frequéncias. Quatro componentes principais que aparecem nessa figura, cada uma devido a
um mecanismo fisico diferente de emissao, contribuem significativamente para a distribuicao

espectral de energia (DEE) dos quasares:
e lei de poténcia
e “Big blue bump*
e “Far-infrared bump*
e ‘“hard X-ray“

A regido representada nessa figura, que apresenta um excesso de energia no UV, conhecida
como “big blue bump (BBB)” é evidente na maioria dos QSOs. Emissao térmica a partir do
disco de acrecao produzindo um perfil espectral largo com seu maximo no UV parece explicar
esta componente satisfatoriamente.

Além dessa regido caracteristica dos QSOs, observac¢des no infra-vermelho médio (IVM)
revelaram uma segunda regido com grande volume de emissdo de energia, localizada préxima a
regido representada por uma lei de poténcia. A existéncia de um grande volume de emissao de
energia na regidao do IVM, pode ser explicada pela absorcao e posterior re-emissdo da radiacao,
em comprimentos de onda curtos, pela poeira, presente possivelmente no torus ou no nicleo da

galdxia que hospeda o quasar (Krolik & Begelman 1988).
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Figura 1.3: Espectro original do QSO PSS0133+0400, obtido com o instrumento ESI mon-
tado no telescopio KECK . O mesmo espectro apds sua reducdo. As duas setas identificam os
sistemas “damped* que aparecem na linha de visada do QSO.

A regido representada na curva de distribui¢ao de energia de um QSO que pode ser ajustada
por uma lei de poténcia € altamente varidvel e polarizada. Tais caracteristicas indicam uma
origem ndo térmica para essa radiagdo. Sua origem sdo provavelmente os jatos relativisticos
com sua radiagc@o synchroton que se estendem do radio até o 6ptico. Finalmente a radiacio X, a
mais energética de um QSO, deve ter sua origem nas vizinhangas do buraco negro supermassivo

central, e por isso sdo de grande interesse no estudo das regides em torno do mesmo.

As linhas de emissdao em quasares sd3o um caso tipico de um problema inverso em que
conhecemos a solugdo e supomos as condi¢des em que elas foram criadas. Na parte IR-6ptico-
UV do espectro de um quasar, as linhas de emissdo mais facilmente observadas sao usualmente
Ly-a, Ly-3, CIV, OVI, NV, Sill, Mgll, CIII], Ha, HB (veja Figura 1.5). A maior parte das
linhas de emissao nos quasares sdo geradas em duas regides fisicas distintas: uma espacialmente
compacta conhecida como “broad-line-region” (BRL) com uma alta densidade de particulas e
com uma grande dispersao de velocidades; outra espacialmente estendida, “narrow-line-region”

(NRL), que apresenta uma baixa densidade de particulas e com baixa dispersao de velocidades.
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Figura 1.4: Distribuicdo espectral de energia para um grande intervalo de frequéncia. Este
diagrama foi retirado de Elvis et al. 1994.

As linhas de emissdo dos quasares sdo muito similares o que pode ser interpretado como
uma insensibilidade as abundancias metdlicas, uma similaridade das abundancias ou mais pro-
vavelmente uma soma dos dois efeitos (Netzer et al. 1990; Elvis et al. 1994).

As linhas de absorcao podem ser agrupadas em duas classes distintas devido a sua origem:
as intrinsecas ou associadas ao nicleo do quasar ( buraco negro, disco de acre¢do, etc.) e as
intervenientes, que sdo de natureza cosmoldgica e originadas no material que se encontra na

linha de visada entre o quasar e o observador.

Conteudo Gasoso na Linha de Visada

O gés circunvizinho ao nicleo do quasar produz linhas de absorc¢do, onde predominantemente
aparecem as linhas da transicao do 4tomo de hidrogénio neutro e algumas transi¢des de metais
tais como: CIV, NV, OVI, Mgll, etc. As linhas de absorcao podem ser classificadas de uma
maneira mais simplificada em dois tipos distintos: as linhas de absorcdo largas “BAL” (“broad
aborption line”) e estreitas “NAL” (“narrow absorption line”).

As linhas de absorcio alargadas, possuem uma alta densidade de coluna ( N(HI) ~ 10(20-23)
cm~?) e estdo desviadas para o lado azul em relagdo as linhas de emissdo (veja Figura ??), apre-
sentado larguras tipicas de algumas centenas de km/s. A localizag@o precisa do gés responsavel
por essas linhas largas de absorcdo € desconhecida, mas acredita-se que seja originada a algu-
mas dezenas de parsecs dos QSOs, sendo causada pela ejecdo de gés diretamente dos mesmos
(Turnshek et al. 1988). Nao esta descartada a possibilidade de que, em alguns casos, algumas

dessas linhas sejam resultado da absorcao pela galdxia hospedeira ou por alguma galdxia muito
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Figura 1.5: Espectro médio de 50 espectro de quasares obtidos com o HST. Os comprimentos
de onda foram obtidos de Morton (1991), exceto para as linhas de Fell, Felll, e CIII, que foram
observadas por Tytler et al. (2004a). A linha tracejada € uma aproximacdo em lei de poténcia
do continuo. Retirado de Suzuki (2005).

proxima. BALs ocorrem preferencialmente em espectros de quasares com baixa emissao em
rddio. Alguns sistemas apresentando BALs s3o predominantemente formados por elementos
altamente ionizados “high-ionization BAL” (HiBALs), especialmente CIV, SilV e NV, outros
por sistemas com baixo nivel de ioniza¢do “low-ionization BAL” (LoBALs), destacadamente
Mg II, Al II, Al III e C II. A incidéncia dos BALQSOs nos espectros dos QSOs opticamente
selecionados é de ~ 13.4 + 1.2% - contando-se os LoBALSs, os HiBALs e corrigindo-se para
o avermelhamento causado por poeira - ndao apresentando uma dependéncia significativa com
o redshift no intervalo 1.7 < z < 3.45 (Reichard et al. 2003). Aproximadamente um a cada 6
quasares apresentam BALs.

As linhas de absorcao estreitas podem ser formadas em diferentes localizacdes (veja Figura
1.7), indo das vizinhangas do QSO (Srianand & Petitjean, 2000) até as nuvens de gas ou galaxias
nao relacionadas ao QSO em si e situadas a distancias cosmoldgicas. Vdrios levantamentos
procurando especificamente por NALs que apresentavam distancias tipicas do QSO da ordem

de 10% km/s, notaram que havia um excesso de linhas com essas caracteristicas. Esses NALs
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Figura 1.6: Exemplo de um espectro de quasar que apresenta BALs (Peterson, 1997).
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Figura 1.7: Espectro UM675 obtido com o KECK (linha sélida). As linhas de absorcéo intrin-
secas estdo identificadas com seus respectivos simbolos quimicos. (Hamann, 1996).

CUJO Zaps ~ Zem Passaram a ser chamados de NALs “associados” ao QSO ou também NALsQSO
se referindo a QSOs com linhas de absor¢ao intrinsecas, distinguindo-as de QSOs nos quais gas

interveniente na linha de visada do QSO € o responsavel pela presenca de tais linhas.
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Tabela 1.1: Tipos de sistemas de absorcao

Origem Nome N(HI) Ionizacdo
(em™2) (HII/HI)
IGM Gunn-Peterson > 1012 > 10°
IGM Ly-a forest 102 — 1042 10°
Halos externo de Galdxias Ly-o forest 1045 — 1017 104
Halos interno de Galdxias ~Lyman Limit Systems 107 — 102° 102
Discos de Galéxias Damped Ly-a 1020 — 10?2 1-10
Vizinhangas dos QSOs BAL & “associados* > 10'7 alta

A Floresta de Lyman-«

A grande maioria das linhas de absor¢do, no entanto, sao produzidas pelo gas de HI que esta
localizado na linha de visada entre o quasar e o observador. A possibilidade de observarmos
quasares em diferentes redshifts e posicdes no céu, nos permite analisar a distribui¢ao desse gas
no Universo, nos proporcionando uma maneira de determinar e estudar sua natureza.

Podemos classificar os sistemas “intervenientes” de acordo com a densidade de coluna de

hidrogenio neutro, N(HI), do gés em tres grupos distintos:

e Sistemas Damped Lyman-« (DLA) com densidades de coluna da ordem de N(HI) >

10203 em—2;

e Sistemas Lyman limit (LLS) com densidades de coluna entre 10172 ¢m =2 < N(HI) < 1023

cm~2;

e Floresta Lyman-« (Ly-« forest) com densidades de coluna N(HI) < 10'72 em™

A floresta Lya observada no espectro de quasares pode ser considerada a manifestacao
observacional da matéria de natureza gasosa distribuida no Universo - principalmente aquela
localizada entre as galdxias.

A floresta Ly« foi interpretada de varias maneiras distintas e alguns modelos foram propos-
tos para explicéd-la (por exemplo, Bahcall & Salpeter 1965; Sargent et al. 1980; Rees 1986).
Inicialmente as linhas de absorcdo que aparecem no espectro de quasares foram identificadas
como sendo a assinatura de nuvens discretas e localizadas no MIG, fotoionizadas pela radia-
¢do ionizante de fundo. Somente depois de alguns modelos semi-analiticos (Bi, Borner & Chu
1992; Pichon et al. 2001; Matarrese & Mohayaee 2002; Viel et al. 2002), do advento das
simulacdes cosmoldgicas hidrodinamicas (Cen et al. 1994; Petitjean et al. 1995; Hernquist et
al. 1996; Miralda-Escudé et al. 1996; Zhang et al. 1997; Theuns et al. 1998, Machacek et al.
2000; Tytler et al. 2004; Viel, Haehnelt & Springel 2004a; Jena et al. 2005) , e conjuntamente
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Figura 1.8: Tipos de sistemas de absor¢ao em QSOs

com as primeiras determinacdes do tamanho aproximado das estruturas absorvedoras através
da observagdo de pares de QSOs (Betchtold et al. 1994), que pelo menos uma grande parte
das linhas de absor¢do da floresta Ly« foram associadas a pequenas flutuagdes de densidade
do MIG, que aparecem naturalmente de instabilidades gravitacionais (resultado das flutuacoes
da matéria escura primordial), diferentemente da visdo inicial de nuvens discretas imersas em
um meio quente difuso. O panorama fisico que surgiu para explicar o aparecimento da floresta
levava em conta um Universo formado por uma rede de 1aminas, filamentos e halos, os quais
provocam o aparecimento de linhas de absor¢do com densidades de coluna que vao crescendo
progressivamente. As linhas de absor¢do de baixa densidade de coluna N(HI) < 10'45¢m =2,
surgem devido a um MIG opticamente fino e com pequenas flutucdes, de densidade moderada
(p < 10{p)m1c) e contendo a maior parte dos barions do Universo. Em grandes escalas, mai-
ores que o comprimento de Jeans, a distribui¢do espacial do gas traca as barreiras de potencial
da matéria escura sendo o estudo da floresta utilizado para determinar a distribui¢do desse gas.
Em escalas menores que o comprimento de Jeans, o termo de pressao destroi as flutuagdes de
densidade do gés. Os efeitos hidrodinamicos passam a ser importantes e a obten¢do detalhada
dos perfis de linha podem ser usados para a descri¢@o da historia térmica do MIG. A largura das
linhas de absor¢do € determinada pelas propriedades termodindmicas do gas, possibilitando en-
tao medidas da temperatura e da relacdo densidade x temperatura do MIG (Schaye et al. 2000;
Theuns & Zaroubi 2000; McDonald et al. 2001; Theuns et al. 2002a,b; Gleser et al. 2005).
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A Vizinhanca dos Quasares

A Galaxia Hospedeira

As regides circunvizinhas aos quasares sao de dificil observacido devido ao ofuscamento cau-
sado pela fonte central. No entanto, com o desenvolvimento de novas técnicas de observacao,
como por exemplo a coronografia, regides de emissio estendida tem sido detectadas em torno
dos quasares. Uma teoria de unificacdo dos modelos das galaxias com nucleos ativos (GNAs)
foi entdo desenvolvida. Essa teoria leva em conta que os quasares, as galdxias seyfert, as radio
galdxias, os objetos BL Lacertae e os objetos opticamente rapidamente varidveis (OORVs) sdao
todos membros de uma mesma classe de objetos, diferenciando-se em aparéncia somente por
efeitos geométricos ou de projecdo. A combinacdo entre imagens de alta qualidade - principal-
mente com o telescopio Hubble - e novas técnicas de tratamento dessas imagens aumentaram
significantemente nosso conhecimento da regido ao redor dos quasares. Resultados indicam
que os quasares a baixos redshifts ocorrem em galaxias elipticas, espirais e interatuantes, sendo
que no caso da ultima a regido ao redor dos quasares aparece afetada pela interacdo. Em média,
as galdxias hospedeiras sdo mais brilhantes que as galdxias normais (Bahcall et al. 1997). Os
quasares “radio-loud” tendem a ocorrer em galédxias elipticas ou interatuantes, os “radio-quiet”
em elipticas ou espirais. Diferentemente, nas GNAs de baixa luminosidade existe uma forte
tendéncia dos objetos “rddio-quiet” ocorrerem em galdxias que apresentam disco e os objetos
“radio-loud” em elipticas. O estudo das galdxias hospedeiras € importante para aumentar nosso
conhecimento de como galdxias e quasares se formam e evoluem. Os quasares se encontram no
nucleo das galaxias e representam o ponto final do processo que produz a concentracdo de ma-
téria nas galdxias. Como o buraco negro central se forma e cresce a partir de uma concentragdo
de massa, continua sendo objeto intenso de pesquisa. Ao mesmo tempo, para o buraco negro
ser visivel e sustentar a luminosidade observada, seria necessdria a acre¢do de varias massas
solares por ano (Rees 1984), o que causaria esse colapso de matéria das partes mais externas
da galdxia em dire¢do ao centro. O campo do estudo das galdxias hospedeiras evoluiu muito
na dltima década devido as imagens fornecidas pelo telescopio espacial, pelos detetores de alta
sensibilidade na regidao do infra-vermelho préximo e pelo aperfeicoamento de métodos de sub-
tracdo da Point Spread Function (PSF) (Bahcall et al. 1994, 1995; McLeod & McLeod 2001 e
Guimaraes & Bijaoui 2007).

A Subtracao da PSF

Na observagdo de galdxias hospedeiras o brilho intenso da fonte central ofusca o fraco brilho
proveniente da mesma. Nesse caso se faz necessdrio a subtracdo da distribui¢do de luz proveni-

ente da fonte pontual. Estas sdo sempre objetos nao resolvidos e podem entdo ser caracterizados
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pela PSF (Point Spread Function). A PSF é uma funcao do tempo e do espago uma vez que as
propriedades Opticas da camada atmosférica mudam com o tempo (seeing), e o sistema 6ptico
provoca a variacao espacial.

A distribui¢@o observada € representada pela distribuicao verdadeira convoluida com a PSF:

Iops = Ireq @ PSF + ruido (1.19)

A subtracdo da PSF do centro de um quasar permite-nos detectar a galdxia hospedeira, uma
galdxia canibalizada, os componentes do jato, protogaldxias e outras caracteristicas estruturais
(veja Figura 1.9). Esta operagdo possibilita também obter a fotometria para os componentes

principais, tais como nucleo e bojo. A PSF pode ser modelada a partir das estrelas observadas

e : : Al

Figura 1.9: (a) Imagem longa exposi¢ao 3C120 - HST/WFPC2 (b) Mesma imagem anterior de-
pois da extragdo da PSF + Galaxia hospedeira (modelo). Apds a subtragdo do modelo podemos
identificar claramente um arco e duas regides de condensagao Al e O1, que sdo provavelmente
regides de formagdo estelar.

no campo e uma vez que a PSF € determinada, existem duas maneiras bdsicas de extrair a

distribui¢do verdadeira de luz destas imagens:
e aplicando alguns métodos de deconvolugdo diretamente nas imagens observadas;

e Admitindo um modelo hipotético para o objeto observado e determinando os parametros

que proporcionem o melhor ajuste com a imagem observada.

A Radiacao Ionizante de Fundo

A floresta Lya, principalmente a alto redshift, pode ser vista como sendo produzida por um
gds (HI) ténue submetido a um fluxo ultravioleta ionizante difuso de fundo (UIDF) que se
acredita oriundo dos quasares e da formacgdo de estrelas em protogaldxias. Conhecer entdo a

intensidade deste fluxo, a forma de seu espectro e sua evolucdo com o redshift sdo extremamente
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importantes no estudo da floresta. Existem varias maneiras distintas de medir o fluxo UIDF de

fontes a altos redshifts:

e Construindo um modelo que leve em conta o nimero e as caracteristicas das fontes em
func¢do do redshift, em seguida integrando o fluxo emitido por elas até o redshift de inte-

Tesse.

e Utilizando uma maneira indireta através do “Efeito de Proximidade” - que serd tratado

ainda neste capitulo.
e Modelando a evolugdo em redshift da absor¢ao média no MIG.

O tratamento padrdo para se obter o fluxo ultravioleta ionizante de fundo através do efeito
de proximidade consiste em estudar a evolu¢do da absorcdo média na floresta Lya quando
nos aproximamos do quasar. Longe do quasar a unica fonte de fétons ionizantes é o fluxo
ultravioleta ionizante de fundo, enquanto na vizinhanga do quasar o gas pode ser ionizado por
ambas as fontes, o fluxo ultravioleta ionizante de fundo e o fluxo ultravioleta vindo do préprio

quasar. Assumindo:
1. que a luminosidade do quasar € conhecida;

2. que a distancia do quasar para o absorvedor (gés) € de natureza cosmoldgica e consequen-

temente dada pela diferenca em redshift;
3. que o campo de densidade do MIG nao é modificado pela presenca do quasar.

E possivel estimar observacionalmente a distincia em relagdo ao quasar, onde o fluxo jonizante
proveniente do mesmo se iguala ao fluxo UIDF. Isso, por sua vez, pode nos dar uma estimativa
do proéprio fluxo. No entanto, no item 3 - uma das hipéteses que se assume para obter o fluxo
UIDF - negligenciamos o fato de que quasares podem estar envoltos por sobredensidades (e.g.,
Pascarelle et al. 2001; Adelberger et al. 2003; Rollinde et al. 2005; Kim & Croft 2006;
Faucher-Giguere et al. 2007; Guimaraes et al. 2007).

No entanto a proposic@o acima pode ser revertida para se obter a distribui¢ao de densidade
na vizinhanga do quasar se o fluxo UIDF puder ser estimado independentemente. Atualmente,
€ possivel estimar o fluxo UIDF através da medida da absorcao média no MIG em funcéo do
redshift.

Ionizacao nas Proximidades de um Quasar

A taxa de ionizag¢do provocada por um quasar em sua vizinhanca pode ser determinada direta-

mente a partir de sua luminosidade. A taxa de ioniza¢@o do hidrogénio devido a uma fonte de
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fluxo ultra-violeta € formalmente dada pela equacao:

Toso = / [47 Jqso (V) x UHI(V)].dV(s_l), (1.20)
7

onde v, ¢ a frequéncia no “Lyman Limit” (LL - 912A), oy () = 6.3 x 1078(2)3 cm? € a segdo

transversal de fotoionizagdo do HI, Joso(¥) = Joso(v) X (%) %ergss—'em™?sr—'hz"' eh é

a constante de Planck. Esta ultima equagdo € valida se assumirmos que o espectro de ioniza¢ao

¢ dado por uma lei de poténcia de indice ¢. Reescrevemos entdo a equagdo acima como sendo:

4 o0
Toso = %.JQSO(VO).@?) x 10718 ¥+ / [ (o] (1.21)

o
Integrando a equacdo acima obtemos:

4 1
FQSO = —W.JQso(l/o)ﬁ.?) X 10_18.

N m (1.22)

Reescrevendo a equacdo 1.22 com a representacio '~ 12 e adotando entdo para h= 6.626 x

10~34.Js e sabendo que 1J ~ 107ergs temos finalmente:

s 126

QS0 = M.JQSo(VO).lozls_l (1.23)

Em primeira aproximacao o fluxo ionizante é simplesmente a radiacdo emitida pelo quasar
reduzida em intensidade pela dilui¢do geométrica na posi¢do de um dado absorvedor. Gosta-
riamos de relacionar entdo a densidade de fluxo ionizante Jqso () no redshift do absorvedor
com a luminosidade monocromética do quasar Lqgso no LL, que pode ser feita através de:

Lgso

A Joso(vo) = 5 (1 + 24c), (1.24)

onde r € a distancia de luminosidade entre o quasar e o absorvedor e (1+z,.) € o fator de estira-
mento do comprimento de onda da luz devido a expansio cosmoldgica entre 0 momento que o
foton foi emitido pelo QSO até chegar ao absorvedor.

No entanto, o que obtemos € o fluxo total observado aqui na Terra, em redshift z=0. De-
vemos entdo relacionar Lgso com o fluxo observado aqui da terra no LL que muda devido a

expansdo cosmoldgica.

Laso = 4m.d3.(1+z,) "' f, (1.25)

Sendo d;, a distancia de luminosidade do observador até o QSO, f,, o fluxo observado (no LL)
aqui da terra e mais uma vez (1+z,) leva em conta o fator de estiramento agora entre 0 momento

que o féton foi emitido do QSO até chegar na Terra.
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Substituindo-se entdo a eq. 1.25 na eq. 1.24 e posteriormente na eq. 1.23, teremos final-
mente a expressao do fluxo ionizante do QSO em suas vizinhancas dada conforme a equacao

abaixo:
1 12.6 '(1 + zqc).(
B (p+3) (142 1L

1
d—L)Q.f,,.—.lOms_l (1.26)
4.

Essas luminosidades s@o obtidas extrapolando o fluxo no continuo em s ~ 6000 A usando

uma lei de poténcia de indice ¢ = —0.6 (Francis et al. 1993).

O Efeito de Proximidade

A mudanga das caracteristicas da floresta de Ly« nas proximidades de um QSO, devido ao fluxo
ionizante produzido pelo mesmo, € ainda motivo de intensos estudos na drea. A evolu¢do com
o redshift da profundidade 6ptica no MIG ¢€ invertida na vizinhanga do quasar devido ao fluxo
ionizante proveniente do mesmo (veja Figura 1.10) . Esse efeito provocado pela radiacao de um
QSO em sua prépria floresta, € conhecido como efeito “inverso” ou “de proximidade” (Carswell
et al. 1982; Murdoch et al. 1986).

absorvedores Ly-a.

1onizagio cresce : T decresce

Figura 1.10: Esquema representativo do efeito de proximidade e sua relacao com a profundidade
optica.

E possivel usar este efeito, juntamente com a posi¢io do QSO e sua luminosidade, na tenta-
tiva de obter o fluxo médio UV de fundo.
A interpretacdo do efeito de proximidade na medida do fluxo ionizante de fundo €, no en-

tanto, sujeita a varias incertezas:

e Erros sistemadticos na estimativa do redshift dos QSOs a partir de suas linhas de emissao

pode mudar as distancias inferidas entre os absorvedores e o QSO.

e QSOs podem variar a fotoionizagio em escalas de tempo de ~ 10% anos, e o efeito de
proximidade reflete a luminosidade média sobre essa escala de tempo, o que nos faria
inferir luminosidades sistematicamente mais baixas do que a luminosidade dos QSOs.
Uma amostra limitada em fluxo, poderia selecionar preferencialmente os QSOs em sua

fase mais brilhante.
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e Alguns QSOs podem ter sua luminosidade aumentada através de lentes gravitacionais,

parecendo serem mais luminosos do que realmente sdo em amostras limitadas em fluxo.

Mesmo com o crescente nimero de pesquisas feitas sobre o efeito de proximidade, usando

diferentes métodos , muitas questdes ainda precisam ser resolvidas:

e A que distancia do QSO as contribui¢cdes da radiagdo UV do mesmo e de fundo se igua-

lam?

e Existe uma correlac@o entre o efeito de proximidade e a luminosidade intrinseca ou as

propriedades radio dos QSOs?

e Existird uma sobredensidade em torno dos quasares?

A resposta a algumas destas perguntas serdo tratadas nesta tese.






Capitulo 2

Optical Study of the core of the 3C120

radiosource (Artigo)

Resumo

Neste artigo foram analisadas as imagens da regido central da radio galdxia de Seyfert I 3C120
obtidas com a camera de grande campo (WFPC2), instalada no telescocpio espacial Hubble
(HST), utilizando-se exposi¢des longas (~ 1100s) e curtas (~ 50s). A exposi¢do curta foi
utilizada para restaurar a informacio da fonte pontual na regido central de 3C120 e a longa
para colocar em evidéncia a circunvizinhanga do mesmo. Devido a forte contaminacdo da
regido central pelo nucleo brilhante, mesmo nas imagens com exposi¢des curtas, métodos de
deconvolug¢do tem sua aplicagdo restrita.

PSFs sintéticas foram obtidas com o programa TINY TIM (KTrist, 1996), para podermos
subtrai-las das imagens, visando evidenciar a natureza da vizinhanga do objeto em questdo.
Somente as regides ndo afetadas pela saturacdo, por exemplo as aranhas de difra¢do, foram
usadas para se obter o melhor ajuste entre imagem e modelo. As aranhas de difracdo tem um
papel importante porque podem fornecer informacdes sobre o nicleo de 3C120 longe da regidao
central afetada pela galdxia hospedeira e saturada devido ao nucleo brilhante.

As PSFs obtidas para as imagens de tempos de exposicdo curtos, foram entdo escalonadas
as imagens originais e depois subtraidas das mesmas. Obtivemos os melhores resultados dessa
subtragdo com um modelo baseado em duas fontes pontuais centrais, ao invés de uma tnica
fonte que normalmente € usado nesse tipo de abordagem. Esse modelo obtido, por sua vez,
foi escalonado as imagens de exposicao longa e mais uma vez subtraido. Aplicamos entdo um
algoritmo bi-dimensional para ajuste da distribui¢do de luz da galdxia hospedeira, assim como
o programa conhecido como GALFIT (Peng et al. 2002), e ambos nos forneceram resultados
semelhantes. A distribui¢do da luz proveniente da galdxia hospedeira se ajusta melhor a um

perfil de de Vaucouleurs e do disco exponencial.
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Neste estudo medimos ndo sé a magnitude total para os principais objetos em torno do
nucleo da galdxia de Seyfert I 3C120, mas também identificamos outras caracteristicas desta
galdxia, tais como um regido ionizada pelo jato central, uma regido com excesso no infra-

vermelho e um arco.

Uma estrutura consistindo de duas fontes centrais pontuais foram identificadas no nicleo
compacto, uma mais luminosa que a outra. A segunda fonte pontual (menos luminosa) poderia
ser interpretada como o resultado do canibalismo (fusdo) entre duas galdxias. Walker et al.
(2001) obtiveram um mapa detalhado em radio da regido central em diferentes datas. O carogo
em radio que aparece nesse mapa poderia corresponder a segunda fonte pontual. Obtivemos
entdo o indice radio-6ptico das duas fontes centrais. Encontramos o valor de 0.67 para a segunda
fonte pontual, cujo valor € tipico de emissao sincrotron. Esse valor indica que a segunda fonte
pontual central trata-se mesmo de um carogo em radio. Carocos em radio mais préximos da
regido central existem mas s@o de dificil identificagc@o a partir das imagens do HST. A distancia
obtida entre as duas fontes pontuais é de aproximadamente 75 pc. A razdo dos fluxos radio e
optico para a primeira fonte pontual (mais luminosa) é maior do que o esperado, podendo ser

explicado pelo obscurecimento central (Varano et al. 2004 ; Marchesini et al. 2005 ).

As imagens residuais obtidas apds a subtragdo do nicleo e da galdxia hospedeira mostram
uma complexa estrutura em torno do centro. As estruturas principais sdo camadas correspon-
dentes ao gds ionizado (Veja Figura 2c). Essas regides foram previamente detectadas por méto-
dos estatisticos conhecidos como “blind source separation” (Nuzillard & Bijaoui 2000). Garcia-
Lorenzo et al. (2005) confirmaram essa detec¢ao e sua identificacdo como uma regido ionizada

usando espectroscopia IFU (Integral Field Unit).

Outras estruturas podem ser vistas ao longo do jato. Lelievre et al. (1998) mostraram que
algumas delas podem ser identificadas como carog¢os em radio, com indice espectral préximo a
0.7.

Um arco a 17 do centro na direcdo do jato pode ser identificado com os filtros F547M
e F555W. Esse arco foi identificado por Garcia-Lorenzo et al. (2005), somente para o filtro
F555W, e eles mostraram através da espectroscopia IFU que ele corresponde a uma regiao de
emissao, a uma distancia de aproximadamente 800 pc do centro. Sua intensidade € muito grande
para ser um artefato que aparece devido a subtracdo da galdxia. Possivelmente é uma bolha de
gds por onde o jato em radio passou recentemente, provocando temporariamente um choque na
densa regido gasosa central, como foi proposto por Chatzichristou et al. (1999) para 3C48. Do
mesmo modo que no caso das camadas de gés ionizado, o arco poderia também ser uma regiao
ionizada associada a uma segunda galdxia em seu estdgio final de canibaliza¢do (fusdo).

A regido com excesso no infra-vermelho foi também identificada na regido central na dire-
¢ao do jato em rddio. Como para a condensacdo A (Veja Figura 2c), mais afastada do centro,

tal excesso poderia ser identificado como sendo uma regido de formacdo estelar induzida pelo
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jato.
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Optical Study of the core of the 3C120 radiosource

R. Guimardes®* and A. Bijaoui®
a0bservatorio Nacional - MCT, R. Gal. José Cristino, 77, 20921-400, Rio de Janeiro, RJ - Brasil
PObservatoire de la Cote d’Azur, Dpt Cassiopée, UMR CNRS 6202, 06304 Nice CEDEX 04, France

ABSTRACT

We studied images of the Seyfert 1 galaxy 3C120 obtained with the Wide Field Planetary Camera on board of
the Hubble Space Telescope with long and short exposure times. Scaled PSFs were subtracted from the images to
study the nature of its environment. The TINY TIM program was used to obtain synthetic images. Only regions
not affected by saturation (like diffraction spikes) were used to obtain the best fitting. The PSFs computed
from the short exposure images were scaled and subtracted from the images. Then the light distribution of the
galaxy was adjusted interactively on the long exposures images. Our two-dimensional fitting algorithm and the
dedicated galaxy/point source fitting algorithm so-called GALFIT were used. Several models were examined to
fit the bright core and the host galaxy. The selected model is based on two point sources and a host galaxy.

With this procedure we were able to measure the total magnitude for the principal objects surrounding the
3C120 nucleus and to detect known and unknown features, such as a central jet knot, an infrared excess region

and an arc.

Key words: Seyfert galaxies, 3C120, PSF subtraction, Active Galaxy Nuclei

1. INTRODUCTION

The Hubble Space Telescope (HST) provided
us with detailed high-spatial resolution optical
images, especially for the active cores of the Ac-
tive Galaxy Nucleus (AGN), revealing interesting
results such as disc of accretion, dust structures
and jet knots. Radioastronomy and space astron-
omy also provided us with more knowledge about
the AGN emission in the field of low and high
energies.

In spite of intensive research about the environ-
ment of the Seyfert 1 (Khachikian and Weedman,
1974) galaxy 3C120 at radio to X-ray frequen-
cies its complex nuclear morphology structure is
still not totally known (Hua, 1988, Marshall et al,
2004).

The active nucleus of 3C120 has a moderate
luminosity, B= 14.8 and I= 13.4, (Hjorth et al.,
1995) and it is a variable and powerful emit-

*Institut d’Astrophysique de Paris - IAP, 98bis Boulevard
Arago - 75014 Paris FRANCE

ter, probably powered by a central black hole of
at least 3 x107 My (Maraschi et al., 1991 Wan-
del, Peterson and Walker, 1999, Marshall et al,
2004). A radio jet presenting a superluminal mo-
tion from 0.5pc to 400 Kpc, and an optical syn-
chroton counterpart were identified (Lelievre et
al., 1994). The total magnitudes measured were
B=22.0 and I= 20.0, (Hjorth et al., 1995). The
underlying galaxy is rich in extended emission
condensation. Some of them were possibly ion-
ized by the non-thermal UV continuum flux from
nucleus while others could be gas photoionized by
hot, newly produced stars or perhaps induced by
a jet precession (Soubeyran et al., 1989).

Heckman et al. (1986) suppose that 3C120 is
the result of the collision of two galaxies probably
both rich in gas. Considering the absence of close
galaxies, they should be in the case of an almost
complete fusion.

In a recent paper, Garcia-Lorenzo et al. (2005)
reported on a new study on 3C120 based on an In-
tegral Field Spectroscopy and HST images. They
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claimed that their results pleaded for an evidence
of a past merging event.

In this letter we report on a new analysis of
HST high-spatial resolution images which led us
to probe new features around the 3C120 nucleus.
In particular a bright radio knot was identified in
the source core.

2. OBSERVATIONS

Wide Field Planetary Camera (WFPC2) im-
ages of 3C120 were extracted from the data
archive of the Space Telescope Science Institute
(STScI). They were obtained by J. Westphal on
July 25, 1995 with a medium filter F547M and
three wide filters: F555W, F6756W and F814W.
They consist of two exposure times, a short one
in order to restore the central information, and
a long one, displaying saturation in the central
field, in order to put in evidence the environment
of 3C120 (see Table 1).

The WFPC2 array is formed by 800 x 800 pix-
els, each pixel with an image scale 0.0455” and a
resolution about 0.1”.

3. Methods and Results of Image Analysis

The light distribution is represented by the true
distribution convolved by the Point Spread Func-
tion (PSF):

Ips = Inot @ PSF + noise (1)

The subtraction of a PSF pattern at the 3C120
center allows us to detect the host galaxy, an
eventual cannibalized or merged galaxy, the jet
components and other structural features. This
operation also allows us to obtain an accurate
photometry for the main components. The PSF
knowledge at high resolution is necessary to di-
rectly subtract point-like sources or to apply de-
convolution algorithms. The TINY TIM appli-
cation program (Krist, 1996) provide us with a
synthetic PSF in any given field taking into ac-
count its spatial variation. The results seem to
indicate that appropriate synthetic TYNY TIM
PSFs are as efficient as observed ones (Remy et
al., HST calibration Workshop, 1997). As it is
further shown this program also allows us to de-

scribe diffraction spikes which are quite impossi-
ble to determine from observed field stars as they
are generally too faint or too far from the ob-
served object.

Once the PSF is determined, it exists two basic
ways to extract the true light distribution from
these images:

e Apply some deconvolution methods directly
on the observed images;

e Start from an hypothetical model for the
observed object and determine its param-
eters by a fitting which takes into account
the PSF convolution.

On one hand, HST images display saturated
pixels and blooming spikes, especially in the cen-
tral region. Deconvolution algorithms are very
sensitive to these features and it would be diffi-
cult to separate between artifacts and real com-
ponents in this region. On the other hand, it is
easy to select pixels that can be used for a model
fitting, and then bypass this problem. So we fol-
lowed this second approach.

3.1. Principles of the model fitting

In Garcia-Lorenzo et al., 2005 the authors per-
formed a model fitting of the co-added images for
each filter. Some central pixels were masked in
order to take into account the saturation and the
blooming. A field star was used from the PSF de-
termination. With their procedure they were able
to display some structural features near the cen-
tral region, but they could not analyze the central
zone.

In order to study the central region at the HST
resolution, another procedure was applied:

e The proposed model is based on an host
galaxy with a classical model, one or two
point-like sources in the central region and
some other structural components.

o It exists pixels without component influ-
ence. These pixels are visually determined
for the galaxy fitting.

e The host galaxy profile is determined from
long time exposures in these regions after
masking saturated and bloomed pixels.
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Table 1
Filter description and exposure time

Filter Mean A Band Band Short Long Emission
(nm) (nm)  width Exp. (s) Exp. (s) Lines

F547TM  544.6 48.7 Vv’ 100 1100 [OI1T]

F555W  520.2 122.26 'V 40 1000 [OI1T]

F675W 671.4 89.0 R 50 1100 [Hq)

F814W  820.3 1758 1 50 1093.25  [OI] and [SIII]

Figure 1. (a) Short exposure image (50 s) - I band (F814W), (b) Background determined in the spikes

border and interpolated along the spikes, (¢) Subtraction (a) - (b), (d) Core in the I band after subtraction
of the two point-like sources.



34

e Only the short exposures do not display sat-
uration and blooming. These images were
used to determine the point-like source pa-
rameters. In order to improve the fitting,
pixels corresponding to the highest ratio be-
tween the nucleus intensity and the host
galaxy intensity are selected. This does not
only concerns the central pixels but also the
diffraction spikes.

e The procedure is iterative with a backward
and forward fitting on each image set, the
long time exposures are used for the galaxy
profile, the short time ones for the point-like
sources.

3.2. The core modeling

As the central peak is very bright, the diffrac-
tion spikes can be detected far from the center
(Fig 1(a)), carrying information on the central
region. The background is estimated along the
spikes from its neighborhood (Fig 1(b)). It is re-
moved for the adjustment (Fig 1(c)). TINY TIM
was used to obtained a PSF of a black body spec-
trum with a temperature of 8000K. The model
fitting allows one to estimate the intensity and
the position of the point-like sources.

Two models were used for the PSF subtrac-
tion, one using the fact that the short exposure
image consists of a point-like source in the center
of the galaxy and another one using two point-
like sources in the center. The subtracted images
were obtained by minimizing the x? in central
pixels and unsaturated spikes regions centered on
the quasar. The best model is identified with
that giving the smallest x2. In our fitting, the
model with two point-like sources gave the small-
est residue, significantly lower than the one re-
sulting from a fitting with one source. Therefore
this model was adopted.

After subtracted the model from the data we
obtained a negative region. This bad adjustment
is due to the galaxy influence in the spikes (Fig
1(d). So the galaxy subtraction was needed to
reduce this artifact.

3.3. The host galaxy modeling
After obtaining our model for the short expo-
sure images (less saturation in the center), the

long exposure images were used to study the
3C120 environment. The ratio between the long
and short exposure images, for each band, was ob-
tained from the comparison between the weighted
values of the pixels using a Least Mean Square
estimator, the saturated pixels of the center was
excluded. The modeled PSFs are multiplied by
the ratio between the long and short exposure
images and then subtracted from the long expo-
sure images. This operation allows one to probe
the quasar environment (Fig.2).

In order to build the galaxy profile we used the
long exposure images with the subtracted PSFs.
According to the results obtained by modeling the
quasar with two point-like sources, a host galaxy
profile was added and the result was convolved to
the PSF.

An image area centered on the brightest point-
like source was used to make the adjustment of
the galaxy excluding the central area, the resid-
ual spikes or other components. The adjustment
was made with three analytical models: de Vau-
couleurs’; exponential disc and King’s models.
Three parameters were adjusted: the position
(k,1) of the center, the total intensity and the ef-
fective radius. The selection of the best model
was based on a x? criterion.

The galaxy model adjustment was established
iteratively using our two-dimensional galaxy fit-
ting algorithm and a dedicated galaxy/point
source fitting algorithm called GALFIT (Peng et
al. 2002). After done the galaxy model it was
subtracted from the original images, a new fit
of point-like sources was made. Then a better
adjustment of the galaxy was got with the new
image. This procedure was repeated until conver-
gence, which is quite obtained after six iterations.

3.4. Results

Considering the host galaxy and one point-like
source centered at location (0,0), another point-
like source was founded at coordinates (0,2), in
the west spike direction, quite in the same direc-
tion of the jet.

The Nuclei and Host Galaxy flux were com-
puted from the model (see Table 2). The magni-
tudes were obtained following the equation given
in the HST WFPC2 camera manual.



CAPITULO 2. 3C120 OPTICAL STUDY 35

Figure 2. (a) First column: short exposure images F547M - V’ band, F555W - V band, F675W - R
band, F814W - I band (b) Second column: long exposure images (same sequence) (c¢) Third column: long
exposure time images after removing their model (same sequence).
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Table 2

Table of Magnitudes obtained from the Model

Filter my M, my M, Myoter  Mp Te a/b My Myotal
(nuc) (nuc) (nuc) (nuc) (nuc) (host) (kpc) (nuc+host) (nuc+host)
F547™ 15.62 -19.99 1593 -19.67 15.01 15.21 1.07 0.83 -20.39 14.35
F555W 15.65 -20.07 15.56 -20.16 14.85 15.01 1.08 0.85 -20.61 14.17
F675W 15.47 -20.07 15.89 -19.82 1491 15.06 0.98 0.82 -20.54 14.23
F814W 1455 -21.05 15.04 -20.56 14.01 14.83 0.96 0.92 -21.34 13.60

4. Discussion

HST WFPC2 camera images from the Seyfert
1 radio galaxy 3C120 were analyzed in the cen-
tral region. Because of the strong contamination
in the images centers by the nuclei, classical de-
convolution methods were not applied. Synthetic
PSFs were computed with the TINY TIM pro-
gram, in accordance with preceding published re-
sults. The diffraction spikes play an important
place as they provide us with information about
the 3C120 center, far from the central region per-
turbed by the host galaxy.

We performed a PSF subtraction and obtained
the best results with a model based on two central
point-like sources and a galaxy. The inclusion of
other components could improve our model, with
an increase of free parameters. The galaxy ana-
lytical model was best fitted with the image using
either de Vaucouleurs’ law or an exponential disc
law.

A structure consisting to two point-like sources
was identified in the compact nucleus, one more
luminous than the another one. The second
point-like source could be interpreted as the re-
sult of the merging between galaxies. Walker et
al. (2001) gave a detailed radio map in the cen-
tral region at different dates. Its L5 radio knot
could correspond to the second point-like source.
The radio-to-optical index was computed from
the radio map and the determined magnitudes.
We founded 0.67, which is a typical radio spec-
tral index corresponding to synchrotron emission.
This value pleaded for the identification of the
second central point-like source with this radio
knot. Closer radio knots exist but it is impossi-

ble to identify them from HST images. The dis-
tance obtained between the two point like sources
is about 75pc.

The residual images obtained after the nuclei
and host galaxy subtraction display a complex
structure around the core. The main structures
are shells corresponding to ionized gas. These
regions were previously detected by statistical
methods known as blind source separation (Nuzil-
lard and Bijaoui, 2000). Garcia-Lorenzo et al.
(2005) confirmed this detection and its identifi-
cation to an ionized region, from Integral Field
Spectroscopy.

Other structures can be seen along the jet.
Lelievre et al. (1998) showed that some of them
can be identified as radio knots, with a spectral
index close to 0.7.

An arc at 1”7 from the center in the jet direction
can be identified on F547M and F555W. It was
previously identified by Garcia-Lorenzo et al., on
only F555W, and they showed from IFS that it
corresponded to an emission region, at a distance
of about 800pc, from the center. Its intensity is
too large for a ghost due to the galaxy subtrac-
tion. It could be a remaining bubble where the
radio jet would pass by recently but temporarily
provoking a shock in the dense gaseous central re-
gion, as proposed by Chattzichristou et al (1999)
for 3C48. Alike the shells, this arc could also be
an ionized region associated to the second galaxy
in the final step of the merging.

An infra-red excess region was also identified in
the central region in the radio jet direction. As
for the A condensation, farther from the center,
it could be a star formation region induced by the
jet.
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Thanks to the HST images, it was possi-
ble to detail the central region of the radio-
galaxy 3C120. That is a morphologically complex
Seyfert 1 galaxy with a probable recent merging
event (Garcia-Lorenzo et al., 2005). Many optical
structures may be associated to this phenomenon.
Others can be related to the jet. In this present
letter, it was shown that a careful image analysis
of the central region allows one to probe a core
structure associated to a radio knot at the limit
of the HST resolution.

We are grateful to J.de Freitas Pacheco to im-
prove this letter. We also thanks G.Leliévre,
G.Wlérick, R.Carswell and J.Krist for their sug-
gestions.
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Capitulo 3

Evidence for overdensity around > > 4

quasars from the proximity effect (Artigo)

Resumo

Neste artigo € apresentado um estudo da densidade do campo ao redor de quasares com 2ey, > 4
usando espectros ESI-Keck de alta qualidade (SNR > 25) e resolugdo média (12 ~ 4300) de
45 QSOs selecionados a partir de um total de 95. Essa amostra aumenta consideravelmente a
estatistica se comparado a estudos feitos previamente. Utilizou-se o método apresentado por
Rollinde et al. (2005) para investigar a estrutura de densidade em torno de quasares. Nas vizi-
nhancas de um quasar, e em comparagdo com o que ocorre longe dele, a taxa de ionizagdo do
gds é aumentada através da emissdo de f6tons ionizantes pelo quasar e diminuido pela presenca
de uma sobredensidade. Se obtivermos a evolug@o em redshift da taxa de fotoinizagdo do meio
intergaldctico (MIG) e o valor da profundidade 6ptica no MIG - através do estudo da evolucao
do valor da mesma quantidade na floresta Lyman-« longe do quasar - entdo € possivel determi-
nar a densidade de estrutura nas vizinhangas de um quasar. Nos obtivemos valores proximos aos
encontrados por McDonald & Miralda-Escudé (2001) para a taxa média de ionizacdo do MIG
em 2z > 4. Nossos resultados foram menores por um fator de aproximadamente 1.5 em relagdo
aos novos resultados obtidos por Becker et al. (2006). Nossos rsultados indicam que os quasa-
res estdo cercados por sobredensidades significativas em escalas maiores que aproximadamente
10 h~*Mpc. A sobredensidade é da ordem de um fator 2 a 10 h~'Mpc, mas é maior que 5 para
o primeiro megaparsec. Assim, podemos estimar que a massa que circunda os quasares dentro
de 1 Mpc nesse redshift é da ordem de 10'* M, correspondendo a massa total de um grande
aglomerado de galéxias.

Uma sobredensidade pode ser artificialmente obtida a partir da andlise feita neste artigo
se: a taxa de fotoionizagao for subestimada ou o redshift dos quasares forem sistematicamente

subestimados.
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Para avaliar a validade de nossos resultados, tentamos obter um limite minimo para a sobre-

densidade em torno dos quasares. Para isso aumentamos arbitrariamente a taxa de fotoionizag¢ao
por um fator de 1.5, valor esse igual aos obtidos por Becker et al. (2006) para o mesmo redshift.
Além disso, também aumentamos todos os redshifts de emissdo dos quasares em 1500 km s~*
para levarmos em consideracio possiveis erros sistemdticos que subestimem o redshift de emis-
sd@o quando os mesmos sao obtidos usando-se as linhas Ly-a e CIV (note que, no entanto, em
nosso tratamento dos dados j4 tinhamos aumentado o valor do redshift obtido através das linhas
de emissdo ditas acima de maneira randdmica com valores entre 0 e 1500 km s~!). Mesmo
adotando-se essa estratégia conservadora a sobredensidade observada ainda continua presente,
embora menor como era esperado.
Se nossa interpretacdo do efeito de proximidade € correta, podemos esperar uma correlagio
entre a intensidade do efeito de proximidade observado e a luminosidade intrinseca dos QSOs.
Para testar este efeito, consideramos dois subconjuntos de nossa amostra inicial de quasares,
uma contendo 15 QSOs com luminosidades intrinsecas mais altas (6.14 x 103! < L < 1.22 x
10732 h—2erg s"'Hz ') e outra contendo 17 QSOs com luminosidades intrinsecas mais baixas
(1.85 x 10™1 < L < 3.74 x 103! h—2erg s"'Hz!). Quasares com valores intermedidrios
de luminosidade foram descartados porque poderiam diluir o efeito. E aparente que o efeito
de proximidade € menos pronunciado para os quasares da amostra de baixa luminosidade se
comparados com a outra amostra de alta luminosidade. Os mesmos subconjuntos foram usados
para se obter uma correlagdo agora com a sobredensidade. A sobredensidade também estd
relacionada com a luminosidade. Resultados preliminares indicam que quasares mais brilhantes
apresentam sobredensidades maiores. Em redshifts z ~ 2, Rollinde et al. (2005) obtiveram
sobredensidades de um fator 2 em escalas ~5h~! Mpc. O resultado foi marginal porque sua
amostra era estatisticamente pequena. Com uma amostra de 45 quasares a z > 4, demonstramos
que uma sobredensidade existe de fato. Esse resultado € corroborado pela idéia que quasares a
altos redshifts estdo localizados em regides de altas sobredensidades provavelmente indicando
lugares onde aglomerados massivos de galéxias se formam. E sabido que para baixos redshifts
(# < 0.4) os quasares estdo associados a grupos moderados de galaxias (e.g., Fisher et al. 1996).
No entanto, pouca coisa se conhece para altos redshifts. Nosso método fornece um perfil médio
unidimensional da distribuicao de densidade em grandes escalas enquanto que outros métodos
somente estudam a correlacdo do quasar com objetos de sua vizinhanga ( veja Kauffmann &
Haehnelt 2002).

Esforcos observacionais serdo feitos num futuro préximo para obter imagens profundas das
regides em torno de quasares brilhantes com o intuito de procurar pela presenca de qualquer
concentracdo de objetos em torno destes quasares, € neste sentido a técnica apresentada no

capitulo anterior € de fundamental importancia.
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ABSTRACT

We study the density field around zem > 4 quasars using high quality medium spectral
resolution ESI-Keck spectra (R ~ 4300, SNR > 25) of 45 high-redshift quasars selected
from a total of 95 spectra. This large sample considerably increases the statistics
compared to previous studies. The redshift evolution of the mean photo-ionization
rate and the median optical depth of the intergalactic medium (IGM) are derived
statistically from the observed transmitted flux and the pixel optical depth probability
distribution function respectively. This is used to study the so-called proximity effect,
that is, the observed decrease of the median optical depth of the IGM in the vicinity
of the quasar caused by enhanced photo-ionization rate due to photons emitted by
the quasar. We show that the proximity effect is correlated with the luminosity of the
quasars, as expected. By comparing the observed decrease of the median optical depth
with the theoretical expectation we find that the optical depth does not decrease as
rapidly as expected when approaching the quasar if the gas in its vicinity is part of
the standard IGM. We interpret this effect as revealing gaseous overdensities on scales
as large as ~15h~! Mpc. The mean overdensity is of the order of two and five within,
respectively, 10 and 3k~ Mpc. If true, this would indicate that high redshift quasars
are located in the center of overdense regions that could evolve with time into massive
clusters of galaxies. The overdensity is correlated with luminosity: brighter quasars
show higher overdensities.

Key words: Methods: data analysis - statistical - Galaxies: clustering - intergalactic
medium - quasars: absorption lines - Cosmology: dark matter

1 INTRODUCTION as the signature of intervening HI clouds of cosmological na-
ture embedded in a diffuse hot medium. The clouds were
further described by Rees (1986) as gravitationally confined
by dark-matter mini-halos. The advent of numerical simu-
lations has introduced a new and more general scheme in
which the IGM is a crucial element of large scale structures
and galaxy formation. It is now believed that the space dis-
tribution of the gas traces the potential wells of the dark
matter. In addition, most of the baryons are in the IGM
at high redshift, making the IGM the reservoir of gas for
galaxy formation. The numerical N-body simulations have
been successful at reproducing the observed characteristics
of the Lya forest (e.g., Cen et al. 1994; Petitjean et al. 1995;

The Inter-Galactic Medium (IGM) has been intensively
studied using the absorption seen in the spectra of quasi-
stellar objects (QSOs) over a large redshift range (0.16 <
Zem < 6.3). This absorption, first identified by Lynds (1971),
breaks up at high spectral resolution in hundreds of discrete
absorption lines from, predominantly, HI Lyman UV reso-
nance lines redshifted in a expanding universe (the so-called
Lya forest, see Rauch 1998 for a review).

The Lya forest was interpreted by Sargent et al. (1980)

* Based on observations carried out at the Keck Telescope
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Hernquist et al. 1996; Theuns et al. 1998). The IGM is there-
fore seen as a smooth pervasive medium which can be used
to study the spatial distribution of the mass on scales larger
than the Jeans’ length. This idea is reinforced by observa-
tions of multiple lines of sight (e.g., Coppolani et al. 2006).

It is well known that the characteristics of the Lya
forest change in the vicinity of the quasar due to the ad-
ditional ionizing flux produced by the quasar. The mean
neutral hydrogen fraction decreases when approaching the
quasar. Because the amount of absorption in the IGM is, in
general, increasing with redshift, this reversal in the cosmo-
logical trend for redshifts close to the emission redshift of
the quasar is called the ’inverse’ or 'proximity’ effect (Car-
swell et al. 1982; Murdoch et al. 1986). It is possible to use
this effect, together with a knowledge of the quasar lumi-
nosity and its position, to derive the mean flux of the UV
background if one assumes that the redshift evolution of the
density field can be extrapolated from far away to close to
the quasar. Indeed, the strength of the effect depends on
the ratio of the ionization rates from the quasar and the UV
background, and because the quasar’s ionization rate can be
determined directly through the knowledge of its luminosity
and distance, the ionization rate in the IGM can be inferred.
This method was pioneered by Bajtlik, Duncan & Ostriker
(1988) but more recent data have yielded a wide variety
of estimates (Lu, Wolfe & Turnshek 1991; Kulkarni & Fall
1993; Bechtold 1994; Cristiani et al. 1995; Fernandez-Soto
et al. 1995; Giallongo et al. 1996; Srianand & Khare 1996;
Cooke, Espey & Carswell 1997; Scott et al. 2000, 2002; Liske
& Williger 2001). Scott et al. (2000) collected estimates from
the literature which vary over almost an order of magnitude
at z = 3. The large scatter in the results can be explained by
errors in the continuum placement, cosmic variance, redshift
determination, etc.

In the standard analysis of the proximity effect it is as-
sumed that the underlying matter distribution is not altered
by the presence of the quasar. The only difference between
the gas close to the quasar or far away from it is the in-
creased photoionization rate in the vicinity of the QSO. If
true, the strength of the proximity effect should correlate
with the quasar luminosity but such a correlation has not
been convincingly established (see Lu et al. 1991; Bechtold
1994; Srianand & Khare 1996; see however Liske & Williger
2001). It is in fact likely that the quasars are located in-
side overdense regions. Indeed, the presence of Lya absorp-
tion lines with zahs > zem suggests an excess of material
around QSOs (Loeb & Eisenstein 1995; Srianand & Khare
1996). Furthermore, in hierarchical models of galaxy for-
mation, the supermassive black holes that are thought to
power quasars are located in massive haloes (Magorrian et
al. 1998; Ferrarese 2002), that are strongly biased to high-
density regions. Possible evidence for overdensities around
quasars come also from studies of the transverse proxim-
ity effect by Croft (2004), Schirber, Miralda-Escudé & Mc-
Donald (2004) and Worseck & Wisotzki (2006) who suggest
that the observed absorption is larger than that predicted
by models assuming standard proximity effect and isotropic
quasar emission. However, in the case of transverse observa-
tions, it could be that the quasar light is strongly beamed in
our direction or, alternatively, that the quasar is highly vari-
able. Interestingly, neither of these affects the longitudinal
proximity effect discussed in the present paper.

Observations of the IGM transmission close to Lyman
break galaxies (LBGs) seem to show that, close to the
galaxy, the IGM contains more neutral hydrogen than on
average (Adelberger et al. 2003). As the UV photons from
the LBGs cannot alter the ionization state of the gas at
large distances, it is most likely that the excess absorption
is caused by the enhanced IGM density around LBGs. It is
worth noting however that various hydrodynamical simula-
tions have trouble reproducing this so-called galaxy proxim-
ity effect (e.g., Bruscoli et al. 2003; Kollmeier et al. 2003;
Maselli et al. 2004; Desjacques et al. 2004).

In a recent paper, Rollinde et al. (2005) presented a
new analysis to infer the density structure around quasars.
The method is based on the determination of the cumula-
tive probability distribution function (CPDF) of pixel op-
tical depth, and so avoids the Voigt profile fitting and line
counting which is traditionally used (e.g., Cowie & Songaila
1998; Ellison et al. 2000; Aguirre et al. 2002; Schaye et al
2003; Aracil et al. 2004; Pieri et al. 2006). The evolution
in redshift of the optical depth CPDF far away from the
quasar is directly derived from the data. This redshift de-
pendent CPDF is then compared to the CPDF observed
close to the quasar to derive the mean density profile around
quasars. The method was applied to twenty lines of sight to-
ward quasars at Zem ~ 2 observed with UVES/VLT and it
was found that overdensities of the order of a few are needed
for the observations to be consistent with the value of the
UV background flux derived from the mean Lya opacity.
In the present paper we apply the same method to a large
sample of 95 quasars at zem > 4 observed with the Echelle
Spectrograph and Imager (ESI) mounted on the Keck II
telescope.

In Section 2 we describe the data and the selection of
the sample used in the present work. We derive the red-
shift evolution of the ionizing UV background and of the
median IGM optical depth in Sections 3 and 4 respectively.
We discuss the proximity effect in Section 5 and conclude in
Section 6. We assume throughout this paper a flat Universe
with Qp = 0.3, Qa = 0.7, Qp, = 0.04 and H, = 70 kms ™',

2 DATA AND SAMPLE SELECTION

Medium resolution (R ~ 4300) spectra of all z > 3 quasars
discovered in the course of the DPOSS survey (Digital Palo-
mar Observatory Sky Survey; see, e.g., Kennefick et al. 1995,
Djorgovski
et al. 1999 and the complete listing of QSOs available at
http://www.astro.caltech.edu/~george/z4.qsos) have been
obtained with the Echellette Spectrograph and Imager (ESI,
Sheinis et al 2002) mounted on the KECK 1T 10 m telescope.
Signal-to-noise ratio is usually larger than 15 per 10 km s~ '
pixel . These data have already been used to construct a
sample of Damped Ly« systems at high redshift (Prochaska
et al. 2003a,b). In total, 95 quasars have been observed.
The KECK/ESI spectra were reduced (bias subtrac-
tion, flat-fielding, spectrum extraction) using standard pro-
cedures of the IRAF package. The different orders of the
spectra were combined using the scombine task. In the
Echellette mode spectra are divided in ten orders covering
the wavelength range: 4000 A < Aops < 10000 A. In this work
we use only orders 3 (center 4650 A) to 7 (center 6750 A).

© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000
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Figure 1. Number of spectra in our sample contributing to the
study of the Ly-a forest at a given redshift as a function of red-
shift.

The spectral resolution is R ~ 4300 or ~ 70 km s~ '. During
the process of combining the orders, we controlled carefully
the signal-to-noise ratio obtained in each order. Wavelengths
and redshifts were computed in the heliocentric restframe
and the spectra were flux calibrated and then normalized.

The signal-to-noise ratio per pixel was obtained in the
regions of the Ly-a forest that are free of absorption and the
mean SNR value, averaged between the Ly-a and Ly-£ emis-
sion lines, was computed. We used only spectra with mean
SNR > 25. We rejected the broad absorption line QSOs
(BAL) and QSOs with more than one damped Lya system
(DLA) redshifted between the Ly-a and the Ly-3 emission
lines because their presence may over-pollute the Ly forest.
Metal absorptions are not subtracted from the spectra. We
can estimate that the number of intervening CIV and MgII
systems with Wops > 0.25 A is of the order of five along each
of the lines of sight (see e.g., Boksenberg et al. 2003; Aracil
et al. 2004; Tytler et al. 2004; Scannapieco et al. 2006). This
means we expect an error on the determination of the mean
absorption of the order of 1 %. This is at least five times
smaller than the error expected from the placement of the
continuum.

In Table 1 we give the characteristics of the forty-five
QSO spectra satisfying the above criteria that are used in
the present work. Column (1) gives the QSO’s name; column
(2) the emission redshift estimated as the average of the de-
terminations of the peak of the Lya emission and the peak
of a Gaussian fitted to the CIV emission line; column (3)
the emission redshift obtained using the IRAF task rvid-
lines (see Section 5.1); column (4) the apparent V magni-
tude; column (5) the mean signal-to-noise ratio in the Ly«
forest and column (6) the intrinsic luminosity at the Lyman
limit estimated from the V-magnitude assuming that the
QSO continuum spectrum is a power-law of index —0.6 (see

© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000
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Section 5). In Fig. 1 we show the histogram of the number
of spectra in our sample contributing to the study of the
Lya forest at a given redshift as a function of redshift. Nor-
malisation of the spectra is known to be a crucial step in
these studies. An automatic procedure (Aracil et al. 2004)
estimates iteratively the continuum by minimising the sum
of a regularisation term (the effect of which is to smooth
the continuum) and a x? term, which is computed from the
difference between the quasar spectrum and the continuum
estimated during the previous iteration. Absorption lines
are avoided when computing the continuum. A few obvious
defects are then corrected by hand adjusting the reference
points of the fit. This happens to be important near the peak
of strong emission lines and over damped absorption lines.
The automatic method works very well and a minimal man-
ual intervention is necessary. The procedure was calibrated
by Aracil et al. (2004) using simulated quasar spectra (with
emission and absorption lines) adding continuum modula-
tions to mimic an imperfect correction of the blaze along
the orders and noise to obtain a S/N ratio similar to that in
the data. We noted that the procedure underestimates the
true continuum in the Lya forest by a quantity depending
smoothly on the wavelength and the emission redshift by an
amount of about 3-5% at z ~ 3.5-4. (see Fig. 1 of Aracil
et al. 2004). This is less than our typical errors and there-
fore we did not correct the normalized spectra for this. Note
that, due to strong blending, errors can be as high as 10% in
places (see also Croft et al 2002; Becker et al. 2006; McDon-
ald et al. 2006; Desjacques, Nusser & Sheth 2007). In that
case however, the optical depth will be usually larger than
the limit we will used to reject pixels badly affected by sat-
uration. It must be noted also that, because of the reduced
absorption in the vicinity of the quasar, the continuum de-
termination is more reliable in the wing of the Lya emission
line. The normalization procedure we have used is preferred
to other methods that are more arbitrary. It is completely
reproducible and introduces only a small systematic error
that we can control. A final sample reduced spectrum with
the continuum fitting is shown in Fig. 2.

3 THE IONIZING BACKGROUND RADIATION
FIELD

The standard treatment of the proximity effect consists in
studying the evolution of the mean absorption in the Lya
forest when approaching the quasar. Far away from the
quasar the only source of ionizing photons is the UV back-
ground whereas in the vicinity of the quasar, the gas is ion-
ized by both the UV background and the QSO. Assuming
(i) that the luminosity of the quasar is known, (ii) that the
distance from the gas to the quasar is cosmological (and
therefore given by the difference in redshift) and (iii) that
the density field in the IGM is not modified by the presence
of the quasar, it is possible to derive observationally the dis-
tance to the quasar where the ionizing flux from the quasar
equals the flux from the UV background. This, in turn, gives
an estimate of the UV background flux. The last assumption
neglects the fact that quasars can be surrounded by signifi-
cant overdensities (e.g., Pascarelle et al. 2001; Adelberger et
al. 2003; Rollinde et al. 2005; Faucher-Giguere et al. 2006;
Kim & Croft 2006).
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Figure 2. Flux calibrated spectrum of PSS 1058+1245. The continuum derived automatically is overplotted.

However the above approach can be reversed to derive
the density distribution around the quasar if the UV back-
ground can be estimated from elsewhere. Actually, it is pos-
sible to estimate this flux by modelling the redshift evolution
of the mean absorption in the IGM. For z > 4 we can fol-
low Songaila & Cowie (2002) and use the mean normalized
transmitted flux, F'(z), to derive the normalized ionization
rate, g, in units of 107'? s7!, by inverting the following
equation (see also McDonald & Miralda-Escudé 2001; Cen
& McDonald 2002):

F(z) =45 x g% x [& t N i e RN

with

Qw0 Wh?
035) < (G0325) 2)

Applying the above equations, we can derive the red-
shift dependence of I'_15 from the observed transmitted flux
(for z > 4). For this, we have used the Lya forest over
the rest-wavelength range 1070-1170 A to avoid contamina-
tion by the proximity effect close to the Lya emission line
and by possible OVI associated absorbers. We also carefully
avoided regions flagged because of data reduction problems
or damped Lya absorption lines. We divided each spectrum
in bins of length 50 A in the observed frame, corresponding
to about Az = 0.04. The mean transmitted flux was cal-
culated as the mean flux over all pixels in a bin. At each
redshift, we then averaged the transmitted fluxes over all
spectra covering this redshift. Errors were estimated as the
standard deviation of the mean values divided by the square
root of the number of spectra. The corresponding scatter in
the transmitted flux cannot be explained by photon noise
or by uncertainties in the continuum, suggesting that errors
are dominated by cosmic variance. The mean transmitted
flux that we have obtained is plotted in Fig 3 together with
results by Songaila (2004).

The normalized ionization rate defined in Eq. 2 is de-
rived from the mean normalized transmitted flux by invert-
ing Eq. 1. Results are plotted in Fig. 4. To decrease the
errors, we have used only three bins at z > 4. It can be seen
that our measurements are consistent with those by McDon-
ald et al. (2000) at lower redshift. Fitting both McDonald’s
and our results together, we find that the redshift evolution
of g is described as g = 1.11x[(1+z)/6]"1:%%. Note that our
fit is not consistent with the results by Songaila (2004) who
find g = 0.74x[(142)/6] ** for z > 4. The corresponding
photoionization rate, ['_1s, in units of 1072 57, is given in
Fig. 5, assuming Quh* = 0.019, Qm = 0.3 and three differ-
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Figure 3. The observed normalized transmitted flux < F > as a
function of redshift.

ent values of gas temperature T, = 1, 1.5 and 2, in units of
10* K. These results are consistent with the measurements
by McDonald & Mirada-Escudé (2001) for a mean tempera-
ture of T4 ~1.5 to 2 which is the mean temperature expected
in the IGM at these redshifts. However, recent determina-
tion of this quantity (Becker et al. 2006) using a lognormal
distribution for the optical depth distribution indicate that
I'_12 could be higher by about a factor of two to three at
these redshifts. We therefore have used in the following a
mean temperature of Ty = 1.

4 THE Lya OPTICAL DEPTH STATISTICS IN THE
IGM

To study the influence of the additional ionizing flux from
the quasar on the Lya optical depth, we have first to derive
the evolution of the optical depth with redshift in the IGM
at large distances from the quasar. The observed HI opacity
is simply:

© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000
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Table 1. Quasar sample
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QSO Zem ® Zem b Vmag SNR Lo12 ¢
h=2 ergs s~ 1Hz !

PSS011741552 4.241 4.244 186 45 4.53% 1031
PSS0118+4-0320 4.235 4.232 1850 30 4.38x 103!
PSS012140347 4.130 4.127 17.86 72 6.76x 1031
SDSS0127-0045  4.067  4.084 1837 25 4.04x 1031
PSS01314-0633 4.432 4430 1824 25 6.88x 103!
PSS0134+43307 4.534 4.536 18.82 30 4.73% 103!
PSS02094-0517 4.206 4.194 17.36 40 8.16x 1031
PSS021141107 3.975 3975 18.12 66 6.14x 103!
PSS0248+1802 4.427 4430 184 60 8.32x 1031
PSS045240355 4.397  4.395 18.80 30 4.77x 1031
PSS0747+4434 4.434  4.435 18.06 54 7.98x 103!
PSS0808+5215 4.476  4.510 18.82 37 4.29% 1031
SDSS0810+4603  4.078  4.074  18.67 43 3.22x 1031
PSS085245045 4.213  4.216 19 54 2.60x 1031
PSS0926+43055 4.188  4.198 1731 77 1.22x 1032
PSS0950+-5801 3.969 3.973 17.38 85 9.31x 1031
PSS0957+43308 4.283  4.274 17.59 40 9.80x 1031
PSS1057+44555 4.127  4.126  17.7 76 7.67x 1031
PSS1058+41245 4.332 4.330 18 46 7.45x% 1031
PSS11404+-6205 4.507  4.509 18.73 61 4.77x 103!
PSS1159+41337 4.089 4.081 18.50 45 3.65x 103!
PSS12484-3110 4.358 4.346 189 25 3.19% 103!
SDSS1310-0055  4.152  4.151  18.85 38 2.82x 103!
PSS1317+3531 4.370  4.369 19.10 28 2.75% 103!
J1325+41123 4.408 4.400 18.77 25 4.20% 103!
PSS13264-0743 4121 4123 173 66 1.01x 1032
PSS1347+44956 4.597  4.560 17.9 40 1.02x 1032
PSS14014+4111 4.008 4.026 18.62 30 2.90% 1031
PSS1403+4126 3.862 3.862 18.92 25 1.85x% 103!
PSS14304-2828 4.309 4.306 19.30 40 2.18x 1031
PSS1432+4-3940 4.291 4.292 186 36 4.04x 1031
PSS1443+4-2724 4.419  4.406  19.3 30 2.57x 103!
PSS1458+6813 4.295 4.291 18.67 60 5.04x 1031
PSS1500+5829 4.229 4.224 18.6 40 3.74x 1031
GB1508+5714 4.306  4.304 18.9 32 3.12x 103!
PSS15354-2943 3.979 3.972 189 29 2.26x 103!
PSS15554-2003 4.226 4.228 189 31 3.15x 103!
PSS1633+1411 4.360  4.349  19.0 43 3.36x 103!
PSS1646+4-5514 4110 4.084 18.11 37 4.81x 103!
PSS1721+43256 4.031  4.040 19.23 43 1.85x% 103!
PSS1723+42243 4.515 4.514 1817 42 8.77x 103!
PSS21544-0335 4.349 4.359 1841 26 6.20%x 1031
PSS2203+1824 4.372 4.375 18.74 34 4.50% 1031
PSS2238+4-2603 4.023 4.031 1885 24 2.74x 103!
PSS234440342 4.341  4.340 17.87 30 4.38% 1031

5

@ Mean of estimates from a Gaussian fit to the CIV emission line and from

the peak of the Lya emission

b Estimate using the IRAF RVIDLINES task

¢ continuum luminosity at 912 A
F’
mr(X) = —In(z2es), 3)
Acont

where F) , _ is the observed flux and F}_,,, is the flux in the
continuum. Its evolution with redshift is described as

Tox (14 2)%. (4)

© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000

For each spectrum of the sample we estimate the op-
tical depth, 7, in each pixel between Tmin = —In(l — 30)
and Tmax = —In(30), where o()) is the rms of the noise
measured in the spectrum (see column 5 of Table 1). We
then construct the cumulative probability distribution of 7
(CPDF) in redshift windows of approximately Az = 0.04
corresponding to 50 A in the observed frame and estimate
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Figure 4. The normalized ionization rate obtained from the trans-
mitted flux observed in our data by inverting Eq. 1 in three red-
shift bins (filled squares) at z > 4. Filled circles are the measure-
ments of McDonald et al. (2000) for lower redshift. The dotted
line is a power law of the form 1.11 x [(1 + 2)/6] 716 fitted to
the data of McDonald et al. (2000) and this paper. The dashed
line is a power law of the form 0.74 x [(1+2)/6]~*" obtained, for
z > 4, by Songaila (2004).

the associated percentiles. Because low and high values of
the optical depth are lost either in the noise or because of
saturation, we can use only the intermediate values of the
percentiles. The evolutions with redshift of the 40, 50, 60
and 70 % percentiles are given in Fig. 6.

The redshift evolution index in Eq. 4 can be derived
from the redshift evolution of the percentiles of the pixel
optical depth CPDF (see Rollinde et al. 2005). The values
obtained for « are (5.8 £0.5) for the 40 % percentile, (5.1+
0.2) for the 50 % percentile,(4.3+0.2) for the 60 % percentile
and (3.8 & 0.4) for the 70 % percentile. We use throughout
the rest of the paper a=4.8.

5 THE PROXIMITY EFFECT FROM OPTICAL
DEPTH STATISTICS

The evolution with redshift of the optical depth in the IGM
is inverted in the vicinity of the quasar due to the additional
ionizing flux from the quasar. To disentangle the two effects
we can correct the observed optical depth for the redshift
evolution in the absence of the quasar by replacing 7 at
redshift 2 by 7ix[{;7e0)]%, where zp is a fixed redshift
taken as reference. We have corrected the observed optical
depth for each pixel using the factor above with z.ef = 4.5
and the value of « obtained from the redshift evolution of the
IGM CPDF, a = 4.8. The results are shown in Fig 7 (filled
squares). The observed corrected median optical depth is
given versus the distance to the quasar computed using the

T T T T T T
Lognormal model &
McDonald & Miralda—Escude (2001) «--§#--
This work T=10000K
This work T=15000K
This work T=20000K —&—

[EREERENI ——

Figure 5. Redshift evolution of the photoinization rate, I'_12,
derived from our data and using three different temperatures for
the IGM, T4 = 1.0, 1.5 and 2, in units of 10* K (filled diamond,
open diamond and crosses, respectively). Filled squares show the
results by McDonald & Miralda-Escudé (2001) and filled circles
the results from Becker et al. (2006). Q,h% = 0.019, Qm, = 0.3
are assumed here.
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Figure 6. Redshift evolution of different percentiles derived from
the CPDF of the pixel optical depth.
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Figure 7. The median optical depth corrected for redshift evolu-
tion (7 o« (1 + 2)® with a = 4.8) is given versus the distance to
the quasar, derived using QSO emission redshifts from column 3
of Table 1 (filled squares). Open triangles correspond to the case
where these redshifts are increased by an amount taken randomly
between 0 and 1500 km s~ 1.

cosmological parameters given in Section 2 and assuming
emission redshifts from column 3 of Table 1. The proximity
effect is apparent as a decrease of the optical depth within
a distance to the quasar smaller than ~15-20 A~ Mpc.

5.1 QSO systemic redshifts

The above effect depends on the accurate determination of
the QSO systemic redshift. Gaskell (1982) has shown that
the redshifts derived from different quasar emission lines of-
ten do not agree with each other within typical measurement
errors. The high-ionization broad emission lines (HILs; e.g.,
Lya A1215.67, CIV A1549, CIII A1909 and NV X1240) are
found systematically blueshifted with respect to the low-
ionization broad emission lines (LILs; e.g, OI A1305, MgII
A2798, and the permitted Balmer series) and principally
from the forbidden narrow emission lines (e.g., NeV A3426,
OII A3727, NellI A3870, OIII A5007). The narrow emission
lines arise from gas located in the galaxy host and their
redshift should be more representative of the center-of-mass
redshift (see e.g., Tytler & Fan 1992, Baker et al. 1994).
Unfortunately, for our sample of quasars with emission
redshifts in the range 4 < zem < 4.5, the forbidden nar-
row emission lines cannot be detected from the ground be-
cause they are redshifted in near-infrared spectral windows
that are absorbed by the terrestrial atmosphere. We have
derived the emission redshifts using two approachs. In the
first approach, the final redshift (see column 2 of Table 1) is
the mean of two estimates: one obtained by fitting a Gaus-
sian to the CIV emission line and the other by measuring
the peak of the Lya emission line to avoid the various ab-
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sorption features shortwards of the line. In the second ap-
proach, the emission redshift (see column 3 of Table 1) was
obtained using the IRAF task rvidlines. Initially we identify
a prominent spectral feature (usually the Lya emission line)
to which a gaussian function is fitted. Based on the central
wavelength of this line and an input list of known spectral
features, other features at a consistent redshift are identified
and fitted. The final emission redshift is a weighted average
value based on the gaussian fits. The median optical depth
of the IGM versus the distance to the quasar computed us-
ing emission redshifts obtained by this second approach is
shown as squares in Fig. 7.

As we know that HILs are systematically blueshifted,
with respect to LILs and narrow emission lines, from 500
to 1500 km s™! (Tytler & Fan 1992) we have increased the
emission redshift (obtained by fitting the emission lines) by
a random amount and calculated the optical depth versus
the distance to the quasar as follows. For each realization, we
increase the redshift of each of the 45 quasars by an amount
taken randomly between 0 and 1500 km s—'. We calculate
the distance of each pixel of the lines of sight to the corre-
sponding quasar and compute the median optical depth for
each value of r by averaging over all quasars. We then av-
erage the optical depths over a hundred realizations. Errors
are taken as the mean rms obtained over the realizations.
Results are shown in Fig. 7 (triangles). The proximity effect
is more pronounced in that case, as expected. This approach
will be used in the next Sections whenever we will use QSO
emission redshifts.

5.2 The QSO ionization rate

The strength of the proximity effect depends on the ratio
of the ionization rates from the QSO emission and the UV-
background. The QSO ionization rate can be determined
directly from its luminosity. The HI ionization rate due to a
source of UV photons is formally given by the equation:

FQSO = /m[4TrJQso(1/) X U%IEV)].dV(Sil) (5)

where, o is the frequency of the Lyman limit, oui(v) =
6.3x107'*(“2)® cm” is the HI photo-ionization cross-section,
Jqso(v) = Jqso(vo) x (%)*"’7 if we assume that the ionizing
spectrum is a power law of index ¢ and where, Joso(vo) is
defined as:

_ Lgso

4m Joso(vo) = s (6)
with Lgso the monochromatic luminosity of the quasar at
the Lyman limit. These luminosities are computed extrap-
olating the flux in the continuum at Aops ~ 6000 A using
a power-law of index ¢ = —0.6 (Francis et al. 1993). We
checked that within a reasonable range of ¢ = —0.5 to —0.7
(e.g., Cristiani & Vio 1990), our main result (i.e. the den-
sity structure around quasars) is not affected by this choice.
Therefore,

12.6 x 10712

Iqso = 316 Jqso(r0) 107 (s™) (7)
thus,

12.6 Lgso/4m 192 _
Tso = _3+¢74M/2 107 (107 %s71) (8)
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Figure 8. The ratio w = FI,Qﬁ

of the ionizing rate from the QSO
to that from the UV background versus the cosmological distance
between the quasar and the cloud in the IGM. 'y is taken from

Fig. 5.

r is the luminosity distance from the quasar of emission red-
shift zem to the cloud at redshift z and is calculated us-
ing equations given by Liske (2003) for a flat cosmological
model.

5.3 Ionizing rate ratio

We define w as the ratio of the ionizing rate due to the quasar
emission to that due to the UV background, w = F?%k({z’;).
The later has been derived in Section 4 (see Fig. 5). The
enhanced ionizing flux in the vicinity of the QSO induces
a decrease in the optical depth of the IGM observed in the
absence of the QSO by a factor (1 4+ w). For each spectrum,
we have calculated wqso and r for each pixel and then, at
a given r, we have derived w for the whole sample as the
median of the individual values wqso(r) found for each of
the 45 quasars. The result is shown in Fig. 8.

5.4 Overdensities around the quasar

In the standard analysis of the proximity effect it is assumed
that the matter distribution in the IGM is not altered by the
presence of the quasar. The only difference between the gas
located either close to the quasar or far away from it is the
increased photo-ionization rate in the vicinity of the quasar.
In that case, far away from the quasar, the median optical
depth corrected for redshift evolution, Tmedian, should be a
constant we can call 7o. In the vicinity of a QSO, due to the
emission of ionizing photons, Tmedian 1S N0 more a constant
(see Fig. 7) and decreases when r decreases as:

Tmedian = 70 m (9)

1 T T
&
e
= %
= H
&
[a i
w©
2
& o1t | E
. .
i mean 50th percentile -
T/ (1+w) 53
I 1 I 1 I I
o] 10 20 30 40 50 80 70

Distance (Mpc.h')

Figure 9. Comparison of median optical depth’s evolution ob-
served close to the quasars (filled circles) with that of an evolu-
tion due to the ionization field of the quasar only (Eq. 10; filled
squares). The difference between the curves can be interpreted as
the presence of an overdensity of gas in the vicinity of the quasar.

where w was defined and derived in the previous Section
(see Fig. 8).

The observed median optical depth 722%;,., is compared
to 70/(1 + w) in Fig 9. It is apparent that the two curves
do not agree and that the observed median optical depth
is much larger than what would be expected in the case
the density field of the IGM remains unperturbed when ap-
proaching the quasar. This means that on an average, there
is an overdensity of gas compared to the IGM in the vicinity
of the quasar.

If an overdensity, 2 (T)7 is present around the quasar,
then the median optical depth should be:

)/ po)[2=0-T(r=1)]
(p( )/;t()l)Jr 5 (10)

Tmedian = T0

The ~ exponent has been shown by Schaye et al. (2000) to
be in the range y = [1-1.5], thus it is reasonable to assume
v =1 for this work.

Using Eq. 10 we can derive the actual overdensity. It
is given versus the distance to the quasar in Fig. 10 (filled
circles). The gas density close to the quasar is significantly
higher than the mean density in the IGM at least within the
first 10h™"Mpc or so.

6 DISCUSSION AND CONCLUSIONS

In this paper we have used the method presented by Rollinde
et al. (2005) to probe the density structure around quasars.
In the vicinity of the quasar and in comparison with the
situation far away from it, the ionization factor of the gas is
increased by the emission of ionizing photons by the quasar

© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000
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Figure 10. The mean density profile around quasars with emission
redshift in the range 4 < zem < 4.5 as derived from this work is
shown as filled circles. Open diamonds indicate the lower limit on
the density profile derived assuming that the redshift from col-
umn 3 Table 1 is systematically underestimated by 1500 km s—!
and that the ionizing rate in the IGM is that measured by Becker
et al. (2006).

and is decreased by the presence of an overdensity. If the red-
shift evolution of the IGM photo-ionization rate and that of
the median optical depth in the IGM are both constrained
by the observed evolution of the median optical depth in
the Ly-a forest far from the quasar, then it is possible to
derive the density structure in the vicinity of the quasar.
We have followed McDonald & Miralda-Escudé (2001) to
derive the mean ionization rate in the IGM at z > 4. Our
results are lower, by a factor of about 1.5, than the new re-
sults by Becker et al. (2006). We then have used the redshift
evolution of the pixel optical depth PDF to estimate the
redshift evolution of the median optical depth of the IGM.
Using these results, we have found that quasars are sur-
rounded by significant overdensities on scales up to about
10 h~*Mpc. The overdensity is of the order of a factor of two
at 10 h~*Mpc but is larger than five within the first mega-
parsec. If true, we can estimate that the mass surrounding
the quasars within 1 Mpc at this redshift is of the order
of 10" Mg corresponding to the mass of a big cluster of
galaxies.

An overdensity can be artificially derived from the above
analysis if (i) the photo-ionization rate is underestimated
and/or (ii) the redshift of the quasars are systematically
underestimated for any reason. To check the robustness of
our result we can try to obtain a lower limit on the overden-
sity surrounding the quasars. For this we have arbitrarily
increased the photo-ionization rate that we used by a factor
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The Proximity Effect at z >4 9

of 1.5 so that it is equal to the value obtained by Becker et al.
(2006) at the same redshift. In addition, we have increased
all quasar emission redshifts by 1500 km s~ to account for
a possible systematic underestimate of the emission redshift
when using the Ly-a emission line (note however that in our
treatment we already increase the emission redshift from the
Ly-a emission line by an amount taken randomly between 0
and 1500 km s™'). The result is shown in Fig. 10 (open di-
amonds). It can be seen that the overdensity is still present
although smaller as expected.

If our interpretation of the proximity effect is correct, we
should expect a correlation between the strength of the ob-
served proximity effect and the intrinsic luminosity of the
QSOs. To test this effect, we have considered two sub-
sets of our quasar sample, one containing the 15 QSOs
with highest intrinsic luminosities (6.14 x 10™! < L <
1.22 x 107%2 h™%erg s™'Hz ') and the other containing the
17 QSOs with lowest intrinsic luminosities (1.85 x 10+3! <
L <3.74x10"! h~2erg s 'Hz~'). We have avoided quasars
with intermediate luminosities because they may dilute the
possible result. In Fig. 11, we plot for both subsets the me-
dian optical depth versus the distance to the quasar. It is
apparent that the proximity effect is less pronounced for
the low-luminosity sample compared to the high-luminosity
sample as expected. The Proximity effect is correlated with
QSO luminosities. For illustration, we plot also 70/(1 + w)
for both subsets on the figure. The corresponding over-
densities around the quasars in the two subsets are shown
in Fig. 12. The overdensity is correlated with luminosity.
Brighter quasars show higher overdensities. Some caution
should be applied when interpreting this result however as
we have used a quite simple model to correct the observed
proximity effect.

At redshift z ~ 2, Rollinde et al. (2005) claimed ten-
tative detection of overdensities of about a factor of two on
scales ~5h~! Mpc. The result was only marginal because the
statistics was small. With a sample of 45 quasars at z > 4,
we have demonstrated that overdensities exist. This result
strongly supports the idea that quasars at high redshift are
located in regions of high overdensities probably flagging the
places where massive clusters of galaxies will form.

It has been known for a long time that quasars are as-
sociated with enhancements in the distribution of galaxies
(Bahcall, Schmidt & Gunn 1961) and that at low redshift
(2 < 0.4) they are associated with moderate groups of galax-
ies (e.g., Fisher et al. 1996). However, little is known at high
redshift. Our method yields a mean one-dimensional pro-
file of the density distribution on large scales when other
methods study the correlation of the quasar with surround-
ing objects (see Kauffmann & Haehnelt 2002). This result
adds to the growing evidence that high-z QSOs seem to re-
side in dense and probably highly biased regions (Djorgovski
1999, Djorgovski et al. 1999). Observational efforts should
be done to obtain deep images of the fields around bright
high-z quasars to search for the presence of any concentra-
tion of objects around the quasar.
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Capitulo 4

Enriquecimento Metalico em

Protogalaxias a z ;. > 3 (Artigo)!

4.1 Introducao

A formacio e evolugdo das estruturas em grande escala no Universo, mesmo tendo sido alvo
de intensos estudos nesta dltima década, permanece ainda um tema em aberto. A tentativa
de detectar diretamente tais estruturas, em seu estdgio inicial de formagao requer informagao
a priori sobre sua posicdo. Mesmo utilizando-se tragadores, como pares de quasares, para
determinar locais provdveis de formacdo, ainda assim sua observacdo direta necessitaria de
tempos de exposicao muito longos devido a sua baixa luminosidade. A utilizagdo da linha
de visada dos quasares na tentativa de deteccdo indireta, em absorcdo, dessas estruturas tem
muitas vantagens se comparada a tentativa de sua deteccao direta a altos redshifts. Tempos de
exposi¢cdo razoavelmente curtos, devido a alta luminosidade dos quasares, o grande intervalo
em redshift em que podem ser encontrados (0.16 < z,, < 6.3), e a inconfundivel assinatura
em absorcdo deixada pelo hidrogénio neutro em seu espectro qualificam os quasares como
excelentes tragadores destas estruturas desde seu aparecimento na histéria do Universo.

A grande secdo de choque das transi¢des de Lya faz com que qualquer quantidade de gas,
ao longo da linha de visada de um quasar, absorva seletivamente este comprimento de onda
do continuo. Através da andlise do espectro de quasares distantes, cuja luz atravessa o meio
intergaldctico (MIG), aglomerados de galaxias, galdxias e seus discos, e até mesmo seus proge-
nitores (protogaldxias), pode-se inferir, a posi¢do, densidade de coluna e a metalicidade dessas
estruturas gasosas ainda em seu estdgio de formacdo. As inimeras linhas de absorcao de HI
observadas no espectro dos quasares distantes, conhecida como floresta de Lyman-«, contém

informacao importante sobre a distribui¢cao do hidrogénio neutro no Universo. Dentre todos os

'Este capitulo serd apresentado na forma de artigo ao Astrophysical Journal com os seguintes autores: Gui-
mades , R. ; de Carvalho, R. R.; Petitjean, P. ¢ Djorgovski, G.
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sistemas de absor¢c@o os “Damped Lyman Alpha systems” (DLAs) sdao os de mais facil iden-
tificacdo, mesmo em espectros com baixa resolugdo, devido a sua grande largura equivalente.
Esses dois sistemas de absor¢do, a floresta de Ly« e os DLAS, sdo os mais utilizados na tentativa

de garimpar dos espectros os metais e seus locais de fabricacdo no Universo.

A grande densidade de coluna dos DLAs os transformam nos maiores reservatorios de gas
neutro no Universo levantando a suspeita de que surjam do meio interestelar neutro de gala-
xias em formacgdo. No entanto, a exata natureza dos DLAs ndo € ainda conhecida, podendo
ser identificados como protogalaxias espirais (Wolfe et al. 1986 ; Prochaska & Wolfe 1997),
galdxias anas ricas em gas (York et al. 1986; Matteucci et al. 1997), ou galdxias de baixo brilho
superficial (Jimenez, Bowen, & Matteucci 1999), etc. A dificuldade de se observar diretamente
esses DLAs a alto redshift torna impossivel a escolha de um dos cendrios acima para explicar

sua natureza.

Os DLAs foram primeiramente identificados por Wolfe e seus colaboradores (Wolfe et al.,
1986), como uma classe distinta de absorvedores, passando a ser definidos como sistemas com
densidade de coluna N(HI) > 2 x 10?°cm~2. No regime de altas densidades de coluna, as li-
nhas de absor¢@o passam a apresentar saturacdo. Podemos definir que uma linha esta saturada
quando o fluxo transmitido em seu centro € zero, significando que todos os fétons com inter-
valos de energia préximos aqueles do centro da linha serdo absorvidos pela nuvem. As linhas
passam entdo a apresentar um perfil caracteristico desse regime, “damped wings”. As “damped
wings” das linhas de absor¢dao Lya comegcam a se desenvolver a densidades de coluna N(HI)
> 10%%3cm =2, onde passam a ser identificadas mesmo em espectros com baixa resolu¢cdo. Uma
vez obtida sua identificacdo inicial em espectros de baixa resolu¢do podemos entdo obter espec-
tros de alta resolu¢do com o intuito de determinar mais precisamente o redshift e a densidade de
coluna através do comprimento de onda e do ajuste de um perfil de linha aos sistemas “damped”
encontrados. O conhecimento do redshift de tais concentracdes gasosas torna possivel a procura
por metais associados a esses sistemas, o que possibilita analisar o enriquecimento progressivo

do Universo a partir dos sistemas primordiais.

O estudo da metalicidade nesses sistemas, através da observagdo de diferentes elementos
quimicos, tais como C, Si, Fe, O, Zn, Cr , AL , Ni e Mg, nos proporciona os meios para
estimar as abundancias quimicas desses sistemas enquanto os mesmos ainda estavam em seu
estdgio inicial de formagdo. Com o estudo da metalicidade desses sistemas e sendo os mesmos
importantes reservatorios de gds neutro onde deve ocorrer formacgdo estelar, podemos utilizar
os DLAs como um teste fundamental para as teorias de evolucdo quimica, restringindo assim
a histéria de formaciao estelar do Universo e descrevendo a relagdo entre a nucleosintese € o

enriquecimento da componente gasosa desses objetos.

Galéxias jovens a altos redshifts deveriam possuir um padrao de enriquecimento quimico

diferente das galdxias atuais, devido as diferentes historias de nucleosintese, e do nivel da quan-
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tidade de poeira desses objetos. Um dos objetivos centrais dos estudos feitos com os DLAs
¢ distinguir esses dois efeitos, e conhecer um pouco mais sobre a evolucdo quimica desses
sistemas.

Obtivemos espectros de alta qualidade e resolucdo média com o instrumento ESI “Echel-
lette Spectrograph and Imager” para 98 quasares (veja Apéndice B). Dessa amostra inicial, um
total de 53 QSOs foram selecionados por apresentarem um ou mais sistemas absorvedores com
alta densidade de coluna, N(HI) > 10'. Dos 53 QSOs identificados, inicialmente 10 foram
descartados de nossa andlise por apresentarem linhas de emissdo largas (BALs) ou por apresen-
tarem uma relacdo sinal-ruido (S/R) relativamente baixa, dificultando sua andlise. Os restantes
43 QSOs, apresentam um ou mais sistemas “damped” em sua linha de visada. Um total de 65
sistemas “damped” foram identificados estando os mesmos distribuidos dentro de um intervalo
de redshift 2.8 < z,,, < 4.7. Procuramos entdo por metais associados a esses 65 sistemas na
linha de visada de cada um desses 43 QSOs. Um total de 44 sistemas “damped”, distribuidos na
linha de visada de 31 QSOs, apresentavam uma boa concordancia com os redshifts das linhas
metdlicas identificadas. Isso nos permitiu deduzir que tais elementos estio fisicamente ligados
aos sistemas identificados.

Com o intuito de poder contribuir para o melhor entendimento do processo de enriqueci-
mento metédlico dos DLAs durante os primeiros bilhdes de anos do Universo, foram analisadas
as abundancias quimicas desses 44 sistemas “damped” identificados. Apresentaremos aqui 0s
resultados obtidos para a abundancia quimica desses 44 sistemas, sendo 18 deles inéditos na

literatura.

4.2 Observacao, Selecao e Reducao dos dados

Espectros de média resolugdo (R ~ 4300) de quasares com redshift > 3 descobertos ao longo do
levantamento do DPOSS (Digital Palomar Observatory Sky Survey; veja, Kennefick et al. 1995,
Djorgovski et al. 1999 e a lista completa de QSOs disponibilizada em sua pagina', foram obti-
dos com o instrumento Echellette Spectrograph and Imager (ESI, Sheinis et al 2000), instalado
no telescopio KECK II 10 m, cobrindo um intervalo de redshift de 3.85 < zq, < 6.28. Esses
dados j4 foram utilizados para constituir uma amostra de DLAs a altos redshifts (Prochaska et
al. 2003 a,b) a partir de ~ 100 quasares.

Os espectros obtidos com o KECK/ESI foram reduzidos usando procedimento padrdao do
pacote IRAF/NOAO. As diferentes ordens do espectro foram combinadas usando a tarefa scom-
bine do IRAF. No modo “Echellette” o espectro é dividido em 10 ordens que cobrem um in-
tervalo de comprimento de onda entre 4000 A e 10000 A, com intersec¢ao entre as ordens
adjacentes de ~ 300 A.

Thttp://www.astro.caltech.edu/~george/z4.qsos
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E importante notar que como os espectros foram obtidos com um espectrégrafo “Echellette”,
a obtencao do espectro completo de um quasar deve entdo ser construido a partir da juncao das
diversas ordens obtidas. Sabendo que o S/R de cada ordem diminui proximo as extremidades
(veja Figura 4.2) das mesmas (Hui et al. 2001), devemos controlar cuidadosamente o S/R obtido
para cada ordem durante o processo de combinacdo das mesmas. A reducdo do sinal no final de
cada ordem e a pequena regido de intereseccao entre as ordens tansformam essa tarefa em uma
das mais delicadas na reducao do espectro. Por isso observamos individualmente cada espectro
reduzido na regido de juncdo das ordens e descartamos as regides onde observou-se uma dimi-
nuicdo abrupta do fluxo e/ou uma diminuic¢io na relacdo S/R. A combinacdo entre as ordens
¢é particularmente importante nesse trabalho pois pode levar a identificagdes errdneas de siste-

mas “damped” na interseccdo entre as ordens. Os redshifts foram corrigidos para o referencial
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Figura 4.1: Interposic@o de duas ordens para o espectro em escala do QSO PSS1531+4157

heliocéntrico e os espectros foram posteriormente calibrados em fluxo e normalizados.

A raz@o S/R para cada pixel foi obtida na regido entre as linhas de emissdo em Lya e Ly
que ndo apresetavam absor¢ao do continuo. O valor médio do S/R foi calculado como a média
geral do S/R desses pixeis . Na selecdo da nossa amostra somente espectros com S/R > 10

foram usados. No6s também rejeitamos os QSOs que apresentavam linhas de emissdo largas
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(BALs), porque estimamos que esses QSOs tornam a identificacdo dos DLAs complexa. Os
DLAs encontrados a menos de 10Mpc.h~! do redshift de emissdo do QSO também foram
rejeitados, pois esses sistemas podem estar fisicamente associados aos mesmos (Rollinde et al.
2005; Guimaraes et al. 2007).

Para este estudo contamos com um total de 98 espectros de quasares no intervalo 3.85 <
Zem < 6.28. Na Tabela 4.1 sdo discriminadas as caracteristicas da nossa amostra. Na coluna (1)
apresentamos a identificacdo do QSO; na coluna (2) listamos o redshift de emisdo estimado a
partir do pico da linha de Ly« ; na coluna (3) a magnitude aparente na banda V; nas colunas (4)
e (5) a ascensdo reta e a declinacdo em J2000; na coluna (6) o tempo de integracdo em minutos
e finalmente na coluna (7) o valor médio da razdo S/R.

Na Figura 4.2 apresentamos o histograma do nimero de QSOs que contribuem para a nosso

estudo dos sistemas “damped” em funcao do redshift.

40

30
I

N(QSO0s)

20

///Ar%%

3.5 4 4.5 6.5

Redshift

Figura 4.2: Numero de QSOs em nossa amostra em funcio do redshift.
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Tabela 4.1: Resumo do didrio das observagoes

QSO Zem YV Q2000 92000 t(min) S/N

PSS0007+2417 4.05 18.69 000738 +241725 60 25
PSS0014+3032 447 18.81 001442 4303203 60 20
PSS0052+2405 428 183 005206 4240539 40 30
PSS0117+1552 4244 18.6 011731 +155216 50 45
PSS0118+0320 4232 1850 011852 +032050 60 30
PSS0121+0347 4.127 17.86 012126 4034707 45 72
SDSS0127-0045 4.084 18.37 012700 -004559 60 25
PSS0131+0633 4430 18.24 013112 +063340 60 25
PSS0133+0400 4.154 17.86 013340 +040059 40 50
PSS0134+3307 4536 18.82 013421 4330756 60 30
SDSS0206+1216  4.81 21.51 020651 +121624 50 35
PSS0207+0940 4.136 18.63 020703 4094059 75 30
PSS0209+0517 4.194 1736 020944 +051714 55 40
SDSS0210-0018 470 20.74 021043 -001818 60 25
SDSS0211-0009 490 22.04 021102 -000910 90 45
PSS0211+1107 3975 1812 021120 +110716 70 66
SDSS0231-0728 541 2154 023137 072854 275 40
PSS0244-0108 399 190 024457 -010808 40 26
PSS0248+1802 4430 184 024854 +180250 60 60
PSS0320+0208 396 1874 032042 +020816 55 35
SDSS0338-RD657 4.96 21.3 033831 +001807 120 26
SDSS0338+0021 5.02 217 033829 4002156 120 20
PSS0452+0355 4395 18.80 045251 +035558 60 30
PSS0747+4434 4435 18.06 074750 +443416 90 54
SDSS0756+4104  5.09 215 075618 +410410 150 11
PSS0808+5215 4510 18.82 080849 +521516 70 37
SDSS0810+4603  4.074 18.67 081054 +460355 60 43
PSS0852+5045 4216 19 085227 +504511 60 54
PSS0926+3055 4.198 17.31 092636 +305506 40 77
SDSS0941+5947 482  20.66 094108 +594725 90 26
BR0945-0411 413 18.80 094749 -042515 60 43
BR0951-0450 435 1890 095355 -050419 53 20
PSS0950+5801 3973 1738 095013 +580138 40 85
PSS0955+5940 434 17.84 095511 +594032 56 44
PSS0957+3308 4283 17.59 095744 +330823 55 40
BRI1013+0035 438 18.80 101548 +002019 60 20
PSS1026+3828 4.18 1893 102656 4382843 95 26
BR1033-0327 4509 18.50 103623 -034320 20 17
PSS1039+3445 439 1920 103919 4344510 150 20
SDSS1044-0125 5.80 225 104433 -012503 330 15
PSS1048+4407 4402 19.2 104846 +440712 20 18
SDSS1048+4638  6.23 221 104855 4463718 350 15
PSS1057+4555 4126 17.7 105756 +455551 40 76
PSS1058+1245 4330 18.0 105858 +124555 75 46
PSS1118+3702 403 18.76 111856 +370253 60 40
PSS1140+6205 4509 18.73 114009 +620523 60 61
PSS1159+1337 4.081 1850 115906 +133737 55 45
SDSS1204-0021 5.03 20.82 120441 -002149 100 17
SDSS1208+0010 5273 2275 120823 +001028 120 15
PSS1226+0950 434 18.78 122623 +095003 80 16
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Tabela 4.1: Continuagao

QSO Zem ¥V Q2000 92000 t(min) S/N

PSS1247+3406  4.897 2040 124942 4334954 60 20
PSS1248+3110 4346 189 124820 4311044 60 25
PSS1253-0228 4.007 194 125336 -022808 55 20
SDSS1310-0055 4.152 1885 131052 -005531 50 38
PSS1315+2924  4.18 1848 131539 +292439 &5 30
PSS1317+3531 4369 19.10 131743 4353133 55 28
J1325+1123 4400 18.77 132512 +112332 120 25
PSS1326+0743 4.123 173 132611 4074359 60 66
PSS1339+5154  4.08 187 133913 4515404 60 53
PSS1347+4956 4560 17.9 134743 4495621 50 40
PSS1401+4111 4.026 18.62 140132 +411149 46 30
PSS1403+4126 3.862 1892 140355 +412616 90 25
PSS1418+4449 4323 184 141831 +444937 60 41
PSS1430+2828 4306 1930 143031 4282834 55 40
PSS1432+3940 4292 18.6 143224 4394024 60 36
PSS1435+3057 435 1930 143523 4305716 70 13
PSS1443+2724 4406 193 144331 4272437 30 30
PSS1443+5856 427 17.8 144340 4585653 40 40
PSS1458+6813 4291 18.67 145831 4681305 60 60
PSS1500+5829 4224 18.6 150007 +582938 60 40
PSS1506+5220  4.18 181 150654 4522005 50 40
GB1508+5714 4304 189 151002 +570304 75 32
PSS1531+4157 420 189 153129 4451707 128 10
PSS153542943 3972 189 153553 4294313 120 27
PSS1543+3417 4407 184 154340 +341745 76 53
PSS1554+1835 399 190 155409 +183551 120 25
PSS1555+2003 4228 189 155502 4200325 90 31
PSS1615+1803 4.01 1842 161522 4180356 90 28
SDSS1630+4012  6.05 220 163033 +401209 300 15
PSS1633+1411 4349 19.0 163319 +141142 60 43
PSS1646+5514  4.084 18.11 164656 4551446 60 37
VLA1713+4218 423 19.00 171356 +421808 90 5

PSS1715+3809 452 1856 171539 +380906 60 20
PSS172143256  4.040 19.23 172106 4325635 60 43
PSS1723+2243 4515 18.17 172323 4224356 40 42
SDSS173745828 494 2093 173744 +582825 90 15
PSS1745+6846  4.13  19.12 174550 +684621 120 27
PSS1802+5616  4.158 19.19 180248 4561651 90 20
PSS2122-0014 4.114 19.13 212207 -001445 60 20
PSS2154+0335 4359 1841 215406 4033540 60 26
PSS2155+1358 4256 185 215502 4135826 40 40
PSS2203+1824  4.375 18774 220343 +182814 60 34
PSS2238+2603 4.031 18.85 223841 4260346 60 24
PSS2241+1352 4441 19.10 224147 4135205 60 20
PSS2244+1005 4.04 1892 224405 +104738 80 18
PSS2315+0921 4412 1896 231559 +092144 90 20
PSS2322+1944  4.17 1829 232207 +194423 111 28
PSS2323+2758 418 18.51 232341 +275801 86 21
PSS2344+0342  4.340 17.87 234403 +034226 45 30
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4.3 A obtencao do continuo

Mesmo com os quasares emitindo em uma faixa muito larga do espectro e sendo os processos
fisicos responsdveis por essa emissao muito distintos, o continuo de um quasar, mesmo assim
ainda pode ser bem representado por uma lei de poténcia na faixa de comprimento de onda em
que nossos espectros foram obtidos.

Em nossa amostra de QSOs extrapola¢des usando uma lei de poténcia para a obtencdo do
continuo ndo sdo facilmente aplicdveis porque, em altos redshifts, quase ndo existem regides
nao afetadas por linhas de absor¢do, mesmo a direita da linha de emissao Lya. Além desse
fator a extrapolacdo do continuo usando uma lei de poténcia ndo contempla o ajuste das linhas
de emissao.

Por causa destas limitagdes adotamos extrapolagdes lineares locais como forma de obten-
¢do do continuo. Com o objetivo de diminuir os erros sistemdaticos causados pela intervengao
humana na escolha das regides do continuo, foi usado um programa automadtico para sua es-
timativa. Esta automatizacdo nos proporciona um ajuste objetivo do mesmo, que implica na
sua reproducibilidade se necessario. Usando esse procedimento podemos determinar, usando
simulacdes, os erros introduzidos pela normalizacdo automadtica que estima um continuo, e
compard-lo ao continuo real conhecido previamente para o espectro simulado.

Dois problemas aparecem na determina¢@o automatica do continuo na floresta Lya:

e A hipétese da existéncia de regides do espectro que pertengam ao continuo, nem sempre
¢ valida em se tratando de QSOs a altos-redshifts e que tenham uma grande densidade de

linhas de absorcao.

e O método automético obtém o continuo por interagdes partindo do espectro total (todos os
pixeis). Na segunda interagdo, os pixeis 30 abaixo do valor do continuo sio descartados
€ uma nova intera¢ao ocorre e assim sucessivamente até que todos os pixeis definam um
continuo. Esse método provoca uma convergéncia para o continuo “real” se aproximando

“por baixo”.

Uma avaliacdo individual do ajuste automético do continuo foi feita para a correcdo de
algumas regides especiais tais como DLAs e sub-DLAs, e também a regido de intereseccao das
ordens dos espectros. O programa automadtico que foi usado para estimar o continuo local estd
descrito em Aracil et al. (2004).

4.4 O problema da obtencao do redshift de QSOs

Gaskell (1982) mostrou que os redshifts provenientes de diferentes linhas de emissao frequen-

temente apresentam valores consideravelmente distintos. As “high-ionization broad emission
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lines” (HILs; i.e., Lya A\1215.67, CIV A1549, CIII A1909 e NV A1240) parecem deslocadas
sistematicamente em direc@o a parte azul do espectro se comparadas as “low-ionization broad
emission lines” (LILs; i.e., OI A1305, MglII A2798, e as séries permitidas de Balmer) e princi-
palmente em relacdo as “forbidden narrow emission lines” (i.e., NeV 3426, OII \3727, Nelll
A3870, OIII A\5007, etc.). De acordo com Tytler & Fan (1992) as HILs sdo deslocadas de 500
a 1500 km s~! em relagdio as LILs e “narrow emission lines”. As linhas de emissdo estreitas
nascem do gas localizado na galdxia hospedeira e o redshift determinado a partir de tais linhas
tende a ser mais representativo do redshift do centro de massa (veja Tytler & Fan 1992, Baker
et al. 1994).

Infelizmente, como numa grande parte de nossa amostra de quasares os redshifts se en-
contram no intervalo onde as “forbidden narrow emission lines” nao podem ser detectadas a
partir dos telescopios em Terra, devido ao deslocamento dessas linhas na direcdo da janela do
infra-vermelho préximo, absorvido pela atmosfera terrestre.

Obtivemos os redshifts dos QSOs usando duas abordagens distintas. Na primeira aborda-
gem, o redshift foi obtido através do cédlculo da média de duas estimativas: uma obtida pelo
ajuste de uma gaussiana a linha de emissdao do CIV e outra pela medida do pico da linha de
emissdo Ly« evitando assim as absor¢des que aparecem em comprimentos de onda mais curtos
que a linha de emissdo. Em uma segunda abordagem, o redshift de emissao foi obtido usando a
tarefa rvidlines do IRAF. Inicialmente identificamos uma linha espectral mais forte (usualmente
a linha de emissao Ly«) para a qual uma funcao gaussiana € ajustada. Baseado no comprimento
de onda central dessa linha, outras linhas (utilizamos um total de no maximo 5 e no minimo
3 linhas) com um redshift consistente com o obtido com a primeira linha sdo identificadas e
ajustadas. O valor final do redshift de emissd@o é uma média ponderada baseada nos ajustes

gaussianos das linhas identificadas.

4.5 Analise dos dados

4.5.1 Identificacao dos candidatos a DLA

Nesta secao apresentaremos os candidatos a DLLA encontrados nos espectros dos quasares de
nossa amostra (Veja Apéndice A para maiores detalhes). Todas as linhas ajustadas pelo pro-
grama foram inicialmente consideradas como sendo linhas Lya. Os valores de redshift obtidos
para os DLAs sdo apenas uma primeira estimativa, pois utilizaremos as linhas metélicas asso-
ciadas aos mesmos para obter valores mais precisos do redshift.

O histograma da Figura 4.3 mostra a distribui¢do de DLAs em func¢@o do redshift para nossa
amostra total. Na Tabela 4.2 apresentamos uma lista dos candidatos a DLLAs obtidos atraves

do ajuste automético das linhas de absor¢do dos espectros dos QSOs da amostra, cujo critério
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Figura 4.3: Distribuicdo do nimero de DLAs de nossa amostra em fun¢@o do redshift onde eles
foram identificados.

de selecdo se baseou na seguinte premissa: N(HI) + on g > 10*3em™2, onde on(ur) € 0
erro em N(HI) obtido a partir do ajuste do perfil de Voigt ao DLA. Tal critério foi estabelecido
arbitrariamente para os sistemas “damped” por Wolfe et al. (1986). Na coluna (1) temos a
identificacdo do QSO; na coluna (2) seu redshift de emissao; na coluna (3) o redshift em que
o DLA foi observado; na coluna (4) a densidade de coluna do DLA e finalmente na coluna (5)

alguns comentdrios relativos a essa identificagdo.



CAPITULO 4. METALICIDADE EM PROTOGALAXIAS A Z sps > 3

63

Tabela 4.2: Lista dos candidatos a DLA

QSO Zem Candidato a DLA  Log N(HI) Comentarios

Zabs
PSS0007+2417 4.05  3.4935+ 0.0007 20.944+ 0.03

3.706+ 0.005 20.3+ 0.2

3.839+ 0.002 20.74+ 0.1
PSS0118+0320 4232  4.1284 0.0005 19.94 0.2
SDSS0127-0045 4.06  3.7274 0.003 20.95+ 0.2
PSS0131+0633 4417 3.1784+ 0.01 20.02+ 0.77
PSS0133+0400 4.154 3.6974 0.0007 20.584+ 0.3

3.769+ 0.002 20.3+ 0.2

3.9954+ 0.004 19.67+ 0.65
PSS0134+3307 4.536 3.7610+ 0.0005 20.77+ 0.06
PSS0207+0940 4.136 4.0714 0.0009 199+ 0.3 BAL
PSS0209+0517 4206 3.6644 0.0001 20.454+ 0.01

3.864+ 0.0003 20.024 0.06
PSS0211+1107 3.975 3.13964+ 0.0001 20.21+ 0.05

3.4994+ 0.0001 19.934+ 0.04
PSS0747+4434 4.435 3.2348+ 0.0005 20.1+ 0.2

3.765+ 0.03 19.54+ 07

4.0154+ 0.007 20.8+ 0.3
SDSS0756+4104 5.09  4.3608=+ 0.0005 20.1+ 0.1
PSS0808+5215 4510 3.1148+ 0.0002 20.654+ 0.07 sem sinal a partir 07
SDSS0810+4603 4.074 2.9404 0.0001 19.944 0.56

3.472+ 0.0003 19.894 0.06
BR0945-0411 413  3.267+0.02 20.5+ 0.8 BAL
PSS0950+5801 3.973 3.2664 0.003 20.24 0.2
PSS0951-0450 435 3.854£0.02 20.3£ 0.5 problemas no ajuste

4201+ 0.05 20.5+ 0.2
PSS0955+5940 434  3.5414+ 0.006 20.0+ 0.4

3.8417+ 0.002 19.919+ 0.123

4.04384+ 0.0008 19.667+ 0.180
PSS0957+3308 4274 3.2766+ 0.03 20.450+ 0.1

4.17134 0.0016 20.420+ 0.075
Bri1013+0035 438  3.7404 0.009 19.8+ 0.4
PSS1026+3828 4.18  3.33844 0.0004 19.5240.04
PSS1057+4555 4.126  2.909+ 0.0003 19.8+ 0.1

3.316 £ 0.0004 20.234+ 0.04
PSS1058+1245 4330 3.43124+ 0.0006 20.3+ 0.2 sem sinal a partir 07
PSS1118+3702 4.03  3.69984+ 0.0009 19.76+ 0.05
PSS1159+1337 4.081 3.72545+ 0.00007 20.054+ 0.01
PSS1248+3110 4.346 3.6970+ 0.0046 20.454+ 0.12

4.07584+ 0.0013 19.88+ 0.67
PSS1253-0228 4.007 3.6051+ 0.0001 19.71+ 0.02
PSS1315+2924 418  3.29+ 0.03 20.13+ 0.8
PSS1326+0743 4.123 2.9188+ 0.0007 19.94+ 0.5

3.4232+ 0.0006 19.270+ 2.16
PSS1432+3940 4292 3.27394+ 0.0009 20.91+ 0.08
PSS1443+2724 4406 4.22624+ 0.0004 20.804 0.04
PSS1443+86 427  3.33840.02 21.0+£ 0.2 BAL
PSS1500+5829 4224 39154+ 0.001 20.1+ 0.7 sem sinal a partir o7
PSS1506+5220 4.18  3.2240+ 0.0003 20.65+ 0.07
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Tabela 4.2: Continuac¢ao

PSS1531+4157 420  3.65724+ 0.0003 19.444 0.08
PSS1535+2943 3.972  3.1974+£ 0.0003 20.64+ 0.04
3.7589+ 0.01 20.591+ 0.20
PSS1554+1835 3.99 29167+ 0.0002 19.94+ 0.08
PSS15552003 422  3.4269+ 0.003 19.77+ 0.4 sem sinal a partir o7
PSS1615+1803  4.01  3.8136+ 0.02 19.7+£ 0.65
PSS1633+1411 4349 2.879+ 0.001 204+ 0.1
PSS1646+5514 4.084 3.91£0.02 19.6+ 0.4 sem sinal a partir o7
4.03+ 0.08 19.84+ 0.6
PSS1715+3809  4.52 3.34+0.01 20.5£ 0.5
PSS1723+2243  4.514 3.69806=+ 0.00006 20.30+ 0.03
SDSS1737+5828 4.94 474164 0.0001 20.624 0.02
PSS1745+6846  4.13  3.71£ 0.002 19.41£ 0.7
PSS1802+5616  4.158 2.84424 0.0001 20.0+ 0.1
3.3906=+ 0.0004 20.21+ 0.04
3.554+ 0.004 20.3+ 0.1
3.765+ 0.0004 20.33+£ 0.05
3.809+ 0.003 20.24+ 0.1
PSS2122-0014 4.114 4.00+£ 0.01 20.2+0.8
PSS2155+1358  4.256 3.3119+ 0.0005 20.2+0.8
4.210+ 0.0002 19.875+ 0.024
PSS2203+1824  4.375 3.61£ 0.1 19.57+ 0.58
PSS2238+2603  4.031 3.8544+ 0.003 19.818+ 0.7
PSS2241+1352  4.441 3.655+ 0.005 20.1+0.2
4.283+ 0.009 20.7£ 0.5
PSS2315+0921 4412 3.2294+ 0.3 20.856=£ 0.5
3.4273+ 0.002 21.2+0.2
PSS2323+2758  4.18  3.69+ 0.03 20+ 0.8
PSS2344+0342  4.340 3.2184+ 0.003 20.8+ 0.4 sem sinal a partir 07
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4.6 Analise Geral dos Sistemas ‘“Damped”

Nesta secdo analisaremos, primeiramente, os sistemas absorvedores de nossa amostra pela com-
paracdo com resultados obtidos da literatura. A evolucdo da densidade de coluna de HI com o
redshift estd representada na Figura 4.4. Nesta mesma figura representamos os valores obtidos
por Peroux et al. 2001. Nenhum decréscimo na incidéncia de sistemas “damped” foi encon-
trada para densidades de coluna maiores que log/N(HI) = 21 para z 2 3.5 como encontrado
por Storrie-Lombardi et al. 1996 (veja Figura 10 de Storrie-Lombardi et al. 1996).
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Figura 4.4: Representacdo da densidade de coluna de HI dos sitemas absorvedores de nossa
amostra em fungdo do redshift de absor¢do em que foram encontrados (simbolo ®). Os resulta-
dos de Peroux et al. (2001) estdo representados pelo simbolo x.

As linhas metdlicas de absor¢ao associadas aos DLAs identificados na se¢c@o anterior tam-
bém terdo suas caracteristicas globais discutidas aqui. Em um primeiro momento identificamos
alguns candidatos a DLA de maneira automatica, depois procuramos a assinatura de outros fons
com o mesmo redshfit. Os fons procurados pertencem a lista obtida de Morton (1991), com os
valores revisados por Tripp et al. (1996), na qual podemos encontrar as linhas de ressonincia
atdmica que tem uma maior probabilidade de serem detectadas no espectro de um quasar (veja

Tabela 4.3), outras linhas menos intensas (veja Tabela 4.4) e linhas de absorcao que se formam
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a partir de um estado excitado (veja Tabela 4.4, de acordo com os critérios de abundancia c6s-

mica, do potencial de ionizacdo do dtomo e da largura equivalente esperada para a transi¢ao).

Tabela 4.3: Principais linhas de absorcao utilizadas em uma procura inicial por metais.

Ton o (A) fe logho f+
log[N/N(H)|s + 12.00

Silll 1206.500 0.221 10.87
HI 1215,6701 0.4162 14.70
NV 1238.821 0.152 10.24
NV  1242.804 0.0757 9.93
Sill 1260.4223  0.959 10.65
Ol 1302,1685  0.0486 10.67
Sill 1304,3702  0.147  9.85
ClII 1334,5323  0.118  10.85
SilV ~ 1393.76018 0.528 10.44
Silv ~ 1402.770 0.262 10.13
Sill 1526,70698 0.23 10.11
CIV  1548.2041 0.194 11.13
CIV  1550.7812  0.097 10.83
Fell 1608.45085 0.062 9.52
Alll  1670,7886  1.88 9.99
AITII 1854.7164  0.539 9.49
ALl 1862.7895 0.268 9.19
Fell 23442139 0.108 9.92
Fell 23744162 0.0395 9.49
Fell 2382.7652 0.328 10.41

@ for¢a de oscilador

Para cada sistema individual (DLA) identificado, fornecemos o redshift dos sistemas me-
talicos detectados, assim como as transicoes eletronicas atdmicas que lhes correspondem (veja
Apéndice C). Alguns desses sistemas ja foram identificados anteriormente, nesse caso faremos
referéncia a sua identificacdo anterior. O perfil de alguns elementos quimicos mais importan-
tes associados a esses DLAs serdo mostrados. Uma tabela com a densidade de coluna idnica
e a abundancia quimica para cada sistema serd apresentada assim como valores obtidos da li-
teratura. Usamos as abundancias solares de Anders & Grevesse (1989) e Holweger (2001), e
reproduzimos seus valores na Tabela 4.5. No célculo das abundancias absolutas, assumimos
que as espécies i0nicas observadas sao provenientes dos niveis dominantes de ionizagao no gés
HI, entdo podemos desprezar as correcdes para os outros niveis de ioniza¢do. Dadas as gran-
des densidades de coluna dos sistemas aqui estudados nossa hipétese parece razodvel (Viegas
1995). Assumimos também que a densidade de coluna do hidrogénio é uma boa medida da
quantidade de hidrogénio do sistema, sabendo que a fracdo de hidrogénio molecular em tais

sistemas € reconhecidamente pequena (Levshakov et al. 1992).



CAPITULO 4. METALICIDADE EM PROTOGALAXIAS A Z sps > 3

67

Tabela 4.4: Linhas de absorcao de baixa intensidade, sendo as quatro ultimas obtidas a partir de
um estado excitado, utilizadas em uma procura secunddria por metais.

Ton

Ao (A)

f(l

logho.f+
logIN/N(H)]e + 12.00

Nill
Nill
Nill
CI

CI

Nill
Nill
Nill
Nill
Sil

Zn 1l
Crll
Crll
Zn 1l
Crll

1317.217
1370.132
1454.842
1560.310
1656.310
1703.405
1709.600
1741.549
1751.910
1845.520
2026.137
2056.254
2062.234
2062.662
2066.161

0.121
0.100
0.052
0.082
0.142
0.008
0.047
0.068
0.040
0.229
0.412
0.167
0.121
0.202
0.079

8.45
8.39
8.13
10.69
10.96
7.38
8.16
8.32
8.10
10.19
7.59
8.21
8.07
7.29
7.88

Sill
cl
o1

Sill

1533.432
1335.703
1304.858
1264.737

0.076
0.118
0.049
0.860

9.63

10.79
10.55
10.60

@ forga de oscilador

Tabela 4.5: Abundancias Solares

Elemento ¢

Al
C
Cr
Fe
H
Mg
Ni
0]
S
Si
Zn

6.49
8.59
5.67
7.50
12.00
7.58
6.25
8.74
7.20
7.56
4.67

% Abundancias Meteoriticas,
com excec¢do das abundancias
doC,NeO.
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Na Figura 4.5 apresentamos a comparacdo entre nossas medidas das abundancias metélicas
dos elementos Si e Al, e aquelas obtidas por Prochaska et al. (2003 a,b). Escolhemos tais
elementos por aparecem com maior frequéncia em ambos os trabalhos. No painel inferior desta
figura notamos a existéncia de um efeito sistematico no sentido de termos maiores diferencas
para altos redshits. Este efeito serd estudado com mais detalhes posteriormente, uma vez que
pode ter fortes implicacdes nas medidas de abundancias metdlicas desses sistemas densos.

Uma outra maneira de corroborar nossos resultados em comparagdo com outros trabalhos é
através do estudo da evolucdo quimica com o redshift. Nosso intuito € o de afirmar os resultados
obtidos anteriormente por Prochaska et al. (2001 e 2003), aumentando o espaco amostral com
a inclusdo dos sub-DLAs identificados neste trabalho. Nao podemos inferir destas duas figuras,
de maneira categdrica, uma evolucio do padrdo de metalicidade com o tempo. Os valores de
[Si/H] vs z.s seguem, de forma similar, a mesma tendéncia encontrada para [AI/H] vs zgps.
Os resultados representados na Figura 4.6 apresentam uma boa concordancia com a literatura
(Prochaska et al. 2003).

Na Figura 4.7 mostramos agora as abundancias metdlicas do Si e Al em funcdo da densidade
de coluna, para os DLAs e sub-DLAs de nossa amostra. Uma importante caracteristica obser-
vada nesta figura € a auséncia de medidas no canto superior direito de ambos os painéis. Boissé
et al. (1998), interpretam essa auséncia como um “bias”. Desta forma, exclui-se aqueles que
apresentam em sua linha de visada sistemas de absor¢do com significativa extin¢cdo por poeira
- notadamente aqueles com alta densidade de coluna e/ou metalicidade. Essa explicag@o apesar
de plausivel, no entanto, ndo € tinica, sendo mais simples imaginar que sistemas que apresentam
alta metalicidade - e consequentemente maior formagao estelar - tenham consumido mais gas

de hidrogénio, apresetando densidades de coluna menores.
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Figura 4.5: Comparacio entre as abundéincias quimicas absolutas (Si e Al) obtidas neste traba-
1ho, e a obtida por Prochaska et al. (2003 a,b) em funcio do redshift de absorc3o.
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Figura 4.6: Evolucdo quimica dos elementos Si e Al em fun¢do do redshift de absor¢do em que
esses elementos foram encontrados.
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Figura 4.7: Evolucdo quimica dos elementos Si e Al em fun¢do da densidade de coluna de HI.
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4.7 Sumario das abundancias quimicas absolutas e relativas

Apresentaremos um resumo das abundancias quimicas absolutas e relativas dos 30 sistemas
“damped” - a partir dos quais obtivemos concordancia para no minimo 3 linhas metdlicas -
que foram identificados nas linhas de visada dos 21 QSOs da nossa amostra. As abundancias
absolutas estdo representadas na Tabela 4.6 e as relativas na Tabela 4.7.

As densidades de coluna metdlicas foram medidas através do ajuste do perfil de VOIGT, da
mesma forma como feito para os DLAs. Esse método difere do que foi feito por Prochaska et
al. (2003), que utilizou o método da profundidade 6ptica aparente (AODM, Savage & Sem-
bach, 1991) na obten¢do das densidades de coluna metdlicas. O ajuste do perfil de VOIGT as
linhas metdlicas nos proporciona obter uma medida do redshift de absorcdo para as linhas, o
que o AODM nao faz. Em geral, as densidades de coluna obtidas a partir do método AODM
sdo ligeiramente menores do que aquelas derivadas utilizando-se o ajuste do perfil de VOIGT
para linhas ndo saturadas (Savage & Sembach, 1991). A resolu¢do do instrumento afeta signi-
ficativamente a densidade de coluna derivada a partir do método AODM (Savage & Sembach,
1991).

A Tabela 4.6 apresenta a abundancia quimica absoluta para nossa amostra de DLAs e sub-
DLAs, inclusive aqueles observados por Prochaska et al. (2003). As colunas contendo “...”
tem densidades de coluna indeterminadas devido as seguintes razdes: superposi¢do da linha
metdlica com outras linhas da floresta de Ly« se situarem fora de nossa cobertura espectral;
impossibilidade de distingui-las do ruido, principalmente proximo aos extremos de cada ordem
e a ndo concordancia em redshift com as outras linhas metalicas.

A Tabela 4.7 nos fornece a abundancia quimica relativa para nossa amostra de DLAs e
sub-DLAs, inclusive aqueles observados por Prochaska et al. (2003). A Figura 4.8 exibe a
abundancia quimica do Si em relacdo ao Al, e podemos notar uma sobreabudancia.

As particulas o (Mg, Si, S) sdo sintetizadas por supernovas do tipo II no comeg¢o da forma-
¢do das galdxias quando se formam as primeiras estrelas mais massivas que evoluem rapida-
mente até atingir seu estagio final. Os elementos do grupo do Fe sao produzidos por supernovas
do tipo Ia durante um longo periodo de sua vida. Apesar de ndo pertencer ao grupo do Fe, o
Al pode ser considerado um “proxy” do Fe por apresentar uma histdria nucleosintética similar.
Como podemos notar da Figura 4.8, parece nao haver uma dependéncia da sobreabundancia
com o redshift.

Neste Capitulo nos preocupamos em analisar os dados obtidos de nossa amostra, comparando-
os com a literatura existente, tentando com essa comparac¢do comprovar a qualidade dos dados
que obtivemos e entender as implica¢des que erros sisteméaticos possam acarretar no estudo aqui

apresentado.
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Tabela 4.6: Sumario das abundéncias absolutas

QSO zas  N(HI) [C/H]  [O/H]  [Si/H] [Fe/H] [AVH]
PSS 0007+2417  3.4967 209 .. 1392 -1.757  -2.160
PSS 000742417  3.7052 203  >2.344 2155  -1.504 .. -1.777
PSS 0007+2417  3.8388 204  -2.755  >2554 -1961 .. 2.221
PSS 0118+0320  4.1285 199  -1.857  -1577  -1.225 .. -1.518
SDSS 0127-0045 3.728 209  -3.038  >2718 -2.341 .. 2.679
PSS 0133+0400  3.6906 20.6  -2.130 .. 1914 ... -2.490
PSS 0133+0400  3.771 203  >-1.354 .. 0.840  -1.145  -1.225
PSS 0133+0400  3.9942 197 -1.982  -1.602  -1.791  -1.179 ..

PSS 0134+3307  3.7613 20.77 ... 2069 .. -2.529
PSS 0209+0517  3.6645 20.44 ... >-2.681 -2.090 .. -2.894
PSS 0209+0517  3.8620 20.02 -2.585 2379  -1962 .. -2.207
PSS 0747+4434 40191 208 -3.016 2433  -1.941 -0.814  -2.459
SDSS 0810+4603 3.4724 19.89 ... 1236 -1.159  -1.401
PSS 0950+5801  3.2635 202 .. 2197  -1.604  -1.612  -1.846
PSS 0955+5940  3.5412 200 .. -1.287  -1.181  -1.508
PSS 0955+5940  3.8419 19.9 ... -1.680 .. -1.790
PSS 0955+5940  4.0434 197  -0.769  -0.817  -0.324 .. -0.384
PSS 1057+4555  3.3166 20.23 -2.058  >-2290 -1.709 .. 2.022
PSS 1118+3702  3.6980 19.76 -1.991  >-2.096 -1.496 .. > -1.586
PSS 1159+1337  3.7235 20.1  -2.051 .. 1481 ...

PSS 1248+3110  3.6970 204 ... -1.872 >-0.013 >-2.103
PSS 124843110  4.0743 199 >-2339 -2.173  -1969 ..

PSS 1506+5220  3.2240 200 .. >-2769 >-2.265 .. > -2.590
PSS 171543809  3.3411 205 .. >-1.988 ... -2.048
SDSS 1737+5828 4.7426 20.62 -2.415  -3.036  -2.115 ..

PSS 1802+5616  3.3912 2021 ... 1419 -1,341  -1,482
PSS 1802+5616  3.554 203 .. 2275  -1,495 1,495

PSS 2122-0014  4.0012 202  -2.804 .. -1.686 ...

PSS 2238+2603  3.8570 19.8  -1.774  -1.693  -1.112 -1.149

PSS 2241+1352 42837 20.7 -2.333 -2.084 -1.527 -1.623 -1.762
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Figura 4.8: Evolucdo da abundancia quimica do Si em relagdo ao Al.
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Tabela 4.7: Sumario das abundancias relativas

QSO zavs  N(HI) [C/AI] [O/Al]  [SW/AI]  [Fe/Al]
PSS 0007+2417  3.4967 209 .. +0.768  +0.463
PSS 000742417  3.7052 203  >-0567 -0378  +0.273
PSS 0007+2417  3.8388 204 0261 >0333 +0.26
PSS 0118+0320  4.1285 199  -0339  -0.059  +0.293
SDSS 0127-0045 3.728 209  -0.066 >-0.039 +0.338

PSS 013340400 3.6906 20.6 +0.360 ... +0.576 ...
PSS 0133+0400 3771 203 >-0.129 .. +0.385  +0.08
PSS 013340400 3.9942 19.7

PSS 0134+3307 37613 20.77 .. +0.460

PSS 020940517 3.6645 20.44 >+0.213  +0.804

PSS 0209+0517 3.8620 20.02 -0.378 -0.172 +0.245
PSS 0747+4434 4.0191 20.8 -0.557  +0.026  +0.518 ..
SDSS 0810+4603 3.4724 19.89 .. +0.165  +0.242

PSS 095045801 3.2635 20.2 -0.351 +0.242  +0.234
PSS 095545940 3.5412  20.0 +0.221  +0.327
PSS 095545940 3.8419 199 +0.110

PSS 095545940  4.0434 19.7 -0.385  -0.433 +0.060
PSS 105744555 3.3166 20.23 -0.036 >-0.268 +0.313
PSS 111843702 3.6980 19.76 >-0405 >-0.510 <+0.09
PSS 1159+1337 3.7235 20.1

PSS 124843110 3.6970 204 <+0.231

PSS 1248+3110  4.0743 199

PSS 1506+5220 3.2240 20.0 -0.179 0.325

PSS 171543809 3.3411 205 <+0.060

SDSS 1737+5828 4.7426 20.62 ..
PSS 180245616 33912 2021 .. +0.063  +0.141

PSS 1802+5616 3.554 203

PSS 2122-0014 4.0012 20.2

PSS 223842603 3.8570 19.8 -0.625  -0.544 +0.037

PSS 224141352  4.2837 20.7 -0.571  -0.322 +0.235  +40.139







Capitulo 5

Conclusoes e Perspectivas Futuras

5.1 Conclusoes

Este trabalho tem como objetivo o estudo do conteido gasoso do Universo a altos redshifts.
Mais do que uma centena de quasares foram observados, sendo que esse banco de dados tnico
nos permitiu pela prineira vez estudar, usando uma abordagem estatistica, o efeito de proximi-
dade em um Universo remoto. Esse efeito consiste no decréscimo da opacidade do MIG na
vizinhanca dos quasares. Encontramos, através dessa andlise, que os quasares estdo envoltos
por uma sobredensidade de gés neutro 10 vezes maior que a densidade média do Universo.
Essa conclusdo tem implicagdes importantes para os modelos de formacao hierdrquicos das
estruturas.

As evidéncias apresentadas de que quasares brilhantes a altos redshifts parecem residir em
regides densas do Universo tém sido corroboradas também através de simulag¢des hidrodindmi-
cas (veja Faucher-Guiguere et al. 2007). Imagens profundas das regides em torno de quasares
brilhantes, que podem ser utilizados como tracadores dessas grandes estruturas, deverao ser ob-
tidas no futuro préximo com o intuito de procurar pela presenca de qualquer concentracao de
objetos em torno destes sistemas. Devido a forte contamina¢do da regido central pelo nicleo
brilhante desses quasares, mesmo nas imagens com exposi¢des curtas, métodos de deconvolu-
¢do nao podem ser aplicados. Apresentamos nesta tese uma nova técnica para subtracdo da PSF
que pode contornar esse problema que € crucial na procura dessas grandes concentracdes em
torno dos quasares. Outro possivel tracador da presenca de grandes estruturas ou aglomerados
a altos redshifts sao o reagrupamento de quasares. Os lugares no Universo onde observamos
vdrios quasares sao entdo indicadores de possiveis sobredensidades de massa (Djorgovski et al.
2003). O estudo dessas estruturas a altos redshifts € muito importante para nossa compreensao
da formacdo dos aglomerados de galdxias. Uma forma de procurar por essas estruturas € atra-
vés do estudo da circunvizinhanca desses pares. Propostas de observacao de alguns campos de

pares de quasares foram submetidas e aprovadas (veja se¢do Perspectivas Futuras) com o intuito
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de procurar por sobredensidades de galdxias massivas associadas a esses quasares.

Damped Ly« systems (DLAs) também sao excelentes tracadores de regides superdensas no
Universo onde ocorre formacao estelar. Usando a mesma amostra de quasares que utilizamos
para o estudo do efeito de proximidade, procuramos por esses sistemas identificando um total
de 65 DLASs ou sub-DLAs na linha de visada dos QSOs. Apresentamos as figuras e tabelas
relevantes para a andlise da abundancia quimica e consequente evolugao desses sistemas no
Capitulo IV desta tese. A andlise extensiva desses resultados, no que concerne a histéria de
formacao estelar no Universo e a interrelacao entre a nucleossintese e o enriquecimento gasoso

nesses sistemas, fardo parte de artigos futuros, dando sequéncia ao que foi apresentado aqui.

5.2 Perspectivas Futuras

5.2.1 Sobredensidade na vizinhanca dos QSOs e sua evolucao em redshift

Em nossa andlise do efeito de proximidade tratada no capitulo 3, algumas rotinas para a norma-
lizagdo dos espectros e andlise dos dados foram criadas ou adaptadas para funcionarem de uma
maneira automadtica visando seu aproveitamento no tratamento de uma base de dados ainda
maior. Com base no trabalho realizado até agora iremos utilizar essa mesma abordagem do
problema, e todo conjunto automatizado para normalizacdo e andlise dos dados, no estudo do
efeito de proximidade com a base de dados do Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Um total de
~ 20.000 espectros entre 2 < z.,,, < 5 ja foram obtidos dessa base de dados. Isso nos permitird
nao somente aumentar a anélise estatistica como também nos propiciard a analise da evolugdo da
sobredensidade ao redor dos quasares com o redshift. Além disso poderemos explorar melhor
a correlacdo entre a luminosidade e a sobredensidade, podendo também investigar a correlagio

entre a emissdo em radio com essa mesma sobredensidade.
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5.2.2 Revelando o mistério de grandes concentracoes de gas em z., = 2

Os resultados obtidos no capitulo 3 evidenciam que QSOs a altos redshifts parecem residir em
raras e densas regides do Universo (Djorgovski 1999, Djorgovski et al. 1999), tais como halos
massivos ou na intersec¢do de filamentos. Esses “halos” s@o raros e associados a flutuagdes
maiores que 4 ou 5 o do campo de densidade primordial (Efstathiou & Rees 1988; Nusser &
Silk 1993). E provavel que esses quasares sejam entdo os tracadores de estruturas que, a redshift
mais baixos, se apresentam como aglomerados ou super-aglomerados de galdxias. O reagrupa-
mento de quasares, ou seja, os lugares no Universo onde observamos vérios quasares sao entao
indicadores de possiveis sobredensidades de massa (Djorgovski et al. 2003). Nosso objetivo €
o de procurar por uma grande concentracdo de galdxias a z < 1.4, revelados pelas absor¢des
em CIV e MglI observadas nos espectros dos quasares: J 000852.7-290044/J000857.7-290126,
Q 0103-295 A & B e PKS 0237-232. Obtivemos imagens profundas das regides em torno des-
ses quasares com o intuito de detectar uma sobredensidade de galdxias. Essas galdxias foram
convincentemente evidenciadas através da aplicacdo do critério: (z-K)4p — (B-2)4p > —0.2
(veja Figura 3 de Daddi et al. 2004). Para aplicar esse critério precisamos atingir as seguintes
magnitudes K ~ 21.5, 2 ~ 24.5e B ~ 27.5. A selecdo destas galdxias na banda K, implica
em detectar sistemas com massas estelares da ordem de ~2x10'° M, (Daddi et al. 2004). A
essa magnitude limite, esperamos encontrar aproximadamente duas galdxias com 23,5 > 1.4 por

arcmin? (Kong et al. 2006). O que foi proposto entdo foi a observacdo desses quasares com

Figura 5.1: (a) Imagem obtida no telescopio ESO/NTT do quasar PKS 0237-232 na banda Ks
(b) mesmo objeto observado na banda J.

imagens no infravermelho (bandas J e Ks) e no dptico (bandas B e z) no telescépio SOAR e
NTT/ESO. Parte dessas observacdes ja foram feitas como podemos ver na Figura 5.1. Recen-
temente Boris et al. (2007) observaram 4 pares de quasares em redshift z ~ 1 procurando por

estruturas em grande escala, apresentando resultados promissores.
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5.2.3 O efeito de proximidade restringindo modelos cosmolégicos

Nessa tese estamos tratando de fontes que se encontram a distdncias cosmoldgicas como os
quasares. Nesse caso a conversao de propriedades observadas (e.g., fluxo), em unidades fisicas,
dependem da distincia ao quasar em questao.

Ao calcularmos o efeito de proximidade no Capitulo 3 definimos um raio r., para o qual
as contribuicdes do fluxo ionizante do quasar e o fluxo ionizante de fundo sdo iguais. Isso
significa obter a distancia mdxima do quasar para a qual sua radiacao € significativamente mais
importante que a radiacdo ionizante de fundo. Nesse célculo utilizamos a taxa de fotoinizacao
do MIG, obtida através do fluxo médio transmitido normalizado, e o fluxo ionizante proveniente

do quasar. A funcdo v € definida como:

)? (5.1)

Sendo que 7 (z) € a distincia de luminosidade do quasar - que estd a um redshift z.,, - até a
nuvem, e dy(z) é a distdncia de luminosidade entre o quasar e o observador. Tais distincias
dependem de um modelo cosmolégico adotado a priori. O que propomos € a ndo adogdo de
um modelo cosmoldgico, mantendo as grandezas observadas originalmente como o redshift

entre a nuvem € o0 quasar z,. como podemos observar na Figura 5.2. Confrontaremos a curva

| +++%+M+%
T

Optical Depth (1)

mean 50th percentile scaled for a=4.8 —@—

L L L L L L L L
o 0.005 0.01 0.015 0.02 0.025 0.03 0.035 0.04 0.045
Zqc -> redshift quasar-cloud

Figura 5.2: Profundidade 6ptica versus redshift nuvem-gso.

observacional acima com um modelo tedrico para restringir a equagdo de estado da energia
escura (w) e {2,,. Discutiremos o espaco paramétrico {),, — w e seus limites, em comparag¢ao

aos valores obtidos nesse espaco para outros tipos de testes.



Apéndice A

Automacao do ajuste das linhas

Neste trabalho analisamos a floresta Ly « e Ly aplicando dois diferentes tipos de anélise:

e ajuste de perfis de Voigt

e metodos estatisticos na analise do fluxo.

Uma das etapas importantes na andlise do espectro de um quasar € a identificacdo e contagem
das linhas. Para esse procedimento devemos ajustar um perfil as linhas de absor¢ao identificadas
(veja Figura A.1). O perfil escolhido para ajustar as linhas de absor¢do do espectro foi o perfil
de Voigt que foi originalmente justificado pela ado¢do de um modelo para o sistema de linha de
absor¢do Ly-a que se baseia na discretizac@o das linhas e no equilibrio térmico, hidrostético e
16nico das nuvens de gas confinadas por pressao.

Apesar desse modelo de confinamento por pressao ter sido preterido devido a falta de uma
teoria convincente sobre a formacgdo das nuvens - principalmente com o aumento da popula-
ridade da teoria de formacao de estruturas dominada pela presenca de grandes quantidades de
matéria escura - a detec¢do e ajuste das linhas tem sido usada ainda para a identificacdo de
outros sitemas tais como, DLAs, sub-DLAS e metais intervenientes ou intrinsecos.

A interpenetracdo dessas linhas pode induzir erros substanciais na contagem das linhas -
principalmente na contagem para baixas densidades de coluna - causando inclusive o alarga-
mento das mesmas (aumento no parametro Doppler). Podemos atenuar esses efeitos produzindo
espectros sintéticos para medirmos a incompleteza no nimero de linhas (nuvens) e no alarga-
mento da distribuicdo do parametro Doppler (b) em funcdo da densidade de coluna (N(HI)). O

perfil de Voigt nos fornece trés parametros para o ajuste:

e Densidade de coluna (N)
e Parametro Doppler (b)

e Comprimento de onda central (ou o redshift z, se soubermos o elemento quimico respon-

savel pela absorcdo)
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Figura A.1: Ajuste das linhas com perfis de Voigt.

Para obtermos o ajuste das linhas necessitamos de um procedimento que nos permita ajus-
tar as mesmas simultaneamente. Vdérios programas foram desenvolvidos com esse propdsito
tais como : FITLYMAN/MIDAS , XVOIGT, VPGUESS, VPFIT ("Voigt Profile Fitting") - pro-
grama desenvolvido por Carswell et al. (1995) - e outros menos utilizados. Nossa escolha,
dentre os dois programas mais utilizados, recaiu sobre VPFIT.

Com um numero grande de espectros em nossa amostra se tornou imprescindivel a auto-
macao de todo processo, desde a criacdo de um repositdrio dos espectros brutos, reducao dos
mesmos, determinacdo do continuo, normalizacdo, ajuste de multiplos perfis de Voigt aos es-
pectros, listagem das linhas identificadas - assim como seus parametros (N(HI), b, z, etc...) -
posteriormente registrados em um diretdrio, etc. Para a primeira parte da automagdo, programas
dedicados para a redugdo e posterior normaliza¢do foram utilizados (veja Figura A.2). Para o
ajuste de perfis de VOIGT, desenvolvemos uma interface grafica com o usudrio para o programa
VPFIT (veja Fig A.3), que foi concebida com o intuito de ajustar espectros reais e artificiais de

uma maneira mais automatica.
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Figura A.2: Processamento do espectro desde sua obtencdo até sua normalizacao.

Para exemplificar as ferramentas desenvolvidas, todos os passos desde a procura do espectro
bruto no banco de dados até a identificacdo de todas as linhas de absor¢do, serdo mostrados
individualmente. Utilizamos programacdo em Python, que usa o médulo TKinter (interface

TK), para criar interfaces amigdveis com o usudrio.
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Figura A.3: Interfaces Graficas para o VPFIT (Carswel et al.)

A interface representada na Figura A.4 € a primeira de uma série de interfaces amigaveis
criadas em Python. Foi criada para facilitar a navegagdo entre as pastas que contenham os

espectros reduzidos.

Ao lado do botdo “Browse”, na Figura A.6 encontramos o botdo “View” que gera um visu-
alizador para o espectro escolhido, permitindo escolher as regides entre as quais ajustaremos os
perfis de Voigt (veja Figura A.5). Essa janela ficara permanentemente aberta enquanto perma-

necer aberta a interface representada na Figura A.6.
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Figura A.4: Interface para procura dos espectros no banco de dados.
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Figura A.5: Visualizador para o espectro.

A interface com o Banco de Dados mostrada na Figura A.6 foi criada para apagar, encontrar,

trocar ou inserir um espectro do banco de dados, que contém toda nossa amostra, sem que seja
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necessdrio, para o usudrio, o conhecimento de linguagens especificas como o SQL (Structured

Query Language).

3 Search Utility

Searching lmages in DATABASE

Data File FF'EH 33w pin Browze M
Continuum File fF'EI'I 3. conl Browse
Atarnic: 0 ata File latnm.dat browse
Sigma File [F'EH 33w zig.pix browze

Low Bedzhitt (2.3
High Redshitt |3.6

Skatus; I:IK

rumber of entries f21 Show Besults I
Search Save Change| Delete| Launch
in DB Data File|  Walues | Walues| WFFIT

el ]

Figura A.6: Interface para buscar, trocar e apagar espectros no banco de dados.

Ao preenchermos com os valores de redshift entre os quais desejamos conhecer os espec-
tros dos quasares e apertarmos o botdo “Show Results”, uma janela contendo o resultado de
nossa busca pelos espectros entre os valores de redshift escolhidos aparecerd. A Figura A.7
representa um exemplo dos espectros encontrados depois de uma consulta. Uma vez feita a
escolha do espectro que desejamos ajustar, podemos lancar o programa VPFIT representado
aqui pela interface vista na Figura A.8. As diversas op¢des que esse programa proporciona sao

representadas pelos botdes:

e "Run from a input file", que executa o programa a partir de um arquivo criado através da

interface representada na Figura A.9.

e "Interactive setup and fit", a op¢ao gerada por esse botdo € interativa, o ajuste € feito

manualmente.

e "Display profiles from input files", essa op¢ao possibilita a visualizacdo de espectros ja

ajustados.

Esta € a interface criada para o ajuste das linhas de absor¢ao de um espectro escolhido. As

varias opc¢oes de preenchimento dessa interface estdo explicadas no menu “HELP” que aparece
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Figura A.7: Janela com os resultados da busca.
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Figura A.8: Interface lancadora do programa VPFIT com suas opgoes.

no alto a direita da janela. Ao pressionarmos o botdo “Run” o programa de modeliza¢do das
linhas de absor¢ao por perfis de “VOIGT” € lancado utilizando os parametros escolhidos pelo
usudrio. Nesta interface podemos verificar os ajustes visualmente através do botdo “Display
Profiles”, também podemos observar a lista com os ajustes dos perfis através do botao “Display

Results”. As Figuras A.11 e A.10, respectivamente, exemplificam o ajuste obtido a partir de um
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espectro, utilizando a interface criada. O dltimo botdo “Save Results” registra o resultado em
um banco de dados, podendo esse resultado ser visualizado através da interface representada na

Figura A.8 acionando-se a op¢do “Display Profiles from a input file”.

6 Help

RUMMING FROM AR INPUT FILE
[rata File:

Atomic Data File;

Contiritum File:

Lo Wt avelenght:
High " avelenght:

Echelle Order:

FradHk:

Column D ensgity [n]:

Log M (I

whidth [lkmdz):

dlan [4]:

Status: I:IK
RLIM ‘ Dizplay Dhizplay Save
YRFIT Besults Profile: Fesults
EHitJ

Figura A.9: Interface para ajuste das linhas de absor¢@o de um espectro escolhido. Um menu
HELP é disponibilizado explicando cada uma das opg¢des de preenchimento dessa interface.
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Figura A.10: Grafico mostrando a qualidade do ajuste das linhas.
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Apéndice B

Apresentaremos a seguir os espectros obtidos pelo instrumento ESI/KECK dos 98 quasares
utilizados para a elaborag@o dos artigos contidos nesta tese. No eixo Y de cada figura esta re-
presentado o fluxo calibrado e no eixo X o comprimento de onda em angstrons. A identificacao

de cada QSO aparece logo acima de cada figura.
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Apéndice C

Apresentaremos a seguir as figuras dos perfis de linhas metélicas e as respectivas tabelas con-
tendo: a densidade de coluna i0nica, os redshifts em que foram encontradas essas linhas e as
abundancias elementares, para cada um dos candidatos a DLAs ou sub-DLAs identificados para
um total de 98 QSOs de nossa amostra. Os valores de densidade de coluna idnica e abundancias

elementares fornecidos por Prochaska et al. 2003(a,b) foram também apresentados nas tabelas.
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PSS0007+4+2417; 2z, = 3.4935, 3.706, 3.836
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Figura C.1: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metalicas associadas ao DLA em
Zabs = 3.4935 identificado na linha de visada do QSO PSS0007+2417. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,,s = 3.4967. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.1: Densidade de coluna Ionica: PSS0007+2417, z s = 3.4935

Ion Ao (A) Rabs N Nprochaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.4935 20.94+ 0.03 21.10£ 0.10 .

Sill 1526.70698 3.496618 14.568+ 0.011 15.077+£0.040 -1.392 -1.583

Fell 1608.45085 3.496816 14.683+0.021 >14.630 -1.757 >-1.970

AlIl 1670.7886  3.496696 13.270£ 0.007 >13.249 -2.160 >-2.341

Mgl 1747.7937  3.490205 14.138+ 0.23 -2.382

Znll  2026.1360  3.496148 13.205+ 0.015 -0.405
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Figura C.2: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metalicas associadas ao DLA em
Zabs = 3.705 identificado na linha de visada do QSO PSS0007+2417. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,;s = 3.7052. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.2: Densidade de coluna Ionica: PSS0007+2417, z,s = 3.705

Ion )\0 (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.705 203+ 0.2 20.55+ 0.15

Ol 1302,1685  3.705098 14.885 + 0.009 >14.855 -2.155 >-2.435
Sill 1304.3702  3.705108 14.4454+0.010 >14.372 -1.415 >-1.738
CIl 13345323  3.705060 >14.546+ 0.019 >14.530 >-2.344 >-2.160
SilV  1393.76018 3.704730 13.504=+ 0.021 13.3294+ 0.019 -2.356

SilV - 1402.770 3.704750 13.665+ 0.031 13.433+0.032 -2.195

Sill 1526.70698 3.705133 14.356+0.015  >14.291 -1.504

CIV 15482041  3.704591 13.791+ 0.032 13.460+ 0.031 -2.919

CIV 1550.7812  3.705621 14.193£0.045 .. -2.697

Fell 1608.45085 3.697161 14.0204+0.013 >14.211 -1.780 >-1.839
AlIl  1670.7886  3.705158 13.013+ 0.016  >12.895 -1.777 >-2.145
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Figura C.3: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao DLA em
Zaps = 3.836 1dentificado na linha de visada do QSO PSS0007+2417. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,;s = 3.8388. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.3: Densidade de coluna I6nica: PSS0007+2417, z,,. = 3.836

Ion )\0 (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H]P'rochaska
HI 1215,67 3.836 204+ 0.2 20.85+ 0.15

Ol 1302,1685  3.838855 >14.586+ 0.014 > 14.643 >-2.554 >-2947

Sill 1304.3702  3.838761 13.8974+ 0.300 . -2.063

CII  1334.5323  3.838918 14.235 £ 0.021  >14.394 -2.755 >-3.046

Sill  1526.70698 3.838889 13.999 £0.018  >14.006 -1.961 >-2.404

Fell 1608.45085 3.830535 15.665 % 0.021 13.906 -0.235 -2.444

AlIl 1670.7886  3.838910 12.669 + 0.026 12.699 -2.221 -2.641
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PSS0118+0320; 2., = 4.128
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Figura C.4: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metalicas associadas ao DLA em
Zaps = 4.128 identificado na linha de visada do QSO PSS0118+0320. A linha vertical tracejada

em v = 0, corresponde a z,;,s = 4.1285. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.4: Densidade de coluna I6nica: PSS0118+0320, z =4.1285

Ion Mo (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 4.128 19.946+ 0.166

NV 1238.821  4.128807 >13.915+0.051 >-1.915
Sill 1260,4223  4.128452 14.281+0.028  -1.225
O1 1302,1685  4.128322 15.109+ 0.021  -1,577
Sill 1304,3702  4.128675 12429+ 0.045  -3,077
CII  1334,5323  4.128555 14.679+0.023  -1,857
Sill 1526,70698 4.128452 14.268+ 0.028  -1,238
AlTl 16707886  4.128446 12918+ 0.016  -1,518
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SDSS0127-0045; 2, = 3.727

CII 1335 ,:

Alll 1670 ,:

Cll 1334 1

CIV 1550 1

0.5
T T

[¢]
T

0l 1302 :

1
T

Normalized Flux

0.5
T

Sill 1260

0.5
T

Sill 1526 1

SilV 1402

Fell 1144 ]

1 06 08 1 1.20
ST YT

5
T

(o] 0
T

Silv 1393 ]

200

0 200
Rel. velocity (Km/s)

—-200 0 200
Rel. velocity (Km/s)

Figura C.5: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao DLA em
Zaps = 3.727 1identificado na linha de visada do QSO SDSS0127-0045. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,s = 3.728. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.5: Densidade de coluna Ionica: SDSS0127-0045, z,,, = 3.727

Ton )\0 (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215.67 3.727 20.95+ 0.2

Fell 1144.9379  3.724935 14.4994+ 0.016 -1,951

Silll 1206.500 3.729143 > 13.698+ 0.010 >-2,812

Sill 1260.4223  3.728301 > 14.2884 0.009 >-2,222

OlI 1302.1685  3.728164 > 14.972+ 0.008 >15.185 >-2,718 >-2.705
CII 13345323  3.728158 14.5024+ 0.010 >14.672 -3,038 >-3.068
CII* 1335.7077  3.728551 13.235+ 0.041 13.1394 0.064 -4,305

SilV  1393.76018 3.728858 13.9194 0.030 -2,591

SilV  1402.770 3.728591 13.321+ 0.027 13.439+ 0.049 -3,189

Sill  1526.70698 3.728249 14.169+ 0.014 > 14.221 -2,341

CIV  1548.2041  3.720615 14.561% 0.023 -2,979

CIV  1550.7812  3.728656 14.1944 0.019 14.1294 0.036  -3,346

Alll  1670.7886  3.728260 12.761% 0.013 >12.743 -2,679 >-2.897
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Figura C.6: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao DLA em
Zaps = 2.87 1dentificado na linha de visada do QSO PSS0131+0633. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,;s = 3.1775. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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PSS0133+4+0400 ; 24 =3.697,3.769 e 3.995
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Figura C.7: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA em
Zabs = 3.697 identificado na linha de visada do QSO PSS0133+0400. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,;s = 3.69065. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.6: Densidade de coluna Ionica: PSS0133+0400, 2, = 3.697

Ion )‘0 (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.697 20.58+ 0.3 20.70+ 0.15 ... 21.15+0.10

Sill 1304.3702  3.695713 15.2974 0.37 . -0.873 .

CII 13345323  3.690037 15.04 +£0.011 >14.160 -2.13 >-3.130

Sill 1526.70698 3.690842 14.256+ 0.014 >14.256 -1.914 >-2.004

AIIl 1670.7886  3.690540 12.548 +0.023 12.3724+ 0.031 -2,49 -2.818
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Figura C.8: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metalicas associadas ao DLA em
Zabs = 3.769 identificado na linha de visada do QSO PSS0133+0400. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,;,s =3.771 . O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.7: Densidade de coluna Ionica: PSS0133+0400, z,,s = 3.769

Ion )\0 (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.769 203+ 0.2 20.55+ 0.15

CII 13345323  3.771582 >15.536+0.158 >15.309 >-1354 >-1.831

SilV  1393.76018 3.771582 13.7124+ 0.025 13.799£ 0.011 -2.148

SilV  1402.770 3.771438 13.802 £ 0.027 13.8944+ 0.015 -2.058

Sill 1526.70698 3.771365 15.0204+ 0.048 15.4664+ 0.035 -0.84 -0.644

CIV 1548.2041 3.770541 14.142+ 0.029 >14.306 -2.748

CIV 1550.7812  3.770823 14.127 £ 0.041 14.3554+ 0.016 -2.763

Fell 1608.45085 3.771092 14.655 £ 0.021 > 14.868 -1,145 >-1.182

AlIl 1670.7886  3.771285 13.565 £ 0.060 > 13.792 -1.225 >-1.248
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Figura C.9: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao DLA em
Zabs = 3.995 identificado na linha de visada do QSO PSS0133+0400. A linha vertical tracejada

em v =0, corresponde a 2, = 3.9935 . O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.8: Densidade de coluna Ionica: PSS0133+0400, 2z, = 3.995

Ion Ao (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.995 19.67 £ 0.65

Sill 1260.4223 3.994174 13.439 +0.033 -1.791
Ol 1302,1685 3.994458 14.808 + 0.016 -1.602
CII  1334.5323  3.994269 14.278+0.130 -1.982
SilV  1402.770 3.994152 12.736+ 0.137 -2.494
CIV 1548.2041  3.993451 13.746+ 0.029 -2.514

Fe 11

1608.45085 3.994022

13.991+£0.035 -1.179
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Figura C.10: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,,, = 3.761 identificado na linha de visada do QSO PSS0134+3307. A linha vertical trace-
jada em v = 0, corresponde a z,,s = 3.7613. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.9: Densidade de coluna I6nica: PSS0134+3307, z,s = 3.7610

Ion )\0 (1&) Zabs N NPTochaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.7610 20.77 £ 0.06 20.85+ 0.10

Silll 1206.500 3.761227 >13.5224+0.059 >13.815 >-2.808

SilV  1393.76018 3.761442 14.2424 0.544 -2.088

Sill 1526.70698 3.761182 14.261+ 0.028 -2.069

CIV 1548.2041 3.761409 13.557+ 0.063 13.282+ 0.103 -3.803

Alll  1670.7886  3.761247 12.7314 0.025 -2.529

Nill  1741.5531  3.761079 14.1444+ 0.072 -0.876
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PSS0209+0517; 245 = 3.6641 e 3.864
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Figura C.11: Representagcao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 3.6641 identificado na linha de visada do QSO PSS0209+0517. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,;s = 3.6645 . O fluxo representado no eixo Y estd normali-

zado.
Tabela C.10: Densidade de coluna I6nica: PSS0209+0517, 2,5 = 3.664

Ion )\0 (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.664 20.445+ 0.012 20.454+ 0.1
Sill 1260.4223 3.664310 13.935 £ 0.073 >14.107 -2.07 >-1.903
Ol 1302,1685 3.664457 > 14.5044+ 0.077 >14.774 >-2.681 >-2.416
SiIV  1393.76018 3.664652 13.5154+0.124 . -2.49
SilV  1402.770 3.664238 13.195 + 0.048 13.1614+ 0.051 -2.81
Sill 1526.70698 3.664591 13.915+ 0.015 >13.885 -2.09
CIV 1548.2041 3.656316 13.696+ 0.034 13.1814+ 0.049 -3.339
Fell 1608.45085 3.656691 15.2964 0.126 13.6354+ 0.053 -0.649 -2.315
AlIl 1670.7886 3.664813 12.401+ 0.319 12.5204 0.037 -2.894 -2.420
Nill 1741.5531  3.664031 13.9164 0.035 -0.779
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Figura C.12: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 3.864 identificado na linha de visada do QSO PSS0209+0517. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,,; = 3.862 O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.11: Densidade de coluna Idnica: PSS0209+0517, z,s = 3.862

Ion Ao (A) Zabs N Nprochaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.864 20.018+ 0.056 20.55+ 0.1

Silll 1206.500 3.862718 13.797+ 0.024 ... -1,781

Sill 1260.4223 3.862027 13.616+ 0.012 13.4634+0.034 -1,962 -2.647
CI 1277.2452  3.861946 13.840+ 0.035 ... -2,768 ...

Ol 1302,1685 3.861957 14.379+ 0.017 >14.368 2,379 >-2.922
Sill 1304.3702  3.862012 13.743+ 0.036 13.542+ 0.044 -1,835 ..

ClI 1334.5323 3.862173 14.023+ 0.016 >14.020 -2,585 >-3.120
SilV  1393.76018 3.862223 13.098+ 0.079 12.922+ 0.052 -2,51

Sill 1526.70698 3.861766 13.453+ 0.022 13.396+ 0.052 -2,125

AlIl 1670.7886 3.861571 12.301+£0.319 12.1464 0.048 -2,207 -2.894
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Figura C.13: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.14 identificado na linha de visada do QSO PSS0211+1107. A linha vertical trace-
jada em v = 0, corresponde a 2,55 = 3.14 . O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.14: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em zgs = 3.2348 identificado na linha de visada do QSO PSS0747+4434. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,;s = 3.2348 . O fluxo representado no eixo Y estd normali-
zado.
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Figura C.15: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 3.765 identificado na linha de visada do QSO PSS0747+4434. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,,s = 3.765 . O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.16: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,,, = 4.015 identificado na linha de visada do QSO PSS0747+4434. A linha vertical trace-
jada em v =0, corresponde a z,,s =4.0191 . O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.12: Densidade de coluna Ionica: PSS0747+4434, z,,. = 4.015

Ion A\ (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 4.015 20.84+ 0.3

Sill 1260.4223  4.019153 13.8074+ 0.039 -2.553
Ol 1302,1685  4.019133 15.107£ 0.027 -2.433
Sill 1304.3702  4.019124 14.2934+ 0.039 -2.067
CII 13345323  4.019027 14.3744+ 0.054 -3.016
Sill 1526.70698 4.019254 14.4194 0.409 -1.941
Fell 1608.45085 4.019003 15.486+ 0.023 -0.814
AlIl 1670.7886  4.019051 12.831+ 0.041 -2.459
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Figura C.17: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 4.3608 identificado na linha de visada do QSO SDSS0756+4104. A linha verti-
cal tracejada em v = 0, corresponde a z,,s = 4.3608 . O fluxo representado no eixo Y esta

normalizado.
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Figura C.18: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 2.9397 identificado na linha de visada do QSO SDSS0810+4603. A linha verti-
cal tracejada em v = 0, corresponde a z,s = 2.9397. O fluxo representado no eixo Y estd

normalizado.
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Figura C.19: Representagdo dos perfis de velocidade das linhas metalicas associadas ao DLA
em zgs = 3.4720 identificado na linha de visada do QSO SDSS0810+4603. A linha verti-
cal tracejada em v = 0, corresponde a z,,s = 3.4724. O fluxo representado no eixo Y estd
normalizado.

Tabela C.13: Densidade de coluna I6nica: SDSS0810+4603, z,;, = 3.4720

Ion ) (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.4720 19.89+ 0.06 .

Sill 1260.4223  3.472541 13.776+0.021 -1.674
SilV 1402770  3.472483 13.997 +0.009 -1.453
Sill  1526.70698 3.472469 14.214+0.009 -1.236
CIV 15482041 3.472796 13.814+0.014 -2.666
CIV 1550.7812  3.472903 13.983+0.014 -2.497
Fell 1608.45085 3.472431 14.231+0.013 -1.159
AlTl  1670.7886  3.472514 12.979+ 0.009 -1.401
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Figura C.20: Representagcao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em Z,s = 3.266 identificado na linha de visada do QSO PSS0950+5801. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,,; = 3.263. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.14: Densidade de coluna Ionica: PSS0950+5801, 7,5, = 3.266

Ion Ao (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.266 20.24+0.2 .

Silll 1206.500 3.263147 13472+ 0.016 -2,288
o1 1302,1685  3.263411 14.743+£0.052 -2,197
CII* 13357077  3.262969 14.2264 0.080 -2,564
Sill  1526.70698 3.263626 14.1564+ 0.013 -1,604
CIV  1548.2041 3.263292 14.062+ 0.016 -2,728
CIV 1550.7812  3.268460 13.51640.034 -3274
Fell 1608.45085 3.263543 14.0884+0.024 -1,612
AIIl  1670.7886  3.263488 12.8444+0.013 -1,846
AITII 1854.7164  3.258335 12.567 +0.026 -2,123
Fell 2382.7652  3.263708 13.496+ 0.069 -2,204
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Figura C.21: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2., = 3.541 identificado na linha de visada do QSO PSS0955+5940. A linha vertical trace-
jada em v = 0, corresponde a z,,s = 3.5415. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.15: Densidade de coluna Ionica: PSS0955+5940, z,,, = 3.541

Ion )\ (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.541 20.0+ 04

SilT  1304.3702 3.541138 14.987+ 0.017 -0,573
SiIll 1526.70698 3.541424 14.273+ 0.024 -1,287
CIV 1548.2041 3.540373 14.509+ 0.010 -2,081
CIV 1550.7812 3.540394 13991+ 0.032 -2,599
Fell 1608.45085 3.541574 14.319£0.026 -1,181
AlIl 1670.7886 3.541901 12.982+ 0.094 -1,508
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Figura C.22: Representagdo dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao DLA
em Zz,s = 3.8417 identificado na linha de visada do QSO PSS0955+5940. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,,s = 3.8419. O fluxo representado no eixo Y estd normali-

zado.

Tabela C.16: Densidade de coluna Idnica: PSS0955+5940, z,,, = 3.8417

Ton Ao (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.8417 19.9+ 0.1 .
Silll 1206.500 3.842003 13.089+ 0.055 -2,371
SiIV  1393.76018 3.841918 13.250+ 0.016 -2,21
Silv ~ 1402.770 3.841914 13.369+ 0.036 -2,091
Sill 1526.70698 3.841917 13.780+ 0.031 -1,68
CIV 1548.2041 3.841673 13.6274+0.020 -2,863
CIV 1550.7812 3.841804 13.777 +£0.035 -2,713
AlIl 1670.7886 3.842140 12.600+ 0.023  -1,79
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Figura C.23: Representagcao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 4.0438 identificado na linha de visada do QSO PSS0955+5940. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,;s = 4.0434. O fluxo representado no eixo Y estd normali-

zado.

Tabela C.17: Densidade de coluna Ionica: PSS0955+5940, 2,5, = 4.0438

Ion )\ (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 4.0438 19+ 1

Ol 1302,1685 4.042272 14.9234+ 0.017 -0,817
Sill 1304.3702 4.043155 13.903+ 0.072 -0,687
CII 1334.5323 4.043297 14.821+ 0.009 -0,769
CII* 1335.7077 4.043026 13.652+ 0.053 -1,938
SiIV  1393.76018 4.043494 14.1294+ 0.009 -0,431
SilvV ~ 1402.770 4.043636 13.927 +0.104 -0,633
Sill 1526.70698 4.043441 14.236+ 0.014 -0,324
CIV 1548.2041 4.043323 14.359+ 0.126 -1,231
AlIl 1670.7886 4.043127 13.106+ 0.130 -0,384
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Figura C.24: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.2766 identificado na linha de visada do QSO PSS0957+3308. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,;s = 3.2766 . O fluxo representado no eixo Y estd normali-

zado.



128

F T 0l 1302

1

- ‘ I T Fell 1608 1  _ [ R

: f I I A VARE
o b } 3 wf 1 wp 5 B
oL 3 1 of 1 of Allll 18627
oF 1 oF 1 oF ]
Hw —

{

Qb 3 1wl o F ‘
o[ - o - o[ © AL 18547
oL | 3 o 3 oF | 3
L I BRI R [ L [ 0 T [ L il
— = — = ] — = _
e } o F 4 et /s E
X of ! o ] o F : ]
= b 3 C ] C 3 ]
T O — ; O -] o — 1 ]
8 C | L [ L | ]
=~ F  SiITl 1206] L 1393 ] b ! .
E T 3 ] C ] r 3 3
S wr 3 = 0 = 0 F L NIl 1741 A
ZOM 67 n CD‘7 3 N
L \ R B L [ o0 ]y T B \ | \ ]
— Fell 1144 — CIl 1334 - —

= |

ok i ot : . AlIL 1670
o[ ] o[- u L ‘ ]
s 1 oF 1 er | ]
— = ] — L Sill 1304 ] — ]
C Fell 11211 . ] SN T T
ol 1 ok 1 of . CI 1656 ]
o[ . o[ ] o [ ]
ol | 1 oF | 1 oL | 1
cC.o v by I C.o v b I I IR [

—200 0] 200 —-200 0 200 —200 0 200

Rel. velocity (Km/s) Rel. velocity (Km/s) Rel. velocity (Km/s)

Figura C.25: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,,s = 4.1713 identificado na linha de visada do QSO PSS0957+3308. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z,,; =4.1713. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.26: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z.p, = 3.7402 identificado na linha de visada do QSO Bri1013+0035. A linha vertical trace-
jada em v = 0, corresponde a 2,55 = 3.7402. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.27: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.3386 identificado na linha de visada do QSO PSS1026+3828. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z,,s = 3.3386. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.28: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em Zus = 2.909 identificado na linha de visada do QSO PSS1057+4555. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,s = 2.909. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.29: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 3.316 identificado na linha de visada do QSO PSS1057+4555. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,,s = 3.316. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.18: Densidade de coluna I6nica: PSS1057+4555, z,5 = 3.361

Ton Ao (A) Zabs N [X/H]

HI 1215,67 3.316 20.2284 0.034

Ol 1302,1685 3.316692 >14.678 £0.102 >-2.29

CII 1334.5323 3.316576 14.760+ 0.012 -2.058

Sill 1526.70698 3.316572 14.0794 0.009 -1.709

Fell 1608.45085 3.309150 15.792+ 0.017 0.064

AlIl 1670.7886  3.316734 12.6964 0.015 -2.022

Nill 1741.5531 3.315765 13.9814 0.026 -0.497
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Figura C.30: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.6998 identificado na linha de visada do QSO PSS1118+3702. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,,; = 3.698. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.19: Densidade de coluna Ionica: PSS1118+3702, z,,s = 3.698

Ion Mo (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.698 19.76+ 0.05

Ol1 1302,1685 3.698087 >14.404 +=0.019 >-2,096
SiIl 1304.3702 3.698105 >13.9674+0.012 >-1,353
CII 1334.5323 3.698112 14.359+ 0.107 -1,991
SiIll 1526.70698 3.698105 13.824+ 0.022 -1,496
AlIl 1670.7886 3.698096 > 12.664+ 0.023 >-1,586
Nill 1741.5531 3.697609 14.191+ 0.025 0,181
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Figura C.31: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.7254 identificado na linha de visada do QSO PSS1159+1337. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a 2,5 = 3.724. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.20: Densidade de coluna I6nica: PSS1159+1337, 2, = 3.7254

Ton X (A) Zabs N [X/H]
HI  1215,67 37254  20.1+0.1

Silll 1206.500  3.723472 14.022+0.026 -1,638
Sill 1260.4223  3.723970 14.179+ 0.032 -1,481
Sill 13043702  3.724146 14.585+0.016 -1,075
CII 13345323  3.723518 14.639+0.010 -2,051
SilV  1393.76018 3.723699 13.655+ 0.018 -2,005
SilV  1402.770  3.721362 13.057+ 0.958 -2,603
Sill  1526.70698 3.722136 13.393+ 0.020 -2,267
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Figura C.32: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 3.6970 identificado na linha de visada do QSO PSS1248+3110. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a 2,5 = 3.697. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.21: Densidade de coluna Idnica: PSS1248+3110, z,,, = 3.697

Ion )‘O (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.6970 20.454+ 0.12 20.63+ 0.07

Si Il 1304.3702  3.697031 >14.298+ 0.040 14.3934+0.016 >-1,716 -1.797

Sill 1526.70698 3.697060 14.142+ 0.039  >14.243 -1,872

Fell 1608.45085 3.697019 >15.941+ 0.037 13.890+ 0.046 >-0,013 -2.240

AlIl  1670.7886  3.697227 >12.841+ 0.016 12.7774+ 0.020 >-2,103 -2.343

AITII 1854.7164  3.697131 12.3484+0.084 <12.191 -2,596
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Figura C.33: Representagcao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 4.0758 identificado na linha de visada do QSO PSS1248+3110. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a 2,55 = 4.0743 O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.22: Densidade de coluna Ionica: PSS1248+3110, z,,, = 4.0743

Ion Xy (A) Zabs N [X/H]
HI 121567 4.0743 19.88+ 0.67

O1 1302,1685 4.074473 14.447+0.028  -2,173
CII 1334.5323  4.074527 >14.131+0.028 >-2,339
SilV  1393.76018 4.074444 13.494+ 0.014  -1,946
SilV 1402770  4.074117 13.783+£0.027  -1,657
Sill 1526.70698 4.074668 13.471+0.079  -1,969
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Figura C.34: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.6501 identificado na linha de visada do QSO PSS1253-0228. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z4,; = 3.6501. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.35: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 3.29 identificado na linha de visada do QSO PSS1315+2924. A linha vertical trace-
jada em v =0, corresponde a 2,55 = 3.29. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.36: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 2.9981 identificado na linha de visada do QSO PSS1326+0743. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z4,; = 2.9981. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.37: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.4232 identificado na linha de visada do QSO PSS1326+0743. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z4s = 3.4232. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.38: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.2739 identificado na linha de visada do QSO PSS1432+3940. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z4,; = 3.2739. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.39: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 4.2262 identificado na linha de visada do QSO PSS1443+2724. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,;s = 4.2262. O fluxo representado no eixo Y estd normali-

zado.
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PSS1506+5220 ; 24, =3.2240
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Figura C.40: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.2240 identificado na linha de visada do QSO PSS1506+5220. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,;,s = 3.2240. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.23: Densidade de coluna Ionica: PSS1506+5220 , z,s = 3.2240

Ion A0 (A) Zabs N NProchaska [X/H] [X/H] Prochaska
HI 1215,67 3.2240 20.65+ 0.07 20.67+ 0.07

Sill 1260.4223  3.228260 >13.185+0.017 13.8824+ 0.018 >-3.025 -2.348

Ol 1302,1685  3.224153 >14.6214+ 0.020 >14.657 >-2.769 >-2.753

Sill 1526.70698 3.224402 >3.9454+0.019  13.8824+ 0.018 >-2.265
AlIl 1670.7886  3.224250 >12.550+ 0.024 >12.503 >-2.59  >-2.657
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Figura C.41: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em Z,,s = 3.6572 identificado na linha de visada do QSO PSS1531+4157. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z,s = 3.6572. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.42: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.1974 identificado na linha de visada do QSO PSS1535+2943. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,5s = 3.197. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.43: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,,s = 3.7589 identificado na linha de visada do QSO PSS1535+2943. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,;s = 3.761. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.44: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,,s = 2.9167 identificado na linha de visada do QSO PSS 1554+1835. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z4,; =2.9671. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.45: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.8136 identificado na linha de visada do QSO PSS 1615+1803. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z,,s = 3.8136. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.46: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 2.879 identificado na linha de visada do QSO PSS 1633+1411. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,5s = 2.879. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.47: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em Z,s = 3.34 identificado na linha de visada do QSO PSS1715+3809. A linha vertical trace-
jada em v = 0, corresponde a z,,s = 3.341. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.24: Densidade de coluna I6nica: PSS1715+3809, 2., = 3.34

Ion )‘0 (A) Zabs N NPTochaska [X/H] [X/H} Prochaska
HI 1215,67 3.34 20.5+ 0.5 21.05+ 0.15

Sill 1260.4223  3.341088 > 13.277+ 0.024 >-2.783

SilV  1393.76018 3.340746 > 14.072+ 0.018 >-1.988

CIV 1548.2041 3.341194 12.9304+ 0.112 -4.16

FeIl 1608.45085 3.333438 15.588+ 0.032 13.743+ 0.039 -0.412 -2.807

AlIl 1670.7886  3.341467 12.942+ 0.026 12.551+ 0.021 -2.048  -2.989
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Figura C.48: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.6981 identificado na linha de visada do QSO PSS1723+2243. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,5,s = 3.6981. O fluxo representado no eixo Y estd normali-

zado.
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Figura C.49: Representagdo dos perfis de velocidade das linhas metalicas associadas ao DLA
em z,s = 4.7416 identificado na linha de visada do QSO SDSS1737+5828. A linha verti-
cal tracejada em v = 0, corresponde a z,,s = 4.7426. O fluxo representado no eixo Y estd

normalizado.

Tabela C.25: Densidade de coluna Ionica: SDSS1737+5828 , 2,1 = 4.7416

Ion Xy (A) Zabs N [X/H]
HI 121567 47416  20.62+ 0.02

Sill 12604223 4.742828 13.177+0.016 -3.003
Ol  1302,1685 4.742793 14.324 +0.017 -3.036
Sill  1304.3702 4.742567 14.065+0.023 -2.115
CIl  1334.5323 4.742176 14.795+0.023 -2.415
CII* 13357077 4.746664 14.550+ 0.013  -2.660
Nill 1370.132  4.738966 14.276+ 0.016 -0.594
SiIV 1402770  4.743020 13.274+0.030 -2.906
CIV  1548.2041 4.742593 14.898+ 0.3 2312
CIV 15507812 4.742375 13.822+0.045 -3.388
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Figura C.50: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.71 identificado na linha de visada do QSO PSS1745+6846. A linha vertical trace-
jada em v =0, corresponde a z,,s = 3.71. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.51: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 2.8442 identificado na linha de visada do QSO PSS1802+5616. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z,,s = 2.8442. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.52: Representagdo dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao DLA
em 2, = 3.3906 identificado na linha de visada do QSO PSS1802+5616. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z,,s = 3.3912. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.26: Densidade de coluna Ionica: PSS1802+5616, z,,; = 3.3906

Ion o (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.3096 20.21+ 0.04

SilV ~ 1402.770 3.391427 14.531+£0.043 -1.269
Sill  1526.70698 3.391045 14.351+0.016 -1.419
CIV  1548.2041  3.391323 13.7724+0.025 -3.028
CIV 1550.7812  3.391302 14.0634+ 0.020 -2.737
Fell 1608.45085 3.390869 14.369+ 0.019 -1.341
AlIl  1670.7886  3.391006 13.21840.020 -1.482
Nill  1741.5531  3.388163 14.5964 0.042 0.136
AITII 1862.7895  3.391460 13.6244+ 0.044 -1.076
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Figura C.53: Representagdo dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao DLA
em z,, = 3.554 identificado na linha de visada do QSO PSS1802+5616. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,5s = 3.554. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.27: Densidade de coluna I6nica: PSS1802+5616, 2,5, = 3.554

Ton Ao (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.554 20.3+ 0.1

Sill  1206.5000  3.553963 13.7674+ 0.031 -2.093
(O 1302,1685  3.553063 14.765+ 0.058 -2.275
SilV  1393.7550  3.554078 13.7734 0.028 -2.087
Sill 1526.70698 3.553693 14.3654+ 0.023 -1.495
CIV 15482041  3.554116 13.945+ 0.017 -2.945
CIV 1550.7812  3.554162 14.167+0.017 -2.273
Fell 1608.45085 3.553923 14.3254+0.023 -1.475
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Figura C.54: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2z, = 3.765 identificado na linha de visada do QSO PSS1802+5616. A linha vertical trace-
jada em v = 0, corresponde a z,;,s = 3.7616. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.55: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 3.809 identificado na linha de visada do QSO PSS1802+5616. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,s = 3.811. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.56: Representagdo dos perfis de velocidade das linhas metdlicas associadas ao candi-
dato a DLA em z,, = 3.2066 identificado na linha de visada do QSO P2122-0014. A linha
vertical tracejada em v = 0, corresponde a z,,; = 3.2066. O fluxo representado no eixo Y estd
normalizado.
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Figura C.57: Representagcao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 4.00 identificado na linha de visada do QSO P2122-0014. A linha vertical tracejada

em v =0, corresponde a z,,s = 4.0012. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.28: Densidade de coluna Ionica: PSS2122-0014, z,s = 4.0012

Ton Ao (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 4.00 20.24+ 0.8

CII  1334,5323  4.001152 13.986+ 0.019 -2,804
SilV 139376018 3.997369 13.271+ 0.031 -2,489
SilV ~ 1402.770 4.001020 14.0744+0.011 -1.686
CIV 15482041 4.001597 14.140+0.012 -2,65
CIV 1550.7812  4.001071 15.441+0.060 -1,349
Nill  1741.5531  3.999765 14.375+0.013 -0,075
Mgl 1747.7937  3.995814 14.3544+ 0.105 -1.426




154

i

APENDICE C. 161
PSS2155+1358; 2, = 3.3119 € 4.210
-E o orisoz 1 | Fell 1608 ] _ [ | E
- : . i } 7 PV VY
o b 3 g or 3 I 3 ]
oL ) B ol ; B ol . AN 1862
b g 1 .r g 1 . g ]
L L L L | ] L \ | \ il
- c1evr 4 < F 3 -k | ]

SiIll 1206

Normalized Flux

Fell 1144

j
—-200 0
Rel. velocity (Km/s)

200

Sill 1526

SilV 1393 |

CIl 1334

[ IR
Sill 1304

-200 0 200
Rel. velocity (Km/s)

AlIll 1854

|

Sill 1808

%

Nill 1741

é

CI 1656

1 ‘ 1 1 1 i 1 1 ‘
—-200 0 200
Rel. velocity (Km/s)

Figura C.58: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2, = 3.3119 identificado na linha de visada do QSO PSS2155+1358. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z4,; = 3.3157. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.



162

Ol 1302 +

— = ] — = EFeHlOS; - L 7
oL 1 vt 1 wp E
o b 1 Sr 1 of 11 18621
o - o 4 ofF -

1
%5
<
~2
1
%
1

- . - CIV 1548 1 P
O ] 0 _] O _
o i oL _ o AlIIT 1854 ]
o = ‘ ; o = ] o = ]
L I BRI R L [ 0 T [ L il
—~ sitlze0 3 ¢ Sill 1526 ~ -
o b 4 wf 4 o Sill 1808 7
X of ] oL ] oL ]
= C ] C ’ L ]
o o : - o - o -
8 B [ 0 1T L ‘ [ o0 v ]y T L il
% — = © Silll 12067 — = SilV 1393 | — = il
g 1 u 9 5 1
B O § o I ol Nill 1741 4
Z ol N oL 4 o ]
o = ] o : ] o = ]
B [ L \ [ L L \ | \ il
- = . CIT 1334 ] - 1

Alll 1670

?

) o
1 ‘ 1 1 1 l 1 1 1 ‘
_ a4 -C Sill 1304 | |
: Fell 11211 SN e N O N
o E ] o L 1 o L . CI 16566
o[ ] o[ ] o [ ]
ol | 1 oC | 1 oC | I
cC.o v by I C.o v b I I IR [
—-200 0 200 -200 0 200 -200 0 200
Rel. velocity (Km/s) Rel. velocity (Km/s) Rel. velocity (Km/s)

Figura C.59: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 4.210 identificado na linha de visada do QSO PSS2155+1358. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z,s = 4.210. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.60: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,, = 3.61 identificado na linha de visada do QSO PSS 2203+1824. A linha vertical
tracejada em v = 0, corresponde a z,;s = 3.61. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.61: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 2,55 = 3.857 identificado na linha de visada do QSO P2238+2603. A linha vertical tracejada

em v =0, corresponde a z,,s = 3.857. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.29: Densidade de coluna Ionica: PSS2238+2603, z,,s = 3.857

Ton Ao (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 3.854 19.8+ 0.7

Sill 1260.4223  3.857190 13.9504 0.048 -2,458
Ol 1302,1685  3.856402 14.865+ 0.015 -1,693
Sill 1304.3702  3.856535 14.266+ 0.026 -1,112
CII  1334.5323  3.857060 14.634+0.020 -1,774
SilV  1402.770 3.857518 13.369+ 0.110 -1.991
Sill 1526.70698 3.856794 14.19140.024 -1,187
CIV 15482041  3.858119 14.199+ 0.017 -2,209
CIV 1550.7812  3.858089 14.19340.027 -2,215
Fell 1608.45085 3.848244 15.21040.029 -0,090
AlIl 1670.7886  3.857102 13.1594+ 0.015 -1,149
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Figura C.62: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,5s = 3.655 identificado na linha de visada do QSO P2241+1352. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a z,;s = 3.655. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.63: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,,s = 4.283 identificado na linha de visada do QSO P2241+1352. A linha vertical tracejada
em v =0, corresponde a 2, = 4.283. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.

Tabela C.30: Densidade de coluna Ionica: PSS2241+1352, z,s = 4.283

Ion Ao (A) Zabs N [X/H]
HI 1215,67 4.283 20.74+ 0.5

SIT  1259.5190  4.283726 14.7694 0.020 -1.131
Sill 1260.4223  4.283753 14.0264+0.014 -1.534
CI 1260.7351  4.288932 14.1494+ 0.023 -3.141
CI 1277.2450  4.281345 15422+ 0.014 -1.868
o1 1302,1685  4.283645 15.356£ 0.021 -2.084
Sill 13043702 4.283661 14.75640.018 -1.504
CII  1334.5323  4.283760 14.9574+0.082 -2.333
CII* 13357077 4.283715 13.4354+0.062 -3.855
Sill 1526.70698 4.283662 14.733+0.017 -1.527
CIV 1548.2041  4.283783 14.174+=0.019 -3.116
Fell 1608.45085 4.283726 14.5774+0.019 -1.623
AlTl  1670.7886  4.283727 13.428+0.045 -1.762
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Figura C.64: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,s = 3.215 identificado na linha de visada do QSO PSS2315+0921. A linha vertical tra-
cejada em v = 0, corresponde a z4s = 3.219 . O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.65: Representacao dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em z,,s = 4.4273 identificado na linha de visada do QSO PSS2315+0921. A linha vertical tra-
cejada em v =0, corresponde a z4,; = 4.4273. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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Figura C.66: Representacdo dos perfis de velocidade das linhas metélicas associadas ao DLA
em 24 = 3.6981 identificado na linha de visada do QSO . A linha vertical tracejada em v = 0,
corresponde a z,s = 3.6981. O fluxo representado no eixo Y estd normalizado.
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