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RESUMO

A sintese espectral decompde misturas de contribui¢des estelares em galdxias. No-
sso grupo, SEAGal (Semi Empirical Analysis of Galaxies), derivou a histéria de forma-
cdo estelar de todas as galdxias da “Sloan Digital Sky Survey” (SDSS) com o cédigo
STARLIGHT, obtendo varios resultados de interesse astrofisico.

Os resultados se apoiam fortemente em modelos de sintese evolutiva com alta reso-
lucdo espectral. Para testar esta dependéncia com os modelos, rodamos 0 STARLIGHT
em amostras de “star-forming” e galdxias passivas da SDSS usando diferentes conjun-
tos de modelos, explorando-os usando ‘“Padova 1994 e caminhos evolutivos modifi-
cados de “Padova” com diferentes receitas para a fase do ramo assintdtico das gigan-
tes, como também diferentes bibliotecas estelares (STELIB versus MILES + Granada).
Comparamos propriedades derivadas como idade média, metalicidade média, extin¢ao,
histérias de formacao estelar e evolugdao quimica. Distintos caminhos evolutivos usados
levam aos mesmos resultados, pelo menos ao utilizarmos o espectro na regido do 6p-
tico. Bibliotecas estelares, por outro lado, possuem um impacto maior. Novos modelos
produzem melhores ajustes quantificados e eliminam algumas patologias (como com-
binacdes suspeitas de elementos da base, residuos espectrais sistematicos em algumas
janelas, e, por vezes, extingdes negativas) dos ajustes derivados com modelos baseados
no STELIB.

Além de diferencas em modelos de populagdes estelares, temos outras fontes de
erros. A SDSS possui diferentes liberagdes de dados calibradas distintamente, tendo
como resultado variagdes nos produtos da sintese. Investigaremos as modificacdes dos
espectros, bem como as idades e metalicidades médias e as histdrias de formacao estelar
da sintese para o “Data Release 7 (DR7) em comparacdo com o “Data Release 5”
(DRS).

Por dltimo, testaremos a aproximagao das histérias de formacao estelar por “bursts”
instantaneos pelo nosso método. Usaremos modelos de populacdes estelares com-
postas e continuas (CSP) com uma unica metalicidade e taxa de formacgdo estelar
v = 7-1e7/7 onde observaremos galdxias que comecaram a formar estrelas a 1, 5
e 13 Ga atras e escalas de tempo para formacao estelar y, escolhidas para ser 1, 5, 10
e 99 Ga. Quando 7 for pequeno em comparacao a idade da galdxia, temos um “burst”
instantaneo, e quando escolhemos 7 maior (99 Ga), temos aproximadamente uma taxa
de formacao estelar constante. Perturbamos cada modelo 10 vezes, com distintas rela-
¢oes sinal/ruido iguais a 10, 15 e 30 em 4020 A. Estes foram inseridos em nosso c6digo
para verificar como “bursts” instantaneos lidam com modelos continuos de populacdes
estelares compostas de galaxias. Nossos modelos de CSP podem ser facilmente integra-
dos analiticamente e/ou numericamente. Entdo, derivamos teoreticamente a fracdo de
massa estelar cumulativa 1(7), a fim destas serem facilmente comparaveis com medidas
diretas da sintese com o STARLIGHT. A fung¢do 1(¢) pode ser muito bem reproduzida
para galdxias com 1 e 13 Ga, porém galdxias com idades intermedidrias (5 Ga) sofrem



desvios mais altos em comparacdo com as curvas reais. Comparamos os valores da
idade média e metalicidade média tedricas pesadas pela luz e massa com os valores da
sintese.

ApOs estes testes, realizamos uma aplicagdo com o DR7, revisando o trabalho de
Stasifiska et al. (2008), onde algumas galaxias classificadas como AGNs, de acordo com
o diagrama cléssico de diagndstico ([O TITJA5007/HB, [N 11]A6584/Ha), sdo na rea-
lidade ionizadas por populacdes estelares velhas, que imitam a presenca de uma fonte
de ionizagdo ndo estelar, atribuida, em geral, para estes sistemas. Nosso argumento
€ baseado na relacdo entre luminosidade em Ha observada e luminosidade esperada
para populagdes estelares velhas. As galdxias que satisfazem estas propriedades sdo
consideradas galdxias aposentadas. Estes resultados mostram que muitos dos trabalhos
referentes a atividades nucleares em galdxias tém que ser revisados.


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2008MNRAS.391L..29S

ABSTRACT

Spectral synthesis decompose mixtures of stellar contributions in galaxies. Our
group, the SEAGal (Semi Empirical Analysis of Galaxies), has derived the star forma-
tion history of all galaxies in the SDSS with the STARLIGHT code, obtaining various
results of astrophysical interest.

The results rely heavily on high spectral resolution evolutionary synthesis models.
To test this model dependence we run STARLIGHT on samples of star-forming and pas-
sive galaxies from the SDSS using different sets of models. We explore models using
"Padova 1994"and modified "Padova"evolutionary tracks with a different receipt for
the asymptotic giant branch phase, as well as different stellar libraries (STELIB ver-
sus MILES + Granada). We then compare derived properties such as mean age, mean
metallicity, extinction, star-formation and chemical histories. Despite a broad brush
agreement, systematic differences emerge from this comparison. The different evoluti-
onary tracks used lead to essentially the same results, at least insofar as optical spectra
are concerned. Different stellar libraries, on the other hand, have a much bigger impact.
The newer models produce quantifiably better fits and eliminate some pathologies (like
suspicious combinations of base elements, systematical spectral residuals in some win-
dows, and, sometimes, negative extinction) of fits derived with STELIB-based models.

Besides differences in simple stellar population models, we have other sources of
errors. The SDSS has several different data realeases that have been calibrated distinc-
tly, therefore the products can suffer variatons. We investigate the modifications of the
spectra, mean stellar age and mean stellar metallicity and star formation histories for
“Data Release 77 (DR7) with respect to “Data Release 5 (DRS).

Last but not least, we test the approximation of the star formation histories by sin-
gle bursts done by our method. We have decided to use continuous composite stellar
models (CSP) with a single metallicity with the star formation rate w(¢) = v~ 'e /",
where ¢ stands for the time that we are observing the model (1, 5 and 13 Gyr) and 7 is
the time scale for the star formation rate y, chosen to be 1, 5, 10 and 99 Gyr. When the
attenuation with respect to the time ¢ that we are observing is very low, this mimics a
single burst, and when we choose it to be very large (99 Gyr), this is roughly a constant
star formation rate. We have perturbed each composite model spectrum 10 times with
three distinct signal/noise ratios equal to 10, 15 and 30. These models were inserted
into our code to verify how a picture of single bursts deal with continuous composite
models of galaxies. Our CSP models can be easily integrated in an analytical form.
So, we have derived theoretically the cumulative mass stellar fraction 7(z), in order to
be easily compared with the direct measurements from the STARLIGHT synthesis. The
1n(¢) function may be reproduced very well for a given metallicity, if we have young
and old CSP galaxies, but the intermediate models suffer higher deviations from the
real curve. We also compare the input values of the mean stellar age and metallicity
weighted by light and mass with the output derived by the synthesis.



After these tests, we do some applications with the DR7, revising the work of Sta-
sinska et al. (2008), where some of the galaxies classified as AGN, accordingly to the
classical diagnostic diagram ([O 1IJA5007/Hp, [N 11]A6584/Ha), are in fact ionized
by old stellar populations, which mimics the presence of a non-stellar ionization source,
usually attributed to these systems. Our argument is based on the relation between ob-
served and expected Ha luminosities, where we take the Ha luminosities from old
populations only. The galaxies that match these properties are considered retired ga-
laxies with the main source of ionization coming from old stellar populations. These
achievements show that some of the work concerning nuclear activity in galaxies have
to be revised.


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2008MNRAS.391L..29S
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2008MNRAS.391L..29S
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Capitulo 1

Principios Fisicos e Matematicos da
Sintese Espectral

<

“As invencoes sdo sobretudo os resultados de um trabalho teimoso.”

Santos Dumont (1873-1932)

Resumo: discutiremos a interpretacado fisica e matemaética da sintese espectral, através
de um modelo proposto. Introduziremos o cddigo de sintese espectral STARLIGHT
baseado neste modelo e desenvolveremos em linhas gerais como ele funciona. Apds,
definiremos conceitos para gerar modelos de populacdes estelares, analisando o caso
particular de populacdes estelares simples. Por fim, os modelos de populagdes estelares
simples utilizados neste trabalho serdo estabelecidos.

1.1 Introdugado

Galaxias carregam importantes informacdes sobre as idades e metalicidades das
estrelas que as compdem. Neste trabalho, estamos interessados em estudar a histéria da
formacao estelar e evolugdo de galaxias a partir de uma técnica de sintese de populagdes
estelares para encontrarmos como estas se formaram e evoluem ao longo do tempo.
Diferentes métodos de sintese foram e t€m sido desenvolvidos nesses ultimos 30 anos.
De forma geral, estes podem ser classificados em duas vertentes:

1. Sintese de Populacdes Estelares Evolutiva (SPEE): introduzido por Tinsley (1968)
e Spinrad (1972), compara os dados da galdxia com modelos que seguem a evo-
lucdo temporal de um sistema estelar inteiro através da combinacdo de bibliote-
cas com caminhos evolutivos e espectros estelares em conjunto com uma fungao
de massa inicial, histéria de formacao estelar e evolugdo quimica. O espectro
sintetizado M(A) é entdo comparado com o espectro real O(), e, se existirem
diferencas significativas, os parametros de entrada sao reajustados até que se en-
contre uma previsao melhor. O grande problema dessa estratégia € a existéncia de
muitas hipdteses envolvidas e informacgdes incompletas ou imprecisas de nossos


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1968ApJ...151..547T
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1972ApJ...177..285S
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modelos de evolucdo estelar e atmosferas. No entanto, com o desenvolvimento
de modelos cada vez mais precisos, esse problema esta desaparecendo.

2. Sintese de Populacdes Estelares Semi-Empirica (SPESE): desenvolvido pelos
trabalhos pioneiros de Morgan (1956), Wood (1966) e Faber (1972), utiliza a
informacao contida nos espectros (continuo e linhas de absor¢do ou emissio)
como ponto de partida para se inferir a populagdes estelares existentes sendo,
muitas vezes, por este motivo, denominada de uma técnica de “inversdo”. O ob-
jetivo é recuperar as historias de formacao estelar por meio de uma combinagao
linear de sistemas simples com caracteristicas astrofisicas bem definidas, como
estrelas individuais ou grupos de estrelas quimicamente homogéneas e coevas
(aglomerados estelares).

Tradicionalmente, a comparacao entre dados e modelos € feita em termos de indices
espectrais, onde os mais conhecidos sao os indices de Lick (Trager et al. 1998) que sao
em geral larguras equivalentes em determinadas bandas caracteristicas de elementos
(por exemplo: Fe, Mg, Na, entre outros), cores (razdes de fluxos em diferentes bandas
do espectro) e linhas de emissdo. Embora indices espectrais, cores e linhas de emissao
contenham muita informacao, eles sdo no fundo uma versdo resumida do espectro.
Idealmente, a comparacdo entre observacdo e modelo deveria ser feita pixel a pixel,
conforme fazemos neste trabalho. Seguiremos a abordagem da SPESE com alguns
temperos de SPEE.

1.1.1 Breve historico

Os primeiros trabalhos de SPESE (Morgan 1956 e Wood 1966) utilizavam proce-
dimentos de tentativa e erro para a determinagdo dos parametros. As cores dos objetos
observados eram ajustadas a modelos de indice de cor sintéticos, mas falhavam na de-
terminacdo das mesmas, pois muitas vezes encontravam-se abundancias negativas de
certos grupos espectrais que compdem a base. A partir desses desenvolvimentos ini-
ciais, ficou claro que um desenvolvimento matemdtico mais rigoroso era necessario,
levando-se em conta vinculos fisicos (Faber 1972)!, como vinculos de positividade e
de normalizacdo. Outra caracteristica do seu trabalho € a utilizacdo de métodos de mi-
nimizagdo, rejeitando os métodos por tentativa e erro. Nesse trabalho, foi adotado um
critério de melhor ajuste onde minimiza-se a soma dos residuos quadraticos percentuais
em todas as bandas fotométricas.

Bica (1988) também desenvolveu um método de sintese, que apesar de sua funda-
mentacdo matemadtica ndo rigorosa, produzia bons resultados. Sabendo que as transi-
¢Oes atdmicas e moleculares das atmosferas estelares refletem as condi¢des fisicas e
composi¢des quimicas, Bica utilizou larguras equivalentes como parte de seus obser-
vaveis, por estas serem boas tracadoras de idade e metalicidade de populacdes estela-
res. Seu algoritmo utiliza uma base de aglomerados observados composta de larguras

! Faber (1972); “... Os modelos resultantes eram fisicamente impossiveis porque eles continham
nimeros negativos de certos tipos de estrelas, ou tinham diagramas H-R astrofisicamente ndo razoaveis.”


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1956PASP...68..509M
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1966ApJ...145...36W
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1972A%26A....20..361F
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1998ApJS..116....1T&db_key=AST&link_type=ARTICLE
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1956PASP...68..509M
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1966ApJ...145...36W
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1972A%26A....20..361F
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1988A%26A...195...76B
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equivalentes (9 linhas) para 35 aglomerados de idades e metalicidades conhecidas. Na
verdade, os 35 espectros formam uma malha baseada em 63 espectros observados (Bica
& Alloin 1986). Uma grande vantagem em usar uma base observacional € que a fun-
cdo de massa inicial, modelos de atmosferas e evolucdo estelar estdo implicitos nesta,
o que implica uma grande economia de hipéteses. Para a determinacgado das fracdes dos
elementos da base, o cddigo faz um teste de “todas” as possiveis combinac¢des desses,
que por essa razdo € denominado procedimento de combinagdes diretas. A solucdo
considerada é a média aritmética das solucdes que reproduzem os observaveis dentro
de uma janela de erro estipulada, sendo descartados os modelos com residuo maior.

Posteriormente, outros avangos foram feitos. Schmidt et al. (1991) utilizaram um
procedimento de multi-minimiza¢do. Schmidt também realizou testes com a base de
35 elementos de Bica mostrando que essa estava sobre-dimensionada (devido a depen-
déncia linear de suas componentes). Em 1994, em Bica et al. incluiu-se cores (razdes
de fluxo) e extingdo nos observdveis sintetizados.

Os trabalhos de Pelat (1997) & Pelat (1998) contribuiram para desvendar alguns
problemas em relacdo a solucao obtida para o caso de termos mais varidveis que equa-
coes, ou seja, o nimero de observdveis € menor que o nimero de elementos da base (o
sistema algébrico € indeterminado) e a isto denomina-se degenerescéncia algébrica.
Esse € um problema que nao teremos, ja que utilizamos o espectro como um todo na
sintese.

Cid Fernandes et al. (2001) revisaram o problema de sintese introduzindo uma
perspectiva probabilistica, mas ainda continua utilizando como observaveis as largu-
ras equivalentes e cores propostas por Bica. O mapeamento dos posteriores € realizado
através de um método de Monte Carlo, baseado em um algoritmo de Metropolis. A
eficiéncia desse método de amostragem por importancia é bem maior que dos métodos
tradicionais de amostragem uniforme, pois vdrios valores para os parametros nao con-
tribuem na distribuicao de probabilidades e assim minimiza-se tempo na execugdo do
codigo.

Nos dias de hoje, alguns grupos comegam a utilizar todo o espectro O(A), pixel a pi-
xel, para a sintese espectral. Como exemplos temos o “grupo de Edinburgo” (Panter et
al. 2004) com o Multiple Optimised Parameter Estimation and Data compression (MO-
PED), dois grupos da Franca: Ocvirk et al. (2006) com o STEllar Content via Maximum
A Posteriori (STECMAP) e Koleva et al. (2009) com o University of Lyon Spectroscopic
analysis Software (ULySS), e nossa colaboracdo: SEAGal (Semi-Empirical Analysis
of Galaxies - Cid Fernandes et al. 2005) com o STARLIGHT. Nossa estratégia é concei-
tualmente semelhante aquela desenvolvida pelos outros grupos, mas operacionalmente
nosso cddigo de sintese STARLIGHT difere do cddigo deles.

1.2 Construindo um codigo de sintese de populacoes estelares

Estamos em uma época privilegiada, onde a abundincia de dados astronOmicas
torna-se cada vez mais impressionante. A mega base de dados “Sloan Digital Sky Sur-
vey” (SDSS; York et al. 2000, www.sdss.org) coletou informagdes espectroscopicas


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1986A%26AS...66..171B
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1986A%26AS...66..171B
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1991MNRAS.249..766S
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1994A%26A...283..805B
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1997MNRAS.284..365P
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1998MNRAS.299..877P
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2001MNRAS.325...60C
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2004MNRAS.355..764P
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2004MNRAS.355..764P
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2006MNRAS.365...74O
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2009A%26A...501.1269K
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2005MNRAS.358..363C
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2000AJ....120.1579Y&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b31515
http://www.sdss.org
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para cerca de 1 milhdo de galdxias com “redshifts” da ordem de 0.1, conseguindo um
mapeamento de galdxias do nosso universo local. Para analisar essa quantidade de da-
dos € preciso uma teoria (astro)fisica bem fundamentada e matematicamente concisa.
Mesmo com os problemas resolvidos numericamente, existird uma base conceitual bem
definida, sustentando a utilizacdo de um programa para a extragao de informacdes des-
sas galdxias, permitindo andlises estatisticas de relevancia astrofisica.

A luz das galédxias provém de estrelas, gds e poeira e, eventualmente, buracos ne-
gros acrescendo matéria. Nosso objetivo € utilizar populagdes estelares coevas e qui-
micamente homogéneas para obtermos as historias de formacao estelar de galdxias
e outras quantidades astrofisicas, tais como: idade estelar média, metalicidade estelar
média, massa estelar total e taxa de formacao estelar.

1.2.1 Modelo fisico/matematico

A idéia base € a sintese espectral. Decompomos o espectro observado de cada
galdxia em componentes, a partir da combinacdo linear de populagdes estelares. Imagi-
nemos o espectro da galaxia como uma fun¢do que pode ser expandida em uma série de
fun¢des em um espaco finito Ey, . Esse possui dimensio N, e é constituido dos elemen-
tos Lj(A) (j=1,...,N,). Cada L; é um espectro de populagdo estelar que depende do
comprimento de onda A. Entdo, a principal equagio de nosso modelo de sintese fica:

Ny
M(A) =Y yLi(%) (1.1
j=1

onde, y; é o coeficiente de nossa expansio e M(A) é nosso modelo. Para tornar mais
simples nossas interpretagoes fisicas, podemos expressar a equagdo 1.1 como:

MQA) _ %XJ(LJ(’I)) (1.2)

M%) =7 \Lj(A)
assim, a condi¢do de normalizacao ley; 1 Xj = 1 € satisfeita quando utilizamos o com-
primento de onda Ay e podemos interpretar X = (X1, ..., X}, ...,Xx, ) COMO O Vetor que nos

da a propor¢do com que cada elemento da base/populacio estelar contribui ao espectro
observado em A. Sintetizando a equag@o 1.2, obtemos:

e M(A): é o modelo-teste, diferindo do espectro observado, O(A), por poder apre-
sentar somente linhas de absor¢do e continuo.

e Ao: é o comprimento de onda de normalizacdo. M(Ag) e L;(Ag) sdo os valores do
modelo e do espectro da populagdo estelar j em A, respectivamente. Em nosso
trabalho adotaremos Ag = 4020 A.

e xj: ¢ o coeficiente da expansao relacionada a fungdo L;(A) do espago &y,. O
conjunto X = (xp,...,xy, ) € chamado de vetor de populagdes e nos dé a propor-
¢do com que cada elemento de &y, contribui para a fungéo expandida (espectro
observado da galédxia), considerando-o como o principal produto da sintese.
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e L;j(A): éapopulagdo estelar j do espago &y, , que compdem um elemento da base.
Cada uma correspondente a caracteristicas astrofisicas bem definidas. No caso
de uma populacdo estelar simples temos uma idade estelar 7; e metalicidade Z;
associadas a L;.

Em principio, com uma analogia através da andlise funcional, seria possivel obter-
mos relagdes para os coeficientes x;. Contudo, existem alguns problemas evidentes.
Primeiramente, listando os problemas matemadticos (itens 1 e 2) e depois os problemas
fisicos (itens 3 e 4):

1. Produto interno: ndo estd definido, visto que as fungdes do espago &y, ndo
possuem expressoes analiticas. Como exemplo, ndo poderiamos garantir funcdes
que satisfacam uma relacdo de ortogonal/ortonormalidade no intervalo de [a,b]
em relagdo a funcgdo peso (1), i.e.:

(Lm(?t),Ln(l)):/bLm(?L)an(?L)xs(}t)d?L:Cmn&nn (1.3)

onde, O, é o delta de Kronecker e C,,, é uma constante, caso ela seja 1 para
todo m e n dizemos que o conjunto € ortonormal. Se fosse possivel tal defini¢ao,
o problema seria imediatamente resolvido encontrando os coeficientes x; através
do seguinte célculo:

b Ny b
(Lj(/'L),M().)):/a Li(A) x M(A)e(A)dA = Z/ 3L (A)Ln(A)E(A)dA

m=174
(1.4)
Li(A),M(A
Cij
Porém, ainda existem outros vinculos que devem ser adicionados que sdo:
Ny
J

em que os x; satisfazem uma normaliza¢do e x; > 0, pois ndo podemos ter con-
tribui¢des negativas para as componentes da base.

2. Espaco &y, :
e dimensdo (Ey,) < dimenséo (éNg): pode ser incompleto, quando usamos

um subespago de um espago Eyv que representariam a contribuicdo estelar
para o espectro observado da galéxia.
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e dimensio (y,) < Ny: é o problema de uma base supercompleta. Temos
um conjunto de fungdes linearmente dependentes fazendo a dimensdo do
espaco ser menor que o nimero de fungdes utilizadas. Porém, este seria
o menor dos problemas para nossas anélises porque nao usamos quantida-
des individuais extraidas da sintese, mas sim quantidades reagrupadas, por
serem mais confiaveis, conforme estudos anteriores Cid Fernandes et al.
(2005) e Gomes (2005).

e Além disso, os dois problemas mencionados ndo sdo mutuamente exclu-
dentes, podendo coexistir.

3. Extincao: ndo € levada em conta no modelo. Sabe-se que a luz de estrelas tem
que atravessar um meio interestelar (gds e poeira) e, portanto, a luz dessas é
absorvida e/ou espalhada, ocasionando o chamado avermelhamento do espectro.

4. Dispersao de velocidades: afeta os espectros das galdxias devido a dindmica
estelar. Estrelas afastando-se do observador sofrem um deslocamento para o ver-
melho e estrelas aproximando-se do observador, um deslocamento para o azul
(efeito Doppler). Logo, o efeito liquido serd o alargamento de linhas de absor¢dao
e a suavizacdo de O(A).

Incorporando os itens 3 € 4 na equagdo 1.2 para tornar o modelo mais realistico,
obtemos:

MA) 35 (LAY oG
M(20) —jZ] / (Lj(ao)> (A)®G(v.,01) (1.7)

onde:

o r(A)= 10~%44242) ¢ o termo de extingdo. A é a extingdo no comprimento de
onda A e A, € o avermelhamento no comprimento de onda de normalizag¢do Ag.
Em nosso trabalho usamos o avermelhamento na banda V (Ay) e a lei de extin¢@o
de Cardelli et al. (1989). Este, por sua vez, assume uma casca uniformemente
distribuida de poeira ao redor da galaxia.

e G(v.,0,) é a gaussiana centrada em uma velocidade sistémica v, e com disper-
sao de velocidade o,. Os espectros da base (L(A),...,Ly,) serdo convoluidos
(simbolo ®) com G(v,,0y) para levarmos em conta o alargamento de linhas de
absorcdo e suavizacdo de M(1).

Dessa maneira, chegamos a equacao final 1.7.

1.2.2 STARLIGHT

Como vimos, ndo € possivel fazer calculos analiticos usando andlise funcional para
encontrarmos os coeficientes x;, porém podemos utilizar técnicas computacionais de


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2005MNRAS.358..363C&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b29610
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2005MNRAS.358..363C&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b29610
http://www.starlight.ufsc.br/papers/Tese_Revisada2006_Corrigida.pdf
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1989ApJ...345..245C&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b31465
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ajuste de parametros. Levando em conta a extin¢do e a dispersdo de velocidades, in-
troduzimos, no entanto, mais parametros da equacdo 1.2 a 1.7, tendo para o espago de
parAmetros §: X, M(Ay), Ay, v« € 0,. Uma maneira de encontrarmos estes ¢ introdu-
zindo a funcdo x:

Ay

X =22 (%M(%),Av,vi, 0.) = Y (O(A) —M(1))*0(1)* (1.8)
A

onde, ®(A) é a fungdo peso, que é o inverso do erro em cada A. A funcdo peso é nula
para comprimentos de onda com fluxos espurios (e.g., residuos de linhas do céu) ou
correspondendo a linhas de emissdo, pois ndo faz sentido modelar estas regides. A;
é o comprimento de onda inicial e Ay € o comprimento final para a soma da fungdo
x2. Assim, nosso cédigo de sintese, STARLIGHT, utiliza a equagdo 1.8 como ponto de
partida para encontrar o melhor ajuste M(A) do espectro observado O(A).

Para agilizar o c6digo faz-se necesséria uma varredura eficiente do espago §, reali-
zada através de técnicas de mecanica estatistica usando algoritmo de Metropolis + “si-
mulated annealing”. Fizemos alguns desenvolvimentos utilizando cadeias de Markov
a fim de encontrarmos a regiao de maior probabilidade. Com esta estratégia monitora-
mos, de maneira mais precisa, a convergéncia do codigo.

O teste de convergéncia utilizado foi o Gelman e Rubin et al. (1992). Esse monitora
a variancia de um pardmetro entre vdrias cadeias, através do teste, considerando os
tltimos n pontos de m cadeias. Seja y;; uma entrada para o vetor de pardmetros X =
(X,M(A9),Av,Vv«,0y) no ponto j da cadeia i, (y;) é a média para a cadeia i e (y) é a
média global de todas as cadeias. A variincia entre cadeias B e a variancia interna das
cadeias W podem ser escritas como:

IR < PYNRUEAREY

B= o7 L (v = (w) (1.9)
L o
W_st,. (1.10)

onde, s? = L Yo (wij— (w;))? é a variancia intrinseca da cadeia i. A quantidade

lw +1p

%4
deveria convergir para 1, sinalizando que as m cadeias convergiram para a mesma re-
gido do espaco de parametros. Entretanto, um niimero aceitdvel para convergéncia é
R < 1.2 para todos os parametros.

Desta forma, o melhor conjunto X' = (¥,M’(X),A},,v.,0.) de pardmetros que
representa o espectro O(A) é encontrado. Na figura 1.1 mostramos um fluxograma
para uma Unica cadeia detalhando os vérios passos do c6digo de sintese STARLIGHT.
Em nosso trabalho utilizamos um total de 7 cadeias para o mapeamento do espago de
parametros.

R= (1.11)


http://links.jstor.org/sici?sici=0883-4237(199211)7%3A4%3C457%3AIFISUM%3E2.0.CO%3B2-Q
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Input: Espectro da galdxia O(A)

Algoritmo de Metropolis ‘

l

Calcular prob(D|R°)

=

[1] Novo vetor X'

[2] Calcular y2(X?)

[3] Calcular prob(D|R’) ~ e X IT

Leitura 1,0(1),0(4)

Ponto inicial em {

&Ozxo,Mw,Ae?os,vgj

—

[4] Se prob(D|R’) > prob(D| R~ 1)

[5] Se prob(D|R’) < prob(D| R~

|

[5a] Varidvel u entre [0, 1]

prob(D| X 1)

[5b] prob(;_1).; =

prob(D|Xi~1)

Se u > prob(i_l)Hli

Xi— gi-!

Fig. 1.1: Fluxograma de uma cadeia de Markov do cdédigo Starlight.

‘Calcular xz(&‘o) ‘
i=i+1
&l:&'i
Seu< pr0b<,-_1)Hi &‘/ _ &’z

%l
I |—
2zl

|

Ap6s NJ{ iteragdes

Output: M(1)

Y AV ! /
X' =X,Ay,V,, 0,

mentos de onda, O(A) é o espectro observado, G(A) é o espectro de erro, X'

¥, Mi(%),Al,,0l,vi é o vetor de pardmetros na iteragdo i, x?(X') = y? é a fungio

Y1 (O(L) —Mi(A))>w?(A) para o vetor de parAmetros X', prob(D|X?) é a probabili-

dade dos dados serem gerados pelo modelo com vetor X/, u é uma varidvel randémica
com valor entre [0,1] e prob;_y).,; € a probabilidade de transi¢do do estado i-1 para
o estado i. T € a “temperatura” do sistema. Para o caso de T muito alto temos uma
probabilidade de varredura grande ao passo que se 7 diminui vamos restringindo a

possibilidade de mapeamento do espaco de pardmetros.

A sdo os compri-
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1.3 Modelos de populagoes estelares simples

Falaremos sobre o espaco de fungdes de populagdes estelares (Ey,), o que sdo e
como sdo geradas. Utilizaremos populacdes estelares simples (SSPs?) em nossa base,
caracterizando-se por uma idade e metalicidade bem definidas. Pensemos como aglo-
merados de estrelas que nasceram de uma mesma nuvem de gas com composi¢ao qui-
micamente homogénea através de um “burst”? de formacao estelar.

1.3.1 Como gerar os blocos fundamentais de galaxias (SSPs)

Explicaremos como os modelos de populacdo estelar sao obtidos. A matematica
serd utilizada da mesma maneira para gerarmos populacdes estelares compostas no ca-
pitulo 4. O método para gerar populagdes estelares contém trés ingredientes principais:

1. Bibliotecas estelares: sdo espectros de estrelas observadas ou sintéticas para di-
ferentes abundancias com varias temperaturas e luminosidades, varrendo o dia-
grama Hertzsprung-Russel (HR).

2. Caminhos evolutivos: através da teoria da evolugdo estelar sabe-se quais sdo os
percursos individuais de cada estrela em um diagrama HR. Vemos nas figuras 1.2
e 1.3 a evolucdo de estrelas de massas entre 0.15 e 20 M.

3. Fungio de massa inicial ¢ (m,) (IMF*): é uma fungio peso que d4 a quantidade
de estrelas entre massa m, e m, + dm,. Assumiremos uma IMF independente do
tempo e normalizada por massa [ m, ¢ (m,)dm, = 1.

O espectro de uma estrela de massa m,, dependente do comprimento de onda

A, da abundancia Z e idade ¢'. Este sera dado por I*(A,my,t',Z) em unidades de
[I*(A,m,,t",Z)] = [Ls A_l]. Se t(m,) é o tempo de vida de uma estrela de massa

m,, isto implica que se ' > 7(m,) a estrela deixa de existir e temos I* (A, m,,t',Z) = 0.
Logo,

fA,my,t',Z) ,set’ < t(my)

0 ,set’ > 1(my) (1.12)

I"(A,my,t',Z) = {
onde, f é uma fungdo de A, my, t’ e Z. Agora, definimos:

e y/('): taxa de formagéo estelar.

e Z(1'): lei de enriquecimento quimico.

2 Simple (Single) Stellar Populations
3 Formagio estelar instantinea.
4 Initial Mass Function
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Fig. 1.2: Diagrama Hertzsprung-Russel mostrando caminhos evolutivos com composicdes qui-
micas inicias Z=0.019,Y=0.273,X=0.708 (solar). Modelos para massas entre 0.15 e
20 M. Dados retirados do trabalho de Salasnich et al. (2000).


http://aa.springer.de/bibs/0361003/2301023/small.htm

33

4_ —_
—~ 2 .
=
= i
o1
¥ ot i

O_ —_

2 —

I|III|III|II I|III|III

log T, [K]

Fig. 1.3: Is6cronas no diagrama Hertzsprung-Russel de 0.01 a 20 Ga para metalicidade solar.
Dados retirados do trabalho de Salasnich et al. (2000).


http://aa.springer.de/bibs/0361003/2301023/small.htm
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Fig. 1.4: Escala temporal utilizada neste trabalho para mostrar como o espectro estelar
I*(A,my,t;,Z(t —1})), taxa de formagdo estelar y(z —1;), massa estelar M(t —1}) e
enriquecimento quimico Z(r — t;) sdo func¢des do tempo. Escolhemos um determinado
tempo t}- para facilitar a visualizagdo. Nesta escala, temos para t' = 0 hoje e ' =t no
passado, diferenciando da escala césmica, onde ' = 0 é o “Big Bang” e ¢ =1 é igual
a hoje. Dessa maneira, compatibilizamos os resultados com o c6digo STARLIGHT.

Imaginemos uma nuvem de gds com formacdo estelar, onde apés um tempo ¢ de
vida temos vdrias estrelas de massas distintas com idade ¢ que devem satisfazer a re-
lagdo ¢’ <t, ja que as estrelas ndo podem ser mais velhas do que o sistema. Porém,
estrelas com idades ¢’ nasceram em uma época ¢ —t’, na qual a taxa de formagdo estelar
e o enriquecimento quimico eram fungdes diferentes da atual. Ilustramos esta troca
de varidveis na figura 1.4 para uma melhor compreensdo, onde y(r') — y(t —1t') e
Z(t") — Z(t — ). Portanto, y(0) e Z(0) significam a taxa de formagao estelar e com-
posi¢do quimica estelar quando a galédxia se formou, ou seja, ' =t anos atrds e y(t)
e Z(t) significam a taxa de formagdo estelar e composi¢cdo quimica estelar apds ¢t anos
de evolugio galictica, ou seja, t' = 0 (hoje). E preciso tomar um certo cuidado, pois
quando dizemos “hoje”, significa como estamos observando hoje a galdxia e ndo como
ela efetivamente estd em seu referencial, portanto isso dependera do redshift da mesma.

O calculo do nimero de estrelas com idade entre ¢’ e ¢’ 4+ dt' e massas entre m, e
my + dm, em um tempo ¢ é dado por:

dN(t) = y(t —1t") o (my)dm,dt (1.13)

Como mencionamos, a metalicidade é dada por Z(t —t') e a soma dos espectros de
estrelas entre idade ' e ' +dt’ e massas entre m, € m, -+ dm, em um tempo ¢ é:



35

dI' (A, me,t', Z(t —t")) = I"(A,m.,t', Z(t —t")) x dN(1) (1.14)

dl" A m .t Z(t — 1)) = (A,my,t' Z(t — ")) w(t — 1) o (m)dmdr’  (1.15)

Contabilizamos o espectro global em um tempo 7, levando-se em conta todas as
estrelas com massas entre Mj,,, (limite inferior de massas estelares) e M,,, (limite
superior de massas estelares):

“PP
I(A,1) / I(A,my,t', Z(t =) w(t —1') o (my)dm,dt’ (1.16)
Miow
Esta é uma equacdo geral para criarmos um espectro /(A,7) de populagdes estelares
sujeita a uma taxa de formacdo estelar e enriquecimento quimico pré-determinados.
Se quisermos uma populacdo estelar simples, com uma idade ¢ e metalicidade Z bem
definidas, basta que tomemos Y (7 — ¢ ) como um unico “burst”, isto é,

v(t—t)=Cx8(t—1) (1.17)

onde, C é uma constante com dimensdes [C] = [My] e [§(t —1')] = [ano~!]. Logo, a
equacdo 1.16 se reduz a:

Mupﬁ
(A1) = // P(Ryma,t, Z(t —1)C8(t —1')o (my)dm,di’ (1.18)
Mlow
Mupp
(A1) =C (A, ma,1,Z(0)) 9 (my)dm, (1.19)
M/ow

e vemos que a abundincia Z(0) é a composi¢do quimica inicial do gds. Definimos a
partir de 1.19 que:

M,
L(2,1,2(0)) = l(lc’t) :/M " Py ma,t,2(0)) (my ) dms (1.20)
low
¢ uma SSP com idade ¢ e metalicidade Z(0), onde L(A,t,Z(0)) pode ser chamado de
Lij(A) quando r =t; e Z(0) = Z;, i. e., uma populacdo estelar simples com idade 7; e
metalicidade Z;. Usando as unidades de I*(A,m,t,Z(t —1')), como [L,,A~'], temos
que Lj(A) terd unidades de [LoA~'M_']. Estas unidades serdo usadas para SSPs ao

longo deste trabalho.

Na realidade, para a equagdo 1.20, temos um “grid” discreto entre massas estelares
M,y € M,pp, uma limitagdo devido as bibliotecas estelares serem finitas, independen-
temente destas serem sintéticas ou observadas. Assim, a equagao 1.20, em conjunto
com os vinculos impostos em 1.12, serd expressa como:

=~ ZI*(m*,l-,tj,Zj)q)(m*’i)Am*?,-, onde ‘L'(mm-) < lj (121)
i
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Os célculos anteriores foram realizados para termos uma idéia de como gerar uma
SSP, mas na pratica os cdlculos numéricos sao realizados usando-se a técnica de isdcro-
nas®. Para calcular L;(A1) somam-se os espectros individuais de estrelas de uma dada
biblioteca estelar ao longo de uma isocrona de idade 7; e metalicidade Z; pesados por
uma funcio de massa inicial. Esse procedimento torna mais facil os cédlculos, contudo
a equacao 1.21 expressa de maneira equivalente esse resultado, dito que os vinculos
para os termos da somatdria somarao espectros de estrelas cujo tempo de existéncia
seja t;, isto €, somamos espectros em uma curva de mesma idade. Podemos ver alguns
exemplos de is6cronas de 0.01 a 20 Ga para Z = 1Z;, retiradas do trabalho de Salasnich
et al. (2000) nas figuras 1.2 e 1.3.

1.3.2 Modelos de SSPs

Na subsecdo 1.3.1 vimos como criar populagdes estelares quaisquer a partir da
equagdo 1.16. Um caso particular que desenvolvemos foi o de uma populacdo este-
lar simples (idade e metalicidade bem definidas). No capitulo 4 utilizaremos uma outra
fungdo para a taxa de formacdo estelar, gerando assim populagdes estelares compostas.
Falaremos um pouco dos modelos de SSPs especificos que usaremos neste trabalho para
sintetizar espectros de galdxias. Esses diferem no conjunto de bibliotecas estelares e/ou
prescrigdes evolutivas, mas todos usam a funcio de massa de Chabrier (2003b):

exp[——(logm*;?gmc)z] , se m, < 1M
Y (logm,) o< (1.22)

m:1.3 , se my > 1Mq

com m, = 0.08 M e 0 = 0.69. Essa fun¢do de massa nos dd a quantidade de estrelas
no intervalo logaritmico de massa®.

As bibliotecas estelares que serdo usadas sao:

& STELIB (Stellar Library): contém 249 estrelas observadas cobrindo uma faixa
espectral de 3200-9500 A a resolucdo espectral de 3 A (“FWHM”)’, com uma
reamostragem de 1 em 1 A neste intervalo

> Do Grego iséchronos = fsos, igual + chrénos, tempo
6 Podemos relaciond-la com ¢ (m,) através de condi¢des de normalizagio:

Mupp
/ m, Y (logm,)dlogm, =1 (1.23)
Mlnw
dlogmy dl " 1 .
com CGE = g = R = D temos:
Mupp M”I’P
loge/ Y (logm, )dm, :/ my @ (my)dm, =1 (1.24)
Mlnw Mlow
portanto,
(1
o (m,) = 1ogeM (1.25)

*

7 Full width at half maximum = largura a meia altura.


http://aa.springer.de/bibs/0361003/2301023/small.htm
http://aa.springer.de/bibs/0361003/2301023/small.htm
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2003PASP..115..763C&db_key=AST&link_type=ARTICLE
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(Le Borgne et al. 2003, webast.ast.obs-mip.fr/stelib).

& MILES (A Medium resolution INT Library of Empirical Spectra) contém 985 es-
trelas observadas cobrindo uma faixa espectral de 3500-7500 Aa resolugdo mé-
dia de 2.3 A, com uma reamostragem de 0.9 em 0.9 A neste intervalo (Sénchez--
Blazquez et al. 2006, www.ucm.es/info/Astrof/miles/miles.html).

& Granada: contém 1654 espectros estelares computados através de modelos de at-
mosferas estelares de alta resolucdo, com amostragem de 0.3 A e cobrindo uma
faixa espectral de 3000 a 7000 A (Martins et al. 2005, modelos sintéticos po-
dem ser encontrados em www.iaa.csic.es/ rosa/research/synthesis/HRES/ESPS-

HRES .html).

Os modelos de SSPs foram extraidos de:

(® Bruzual & Charlot (2003, BC03): utilizando os caminhos de “Padova 1994~
(Alongi et al. 1993; Bressan et al. 1993;Fagotto et al. 1994a,b; Girardi et al.

1996).

¢) Charlot & Bruzual (2007, CB07): modelos preliminares com ‘“Padova 1994”,
que incluem uma nova prescri¢ao para a evolugdo de estrelas no ramo assintético
das gigantes (AGB), nas fases de TP-AGB (Marigo & Girardi 2007).

Com essas caracteristicas, bibliotecas e caminhos, ficamos com quatro combina-

coes:

(@ BCO03 + STELIB

@ BC03 + MILESG

3) CB07 + STELIB

@ CB07 + MILESG

SSPs com “Padova 1994 e biblioteca
STELIB.

mesmos caminhos de [1], mas usando a
biblioteca MILES + Granada. E um hi-
brido de bibliotecas, mas baseado em MI-
LES (mesma resolugdo).

modelos preliminares com ingredientes
diferentes para os caminhos evolutivos
nas fases de TP-AGB. Mesma biblioteca
utilizada no item [1].

mesma biblioteca do item [2] com 0s in-
gredientes do item [3].

Mostraremos algumas diferencas entre os modelos. Comparamo-los para 4 metali-
cidades distintas 0.2 (m42), 0.4 (m52), 1 (m62) e 2.5 Z, (m72):


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2003A%26A...402..433L&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b00945
http://webast.ast.obs-mip.fr/stelib
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2006MNRAS.371..703S&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b02187
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2006MNRAS.371..703S&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b02187
http://www.ucm.es/info/Astrof/miles/miles.html
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2005MNRAS.358...49M&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b02968
http://www.iaa.csic.es/~rosa/research/synthesis/HRES/ESPS-HRES.html
http://www.iaa.csic.es/~rosa/research/synthesis/HRES/ESPS-HRES.html
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1993A%26AS...97..851A&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b06114
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1993A%26AS..100..647B&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b06597
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1994A%26AS..104..365F&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b07822
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1994A%26AS..105...29F&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b07822
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1996A%26AS..117..113G&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b09634
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1996A%26AS..117..113G&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b09634
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007A%26A...469..239M&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b10107
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e Caracteristicas espectrais: D,(4000) x Hd4. O “break” de 4000 A acontece de-
vido ao grande acumulo de linhas de absor¢do na regido de 3800—4000 A do
espectro de uma galdxia. Assim, forma-se uma grande descontinuidade em uma
faixa muito pequena do espectro. A grande contribui¢do para o aumento desta
¢ a opacidade de metais, que decresce se temos estrelas mais quentes, pois es-
tas acabam ionizando parte desse material. Galdxias com populacdes estelares
jovens terdo baixos D,(4000), enquanto que galdaxias com populacdes velhas e
ricas em metais terdo D,(4000) maiores. HO é mais sensivel a galdxias que ti-
veram um “burst” de populagdo estelar recente (~ 0.1 — 1 Gano atrds). Podemos
ver na figura 1.5, para metalicidade solar, esses indices para BCO3 + STELIB
(preto), CBO7 + STELIB (azul), BC03 + MILESG (verde) e CBO7 + MILESG
(vermelho).

e Cores e Fluxos: esses ndo diferem nas bandas correspondentes a faixa do 6ptico
quando mudamos de BCO3 para CB07, pois as estrelas TP-AGB influenciam a
regido do infra-vermelho. Mostramos aqui J-K versus H-K, J-K x log idade e
H-K X log idade na figura 1.6 para a metalicidade solar.

o Indices: CN1 (4142.125-4177.125 A) x Fe5335 (5312.125-5352.125 A) e tam-
bém Mgb (5160.125-5192.625 A) x NaD (5876.875-5909.375 A) estdo mostra-

dos na figura 1.7 para metalicidade solar. Estes correpondem a alguns indices de
Lick.

e Espectros: vemos que a contribui¢do das TP-AGBs ocorre no infra-vermelho a
partir de ~ 7170 A com pico em ~ 9500 Ae comeca para idades acima de 0.128
Ga. A figura 1.8 mostra alguns espectros de populacdes estelares simples para
diferentes idades (0.0091, 0.128, 2.5 e 20 Ga) com metalicidade Z = 0.4 Z
(m52).

As maiores diferengas ocorrem na regido do infra-vermelho do espectro devido
a contribuicdo das estrelas TP-AGB. Essas contribuem a partir de idades ~ 10% até
~ 10%3 Ga. Como sintetizaremos espectros na faixa de 3700 a 7000 A (correspondente
a MILES/Granada), ndo esperamos ver nenhum efeito significativo em nossos ajustes
devido a mudancga nas prescri¢cdes para os caminhos evolutivos.

1.3.3 Bases: BCO3/CB07 + STELIB/MILESG

Definimos cinco bases de populacdes estelares simples baseadas nos modelos da
1.3.2. Para sermos consistentes com nossos resultados do capitulo 2, escolhemos um
conjunto de mesmas 25 idades, de 10° a 1.8 x 10'9 anos, e 4 metalicidades Z = 0.2
(m42), 0.4 (m52), 1 (m62) e 2.5 (m72) Z, correspondendo a N, = 100 SSPs para cada
uma das bases.
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As bases serao chamadas de BASES T:

* Base.BC03.Tbs : BCO3 + STELIB,
* Base.BC03.Tbmg : BCO03 + MILESG,
* Base.CB07.Tcs : CBO7 + STELIB;

* Base.CB07.Tcmg : CBO07 + MILESG.

Para fins de testes com comparacdes entre diferentes calibracoes: “Data Release 5
x “Data Release 77, populagdes estelares compostas e uma aplicacao do c6digo, nos
capitulos 3, 4 e 5 usaremos a base Base.BC03.Sbs que ¢ constituida da mesma faixa de
idades da base Base.BC03.Tbs, porém possui duas metalicidades a mais: 0.005 (m22)
e 0.02 (m32) em unidades de metalicidade solar.

Os graficos das SSPs correspondem a cada uma das bases acima presentes nas fi-
guras 1.9 a 1.12, em unidades de [L@A_lMél]. Como a Base.BC03.Sbs possui duas
metalicidades a mais e comprende os elementos da Base.BC03.Tbs, mostraremos o0s
espectros somente da primeira.

1.4 Objetivo do estudo

A tentativa de entender como se formaram e evoluiram as galdxias fez com que nos
preocupdssemos em extrair informagdes a partir dos espectros das mesmas utilizando
um método de sintese espectral. Porém, apesar das equacdes mateméticas fundamenta-
das em argumentos fisicos serem bem robustas, queremos mostrar 0 quao estas sao ou
nao dependentes de ingredientes da sintese e calibragdes dos espectros.

Um dos objetivos dessa tese € a realizacdo de testes para checar a “sanidade” dos
modelos e do c6digo STARLIGHT. Desenvolveremos um teste empirico para os modelos
com diferentes ingredientes, para obtermos comparacdo entre eles. Esse teste serve
para checar as conclusdes ja obtidas com BCO3 + STELIB, fornecendo um “feedback”
positivo para pessoas que trabalham com modelos de populacdes estelares, como Dr.
Gustavo Bruzual que nos forneceu os modelos utilizados.

Para que nossas incertezas em relacdo ao método estejam completas, faremos uma
comparagao entre as calibragdes entre o “Data Release 5 (DRS) e “Data Release 77
(DR7) e veremos como essas alteram resultados basicos da sintese. Além desse teste,
geraremos galdxias ficticias com populacgdes estelares compostas criadas de maneira
continua. Os modelos de “bursts” instantdneos serdo utilizados para verificarmos se
esses conseguem reproduzir os mesmos.

Por fim, realizaremos uma aplicacdo para galdxias usando os resultados da sintese
espectral com a base Base.BC03.Sbs e os modelos de BCO3 + STELIB.
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Assim, os capitulos ficardo divididos em:

* [Capitulo 2]:

* [Capitulo 3]:

* [Capitulo 4]:

* [Capitulo 5]:

* [Capitulo 6]:

definiremos duas amostras de galdxias (passivas e
“star-forming”). Sintetizaremo-las usando nossos 4
modelos de SSPs correspondentes as Bases T. Mostra-
mos que alguns resultados mudam, como: idade este-
lar média, metalicidade estelar média, extincdo, massa
estelar total, dispersdo de velocidades e histérias de
formacao estelar.

comparacgdo entre “Data Release 57 x “Data Release
7”. Mostraremos como espectros da SDSS recalibra-
dos podem alterar resultados obtidos previamente. Es-
tatisticamente, essas diferencas acabam entrando de
uma maneira sistematica.

testes com galdxias ficticias, seguindo a mesma li-
nha de raciocinio da dissertacdo de mestrado de Go-
mes (2005), mas gerando espectros com uma taxa de
formacdo estelar constante, mostrando como o STAR-
LIGHT unindo uma base com ‘“bursts” instantaneos
consegue lidar com os mesmos, i. e., reproduzi-los.

aplicacdo do cdédigo STARLIGHT para galdxias da
SDSS, usando o “Data Release 7”. Mostraremos como
grande parte de galdxias classificadas por meio de um
diagrama diagnéstico de linhas de emissao, como hos-
pedeiras de um nucleo ativo, podem ser, na realidade,
galdxias aposentadas, cuja fotoionizacdo provém de
populacdes estelares velhas que possuem estrelas pos-
AGB e anis brancas.

comentarios finais e perspectivas futuras em relacao ao
trabalho.


http://www.starlight.ufsc.br/papers/Tese_Revisada2006_Corrigida.pdf
http://www.starlight.ufsc.br/papers/Tese_Revisada2006_Corrigida.pdf
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Fig. 1.5: D,(4000) x HS A para metalicidade m62 = 1 Z. Vemos também D,,(4000) e HOA x
idade da populagdo estelar. As cores correspondem a BCO3 + STELIB: preto, CB07
+ STELIB: azul, BC03 + MILESG: verde e CB07 + MILESG: vermelho. As dis-
crepancias devem-se as diferentes bibliotecas estelares e ndo aos distintos caminhos
evolutivos (por exemplo: comparar BCO3 + STELIB (preto) com BC03 + MILESG
(verde)). Isso acontece porque estes dois indices estdo no optico e as estrelas TP-AGB

influenciam na regido do infra-vermelho.
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Cores H-K x J-K para metalicidade m62 = 1 Z5. Vemos também H-K e J-K x idade
da populacdo estelar. As cores correspondem a BCO3 + STELIB: preto, CBO7 + STE-
LIB: azul, BCO3 + MILESG: verde e CBO7 + MILESG: vermelho. A partir de ~ 108
Ga podemos perceber a diferenca entre BC0O3 e CB07 devido a contribuicdo de estrelas
TP-AGB:s.
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Fig. 1.7: Indices Mgb versus NaD para metalicidade m62 = 1 Z.. Plota-se Mgb e NaD x
idade da populagao estelar. As cores correspondem a BC0O3 + STELIB: preto, CBO7 +
STELIB: azul, BC0O3 + MILESG: verde e CB0O7 + MILESG: vermelho.
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Fig. 1.8: Comparacio entre os espectros dos modelos (BC03/CB07 + STELIB/MILESG) para

metalicidade m52 = 0.4 Z; normalizados em 4020 A. Vemos que a contribui¢cdo das
TP-AGBs ocorre no infra-vermelho a partir de ~ 7170 A com pico em ~ 9500 A e
comega para idades acima de 0.128 Ga. As cores correspondem a BCO3 + STELIB:
preto, CBO7 + STELIB: azul, BC0O3 + MILESG: verde e CB0O7 + MILESG: vermelho.
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Fig. 1.9: Base.BC03.Sbs (BC03 + STELIB): espectros de 150 SSPs usados na sintese. A base
possui 6 metalicidades diferentes, Z = 0.005, 0.02, 0.2, 0.4, 1 e 2.5 Z;, e 25 ida-
des: de cima para baixo, t = 0.001 , 0.003, 0.005, 0.006, 0.008, 0.010, 0.014, 0.025,
0.040, 0.055, 0.1015, 0.1609, 0.2861, 0.5088, 0.9047, 1.2780, 1.4340, 2.5000, 4.2500,
6.2500, 7.5000, 10.0000, 13.0000, 15.0000 e 18.0000 Ga. Observagao: essa base com-
prende os mesmos elementos da Base.BC03.Tbs, porém com as duas metalicidades a
mais, m22 e m32.
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Capitulo 2

Explorando Diferentes Modelos de
Populacoes Estelares Simples

“We build too many walls and not enough bridges”

Isaac Newton (1643-1727)

RESUMO: mostraremos uma série de resultados obtidos através da sintese de popula-
coes estelares semi-empirica com as BASES T, definidas em 1.3.3, e como isso pode
alterar o nivel de confianca em relacdo aos produtos e subprodutos da sintese. Comeca-
remos com a sele¢do de nossas amostras. Apos, mostraremos como sdo as qualidades
dos ajustes perante as bases de SSPs escolhidas. Em seguida, os valores obtidos para
idade média estelar, metalicidade média estelar, histéria de formacao estelar, extin¢ao,
dispersdo de velocidades e massa estelar total serdo discutidos.

2.1 Critérios de selecao de galaxias

A “Sloan Digital Sky Survey” € um dos projetos mais ambiciosos da astronomia
atual, mapeando um quarto de todo o céu em detalhes. Em aproximadamente 10 anos
de operacdo, ja temos espectros para cerca de 900 mil galdxias com um redshift médio
de 0.1, além de 90 mil quasares. Esses cobrem uma faixa espectral no éptico de 3800-
9200 A com uma resolucio de R = A /AA = 1800-2200. Na figura 2.1 podemos ver
algumas fotos do telescopio de 2.5 m utilizado.

Algumas imagens de galdxias passivas e com formacdo estelar com seus espectros
extraidos da SDSS podem ser vistos nas figuras 2.2 e 2.3, respectivamente. A regido de
extragdo do espectro nas galdxias estd marcada com um quadrado vermelho.

Selecionamos de um total de 570124 galdxias da amostra principal! da SDSS e do
“Data Release 5 dois conjuntos distintos de galdxias para testar os efeitos de diferentes
BASES T (1.3.3):

I'MGS - Main Galaxy Sample.
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(a) Montanhas de Sacramento, Novo México. (b) Telescopio de 2.5 m da Sloan Digital Sky Sur-
vey, ao fundo as montanhas de Sacramento.

(c) Parte de trds do telescdpio, onde é colocado o
espectrégrafo ou o mosaico de cimeras CCDs.

Fig. 2.1: Telescépio de 2.5 m localizado nas Montanhas de Sacramento no Novo México - EUA.
Projeto da Sloan Digital Sky Survey. Fotos: http://www.sdss.org/.


http://www.sdss.org/
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1. Amostra A - 1kP: subamostra de 1000 galéxias passivas selecionadas randomi-
camente da amostra de 3614 galdxias de Clemens et al. (2006). A amostra é
limitada em volume, com redshift entre 0.005 < z < 0.1 e magnitudes absolutas
Petrosianas maiores que -20.45 mag. O sinal/ruido, S/N?, no continuo (4730-
4780 A) é > 10 para essas galdxias.

2. Amostra B - 1kSF: 1000 galdxias com formacao estelar selecionadas aleatori-
amente da amostra de 17142 retiradas do trabalho de Asari et al. (2007). Sdo
galdxias com S/N > 6 em todas as 4 linhas do diagrama classico BPT e clas-
sificadas espectroscopicamente como ‘“star-forming”, ver figura 5.1 e explica¢do
detalhada no capitulo 5, onde galdxias abaixo da linha azul sdo “star-forming”.
Outra imposicao estd no continuo com S/N > 20. Estas galdxias possuem 14.5
<m, < 17.77 mag (defini¢ao de galdxias na amostra principal Strauss et al. 2002)
e z > 0.002 para evitar efeitos de abertura.

Para galaxias passivas, usando a base BC0O3 + STELIB, verificamos que algumas
bandas (CN AA 4142.125-4177.125 A, Mgb A4 5069.125-5196.625 A, NaD AA
5876.875-5909.375 A, entre outras) ndo eram bem modeladas. Esse efeito foi interpre-
tado como uma deficiéncia da base, devido a falta de componentes com enriquecimento
o (Gomes 2005). Em outras palavras, nossa base é escalonada com abundancias sola-
res, ndo havendo meio de ajustar perfeitamente as regioes relacionadas aos elementos-o
para passivas (Worthey et al. 1992). Este problema pode e deve estar interconectado
com o “tridngulo das bermudas”, regido superior direita de um diagrama de idade mé-
dia versus metalicidade média ausente de galdxias que tem um aspecto de um tridngulo
(figura 2.16), devido a uma grande concentracdo de galdxias ao longo de uma linha
unindo duas componentes da base, (t,;Z,) = (13 Ga; 2.5 Z) e (18 Ga; 1 Zy). Para
mais esclarecimentos, ver dissertacdo de mestrado Gomes (2005). Apesar de ainda
termos somente bases com abundancias escalonadas com a solar, vale a pena verificar
como sa0 os ajustes e previsdes das outras bases.

Para as “star-forming”, usando a base BC03 + STELIB, detectamos alguns proble-
mas nos nossos ajustes ao redor de Hf, algum tipo de “asas” que eram visiveis no
espectro residual (O(A)—M(A)). Outra importincia para esta amostra é que estamos
derivando as taxas de formacdo estelar e evoluc@o quimica (Asari et al. 2007) e quere-
mos saber se hd mudangas significativas quando usamos diferentes bases.

2.2 Qualidade dos ajustes

Ap6s selecionarmos os conjuntos de galdxias, utilizamos o c6digo STARLIGHT para
fazer um “run” répido e verificarmos os locais onde encontramos linhas de emissao,
pixeis ruins ou residuos do céu. Assim, pudemos criar mascaras individuais para cada
galaxia.

Para termos resultados compardveis, sintetizamos as amostras 1kP e 1kSF na faixa
espectral do MILES/Granada (subsecdo 1.3.2). A base BC0O3 + STELIB possui alguns

2 Razdo sinal/ruido: signal-to-noise ratio


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2006MNRAS.370..702C&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b25656
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007MNRAS.381..263A&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b28871
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2002AJ....124.1810S
http://www.starlight.ufsc.br/papers/Tese_Revisada2006_Corrigida.pdf
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1992ApJ...398...69W&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b18435
http://www.starlight.ufsc.br/papers/Tese_Revisada2006_Corrigida.pdf
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007MNRAS.381..263A&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b18963
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Fig. 2.2: Cinco exemplos de espectros, ajustes e imagens de galdxias passivas. Painéis a es-
querda mostram o espectro observado (preto) e o ajuste (vermelho), ambos norma-
lizados em Ay = 4020 A. As linhas de emissdo e/ou pixeis espurius estdo marcados
em verde. Os painéis intermedidrios mostram a fragéo de luz em A associada a cada
uma das 25 idades de SSPs usadas nos ajustes com a base Base.BC03.Tbmg (BC03 +
MILESG). As curvas representam uma suavizacdo de 0.5 dex do vetor de populacdes.
Painéis a direita mostram as imagens da SDSS. Passivas estdo ordenadas de acordo
com sua massa estelar total (M,).
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Fig. 2.3: Cinco exemplos de espectros, ajustes e imagens de galdxias com formacdo estelar.

Painéis a esquerda mostram o espectro observado (preto) e o ajuste (vermelho), ambos
normalizados em Ay = 4020 A. As linhas de emissdo e/ou pixeis espurius estdo mar-
cados em verde. Os painéis intermedidrios mostram a fra¢do de luz em A associada
a cada uma das 25 idades de SSPs usadas nos ajustes com a base Base.BC03.Tbmg
(BCO3 + MILESG). As curvas representam uma suavizagdo de 0.5 dex do vetor de
populagdes. Painéis a direita mostram as imagens da SDSS. Galéxias “star-forming”
estdo ordenadas de acordo com sua massa total estelar ().
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“bugs” ao redor de 6900 A e 7600 A, devido a efeitos teltricos, portanto mascaramos
também essas regides. Essas precaugdes foram tomadas para todas as bases, mesmo
que elas ndo apresentassem estes defeitos, pois gostariamos que os resultados/andlises
fossem compardveis.

O objetivo desta secdo é compararmos a qualidade dos ajustes usando as bases.
Nao importa qual base usamos, € muito dificil analisar qudo bom/ruim os ajustes indi-
viduais sdo. Mostramos nas figuras 2.4 e 2.5 ajustes, espectros residuais e a imagem
para 1 galdxia passiva e 1 galdxia com formacao estelar usando as quatros diferentes
BASES T.

Para melhor visualizarmos possiveis problemas nos ajustes, realizamos dois tipos
diferentes de andlises da qualidade:

1) Global — comparando ajustes individuais usando nossas bases. Neste caso usa-
mos a fungio y2.

ii) Detalhada — verificando problemas sistematicos em algumas bandas. E melhor
olhar para quantidades médias nas subamostras escolhidas.

2.2.1 Analise global

Comparamos a funcdo x> para estas amostras usando as diferentes BASES T, figuras
2.6 e 2.7 (equacdo 1.8%). Os grificos mostram que ndo h4 diferengas significativas,
embora as bases com MILESG possuem ajustes levemente superiores. Este ja havia
sido nosso diagndstico quando avaliamos a olho os ajustes individuais. As tabelas
2.1 e 2.2 mostram a diferenca média da funcdio x> das bases em relagio a base Ba-
se.BC03.Tbs para as duas subamostras.

No entanto, se avaliarmos com cuidado cada um dos espectros, podemos notar al-
guns residuos sistemdticos em algumas bandas. Essas, por sua vez, diferem para as
duas amostras, pois a contribui¢do de populagdes estelares sao diferentes. Para a amos-
tra A, temos uma contribui¢do de estrelas mais velhas e mais metdlicas, enquanto que
para a amostra B temos uma contribui¢do de estrelas mais jovens e menos metélicas.

2.2.2 Analise detalhada

As BASES T podem ter aproximadamente os mesmos x> globais (usando toda a
regido do espectro ajustado), mas os ajustes podem ser bem diferentes quando com-
paramos apenas determinadas bandas. De alguma maneira, os bons/maus ajustes de
bandas distintas se compensam e torna-se dificil avaliar qual base é realmente melhor
através deste critério.

A fim de visualizarmos mais detalhadamente os ajustes, fizemos algumas analises
de quantidades médias, tais como:

3 Algumas vezes usamos a funcdo x? reduzida em vez de 2. A diferenca é que a x? reduzida é
dividida pelo niimero de graus de liberdade.
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Fig. 2.4: Quatro exemplos de ajustes de espectros para a mesma galdxia passiva. De
cima para baixo temos os ajustes com as bases: Base.BC03.Tbs (BC0O3 + STE-
LIB), Base.BC03.Tbmg (BC03 + MILESG), Base.CB07.Tcs (CB07 + STELIB) e
Base.CB07.Tcmg (CB07 + MILESG). Painéis a esquerda mostram o espectro obser-
vado (preto) e o ajuste (vermelho), ambos normalizados em A9 = 4020 A. As méscaras
estdo marcadas em verde, enquanto que os pixeis espurios em magenta. Os painéis in-
termedidrios mostram os respectivos espectros residuais (O(A) —M (1)) para cada uma
das bases. A direita mostramos uma imagem da SDSS para essa galaxia. Vemos que
individualmente os ajustes sdo muito bons e fica dificil distinguir qual o melhor. A
massa estelar total muda um pouco quando usamos diferentes prescri¢cdes evolutivas
(BC03/CBO07) e/ou bibliotecas estelares (STELIB/MILESG), pois temos diferentes ra-
zdes massa/luminosidade para estas SSPs e/ou usamos diferentes componentes.
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Fig. 2.5: Quatro exemplos de ajustes de espectros para a mesma galdxia com formacdo este-
lar. De cima para baixo temos os ajustes com as bases: Base.BC03.Tbs (BC03 +
STELIB), Base.BC03.Tbmg (BC03 + MILESG), Base.CB07.Tcs (CB07 + STELIB)
e Base.CB07.Tcmg (CB07 + MILESG). Painéis a esquerda mostram o espectro ob-
servado (preto) e o ajuste (vermelho), ambos normalizados em Ay = 4020 A. As mis-
caras estdo marcadas em verde, enquanto que os pixeis espurios em magenta. Os
painéis intermedidrios mostram os respectivos espectros residuais para cada uma das
bases. A direita mostramos uma imagem da SDSS para esta galdxia. Vemos que
individualmente os ajustes sdo muito bons e fica dificil distinguir qual o melhor. A
massa estelar total muda um pouco quando usamos diferentes prescri¢cdes evolutivas
(BCO03/CBO07) e/ou bibliotecas estelares (STELIB/MILESG), pois temos diferentes ra-
zdes massa/luminosidade para estas SSPs e/ou usamos diferentes componentes.
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Bases Descric@o Ax?

Base.BC03.Tbmg BCO03 + MILESG -0.02083
Base.CB07.Tcs CBO07 + STELIB 0.002134
Base.CB07.Tcmg CBO07 + MILESG -0.02249

Tab. 2.1: Amostra A (1kP): diferenca média da funcdo x> corrigida das bases
Base.BC03.Tbmg, Base.CB07.Tcs e Base.CBO7.Tcmg com relacdo a base
Base.BC03.Tbs. Nao percebemos quais bases tém um ajuste superior na faixa
do optico.

Bases Descri¢io Ax?

Base.BC03.Tbmg BCO03 + MILESG -0.002635
Base.CB07.Tcs CB07 + STELIB  0.004429
Base.CB07.Tcmg CBO07 + MILESG -0.002193

Tab. 2.2: Amostra B (1kSF): diferenca média da fungio x> das bases Base.BC03.Tbmg,
Base.CB07.Tcs e Base.CB07.Tcmg com relagdo a base Base.BC03.Tbs. Nao ha dife-
rencas significativas entre as bases.
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i) Espectros observado e sintético médios: média dos espectros observados e sin-
téticos. Essas quantidades estdo definidas como:

Ngals

«mwzg%mx:l @.1)
g: als

Ngals
(M(2)) = ng Me(A) % 5 22)

onde, O,4(A) € o espectro observado da galdxia g, Mg(A) € o espectro sintético
da galdxia g € Ngy € 0 nimero total de galdxias. Neste caso estamos usando as
amostras A e B com N, = 1000 galaxias.

ii) Espectro residual relativo médio: este é o espectro das médias dos residuos
relativos. Serd caracteristico de nossas amostras e dependente da base. E definido
como:

(O(A) —M(?L)> K (0,(M) —Me(A) 1 (2.3)

res = (0 "L ol M

onde, 0gz(A) é o espectro de erro da galdxia g e Ny gx € o nimero de galdxias que
ndo tém problemas neste comprimento de onda. Regides que sdo mascaradas
possuem W, (A) =1/0,(A) =0.

iii) Espectro residual quadratico relativo médio: este espectro é uma média dos
residuos quadréticos relativos. E definido como:

<Resi>:<[0(A)—Mu)r>:NﬁK[og(x)—Mg(x)r L o

X
o(7) PR AV Nrox

iv) Espectro residual e residual quadratico médios: quase a mesma defini¢ao de
ii) e iii), mas sem dividir pelo espectro de erro.

Desta maneira, verificamos se as bases possuem melhores ajustes em diferentes
faixas espectrais quando usamos diferentes bases. As figuras 2.8 a 2.15 mostram os
espectros residuais, espectros residuais relativos, espectros residuais quadraticos rela-
tivos, espectros observados e sintéticos médios para as amostras 1kP e 1kSF. Quando
olhamos para os ajustes com diferentes caminhos evolutivos (BC03/CB07) vemos que
ndo existem mudancas significativas, porém ao usarmos diferentes bibliotecas (STE-
LIB/MILESG) essas mudangas aparecem mais fortemente. As modificacdes sao mais
evidentes para a amostra de passivas, indicando diferencas expressivas nos modelos
para as populagdes estelares velhas.

Resumiremos os resultados a seguir para as diferentes bibliotecas estelares:

* Amostra A (1kP)
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e STELIB: bandas correspondentes a alguns indices de Lick nao sdo bem ajus-
tadas e os modelos ndo sdo suficientemente profundos (ex.: bandas do CN AA
4142.125-4177.125 A, do Mg AA 5069.125-5196.625 A, entre outras) para le-
var em conta efeitos de enriquecimento o diagnoticados pela primeira vez em
Worthey et al. (1992).

e MILESG: praticamente a mesma conclusdo da biblioteca STELIB, pois temos
também espectros com abundancias escalonadas com a solar, mas podemos per-
ceber algumas alteracdes. Detectamos alguns problemas ao redor de 7000 A. No
trabalho de Sanchez-Blazquez et al. (2006) sdo mencionados trés problemas te-
liricos ~6000-6320 A, ~6760-7070 A e ~7120-7380 A (biblioteca MILES).
Esses sdo “bugs” do MILESG.

+ Amostra B (1kSF)

e STELIB: vemos problemas de ajustes em torno de 4000 Aeem HP (4861 A).
Para Hf existe um vale que pode ser visto nas figuras dos residuos médios. Além
disso, existem os “bugs” do STELIB ao redor de ~ 6900 A (ver figuras 2.12 e
2.14).

e MILESG: vemos que os ajustes ao redor de 4000 A melhoram. Em HP (4861
A), ndo existe um vale tio profundo. Além disso, percebemos “bugs” do MILES
ao redor de 7000 A (ver figuras 2.13 e 2.15). De maneira geral, os ajustes para a
amostra B ndo diferem tanto quanto a amostra A.

2.3 Resultados da sintese: idade estelar média, metalicidade estelar
média, extingcdo, dispersdo de velocidades e massa estelar total

Reagrupamos o vetor de populacdo em algumas quantidades interessantes que po-
deriam representar quantidades médias de uma galdxia:

* Idade estelar média, pesada pela luz: definida como a média dos logaritmos das
idades das populagdes estelares pesadas pelas fragdes de luz X:

Ny
(logt,)p = Y xjlogt; (2.5)
j=1

* Metalicidade estelar média, pesada pela luz: definida como a média das metali-
cidades das populagdes estelares pesadas pelas fragdes de luz:

J=1

N*
log(Z,) = log (Z X jzj> (2.6)


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=1992ApJ...398...69W&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b03070
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2006MNRAS.371..703S&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b00698
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Fig. 2.8: Amostra A (1kP): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo relativo
médio (ciano). O segundo € o residuo quadrético relativo médio. O residuo quadratico
médio estd no terceiro painel. O ltimo mostra o espectro observado (preto) e sintético
(vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a base Base.BC03.Tbs
(BCO3 + STELIB). Algumas regides, que correspondem aos indices de Lick, ndo sdo
bem modeladas, por exemplo: (1) CN1 AA 4142.125-4177.125 A; (2) bandas corres-
pondendo a Mgl, Mg2 e Mgb A1 5069.125-5196.625 A; (3) algumas bandas corres-
pondendo ao ferro, como Fe5270, Fe5335, Fe5406, Fe5709 e Fe5782 AA 5245.650-
5796.625 A. Devido a problemas teldricos A4 6850.000-6950.000 A no STELIB,
essas regioes também nao sdo bem modelados.
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Fig. 2.9: Amostra A (1kP): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo relativo
médio (ciano). O segundo é o residuo quadratico relativo médio. O residuo quadratico
médio estd no terceiro painel. O dltimo mostra o espectro observado (preto) e sintético
(vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a base Base.BC03.Thmg
(BCO3 + MILESG). Algumas regides, que correspondem aos indices de Lick, ndo
sdo bem modeladas, por exemplo: (1) CN1 AA 4142.125-4177.125 A; (2) bandas
correspondendo a Mgl, Mg2 e Mgb A4 5069.125-5196.625 A; (3) algumas ban-
das correspondendo ao ferro, como Fe5270, Fe5335, Fe5406, Fe5709 e Fe5782 AA
5245.650-5796.625 A. Podemos ver que as mesmas bandas mencionadas na figura 2.8
sdo modeladas com diferentes amplitudes. Para o CN temos ajustes muito melhores

do que as base com STELIB. Em compensacio, podemos detectar outros “bugs ao
redor de 7000 A.
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Fig. 2.10: Amostra A (1kP): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo re-
lativo médio (ciano). O segundo € o residuo quadrético relativo médio. O residuo
quadritico médio estd no terceiro painel. O udltimo mostra o espectro observado
(preto) e sintético (vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a
base Base.CB07.Tcs (CBO7 + STELIB). Temos aqui praticamente o mesmo perfil
de ajustes da Base.BC03.Tbs (figura 2.8).
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Amostra A (1kP): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo re-
lativo médio (ciano). O segundo € o residuo quadrético relativo médio. O residuo
quadritico médio estd no terceiro painel. O udltimo mostra o espectro observado
(preto) e sintético (vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a base
Base.CB07.Tcmg (CB0O7 + MILESG). Temos aqui praticamente o mesmo perfil de
ajustes da Base.BC03.Tbmg (figura 2.9).
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Fig. 2.12: Amostra B (1kSF): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo re-
lativo médio (ciano). O segundo € o residuo quadratico relativo médio. O residuo
quadritico médio estd no terceiro painel. O udltimo mostra o espectro observado
(preto) e sintético (vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a
base Base.BC03.Ths (BC03 + STELIB).
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Fig. 2.13: Amostra B (1kSF): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo re-
lativo médio (ciano). O segundo € o residuo quadrético relativo médio. O residuo
quadratico médio estd no terceiro painel. O udltimo mostra o espectro observado
(preto) e sintético (vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a

base Base.BC03.Tbmg (BC03 + MILESG).
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Amostra B (1kSF): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo re-
lativo médio (ciano). O segundo € o residuo quadrético relativo médio. O residuo
quadritico médio estd no terceiro painel. O udltimo mostra o espectro observado
(preto) e sintético (vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a
base Base.CB07.Tcs (CBO7 + STELIB). Temos aqui praticamente o mesmo perfil
de ajustes da base Base.BC03.Tbs (figura 2.12).
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Fig. 2.15: Amostra B (1kSF): mostramos no primeiro painel o residuo (preto) e o residuo re-
lativo médio (ciano). O segundo € o residuo quadrético relativo médio. O residuo
quadritico médio estd no terceiro painel. O udltimo mostra o espectro observado
(preto) e sintético (vermelho) médios. Para os ajustes dos espectros utilizamos a base
Base.CB07.Tcmg (CB0O7 + MILESG). Temos aqui praticamente o mesmo perfil de

ajustes da base Base.BC03.Tbmg (figura 2.13).
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A partir das razdes massa/luminosidade de cada populacdo estelar simples pode-
mos converter o vetor de popula¢des pesado pelas fragdes de luz ¥ em um vetor de
populagdes pesado pelas fracdes de massa [i = (ug,..., 4 , ..., My, ), onde f1; é a fra-
¢do de massa que a populacio estelar j contribui para a massa estelar total M,. Entdo,
definimos:

* ldade estelar média pesada pela massa: definida como a média dos logaritmos
das idades das populacdes estelares pesadas pelas fragdes de massa [i:

Ny
(logt. )y = Y pjlogt; 2.7)
j=1

* Metalicidade estelar média pesada pela massa: definida como a média das meta-
licidades das populagdes estelares pesadas pelas fracdes de massa:

Ny
log(Z,)y = log (Z ujzj> (2.8)
j=1

As figuras 2.16 e 2.18 mostram idade média contra metalicidade média pesadas
pelo fluxo e pela massa para os dois grupos de galédxias escolhidos e para as diferentes
bases utilizadas. Resumindo resultados obtidos:

e Amostra A (1kP): a idade estelar média, pesada pela luz diminui cerca de 0.1 dex,
tornando-se mais metalica cerca de 0.2 dex em média quando usamos MILESG
em vez de STELIB, ndo havendo mudancas significativas quando trocamos os
ingredientes evolutivos (BCO3/CB07). Se analisarmos as idades e metalicidades
médias pesadas pela massa chegamos a mesma conclusio, apesar das relacdes
entre massa/luminosidade das populacdes estelares ndo serem lineares e a contri-
bui¢do individual de cada componente da base ser distinta quando usamos massa
em vez de luz.

e Amostra B (1kSF): para as galdxias com formacao estelar temos resultados di-
ferentes. A idade estelar média pesada pela luz muda de maneira t€nue com as
diferentes bases, tornando-se velha quando usamos BC0O3/CB07 + MILESG e
mais jovem quando usamos CB07 + STELIB em vez de BCO3 + STELIB. Para a
metalicidade estelar média, pesada pela luz, temos uma maior diferenca no sen-
tindo de aumenta-la cerca de 0.1 dex quando usamos BC03/CB07 + MILESG em
vez de BCO3 + STELIB. Porém, quando analisamos essas quantidades médias,
pesadas pela massa, a situagdo se altera. Essas galdxias tornam-se ligeiramente
mais velhas quando usamos Base.BC03.Tbmg (0.02 dex) e levemente mais no-
vas quando usamos Base.CB07.Tcs (0.05 dex) e Base.CB07.Tcmg (0.04 dex),
enquanto que as metalicidades estelares médias, pesadas pela massa, tornam-se
menores para todas as bases em comparacao com BC0O3 + STELIB.
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Base Descri¢do Allogty)r, Alog(Z,)r A{logt)y Alog(Z)m
Base.BC03.Tbmg BCO03 + MILESG -0.13 0.22 -0.089 0.27
Base.BC03.Tcs CBO07 + STELIB  0.00026 -0.0026 0.0087 -0.025
Base.CB07.Tcmg CB07 + MILESG -0.13 0.21 -0.099 0.27

Tab. 2.3: Amostra A (1kP): diferenca média da idade estelar e metalicidade estelar média pe-
sadas pelo fluxo e pela massa de nossas bases em comparacdo com a base BC03 +
STELIB. Vemos que passivas tornam-se mais jovens e mais metalicas quando usamos
MILESG independentemente de utilizarmos quantidades medidas pelas fracdes de luz
ou massa.

Quando usamos diferentes ingredientes para os caminhos evolutivos (BC03/CB07),
ndo vemos mudancas muito significativas nas idades estelares e metalicidades estelares
médias, mas quando mudamos as bibliotecas de estrelas (STELIB/MILESG) consegui-
mos percebé-las de maneira mais acentuada. Nas figuras 2.17 e 2.19 vemos a diferencga
das idades estelares médias versus a diferenca nas metalicidades estelares médias pesa-
das pelo fluxo e pela massa obtidas com as distintas bases em compara¢do com a base
BCO03 + STELIB que tomamos como referéncia porque foi utilizada mais largamente
na literatura. As cores sdo: verde para Base.BC03.Tbmg, azul para Base.CB07.Tcs
e vermelho para Base.CB07.Tcmg. As tabelas 2.3 e 2.4 mostram a diferenca média
da idade e metalicidade estelar média pesadas pelo fluxo e pela massa das bases em
comparacdo com a Base.BC03.Tbs para as amostras A e B.

Analisemos o resultado das extingdes estelares na banda V (Ay). Na figura 2.20 ve-
mos o grafico das distribui¢des dos avermelhamentos com as diferentes BASES T para
as diferentes amostras. Esperamos que Ay seja centrada em zero para todas as distri-
buicdes da amostra A e que sejam centradas em algum valor positivo para a amostra B.
Galaxias passivas possuem nenhum ou pouco gas, entdo a extingdo deveria ter um pico
em torno de zero com uma tendéncia para maiores extin¢cdes de uma maneira ndo simé-
trica. Galaxias “star-forming” possuem uma grande quantidade de gis e assim estariam
centradas em um valor positivo de Ay de maneira simétrica em relagdo a este ponto.

Verificamos que existe um desvio sistemdtico quando comparamos bases MILESG
com as que usam STELIB para amostra A (1kP). Essas ultimas possuem um averme-
lhamento menor. Permitimos extingdes negativas nos ajustes para termos uma consis-
téncia estatistica. Entdo, para passivas, um resultado intrigante apareceu. Se usamos
Base.BC03.Tbs ou Base.CB07.Tcs (ambas com biblioteca STELIB), as extin¢gdes sdo
sistematicamente negativas (em média Ay ~ —0.1), mas usando bases com MILESG,
Base.BC03.Tbmg ou Base.CB07.Tcmg, nao vemos esta tendéncia (em média temos
Ay ~ 0). A razdo deste efeito sistemdtico é que existe um provavel problema de ca-
libragdo dos espectros da biblioteca STELIB para estrelas mais frias (ver figura 11 do
trabalho de Sdnchez-Blazquez et al. 2006), esses sdo mais vermelhos do que deveriam
ser, portanto o codigo precisa “desavermelhar” os espectros para conseguir um ajuste


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2006MNRAS.371..703S&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b19665
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Fig. 2.16: Idade estelar média versus metalicidade estelar média pesadas pelo fluxo. Cru-
zes magentas correspondem as componentes da base. As cores s@o: preto para
Base.BC03.Tbs, azul para Base.BC03.Tcs, verde para Base.BC03.Tbmg e verme-
lho para Base.CB07.Tcmg. Podemos ver que o efeito dos ingredientes evolutivos
(por exemplo: compare preto com azul) € muito menor do que diferentes bibliotecas
estelares (por exemplo: compare preto com verde).
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Fig. 2.17: Diferenca da idade estelar média versus diferenga da metalicidade estelar mé-
dia pesadas pelo fluxo. Bases Base.BC03.Tbmg (verde), Base.CB07.Tcs (azul)
e Base.CB0O7.Tcmg (vermelho) em compara¢do com a Base.BC03.Tbs (BCO3 +
STELIB). Passivas tornam-se mais jovens e mais metdlicas em média e galdxias
com formacao estelar tornam-se tornam-se ligeiramente mais velhas quando usamos
Base.BC03.Tbmg e Base.CB07.Tcmg para a idade média pesada pelo fluxo e mais
metdlicas para a metalicidade média pesada pela luz. Quando analisamos os resul-
tados com Base.CB07.Tcs, vemos que essa torna-se levemente mais jovem e mais
metdlica para quantidades pesadas pela luz.
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Fig. 2.18: Idade estelar média versus metalicidade estelar média pesadas pela massa. Cru-
zes magentas correspondem as componentes da base. As cores s@o: preto para
Base.BC03.Tbs, azul para Base.BC03.Tcs, verde para Base.BC03.Tbmg e verme-
lho para Base.CB07.Tcmg. Vemos que existem mudangas significativas nas idades
médias e metalicidades médias quando comparamos com a figura 2.16, pois as razdes
massa/luminosidade sdo ndo lineares.
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Fig. 2.19: Diferenca da idade estelar média versus diferenca da metalicidade estelar média
pesadas pela massa. Bases Base.BC03.Tbmg (verde), Base.CB07.Tcs (azul) e
Base.CB07.Tcmg (vermelho) em comparacdo com a Base.BC03.Tbs (BC03 + STE-
LIB). Passivas tornam-se mais jovens e mais metalicas em média e galdxias com for-
magcdo estelar tornam-se ligeiramente mais velhas quando usamos Base.BC03.Tbmg
e levemente mais novas quando usamos Base.CB07.Tcs e Base.CB07.Tcmg, en-
quanto que as metalicidades estelares médias pesadas pela massa tornam-se menores
para todas as bases em comparagdo com BCO3 + STELIB.
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Base Descri¢do Allogt,)r, Alog(Z.)r Allogti)y  Alog{Zym
Base.BC03.Tbmg BCO03 + MILESG 0.033 0.10 0.022 -0.088
Base.BC03.Tcs CBO07 + STELIB -0.055 0.029 -0.050 -0.028
Base.CB07.Tcmg CBO07 + MILESG  0.0039 0.091 -0.044 -0.046

Tab. 2.4: Amostra B (1kSF): diferenca média da idade estelar e metalicidade estelar média pe-
sadas pelo fluxo e pela massa de nossas bases em comparacdo com a base BC03 +
STELIB. Galaxias com formacdo estelar tornam-se ligeiramente mais velhas quando
usamos Base.BC03.Tbmg e Base.CB07.Tcmg para a idade média pesada pelo fluxo
e mais metdlicas para a metalicidade média pesada pela luz. Quando analisamos
os resultados com Base.CB07.Tcs, vemos que essa torna-se levemente mais jovem
e mais metdlica para quantidades pesadas pela luz. Por outro lado, se olharmos
para as quantidades pesadas pela massa vemos algumas diferencas, pois as razdes
massa/luminosidade sdo ndo lineares e as componentes individuais da base contri-
buirdo de maneiras distintas nessa conversdo. Essas galdxias tornam-se ligeiramente
mais velhas quando usamos Base.BC03.Tbmg e levemente mais novas quando usamos
Base.CB07.Tcs e Base.CB07.Tcmg, enquanto que as metalicidades estelares médias
pesadas pela massa tornam-se menores para todas as bases em comparagdo com BCO03
+ STELIB.

melhor.

Na amostra B (1kSF) ndo vemos nenhuma diferenca sistemética quando utilizamos
as bases com STELIB, Base.BC03.Tbs ou Base.CB07.Tcs, ou as bases com MILESG,
Base.BC03.Tbmg e Base.CB07.Tcmg. Conclui-se que os espectros de populacdes mais
velhas sdo mais “vermelhos” do que deveriam ser para a base BC0O3 + STELIB.

As figuras 2.21 e 2.23 mostram as comparacOes da massa estelar total derivada com
as diferentes bases, enquanto que as figuras 2.22 e 2.24 mostram a dispersdo de velo-
cidades (0x). A o, € maior para a biblioteca MILESG, onde a diferenca média Ao,
(Base com MILESG - Base com STELIB) ~ 15 km/s para a amostra A e ~ 18 km/s
para a amostra B. Esse resultado era esperado porque STELIB tem aproximadamente
a mesma resolucdo que os espectros da SDSS, mas MILESG possui uma resolugdo
espectral maior (a biblioteca dos modelos de Granada foi levada a mesma resolucio
espectral de MILES). Para ajustar os dados, os espectros de MILES devem ser mais
alargados. Na realidade uma correcao instrumental (Gjysrumentar) deveria ter sido reali-
zada. O alargamento do espectro € dado por:

O-E (MILESG) + Gz%zstrumenlal (MILESG) ~ GE (STELIB) + Gi%zstrumental (STELIB)
(2.9)

Assim, reescrevemos essa equagio como:
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Fig. 2.20: Amostra A (1kP) e Amostra B (1kSF): distribuicdo das extingdes quando usamos as
bases BCO3 + STELIB (preto), BCO3 + MILESG (azul), CBO7 + STELIB (verde) e
CBO07 + MILESG (vermelho). Painel direito: distribui¢do do avermelhamento para
passivas € sistematicamente negativa quando usamos a biblioteca estelar STELIB
((Ay) ~ —0.1 para curvas azuis e pretas) e a distribui¢do para MILESG ¢ centrada
em zero (curvas verdes e vermelhas). Uma possivel razdo deste efeito sistemético
é que existe um problema de calibrac¢do dos espectros da biblioteca STELIB. Painel
esquerdo: ndo ha diferencas significativas entre as distribui¢des para diferentes bases
quando analisamos galaxias “star-forming”.
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GE (MILESG) - 63 (STELIB) ~ o-i%zstrumental (STELIB) - o-i%zstrumental (MILESG)
(2.10)
Para calcularmos as dispersdes instrumentais escolheremos trés comprimentos de
onda centrais A, = 4000, 5500 e 7000 A . Sabemos que o FWHM* da MILES é ~ 2.3
A e 0o FWHM da STELIB é 3 A . Convertendo para km/s:

FWHM Bibliot 1
Ginstrumental (BibliOteca) ~ ( oo €Ca) — XcC (2.15)

2v/21n2 Ac
onde, “c” é a velocidade da luz. A tabela abaixo mostra os valores aproximados para
a dispersdo instrumental da STELIB e MILESG para os trés comprimentos de onda
centrais escolhidos:

Bibliotecas  Ginsrumental Para Ac = 4000 A 5500 A 7000 A
[km/s] [km/s]  [km/s]

STELIB 96.36  70.08  55.06
MILESG 73.87 53772  42.21

Portanto, na faixa de 3700-7000 A, espera-se que:

\/ o? (STELIB) — o

instrumental instrumental (

MILESG) ~ 50 km/s (2.16)

A primeira parte de 2.10 € obtida através da média quadrética das dispersoes de ve-
locidades obtidas pela sintese de nossa amostra. O valor médio de \/62(MILESG) — 62(STELIB)
€ ~ 70 km/s. Vemos que esse valor concorda com o valor esperado da equacao 2.16.
As tabelas 2.5 e 2.6 mostram a diferenca média da extin¢ao, massa estelar total e dis-
persao de velocidades das bases Base.BC03.Tbmg, Base.CB07.Tcs e Base.CB07.Tcmg
com relacdo a base Base.BC03.Tbs para as duas amostras.

4 Caso a distribuicdo seja gaussiana, a largura A meia altura est4 relacionada com ¢ pela relago:

(A=2¢9)
I—fpe 28 =D @.11)
2
Ar =+V2In20+ A (2.12)
FWHM = AL = A, — A_ =V2In26 + A — [(—V2In26) + Ag] (2.13)

FWHM =2v21In2c (2.14)
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Bases Descricao Ay  AlogM, Ao,
[mag] [dex] [km/s]

Base.BC03.Tbmg BCO03 + MILESG  0.096 0.048 15.35
Base.CB07.Tcs CBO7 + STELIB -0.0013  0.0049 0.2459
Base.CB07.Tcmg CB07 + MILESG  0.093 0.038 15.26

Tab. 2.5: Amostra A (1kP): diferenca média da extin¢do, massa estelar total e dispersao de velo-
cidades das bases Base.BC03.Tbmg, Base.CB07.Tcs e Base.CB07.Tcmg com relacio
a base Base.BC03.Tbs.

Bases Descricao AAy AlogM, Ao,
[mag] [dex] [km/s]

Base.BC03.Tbmg BCO03 + MILESG 0.01018  -0.006590 18.46
Base.CB07.Tcs CBO07 + STELIB  0.02473  -0.03425 6.682
Base.CB07.Tcmg CBO07 + MILESG -0.005859 -0.06182 18.96

Tab. 2.6: Amostra B (1kSF): diferenca média da extin¢do, massa estelar total e dispersdo de
velocidades das bases Base.BC03.Tbmg, Base.CB07.Tcs e Base.CB07.Tcmg com re-
lagdo a base Base.BC03.Tbs.
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2.4 Historia de formacgao estelar e evolugdao quimica

Um dos principais objetivos de nosso trabalho € obter a histdria de formagao estelar
(SFH) e evolugdo quimica de galdxias. O trabalho “The history of star-forming gala-
xies in the Sloan Digital Sky Survey” (Asari et al. 2007) trata da evoluc¢ao de 82302
galdxias com formacdo estelar (SF) da SDSS. Portanto, € muito importante saber se
os resultados da sintese mudam quando utilizamos diferentes bases de populacdes es-
telares simples. Nesta secdo faremos uma anélise dessas previsdes para os diferentes
modelos. Comegaremos mostrando dois graficos para uma galdxia passiva e outra “star-
forming” com suas respectivas SFHs para as bases Base.BC03.Tbs, Base.BC03.Tbmg,
Base.CB07.Tcs e Base.CB0O7.Tcmg (figuras 2.25 e 2.26). Vemos que as SFHs mu-
dam com as bases de maneira muito mais dramdtica quando comparamos diferentes
bibliotecas estelares (STELIB/MILESG). Assim, as mudancas no vetor de populacdes,
devido a diferentes modelos de SSPs, levam a distintos cenarios evolutivos, tornando-se
extremamente importante averiguar esses efeitos.

O vetor de populagdes pode também ser escrito em termos de fragdes de massa [
em vez de fragdes de luz X, conforme mencionamos na se¢do 2.3. Para convertermos
uma em outra € preciso saber a razao massa/luminosidade de cada populagdo estelar
que estéd contribuindo ao espectro observado. No entanto, as componentes individuais
para o vetor de populacdes ndo devem ser levadas em conta, pois estas possuem de-
generescéncias entre si. Devemos analisar quantidades médias, onde comprimimos o
vetor de populacdes em poucas componentes, porém mais confidveis.

Uma maneira de fazermos essa compressao € definindo uma fun¢do cumulativa, por
exemplo, a massa total convertida em estrelas como func¢io do tempo, onde a informa-
¢ao da idade é mantida:

nw) = Y @.17)
1>,
onde, (1; € a massa total convertida em estrelas associada ao elemento j da base. Ela €
construida suavizando-se as fragdes de massa.
Para tracarmos a metalicidade estelar podemos computar a massa total em metais
como funcao do tempo e dividi-la pela massa total em estrelas no mesmo tempo, isto é:

Z(t.) =), u(t)Z; (2.18)

1>ty
O célculo de p(t,) leva em conta que a massa total em estrelas muda com o tempo,
devido a SFH e a dependéncia temporal da massa retornada. Assim, somente popula-
¢oes mais velhas que 7, entram na defini¢do de u;(z.), pois as mais jovens ainda nao

se formaram, i.e. U j(t*) = 0 para t; < t,. Para mais detalhes veja Cid Fernandes et al.
(2007) e Asari et al. (2007).

2.4.1 Evolugao de galdxias em “bins” de massa

Para cada amostra temos as fungdes 2.17 e 2.18 médias das galdxias em véarios


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007MNRAS.381..263A&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b22597
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007MNRAS.375L..16C&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b22597
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007MNRAS.375L..16C&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b22597
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007MNRAS.381..263A&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b22597
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Amostra A (1kP): massa estelar total contra massa estelar total usando diferentes
bases (Base.BC03.Tbs, Base.CB07.Tcs, Base.BC03.Tbmg e Base.CB07.Tcm). A
linha vermelha ¢ a linha identidade. Nao ha mudancas significativas entre as bases.
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Fig. 2.22: Amostra A (1kP): dispersio de velocidades contra dispersdo de velocidades
usando diferentes bases. A linha vermelha € a linha identidade. —Podemos
ver um desvio sistemdtico quando usamos bases com a biblioteca estelar MI-
LESG em comparacdo com STELIB (Base.BC03.Tbmg/Base.CB07.Tcmg com
Base.BC03.Tbs/Base.CB07.Tcs). MILESG tem o, maior do que STELIB. A dife-
renca média na dispersao de velocidades, base com MILESG menos base com STE-
LIB, é Ao, ~ 15 km/s.
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Fig. 2.23: Amostra B (1kSF): massa estelar total contra massa estelar total usando diferentes

bases (Base.BC03.Tbs, Base.CB07.Tcs, Base.BC03.Tbmg e Base.CB07.Tcm). A
linha vermelha ¢ a linha identidade. Nao ha mudancas significativas entre as bases.
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Amostra B (1kSF): dispersdo de velocidades contra dispersdo de velocidades
usando diferentes bases. A linha vermelha € a linha identidade. —Podemos
ver um desvio sistemdtico quando usamos bases com a biblioteca estelar MI-
LESG em comparacdo com STELIB (Base.BC03.Tbmg/Base.CB07.Tcmg com
Base.BC03.Tbs/Base.CB07.Tcs). MILESG tem o, maior do que STELIB. A dife-
renca média na dispersao de velocidades, base com MILESG menos base com STE-
LIB, é da ordem de Ao, ~ 18 km/s.
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Quatro exemplos de ajustes de espectros para a mesma galdxia passiva. De
cima para baixo temos os ajustes com as bases: Base.BC03.Tbs (BC0O3 + STE-
LIB), Base.BC03.Tbmg (BC03 + MILESG), Base.CB07.Tcs (CB0O7 + STELIB) e
Base.CB07.Tcmg (CB07 + MILESG). Painéis a esquerda mostram o espectro ob-
servado (preto) e o ajuste (vermelho), ambos normalizados em Ay = 4020 A. As
madscaras estdo marcadas em verde, enquanto que os pixeis esplrios em magenta.
Os painéis intermedidrios mostram os respectivos espectros residuais para cada uma
das bases. A direita mostramos uma imagem da SDSS para esta galdxia. Vemos
que as histdrias de formacao estelar mudam para as diferentes bases, principalmente
quando comparamos STELIB com MILESG. A massa estelar total muda um pouco
quando usamos diferentes prescricdes evolutivas (BC03/CB07) e/ou bibliotecas es-
telares (STELIB/MILESG), pois temos diferentes razdes massa/luminosidade para
estas SSPs e/ou usamos diferentes componentes.
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Fig. 2.26: Quatro exemplos de ajustes de espectros para a mesma galdxia com formacio es-
telar. De cima para baixo temos os ajustes com as bases: Base.BC03.Tbs (BCO03
+ STELIB), Base.BC03.Tbmg (BC03 + MILESG), Base.CB07.Tcs (CB0O7 + STE-
LIB) e Base.CB07.Tcmg (CB07 + MILESG). Painéis a esquerda mostram o espectro
observado (preto) e o ajuste (vermelho), ambos normalizados em Ao = 4020 A. As
madscaras estdo marcadas em verde, enquanto que os pixeis espirios em magenta.
Os painéis intermediarios mostram os respectivos espectros residuais para cada uma
das bases. A direita mostramos uma imagem da SDSS para esta galdxia. Vemos
que as histérias de formacao estelar mudam para as diferentes bases, principalmente
quando comparamos STELIB com MILESG. A massa estelar total muda um pouco
quando usamos diferentes prescricdes evolutivas (BC03/CB07) e/ou bibliotecas es-
telares (STELIB/MILESG), pois temos diferentes razdes massa/luminosidade para
estas SSPs e/ou usamos diferentes componentes.
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“bins” de massa. As figuras 2.27 e 2.29 mostram, para cada uma das bases, a funcio
(n(t.)). Para a amostra A (1kP) os “bins” possuem uma largura de 0.3 dex, centrados
em (curvas de baixo para cima) log M, /M = 10.5 (preto), 11 (magenta) e 11.5 (ciano),
respectivamente. Com relacdo as gal dxias “star-forming”, amostra B (1kSF), dividimos
em 3 “bins” de massa de largura 1 dex, centrados em (curvas de baixo para cima)
logM, /M, = 8.5 (preto), 9.5 (magenta) e 10.5 (ciano), respectivamente.

Percebemos que as galdxias massivas (amostra A) formaram a maior parte de suas
estrelas hd muito tempo. Porém, as bases com MILESG, Base.BC03.Tbmg e Base.-
CB07.Tcmg, tém curvas que crescem mais suavemente, i. €., s30 mais jovens em média
que as bases com STELIB (Base.BC03.Tbs e Base.CB07.Tcs). Esta € a mesma conclu-
sdo tirada quando analisamos a (log7, )y na se¢do 2.3 para as galdxias passivas. No caso
das galdxias com formacao estelar ndo se percebe uma mudanca muito significativa nas
curvas.

Nas figuras 2.28 e 2.30 mostramos, para cada uma das bases, a funcdo <m> que
traca a evolucio quimica média em funcdo do tempo. Dividimos nos mesmos “bins” de
massa anteriores. Hé sinais de evolu¢do quimica quando analisamos as curvas. Vemos
também que para a amostra A, a metalicidade é maior quando usamos MILESG em vez
de STELIB, de acordo com o resultado obtido para log(Z, )y na se¢do 2.3, enquanto
que para a amostra B, as bases Base.CB07.Tcs, Base.BC03.Tbmg e Base.CB07.Tcmg
possuem metalicidades ligeiramente inferiores nas curvas. Portanto, temos os dois re-
sultados consistentes com andlises prévias.

2.5 Recapitulacio dos resultados

De maneira geral, podemos concluir que as bases com MILESG melhoram certos
problemas patolégicos. Para o caso de galdxias passivas sdo as extincdes negativas,
ajustes na banda do CN, no diagrama idade média contra metalicidade média nao ha
uma grande concentragdo de galdxias ao longo de duas componentes da base (“trian-
gulo das bermudas”, ver figura 2.16). Com as galdxias “star-forming”, vemos que nao
existem as asas em torno de Hf3 e os ajustes melhoram em torno de 4000 A, porém as
mudancas ndo sdo tdo significativas quanto para a amostra de passivas.
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Amostra A (1kP): comparacdes das fungdes (1 (z,)) (média sobre as 1000 passivas)
para “bins” de massa de largura 0.3 dex, centrados em (curvas de baixo para cima)
logM, /M = 10.5 (preto), 11 (magenta) e 11.5 (ciano). Nos painéis superiores te-
mos BCO3 e nos inferiores CBO7. Painéis a esquerda sdao com a biblioteca STELIB,
enquanto que a direita temos a biblioteca MILES/Granada. Vemos que estas func¢des
sdo mais suaves para MILESG, assim para uma mesma idade de populacdes estelares
temos (1 (,)) menores. Dessa maneira, as galdxias tornam-se mais jovens em média.
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Fig. 2.28: Amostra A (1kP): comparacdes das funcdes <m> (média sobre as 1000 passi-
vas) para “bins” de massa de largura 0.3 dex, centrados em (de cima para baixo)
logM, /M, == 10.5 (preto), 11 (magenta) e 11.5 (ciano). Nos painéis superiores te-
mos BCO3 e nos inferiores CBO7. Painéis a esquerda sdo com a biblioteca STELIB,
enquanto que a direita temos a biblioteca MILES/Granada. Vemos que a metalicidade
€ maior quando usamos MILES em vez de STELIB.
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Amostra B (1kSF): comparagdes das fung¢des (1(z.)) (média sobre as 1000 galdxias
com formacao estelar) para “bins” de massa de largura 1.0 dex, centrados em (de
baixo para cima) logM, /Mg =9 (preto), 10 (magenta) e 11 (ciano). Nos painéis su-
periores temos BCO3 e nos inferiores CBO7. Painéis a esquerda sdo com a biblioteca
STELIB, enquanto que a direita temos a biblioteca MILES/Granada. Vemos que as
curvas sdo muito semelhantes, exceto para as curvas de galdxias com baixa massa
(magenta), pois vemos que estas galaxias formaram a maior parte de suas estrelas
numa idade um pouco maior quando usamos MILES em vez de STELIB. Assim,
estas galdxias tornam-se levemente mais velhas em média para as bases Base.BC03.-
Tbmg e Base.CB07.Tcmg.
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Fig. 2.30: Amostra B (1kSF): comparacdes das funcdes <m> (média sobre as 1000 galdxias
com formacao estelar) para “bins” de massa de largura 1.0 dex, centrados em (de
cima para baixo) log M, /M, =9 (preto), 10 (magenta) e 11 (ciano). Nos painéis su-
periores temos BCO3 e nos inferiores CBO7. Painéis a esquerda sdo com a biblioteca
STELIB, enquanto que a direita temos a biblioteca MILES/Granada. Vemos que a
metalicidade é maior quando usamos a base BC03 + STELIB.






Capitulo 3

Comparacoes entre Data Release 5
versus Data Release 7

“Nature uses only the longest threads to weave her patterns, so that each small piece
of her fabric reveals the organization of the entire tapestry.”

Richard Philips Feynman (1918-1988)

RESUMO: neste capitulo, continuaremos a pesquisa em relacio a possiveis mudangas
dos resultados da sintese, seguindo a mesma linha do dltimo capitulo, ndo comparando
resultados intrinsecos (utilizacdo de diferentes modelos de SSPs), mas sim, resultados
extrinsecos que sdo obtidos na hora do processamento dos dados observados. Sabe-se
que existem diferentes calibragdes dos espectros da SDSS para diferentes catdlogos.
Essas diferencas observacionais podem mudar os resultados da sintese de populacdes
estelares. Comecaremos mostrando a diferenga nos espectros observados entre o “Data
Release” 5 e 7 e depois como esses resultados alteram quantidades bdsicas como: idade
média, metalicidade média, extincdo, massa estelar total e dispersdao de velocidades.
Em seguida, mostraremos como as histérias de formacao estelar mudam com as dife-
rentes calibracoes.

3.1 Amostras

No ultimo capitulo trabalhamos em cima de diferentes modelos de populacdes es-
telares simples e como estes alteram os resultados da sintese. Aqui, estudaremos como
mudam esses resultados para duas diferentes versdes de dados da SDSS: “Data Release
5” (DRS) e “Data Release 7” (DR7). Primeiramente, escolhemos amostras compati-
veis, onde as mesmas galdxias, que fazem parte do DRS5 e DR7, foram selecionadas,
chegando a um total de 570124 galdxias.

Ap6s avaliarmos a interseccao de galdxias no DRS e DR7, impusemos os vinculos
para que somente galdxias do catdlogo principal fossem selecionadas, isto €, com mag-
nitudes entre 14.5 < m, < 17.77 (Strauss et al. 2002). Assim, contabilizamos um total
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de 478931 galdxias que estdo presentes na amostra principal da SDSS e estdo no DRS
e DR7. Para evitarmos efeitos de abertura, impusemos um corte em “redshift” de 0.005
a 0.2, fechando 450640 galdxias a serem analisadas.

Realizamos a sintese espectral das 450640 galédxias, tanto para DR5 quanto DR7,
usando a Base.BC03.Sbs com 25 idades de 10° a 1.8 x 10'” anos e 6 metalicidades:
0.005,0.02,0.2,0.4,1e 2.5 Z5.

Destas, selecionamos um grupo de galdxias “star-forming” a partir de suas linhas
de emissdo, de acordo com o diagrama diagnéstico classico (BPT)!. Um problema
evidente com as novas calibragdes de espectro do DRS para o DR7 é que mesmo sele-
cionando as mesmas galdxias que estdo nas duas amostras nao € possivel garantir que
todas elas, consideradas “star-forming” para DRS, o serdo também para o DR7. Isto
ocorre devido a pequenas mudangas nas linhas de emiss@o, onde galdxias que estdo na
fronteira da linha que define “star-forming” em um diagrama diagndstico passam a nao
ser mais consideradas como tal. Assim, compatibilizamos mais uma vez os resultados,
onde galdxias “star-forming” foram selecionadas de acordo com as 450640 galéxias,
porém com a restricdo adicional de que elas devem ser classificadas espectralmente
como “star-forming” no DR5 e no DR7. Com isso em mente, selecionamos 149920
galdxias com formacdo estelar. Seguindo esta mesma linha, selecionamos 66285 ga-
laxias passivas que sdo classificadas como passivas no DRS e DR7. Estas possuem
sinal/ruido menor ou igual a 3 nas 4 linhas do diagrama BPT (Hf, [O 111]A5007, Hot
e [N 11]A6584). Estas duas amostras de galdxias terdo suas propriedades comparadas,
tanto em relagdo as observacdes como propriedades derivadas da sintese espectral.

3.2 Mudangas nos espectros: calibragoes

Nesta secdo, compararemos como determinadas propriedades observacionais mu-
daram com as novas calibragdes realizadas no DR7 em comparacdo ao DRS. Mostra-
mos alguns espectros escolhidos aleatoriamente da amostra de “star-forming” e passi-
vas na figura 3.1 para DRS (em preto) e DR7 (em verde), vemos que estes mudaram
consideravelmente.

Os espectros de galdxias foram divididos em trés bandas distintas:

e banda 1: mais para o azul de 3000 a 5000 A;
e banda 2: de 5000 a 7000 A;
e banda 3: mais para o vermelho de 7000 a 9000 A.

Nosso intuito € saber o que estd acontecendo com as novas calibragdes em partes
do espectro, pois eles ndao parecem ter somente uma diferenca de escala no fluxo. Ha
alguns casos onde o espectro torna-se mais brilhante e mais vermelho ou mais brilhante
e mais azul. Assim, analisaremos os logaritmos dos fluxos médios em cada uma dessas
bandas.

! Para mais detalhes de como selecionar galdxias com formacio estelar, ver capitulo 5, onde a figura
5.1 é extremamente ilustrativa e galdxias que situam-se abaixo da linha azul sdo consideradas “star-
forming”
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Fig. 3.1: Comparacdes entre alguns espectros do DRS versus DR7. Vemos que muitos sdao
parecidos, porém temos outros muito diferentes, mostrando uma distinta calibragio
para os mesmos. As curvas em preto sdo tiradas do DRS e as curvas em verde do DR7.
Os espectros foram normalizados em 4020 A para facilitar a compreensdo. Os valores
indicados nas legendas mostram a diferenga na escala de fluxos absolutos, sendo DR7
maior que DRS por 0.1 dex tipicamente.
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Fig. 3.2: Comparacdes entre DR5 versus DR7 para os fluxos médios nas bandas 1 e 3 e cores.
As cores foram definidas como: logaritmo do fluxo na banda 1 menos o logaritmo do
fluxo na banda 3. As bandas 3000-5000 A, 5000-7000 A e 7000-9000 A. As cores
correspondem a diferentes amostras: “star-forming” (azul) e passivas (vermelho). Os
nimeros no canto superior esquerdo em cada gréfico sdo as diferencas médias entre os
fluxos e cores do DR7 em comparagdo as magnitudes do DRS.

Na figura 3.2, mostramos os logaritmos dos fluxos médios nas bandas 1 (log fmed1)
e 3 (log fmed3) calculados para DRS versus DR7 em nossas amostras de ‘“‘star-forming”
e passivas. Também mostramos as “cores” calculadas com o logaritmo do fluxo na
banda 1 menos o logaritmo do fluxo na banda 3, denominada de “Cor”, na mesma
figura. Para ambas as amostras, todos os fluxos sdo maiores em média para DR7 por
cerca de 0.1 dex e os espectros sdo levemente mais vermelhos para DR7. Para a banda
em dire¢do a regido mais vermelha do espectro, as diferencas aumentam, i. e., 0s
espectros tornam-se mais brilhantes em média, conforme a tendéncia.

Essas mudancas acarretam alteracdes nos produtos da sintese. Diferencas na escala
de fluxo absoluto fornecem diferencas em quantidades extensivas (massa, histéria de
formacdo estelar e luminosidade), enquanto que diferencas em cor/forma dos espec-
tros mudam quantidades intensivas/qualitativas, como idade, metalicidade e extincdes.
Entdo, analisaremos resultados da sintese espectral nas proximas secoes.

3.3 Idade estelar média e metalicidade estelar média

Vimos como propriedades observacionais mudaram do DRS para DR7. Mostrare-
mos agora como quantidades médias da sintese alteram-se com as diferentes calibra-
coes.

Na figura 3.3, mostramos a idade média pesada pela luz para amostra DR5 versus
DR7 a esquerda, dividida em “star-forming” (pontos azuis) e passivas (pontos verme-
lhos). Os resultados em comparag¢do com os dados do DRS sdo:

e as idades médias derivadas com o DR7 sdao em média ~ 0.15 dex menores para
as galédxias “star-forming”;
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e as idades médias derivadas com o DR7 sdo em média ~ 0.03 dex menores para
as galadxias passivas.

Da mesma forma, mostramos as idades médias pesadas pela massa no gréfico 3.3 a
direita. As diferencas de (logt, )y em relagdo a (logt, ), sdo em decorréncia da relagdo
massa-luminosidade. Os resultados sao:

e as idades médias derivadas com o DR7 sdo em média ~ 0.004 dex menores para
as galdxias “star-forming”;

e as idades médias derivadas com o DR7 sdo em média ~ 0.025 dex menores para
as galaxias passivas.

Na calibragdo do DR7 comparado ao DRS5, os espectros sdo mais vermelhos (figura
3.2). Para ajustar estes, sao utilizadas populacdes mais jovens que sdo também mais
avermelhadas (veremos na préxima se¢do). As populacdes mais jovens contribuem
menos para a fracdo de massa total estelar devido a relacdo massa-luminosidade (ver
figura 4.21 do capitulo 4), entdo as diferencas ndo sdo tdo grandes para as idades médias
pesadas pela massa, nivelando mais os resultados.

As metalicidades médias também mudam em decorréncia das mudangas nas cali-
bragdes do DRS para o DR7. As diferencas do DR7 em compara¢do com DRS, para as
metalicidades médias pesadas pela luz, mostrada na figura 3.4 a esquerda, sdo:

e ~ (.04 dex menores para as galdxias “star-forming”;
e ~ (.05 dex menores para as galdxias passivas.

e para as metalicidades médias pesadas pela massa, mostrada na figura 3.4 a direita,
sdo:

e ~ (.026 dex menores para as galdxias “star-forming”;
e ~ (0.016 dex menores para as galdxias passivas.

Assim, as galdxias tornam-se mais jovens € menos metdlicas com os novos dados
do DR7.

3.4 Extingdo e massa estelar total

As extincdes mudam para as diferentes calibragdes, como podemos ver na figura
3.5 a esquerda. Os resultados, em comparagao com os dados do DRS, sao:

e as extingdes do DR7 sdo em média ~ 0.2 magnitudes maiores para as galaxias
“star-forming”’;

e as extingdes derivadas com o DR7 sdao em média ~ 0.1 magnitudes maiores para
as galdxias passivas.
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Fig. 3.3: Comparagdes entre as idades médias pesadas pela luz e massa para DRS versus DR7.

As cores correspondem as diferentes amostras: “star-forming” (azul) e passivas (ver-
melho). Mostramos os histogramas normalizados no valor mdximo para as duas amos-
tras. As linhas tracejadas marcam as médias para os valores das idades médias. Os
valores a esquerda dos graficos sdo as diferencas médias entre (logt,);, DR7 —(logt,)r.
DRS5 e (logt,)y DR7 —(logt,)y DRS5 para as duas amostras, onde utilizamos as cores
definidas para as mesmas. Em média, as idades médias ponderadas pela luz ou massa
sdo menores para a DR7 em comparagdo com DRS nas duas amostras.
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Comparacdes entre as metalicidades médias pesadas pela luz e massa para DRS5 versus
DR7. As cores correspondem as diferentes amostras: “star-forming” (azul) e passivas
(vermelho). Mostramos os histogramas normalizados no valor méximo para as duas
amostras. As linhas tracejadas marcam as médias para os valores da metalicidade mé-
dia ponderadas pela luz e massa. Os valores a esquerda do grafico sdo as diferencas
médias entre log(Z,);, DR7 —log(Z,); DRS e log(Z,)y DR7 —log(Z, ) para as duas
amostras, onde utilizamos as cores definidas para as mesmas. Em média, as metalici-
dades médias pesadas pela luz ou massa sdo menores para a DR7 em comparagdo com
DRS nas duas amostras.
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Fig. 3.5: Grafico a esquerda: extingdes para o DRS versus DR7. Vemos que os avermelha-
mentos s3o maiores para DR7 em comparacdo com DRS5, devido as novas calibracoes.
Grifico a direita: massa estelar total para o DRS versus DR7. As cores correspondem:
“star-forming” (azul) e passivas (vermelho). Os niimeros situados na margem esquerda
superior representam as diferengas médias entre as extingdes e massas estelares totais
do DR7 em comparagdo ao DRS, seguindo as mesmas nomenclaturas de cores. Os his-
togramas sdo normalizados no valor maximo e as linhas tracejadas marcam os valores
médios.

As extingdes aumentam em decorréncia da cor mais vermelha do espectro. O cédigo
prefere populacdes estelares mais jovens (ver idades médias na secdo 3.3) que devem
ser mais avermelhadas para que haja o ajuste dos espectros. As (Ay) para passivas sao
~ 0 para DR7, mas s@ao ~ —0.1 para DRS5. Isso indica que mudancas na calibracdo
podem ser a origem de erros nos ajustes e interpretagdes de quantidades das sintese,
aumentando a incerteza, pois os modelos de populagdes estelares simples ainda ndo se
encontram totalmente fechados como vimos no capitulo 2.

As massas estelares também sdo afetadas para DR7 em comparacdo com DRS5. As
calibragcdes visivelmente alteraram as idades médias e extingdes, portanto alterardo a
massa estelar, pois diferentes populagdes estelares contribuem diferentemente para a
fracdo de massa estelar total. Porém, caso tivéssemos a mesma luminosidade total,
devido a relagdo massa-luminosidade privilegiar populagdes estelares mais velhas, de-
veriamos obter uma massa estelar total menor para DR7, ja que existem populacdes
estelares mais jovens contribuindo. No entanto, vimos que as luminosidades nao sao
iguais. Temos fluxos superiores em todas as bandas para DR7 em comparacdo com
DRS (secdo 3.2), obtendo uma massa estelar total maior para DR7. Estas tendem a
ficar mais massivas cerca de 0.15 dex tanto para “star-forming” quanto para passivas
(ver figura 3.5 a direita).
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3.5 Historias de formagao estelar

Compararemos as histérias de formacao estelar e enriquecimento quimico usando
o DRS5 e DR7 para “star-forming” e passivas. Vemos na figura 3.6 as curvas para
(n(t,)) em fungdo do tempo e (Z(t,)) para galdxias “star-forming”. As linhas cheias
sdo para os dados com DRS e as linhas tracejadas sdo para os dados com DR7. As
curvas mostram que as galdxias formaram a massa de uma maneira mais suave para os
dados do DR7 e possuem metalicidades menores. As diferentes cores: preto, magenta
e ciano correspondem a “bins” de massa com largura de 1 dex, centrados em logaritmo
de massa iguais a 9, 10 e 11, respectivamente e suavizados com 0.3 dex em logt,.

Da mesma maneira, comparamos, para galaxias passivas, as curvas (1 (t.)) e (Z(t.)).
As linhas cheias sdo para os dados com DRS e as linhas tracejadas para DR7. As co-
res preto, magenta e ciano correspondem a “bins” de massa com largura de 0.3 dex,
centrados no logaritmo da massa igual a 10.5, 11 e 11.5, respectivamente e suavizados
com 0.3 dex. Obtemos conclusdes semelhantes para as galdxias “star-forming”, onde
as curvas 7)(z.) sdo mais suaves para DR7 em comparagdo com DRS e m> $d0 me-
nores para DR7 em comparacdo com DRS. Assim, temos uma concordancia com os

resultados das idades médias e metalicidades médias.

3.6 Recapitulagdo: DR5 x DR7

Comparamos os dados observacionais do DRS contra DR7. Vimos que existem
maiores diferencas na regido vermelha dos espectros, acarretando uma mudancga nas
populacdes estelares usadas pelo STARLIGHT, tornando mais jovem em média as gala-
xias € a0 mesmo tempo apresetando um incremento nos avermelhamentos. Além disso,
as metalicidades sao menores para DR7 em comparagdo com DRS. No caso das massas
estelares, vimos que estas sdo maiores para DR7 do que DRS.

As histérias de formacdo estelar mostram que a maior parte da massa estelar foi
formada a mais tempo quando analisamos DR3, ou seja, as curvas de (1 (7)) sdo mais
suaves em fun¢do do tempo. O enriquecimento quimico em fungdo do tempo € maior
para DRS do que DR7.

Embora ndo se possa ser taxativo, DR7 parece ser melhor, ou seja, menos patolégico
do que DRS. As extin¢cdes médias para galdxias passivas sdo centradas em zero para
DR7 e nao em —0.1 como para DRS5. No capitulo 2, argumentamos que os modelos
que usam a biblioteca estelar STELIB sdao mal calibrados e isto ocasionava este desvio
nos avermelhamentos. Entretanto, mostramos neste capitulo que diferentes calibracdes
podem levar a resultados mais satisfatérios. As histdrias de formagdo estelar também
sd0 mais suaves para DR7 em comparacdo com DRS. Isso somente enfatiza quanto nds
somos dependentes dos dados.
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Fig. 3.6: Painel superior: comparacdes das fungdes (1(z,)) para “bins” de massa de largura 1
dex, centrados (curvas de baixo para cima) em log M, /M =9 (preto), 10 (magenta) e
11 (ciano) para galédxias “star-forming”. Painel inferior: enriquecimento quimico em
funcdo do tempo para os mesmos “bins” de massa definidos no painel superior. As
linhas cheias sdo para os dados do DRS5 e as linhas tracejadas para DR7.
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Fig. 3.7: Painel superior: comparagdes das fungdes (1 (t,)) para “bins” de massa de largura 0.3
dex, centrados (curvas de baixo para cima) em log M, /M = 10.5 (preto), 11 (magenta)
e 11.5 (ciano) para galdxias passivas. Painel inferior: enriquecimento quimico em
funcdo do tempo para os mesmos “bins” de massa definidos no painel superior. As
linhas cheias sdo para os dados do DR5 e as linhas tracejadas para DR7.






Capitulo 4

Modelos de Populacoes Estelares
Compostas

“We are a way for the Cosmos to know itself.”

Carl Sagan (1934-1996)

RESUMO: neste capitulo veremos como as propriedades de galdxias sdo recuperadas
pelo cédigo STARLIGHT ao usar populacdes estelares compostas e continuas. Utiliza-
remos modelos com uma tinica metalicidade estelar (Z, = 0.005, 0.02, 0.2, 04, 1, 2.5
Z) empregando uma taxa de formacao estelar com declinio exponencial. A maneira
mais simples e direta de analisarmos como s@o recuperados os resultados € através da
fun¢do cumulativa 1 (), desenvolvida no capitulo 2. A partir desta, mostraremos como
nossa base de “bursts” instantaneos consegue lidar com galédxias ficticias que tiveram
uma taxa de criacdo de estrelas continua e como as idades e metalicidades s@o inter-
cambiadas no processo de sintese, ocasionado pela degenerescéncia das populagdes
estelares e pela incompleteza da base.

4.1 Gerando modelos de populacoes estelares compostas

Temos por objetivo completar o estudo dos capitulos 2 e 3, onde mostramos que
existem problemas em relacdo a sintese espectral tais como: diferencas entre distin-
tas versoes dos modelos de populacdes estelares simples e as devidas mudangas nas
calibracdes dos espectros nos diferentes catdlogos. A pergunta central deste capitulo
€: como uma galdxia com formacao estelar continua € descrita em termos de “bursts”
instantaneos, ja que o STARLIGHT realiza uma discretizacdo da formacdo estelar. Veri-
ficamos como galéxias ficticias, geradas com uma formacao estelar continua, sdo recu-
peradas pelo método de sintese.

Para gerar estas utilizamos a equagdo para a taxa de formacao estelar y igual a:

1 _¢
y(t') =Cx € 4.1
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onde, C ¢ uma constante com dimensdes de [My ], T € o fator de atenuacao ou “escala
de tempo” de y com unidades de [ano]. Quando a atenuagdo relacionada ao tempo ¢’
¢ muito pequena, temos, aproximadamente, um “burst” instantaneo. Ao escolhermos 7
muito grande, temos uma taxa de formagdo estelar ~ constante. Para melhor identifi-
carmos os modelos e ficarmos com resultados mais comparaveis ao do STARLIGHT, a
escala de tempo adotada deve ser “0” ao observarmos o presente, € “t”, quando olhamos
o passado. Da mesma forma que discutido em 1.3.1 (ver figura 1.4), a equagdo 4.1 estd
representada em um tempo c6smico onde ¢’ = 0 é o “Big Bang”. Realizaremos, entdo,
uma transformacdo de varidveis para que a taxa de formacdo estelar esteja de acordo
com a escala de tempo do STARLIGHT:

1 t—t'
w(t—1') = Cx ;e—( = 4.2)

onde, ¢ € a idade do comego da formagdo estelar. As fungdes y(t —¢') parat =1, 5, 10
e 99 Gaer=1,5e 13 Ga se encontram na figura 4.1 e estdo normalizadas para y =1
no comeco da formacao estelar.

A maneira como geramos essas funcdes foi através da equagdo 1.16. A partir dela

/
substituimos a fung¢do y(t —t') = C X %e’(t;rt), com C =M, x (1 —e /7)1 e metali-
cidade constante Z(t — ') = Z(0). M, é a massa estelar total, entdo a integral da taxa
de formacao estelar serd igual a massa estelar total ao integrarmos sobre todo o tempo
de existéncia da galdxia. Assim, obtemos:

t Mupp , 1 (=) /
(A1) = / / P (et Z(0) X Cx —e~ 7 p(m)dm.dr' (43)
0 Mo
O termo que depende somente da massa estelar m, pode ser escrito como:
/ Mupp /
L(A,7,Z(0)) = / P, m ', 2(0)) 9 (my ) dm, (4.4)
Moy

que € nada mais nada menos que o espectro de uma populacao estelar simples de idade
¢’ e metalicidade Z(0) (ver equagdo 1.20). Isso implica que:

4 11!
I(A,1) = /O LA, Z(0)) x C x %e_(r)dt’ 4.5)

Com essa equagdao em maos, escolhemos a BASE S de SSPs: Base.BC03.Sbs com
Z(0) =0.005,0.02,0.2,0.4,1,2.5Z:,7=1,5,10e99 Gaet =1, 5 e 13 Ga, para
gerarmos as populacdes estelares compostas. A motivacdo na escolhader =1, 5 e
13 Ga é observar galdxias com ¢ anos apds comecar a formacgdo estelar. O valor de
t = 13 Ga seria para galédxias do universo local, assim como a SDSS et =1 e 5 Ga para
galédxias a altos “redshift”.

Ressaltamos que as galdxias ficticias possuem uma unica metalicidade, porém usa-
remos a sintese espectral através da Base.BC03.Sbs, contendo 25 idades e 6 metalici-
dades. Empregaremos a base completa com as 6 metalicidades, a fim de obter os testes
como na prética para a SDSS. E possivel construir 6 (metalicidades) x4 (T) X3 (¢)
= 72 modelos, que foram perturbados gaussianamente 10 vezes com uma relacdo de
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Fig. 4.1: Taxas de formagdo estelar y(t —¢') = C x %e = em funcdo do tempo normalizadas
para C = 1 M. Da esquerda para a direita, temos 7 =1, 5, 10, 99 Ga, conforme a
figura ilustra. De cima para baixo, temos o comec¢o da formacdo estelar parat =1, 5
e 13 Ga. Como nesta escala de tempo o presente € igual a “0” e o passado igual a “t”
Ga, vemos que esses modelos possuem taxas de formacdo estelar continuas maiores
no passado que no presente. A partir destas fungdes geraremos as populacdes estelares
compostas para uma tnica metalicidade.
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sinal/ruido igual a 10, 15 e 30 em 4020 A. As perturbacdes foram realizadas utilizando
o espectro de erro caracteristico da SDSS (fazendo-se a média sobre os espectros de
erro de galdxias da SDSS e normalizando em 4020 A), seguindo 0s mesmos principios
de Gomes (2005). Vale a pena frisar que os modelos sdo gerados com extin¢do e dis-
persao de velocidades nulas. Na figura 4.2, vemos os 72 espectros sem perturbacoes
das populagdes estelares compostas.

4.2 Historia de formagdo estelar: fung¢do 1 (t) com expressio analitica

Uma das maneiras de comprimir a informacdo da histéria de formagao estelar em
uma galdxia € através da fun¢do cumulativa 1(¢). A idéia é calcularmos analiticamente
a funcdo cumulativa “verdadeira” utilizando diretamente os modelos calculados através
de 4.5, para depois compararmos com os valores obtidos através do STARLIGHT. A
fungdo 7 (¢) € a soma das massas estelares criadas para um tempo maior que ¢, dividida
pela massa estelar total. Seja T a idade maxima do sistema, calcularemos, para um caso
continuo, a massa estelar formada em um tempo maior que ¢:

T
M.(>1) = /t w(T — 1)’ 4.6)

onde a integral acima vai até T por ser o valor maximo, i.e., quando comeg¢ou a forma-
¢do estelar. Parat’ > T, w(T —t') = 0'. O valor minimo para ¢ é ¢ = 0 na integral acima,
equivalendo a integrac@o sobre todo o tempo em que a massa estelar estava sendo cri-
ada e, conseqiientemente, obtendo a massa estelar total M, da galdxia. Ao aplicarmos
a funcao 4.2 na integral 4.6, verificamos:

T M* 1 <T7t/)
M, (>1t)= — _x—e =z df 4.7
«(>1) /t (1—e*T/T)Xre 4.7)
M* 7(7‘71)
M*(>t)—mx(l—e ) (48)
Assim, a massa estelar total € igual a:
(T-0)
l—e =
M (>t=0)=M,——— =M, 4.9)
1 -7

Dessa forma, obtemos a fungdo cumulativa 1 (¢):

M, (>1) l—e =
= = 4.10
M, (>t=0) _,*% 10

n(r)

Os limites para essa funcao sdo:

! Obs.: A varidvel de T —¢' foi utilizada em vez de t — ', pois desejamos uma funcio de 1 (¢) ap6s a
sua integracgdo.


http://www.starlight.ufsc.br/papers/Tese_Revisada2006_Corrigida.pdf
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Fig. 4.2: Espectros de populacdes estelares compostas para as fun¢des com declinio exponen-

(1=t")

cial y(t—1')=Cx le7 7, onde C =M, x (1 —e¢'/%)~1. Da esquerda para a direita,
temos 7T e t em Ga, conforme a figura ilustra. De cima para baixo, temos as diferentes
metalicidades m22 (0.005 Z), m32 (0.02 Z), m42 (0.2 Z;), m52 (0.4 Zs), m62 (1
Zs)emT2 (2.5 Zy). Os espectros estdo normalizados em 4020 A e cobrem a faixa de
3500 a 8500 A.
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, M (>t—T)
fimn) =T = =gy ~° (1D
_ M (>t—0)

}E}(l)n(t) M (>t=0) (4-12)

como deveria ser, pois quando t — T vamos para a época que comecou a formacao
estelar, entdo a massa estelar contida em idades maiores do que T e, conseqiientemente,
a fungdo 1(¢) sdo iguais a zero. Parat — 0 temos a massa estelar total, formada durante
toda a existéncia da galaxia, entdo n(r) — 1.

Na figura 4.3, vemos as fungdes 7)(¢) para os valores de 7 =1, 5 e 13 Ga e para
escalas de tempo 7 =1, 5, 10 € 99 Ga.

4.3 Comparagoes entre as fungdes 1(t)

Na se¢@o anterior, derivamos a funcdo cumulativa 1 (¢) para os modelos de popula-
¢des compostas através de uma fungdo de declinio exponencial para taxa de formacao
estelar. Mostramos, agora, os resultados da sintese com o c6digo STARLIGHT para as
10 perturbacdes de galdxias geradas com trés sinais/ruidos (10, 15 e 30), utilizando
T =1,5 e 13 Ga e fatores de atenuagdo 7 =1, 5, 10 e 99 Ga, comparando-os com 0s
resultados de 7n(7) tedricos.

Nas figuras 4.4 a 4.15, mostramos a fun¢do 7n(z) obtida da sintese, calculando-se
com a equagdo 2.17 (n(t,) = th>t 1), € comparando-a com o seu valor tedrico. Ve-
mos que para as idades 7' = 1 e 13 Ga existe um bom acordo entre a curva tedrica e da
sintese (por exemplo, ver figuras 4.4 a4.7 e 4.12 a4.15). Para T = 1 Ga, independente-
mente da escala de tempo de y utilizada e da metalicidade, temos ajustes satisfatorios,
enquanto que para T = 13 Ga existem pequenos desvios. Os modelos com metalici-
dades extremas (0.005 e 2.5 Z.)) sdo as que apresentam maiores diferengas devido as
limitacdes da propria base. Componentes menos ou mais metalicas ndo podem possuir
menores ou maiores metalicidades, ocasionando um “bias” nos resultados. Nas ida-
des intermedidrias, 7 = 5 Ga, as curvas ndo sdo bem reproduzidas (figuras 4.8 a 4.11),
independentemente de 7 e da metalicidade.

As possiveis razdes para as curvas ndo concordarem bem em idades intermedidrias
sdo o fato das populagdes estelares serem geradas de uma maneira continua e para estas
existe uma mistura maior de populacdes estelares jovens e velhas, causando uma maior
degenerescéncia entre idade e metalicidade. A fim de analisarmos essas degenerescén-
cias, estudaremos as idades e metalicidades médias tedricas em comparagdo com 0S
resultados da sintese nas proximas secoes.

Além disso, temos que ter cuidado com a fung@o 1 (), pois ela se mostra ineficiente
a medida que galdxias formam a maior parte de sua massa ha muito tempo, entio a
partir de uma determinada idade ndo possuimos resolu¢do suficiente para identificarmos
possiveis mudangas na curva. Em outras palavras, a curva 7n(¢) atinge o patamar em
“1” rapidamente e “perdemos” informacgdes das populagcdes jovens.



11

1

10

3
Il
©
©

|

n(t)

04 F
L

|

6 7 8 9 106 7 8 9 10 6 7 8 9

Fig. 4.3: Modelos de declinio exponencial y(T —¢') = C x %e
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+—, onde C = M, x (1 —¢"T/%)~!. Da esquerda para a direita, temos 7 = 1,

(1)

log t [anos]
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10 6 7 8 9 10

= para a funcdo n(r) =

13

05

01

l—e 7
5, 10, 99 Ga, conforme a figura ilustra. De cima para baixo, temos o comeco da for-
macao estelar para T = 13, 5 e 1 Ga. Nesta escala de tempo, o presente € igual a “0”
e o passado igual a “t” Ga.
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Ga. Da esquerda para a direita, temos trés diferentes relacdes para o sinal/ruido iguais
a 10, 15 ¢ 30 em 4020 A. De cima para baixo, temos as diferentes metalicidades m22
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4.4 Comparagdes entre (t,)y tedrica versus (t,)y da sintese

Na secdo 2.3, definimos a idade média pesada pela massa, onde esta era calculada
através do logaritmo da idade estelar (equagdo 2.7). Para facilitar os cdlculos analiticos
e a comparagdo entre idade média tedrica e da sintese, utilizamos uma defini¢do dife-
rente da equagdo 2.7. A idade média pesada pela massa para a sintese foi definida da
seguinte maneira:

tos = ZWJ (4.13)

Como temos uma formag¢do continua de estrelas, o calculo tedrico € obtido de atra-
vés de:

, T
(1) — /O fdu(t') (4.14)

onde T € a idade maxima do sistema (1, 5 e 13 Ga). A fracdo diferencial de massa
du(t") é dada por:

du(f)=—~—"2"2 (4.15)

onde y(T —1¢') é a taxa de formagdo estelar e M, é a massa estelar total. A fungdo 4.15
estd normalizada quando integramos sobre todo o tempo de formacao estelar:

T T ol / T o /
0 0 M, M, M,

Os modelos de populacdes estelares compostas para uma tnica metalicidade sdao
dados pela fungdo y(T —¢') com declinio exponencial (equagdo 4.2) com T =1, 5 e
13 Gae7t=1,5¢e 10 Ga. Assim, as modificagcdes na defini¢cdo da idade média pesada
pela massa sdo tteis, pois a integral 4.14 ndo tem expressdo analitica. A solucdo de
4.14 para estes modelos é:

o
(t >in _ fOTlJl//(T—f/)dl/ _ fOTlJl T dl‘/ 4.17)
T w(r—ar 1
0 7¢
(g)ﬁ(}:T(l—e;rT)_‘—r (4.18)

Na tabela 4.1, vemos os valores da idade média pesada pela massa para a combina-
cdodos 12 valoresde T =1,5e 13 Gae 7=1, 5, 10 e 99 Ga. Estes ndo dependem da
metalicidade, pois somente dependem da equacdo 4.2. A medida que a escala temporal
de formagdo estelar T aumenta para um dado 7 fixo, temos um sistema com uma idade
média estelar mais jovem, de acordo com o modelo para y, pois se T € maior, significa
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que o declinio exponencial para a taxa de formacdo estelar ¢ mais lento com o passar
do tempo e portanto hd mais formacdo de estrelas jovens no sistema, fazendo com que
essa galdxia ficticia torne-se mais “jovem”.

Nas figuras 4.17 a 4.20, vemos os valores analiticos do logaritmo da idade mé-
dia pesada pela massa versus os valores de saida do c6digo STARLIGHT. Os circulos
coloridos correspondem as médias para as 10 perturbacdes com metalicidades 0.005
(magenta), 0.02 (ciano), 0.2 (azul), 0.4 (verde), 1 (preto) e 2.5 (vermelho) Z.. No topo
das figuras, o sinal/ruido = 10, 15 e 30, vai da esquerda para a direita. As idades do
comego da formacdo estelar, 7 = 1, 5 e 13 Ga, estdo de cima para baixo. As linhas
vermelhas nos dois eixos demarcam a idade média pesada pela massa prevista através
do célculo analitico. A mira (intersec¢ao das duas linhas vermelhas) € o local que os
pontos deveriam cair.

Novamente, chegamos a mesma conclusao da sec@o anterior. Galdxias com forma-
cao estelar intermedidrias 7 = 5 Ga t€ém maior diferenca entre os valores tedricos e da
sintese para a idade média pesada pela massa. A dependéncia na escala temporal de y
ndo € clara nos graficos. Valores tipicos dessa diferenca sdo de 0.3 dex, todavia podem
chegar a 0.5 dex. Existe também um efeito sistemadtico: as idades médias pesadas pela
massa sao superiores, em média, aos valores esperados para estas. As galdxias com
T =1 Gae T = 13 Ga, possuem valores mais consistentes para (f,)4y em comparacao
com (t,,).

Como primeira idéia, poderiamos supor que existe uma maior degenerescéncia en-
tre populacdes estelares para galdxias com idades intermedidrias, causando uma dife-
renca maior entre a previsao e os valores da sintese para idades médias pesadas pela
massa. Observando as historias de formacao estelar para galdxias ficticias com T =5
Ga (exemplo: figura 4.16), vemos que tal degenerescéncia realmente existe entre as
populagdes estelares. Um problema claro, ao observar a histdria de formacdo estelar
recuperada pela sintese, é que SSPs de idades superiores a 5 Ga sdo usadas. Contudo,
estas ndo deveriam existir, pois sdo mais antigas do que o sistema. A fim de evitar que
isto ocorra, deveriamos ter nos prevenido fazendo um corte nas componentes da base
com idades maiores do que 5 Ga, da mesma maneira que quando observamos galédxias
a mais altos “redshift” devemos impor restrigdes para que estas nao tenham populagdes
estelares mais velhas do que seu “redshift” permite.

Um exemplo para uma galdxia com T =5 Ga, T = 5 Ga e metalicidade 2.5Z, estad
ilustrado em 4.16. Painéis a esquerda: no topo vemos o espectro observado em preto e o
espectro sintético em vermelho. Embaixo temos o espectro residual (observado menos
o modelado). Painéis a direita: em cima temos a fracdo de luz com que cada populacio
estelar contribui ao espectro observado em fun¢do do tempo e embaixo temos as cor-
respondentes fracdes de massa com que cada populacdo estelar contribui para a massa
estelar total da galdxia em fungdo do tempo. A linha tracejada laranja marca a idade
de T =5 Ga. Vemos que existem pequenas contribui¢cdes em fragdes de luz acima de
5 Ga. Quando convertemos as fracoes de luz em fracdes de massa, as contribui¢des
de idades estelares mais velhas que 5 Ga passam a ser dominantes, elevando assim
a idade média pesada pelas fragdes de massa nessas galdxias. Por que uma pequena
fracdo de luz em componentes velhas torna-se enorme quando convertida em fracdes
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de massa? Isto se dd em decorréncia da razio massa-luminosidade, ver figura 4.21,
onde mostra-se a razdo luminosidade-massa em fun¢do do tempo. Para idades altas a
razdo luminosidade-massa é menor, significando que para uma pequena fracdo de luz
em idades velhas temos uma grande contribuicao em massa.

Estes resultados nos indicam que podem existir problemas também nas galdxias
com T =1 e 13 Ga. Analisando as historias de formacgao estelar para galdxias jovens,
com 7' =1 Ga, vemos que este problema ndo ocorre. Nao sio utilizadas SSPs mais
velhas do que o sistema. Se os valores esperados para as idades médias pesadas pela
massa sdo compativeis com os valores da sintese, temos um indicativo de que para
estas os valores esperados da idade média pesada pela luz também o serdo. Para o
caso de galaxias mais velhas, T = 13 Ga, essa certeza ja nao € mais tdo segura, pois
podera existir uma combina¢do de populacdes estelares mais jovens do que o sistema
necessite que contribuem em luz, mas que quando convertidas em fragdes de massa
ndo contribuem praticamente nada, novamente devido a relagdo massa-luminosidade,
fazendo com que as idades médias pesadas pela massa sejam muito bem recuperadas
pela sintese espectral para estas galdxias.

Em suma, é problemadtico recuperar (t,)) nos modelos com 7 = 5 Ga, enquanto
que para T =1 e 13 Ga nem tanto.

4.5 Comparagées entre (logt,)y, tedrica versus (logt,), da sintese

Na sec¢ao anterior, calculamos as idades médias pesadas pela massa para modelos
com declinio exponencial de maneira analitica e comparamos com os resultados da
sintese. Contudo quando modelamos uma galdxia estamos usando as informacdes ex-
traidas de sua luz. Analisando dessa forma, a maneira mais justa para compararmos
os resultados € através das idades médias pesadas pela luz. Este cdlculo serd dado
conforme a defini¢cao em 2.5, a partir dos logaritmos da idade.

A idade média pesada pela luz em um comprimento de onda Ay de normalizagao,
calculada a partir dos modelos é:

in fOTlOgt/dL(AO;tI7Z>
<logt*>L = T
fO dL(}L()?t/aZ)
onde, 7 é a idade médxima da galédxia, ou seja, quando ela comecgou a formar estrelas
e L(A,t',Z) é a luminosidade em Ay no tempo ¢’ para uma metalicidade Z. Podemos

relacionar a diferencial da luminosidade dL(Ag,t’,Z) com a diferencial da massa estelar
total dM (T —1'):

(4.19)

dL(Ay,t',Z)
dL(X,1',Z) = ——"2dM,(T —1') = Ay (1", Z)dM, (T —1' 4.20
()‘07 ’ ) dM*(T—t/> *( ) 20( ) ) *( ) ( )
com A, (',Z) correspondendo a relagdo luminosidade-massa para metalicidade Z,
sendo obtida diretamente dos modelos. Mostramos na figura4.21 a razao luminosidade-
massa para A9 = 4020 A. Vemos que quanto maior a idade menor o seu valor. Assim,

escrevemos a equacao 4.19, como:
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Exemplo de uma galdxia com 7 =5 Ga, T = 5 Ga e metalicidade 2.5 Z;. Painéis a
esquerda: no topo vemos o espectro observado em preto e o espectro sintético em ver-
melho. Embaixo temos o espectro residual (observado menos o modelado). Painéis
a direita: em cima temos a fracao de luz com que cada populacao estelar contribui ao
espectro observado em fungdo do tempo e embaixo temos as correspondentes fragdes
de massa com que cada populag@o estelar contribui para a massa estelar total da ga-
ldxia em fun¢d@o do tempo. A linha tracejada laranja marca a idade de T =5 Ga. As
linhas pretas s@o as curvas cumulativas em massa e luz. Vemos que existem peque-
nas contribuicdes em luz acima de 5 Ga. Quando convertemos as fracdes de luz em
fracdes de massa, as contribui¢cdes de idades estelares mais velhas que 5 Ga passam a
ser dominantes, elevando assim a idade média pesada pelas fracdes de massa nessas

galéxias.
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log(t)yy log(t)sy log(t)yy log(ta)yy log(t)yy’ log(t)yy loglt )y © T
m22 m32 m4?2 m52 mo62 m72
8.76 8.74 8.94 8.75 8.79 8.79 9.40 1 1
9.61 9.71 9.75 9.81 9.74 9.87 9.99 1 5
10.1 9.99 10.02 10.11 10.12 10.13 10.15 1 13
8.71 8.68 8.98 9.03 8.59 8.62 8.70 5 1
9.46 9.59 9.72 9.93 9.64 991 9.94 5 5
9.96 9.90 9.96 10.05 9.97 10.01 10.06 5 13
8.71 8.68 8.90 8.79 8.73 8.60 8.62 10 1
943 9.67 9.66 9.89 9.60 9.83 991 10 5
9.90 9.80 9.92 10.02 9.93 9.98 10.00 10 13
8.70 8.87 9.20 8.93 8.65 8.62 8.58 9 1
9.40 9.57 9.66 9.80 9.60 9.85 9.84 9 5
9.82 9.79 9.82 9.99 9.87 9.98 10.02 99 13

Tab. 4.1:

Valores tedricos calculados para log(t,)% e recuperados pela sintese a partir dos dife-
rentes modelos de metalicidade tinica com uma fung¢do de declinio exponencial para a
taxa de formacdo estelar y(T —1') o< 771 x e_@, onde T ¢ aidade quando a galéxia
ficticia comegou a formar estrelas e 7 € o fator de atenuagdo . Usaremos os valores de
T=1,5el13Ga, t=1,5, 10 e 99 Ga e metalicidades m22 (0.005 Z5), m32 (0.02
Z5), m42 (0.2 Zg), m52 (0.4 Z5), m62 (1 Zz) e m72 (2.5 Z). Os valores de saida do

cédigo sdo para S/N = 30.
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Fig. 4.17: Idade média prevista versus idade média da sintese ponderadas pela massa para 7 =1
Ga. Pontos cinzas sdo as diferentes realizagdes para os modelos e os circulos colo-
ridos correspondem as médias para as 10 realizacdes com diferentes metalicidades
m22 (0.005 Z - azul), m32 (0.02 Z; - verde), m42 (0.2 Z - vermelho), m52 (0.4
Zs - ciano), m62 (1 Zg, - verde claro) e m72 (2.5 Z, - magenta). No topo das figuras,
o sinal/ruido = 10, 15 e 30 dos modelos cresce da esquerda para a direita e as idades
T =1, 5 e 13 Ga de cima para baixo. Os valores em cada janela sdo da idade média

prevista.
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Fig. 4.18: Mesmos graficos da figura 4.17, mas para T = 5 Ga.
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Jo logt'Ap, (1, Z)dM,(T —1')
i A (¢, 2)dM, (T 1)

(logr,)j' = 4.21)

A taxa de formag@o estelar, equacdo 4.2, é conhecida, entdo dM, (T —t') = w(T —
)di' = 7' x eT-1)/7q1' . A equagio 4.21 pode ser escrita:

Jo logt'Ag, (', Z)y(T —1')dt' _ I 10gr' Ay, (1, 2)e =) Tar’

4.22
T 2w(T—ar Ay

<10gl*>2n =

que pode ser calculada apenas numericamente para os modelos de uma metalicidade
(Z2=0.005,0.02,0204,1e25Zs)comT =1,5 e 13 Ga e escalas de tempo para
formacao estelar 7 =1, 5, 10 e 99 Ga, pois a integral 4.22 nao € analitica. Lembramos
que o comprimento de onda de normalizagdo usado para o c6digo STARLIGHT é Ay =
4020 A.

Sendo a razdo luminosidade-massa diferente para modelos com metalicidades dis-
tintas (figura 4.21), onde metalicidades menores possuem uma relacdo luminosidade-
massa maior, a idade média pesada pela luz terd valores tedricos diferentes para dis-
tintas metalicidades. Entdo, para uma mesma fracdo de massa formada, teremos uma
idade média pesada pela luz maior para metalicidades mais baixas.

A partir destes calculos, comparamos os valores esperados versus os resultados da
sintese para as idades médias pesadas pela luz, seguindo a mesma linha de raciocinio
usada na segio 4.4. Nos graficos 4.23 a 4.26, mostramos (logt,)" versus (logt, )9
para os diferentes modelos.

Percebemos que sistematicamente as idades médias pesadas pela luz s@o inferiores
aos valores previstos. Valores tipicos para a diferenca entre as idades médias pesadas
pela luz prevista e obtida pela sintese € 0.15 dex, mas podendo chegar a 0.5 dex para
metalicidades baixas (Z = 0.005 € 0.02 Z;) e T =5 e 13 Ga. Fica dificil dizer qual
a dependéncia em relagdo a 7. Porém, para 7 =5 e 10 Ga, percebe-se uma diferenca
maior entre os modelos para 7 =5 e 13 Ga.

Uma possivel explicacdo para a ocorréncia da subestimacgdo das idades médias pesa-
das pela luz € a degenerescéncia de populacdes estelares, onde estas sdo intercambiadas
e, como conseqiiéncia, maiores fracdes de populagcdes jovens do que o sistema precisa
contribuem para o espectro total da galdxia. Se esta suposi¢ao for verdadeira, devemos
encontrar um conjunto de extin¢des positivas, pois teriamos popula¢des mais jovens,
porém avermelhadas para darem conta dos ajustes, ja que os sistemas sdo mais velhos
e portanto mais vermelhos do que espectros de populagdes jovens usados. Vemos na
figura 4.22, a extingdo da sintese A% e a extingdo tedrica A para sinal/ruido 30. Os
avermelhamentos sdo positivos, em média, e podem chegar até 0.4 magnitudes, corro-
borando nossa interpretacdo. Podemos ver a dependéncia em relagdo a 7, onde para
T =35 e 10 Ga, temos os resultados piores. Além disso, as metalicidades mais baixas
sdo as que possuem piores resultados. Isso estd de acordo com nossa interpretacao,
pois para estas escalas de tempo de formacao estelar, temos uma mistura de populacdes
intermedidrias e jovens, aumentando a degenerescéncia entre essas populagdes.
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Fig. 4.21: Razdo luminosidade-massa em Ay = 4020 A para populacdes estelares simples BC03
+ STELIB com diferentes metalicidades: 0.005 (magenta), 0.02 (ciano), 0.2 (azul),
0.4 (verde), 1 (preto) e 2.5 (vermelho) Z. Vemos que para uma mesma idade a razao
luminosidade-massa € maior em direcdo a metalicidades menores.
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Extingdo da sintese A% versus extingdo tedrica A para sinal/ruido 30 dos modelos
com declinio exponencial para a taxa de formacdo estelar. Pontos cinzas sdo as 10
diferentes perturbagdes para cada modelo. Circulos coloridos sdo as médias para as
diferentes metalicidades: 0.005 (magenta), 0.02 (ciano), 0.4 (azul), 0.2 (verde), 1
(preto) e 2.5 (vermelho) Z,.
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Temos resultados de acordo com a se¢do 4.4, onde discutimos problemas na con-
versdo das fracOes de luz em massa. Aqui, vemos que para galdxias de 7 =5 Ga, as
fragdes de luz em populacdes acima deste valor sdo muito pequenas e ndo devem afetar
o calculo da idade média pesada pela luz, porém existe também a degenerescéncia entre
populacdes mais jovens do que se necessita. Nestas, a contribuicao serd considerdvel,
apesar de ndo serem em massa, fazendo com que diminuamos a idade média pesada
pela luz da sintese em comparag@o com os valores previstos. Em galdxias com T = 13
Ga, que possuem resultados muito bons para idade média pesada pela massa, ndo o
sdo aqui, devido a argumentos semelhantes envolvendo a relacdo massa-luminosidade.
Contribui¢cdes em luz de populacdes jovens demais que ndo deveriam estar na galdxia
serdo mascaradas quando convertemos em fragdes de massa, pois estas nao contribuem
quase nada para a massa total da galdxia. Assim, a idade média pesada pela luz ficaria
subestimada, porém a idade média pesada pela massa estaria concordando bem com os
resultados previstos.

4.6 Comparagoes entre log(Z,) tedrica versus log(Z,) da sintese
pesada pela massa e luz

Nesta se¢do, verificaremos como acontecem as degenerescéncias nas metalicidades.
J4 sabemos que para metalicidades baixas 0.005 e 2.5 Z, as idades médias pesadas pela
luz ndo sdo bem recuperadas, indicando que estas devem possuir maiores degeneres-
céncias. Sabemos também que para os modelos com composi¢des quimicas extremas,
m22 (0.005Z5) e m72 (2.5Z)), os valores s6 podem ser superestimados e subestimados
em relagdo aos valores tedricos, respectivamente. As degenerescéncias envolvidas na
sintese espectral ndo podem diminuir a metalicidade m22 e nem aumentar a metalici-
dade m72, pois estes sdo os extremos (para a limitacdo da base Base.BC03.Sbs, ver
secdo 1.3.3), causando um efeito de bordas.

A metalicidade média tedrica pesada pela luz ou pesada pela massa sdo idénticas,
pois os modelos sdo gerados com uma tnica metalicidade, entdo: log(Z, )% =log(Z, ).
Nas figuras 4.27 a 4.30, vemos o logaritmo da metalicidade tedrico versus valores de
saida (recuperados pelo c6digo STARLIGHT) para as metalicidades pesadas pela massa
(curvas em vermelho) e luz (curvas em azul). Ao compararmos os valores tedricos
log(Z, )™ com os obtidos pela sintese log(Z, ), temos em média resultados sistemati-
camente superiores cerca de 0.2 dex para os modelos com metalicidades m42 (0.2Z.),
m52 (0.4Z:) e m62 (1 Z5), independentemente de pesarmos pela luz ou pela massa e
dos valores dos parametros T e 7, porém podendo chegar a 0.5 dex acima para metali-
cidades m22 (0.02Z:) e m32 (0.02Z:). As curvas para metalicidades pesadas pela luz
ou massa sao muito semelhantes. Nas metalicidades m22 (0.005 Z.) e m72 (2.5 Z),
obtivemos o previsto, independente do modelo utilizado e da ponderacdo da média.

As metalicidades e idades médias pesadas pela luz sdo sistematicamente superiores
e inferiores aos valores esperados, respectivamente. Essa € a degenerescéncia entre
idade e metalicidade. Neste caso, para galdxias ficticias com uma taxa de formacao
estelar com declinio exponencial e parametros 7 = 5 e 13 Ga, temos populacdes mais
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Pontos cinzas sdo as diferentes realizagdes para os modelos e os circulos coloridos
correspondem as médias para as 10 realizacdes com diferentes metalicidades m22
(0.005 Zs - magenta), m32 (0.02 Z - ciano), m42 (0.2 Z - azul), m52 (0.4 Z
- verde), m62 (1 Z - preto) e m72 (2.5 Z; - vermelho). No topo das figuras, o
sinal/ruido = 10, 15 e 30 dos modelos cresce da esquerda para a direita e as idades
T =1, 5 e 13 Ga de cima para baixo. O local de intersecdo das linhas coloridas
correspondem as idades médias previstas. Os valores a direita sdo as previsdes para a
idade média pesada pela luz, onde as cores correspondem a diferentes metalicidades.
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jovens e mais metdlicas sendo usadas para ajustar os modelos. Nas galdxias com 7' = 1
Ga, as idades médias sdo bem recuperadas, porém as metalicidades ndo o sdo para
modelos com metalicidades baixas. Podemos verificar isso através de um diagrama de
degenerescéncia entre idade e metalicidade pesadas pela luz. Para a construcdo deste,
usamos Alog(Z,); = 10g(Z,)9" - 1og(Z,)" e Alogt, ), = (logt,)9“ - (logt, ).

A figura 4.31 mostra este diagrama. Da esquerda para a direita, o sinal/ruido = 10,
15 e 30 dos modelos aumenta. De cima para baixo: T =1, 5, 10 e 99 Ga. As cores dos
pontos estdo divididas em ordem de metalicidade: 0.005, 0.02, 0.2, 0.4, 1, 2.5 Z. Os
circulos coloridos sdo as médias para as 10 perturbacao de modelos com 7' = 1 (violeta),
5 (laranja) e 13 (marrom) Ga. Todos os modelos possuem problemas para recuperar
baixas metalicidades: 0.005 e 0.02 Z., podendo chegar a 1 dex de diferenca. Em
relacdo as idades médias, modelos com 7' = 1 Ga recuperam muito bem os resultados,
enquanto que pioram a medida que vamos para T =5 e 13 Ga. No entanto, apesar da
énfase nos problemas, vemos que com excessao de modelos com metalicidades baixas,
nossos resultados possuem um bom acordo, podendo a grosso modo serem aplicados,
ja que galdxias com metalicidades tao baixas ndo sdo a regra em amostra estatisticas
como da SDSS.

4.7 Recapitulagdo e conclusoes

Verificamos como a sintese espectral consegue recuperar as propriedades de gala-
xias ficticias, geradas usando uma taxa de formagdo estelar com declinio exponencial
com as seguintes combinacdes possiveis de parametros: idade do comeco da formacgao
estelar T =1, 5 e 10 Ga, escala de tempo de formacgdo estelar T =1, 5, 10 e 99 Ga e
metalicidades m22, m32, m42, m52, m62 e m72. Cada um desses modelos foi pertur-
bado com trés diferentes relacdes de sinal/ruido: 10, 15 e 30, para fins de comparagao.
Além disso, eles foram gerados com extingdes e dispersdao de velocidades nulas.

Uma apreciacao grossa dos resultados nos diz que para modelos com 7' =1 Ga as
curvas cumulativas 7(¢) e idades médias pesadas pela luz e massa sdo melhores do que
para modelos com 7' =5 e 13 Ga. Mas, na verdade, para estudos com alto “redshift”
(T =1e5 Ga), seria necessario mais cuidado. Dever-se-ia retirar todas as componentes
da base que sido mais velhas do que o “redshift” correspondente. Impondo este vinculo
a priori, poderemos ter resultados melhores nos ajustes dos espectros, contudo nossas
simulagdes ndo levaram este fato em consideracio.

Verificamos que as dependéncias em relagdo ao 7 sao dificeis de ser computadas,
entretanto para galdxias com 7’ =5 e 13 Gae 7 =5 ou 10 Ga, temos os piores ajus-
tes, gragas a introducdo de um maior conjunto de populagdes intermedidrias e jovens,
causando uma maior degenerescéncia.

No entanto, modelos de metalicidades baixas, 0.005 e 0.02 Z., sdo os piores. Este
€ um problema, devido a reconhecida pobreza da biblioteca de estrelas STELIB para
baixas metalicidades (Le Borgne et al. 2003). Os modelos m22 e m32 certamente
usam as mesmas estrelas, porque o STELIB ndo possui outras. Este mesmo problema
também ocorre em outras metalicidades: os modelos com 2.5 Z; certamente usam


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2003A%26A...402..433L&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b00945
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Fig. 4.27: Metalicidade média prevista log(Z, )™ versus os valores da sintese log(Z, )*“ pesadas
pela massa e pela luz para T = 1 Ga. Pontos pretos sdo as diferentes realizacdes de
log(Z,.)m e pontos verdes sdo as diferentes realiza¢des de log(Z, ). As médias para as
10 diferentes perturbacdes estdo com pontos em vermelho, para metalicidades médias
pesadas pela massa, e com pontos azuis para as metalicidades médias pesadas pelo
fluxo. Os modelos possuem metalicidades m22 (0.005 Z ), m32 (0.02 Z), m42 (0.2
Zs), m52 (0.4 Z), m62 (1 Zz) e m72 (2.5 Zg). No topo das figuras, o sinal/ruido
=10, 15 e 30 dos modelos cresce da esquerda para a direita e as idades T'=1,5¢ 13
Ga de cima para baixo.
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Fig. 4.28: Mesmo gréfico da figura 4.27, porém para T = 5 Ga.
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Fig. 4.29: Mesmo gréfico da figura 4.27, porém para 7 = 10 Ga.
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Fig. 4.30: Mesmo gréfico da figura 4.27, porém para T = 99 Ga.
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Fig. 4.31: Gréficos de degenerescéncia entre idade e metalicidade média para os modelos de
populagdes compostas. Alog(Z,);, = log(Z,)?"" - log(Z,)" e A(logt,)r = (logt, )9

- (logt,)™.

As cores dos pontos correspondem as diferentes metalicidades dos

modelos: 0.005 (magenta), 0.02 (ciano), 0.2 (azul), 0.4 (verde), 1 (preto) e 2.5
(vermelho)Z,. No topo das figuras, o sinal/ruido = 10, 15 e 30 dos modelos cresce
da esquerda para a direita e os fatores de atenuagdo T =1, 5, 10 e 99 Ga de cima
para baixo. As cores violeta, laranja e marrom correspondem a médias para as 10
perturbagdes de cada modelo com 7' =1, 5 e 13 Ga, respectivamente.
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estrelas cuja metalicidade € mais para solar do que super-solar, mas ndo parece existir
um problema tdo sério quanto para metalicidades baixas. Novas bibliotecas, como
MILESG apresentadas no capitulo 2 devem melhorar esta situagao.

Concluimos que existem problemas com uma representacdo em “bursts” instanta-
neos quando a formacdo estelar é continua. Estes problemas sdo refletidos de forma
mais direta nas metalicidades, onde estas sao sistematicamente acima dos valores reais
(exceto para metalicidade 2.5 Z), porém as idades médias também possuem proble-
mas, principalmente para os modelos com 7' =5 e 13 Ga, entretanto ndo de maneira
tdo dramatica.

Apesar dos resultados problemadticos, podemos confiar numa representacdo com
formacodes estelares instantaneas (“bursts’), com excessdo de modelos de metalicidades
mais baixas que possuem erros da ordem de 1 dex em metalicidade e 0.5 dex em idade.
Os resultados possuem tipicamente um erro de 0.2 a 0.3 dex em metalicidade e idade,
o que ¢ aceitdvel, pois estd dentro do erro de degenerescéncia do codigo.






Capitulo 5

Galaxias Aposentadas

“Great nations write their autobiographies in three manuscripts, the book of their de-
eds, the book of their words and the book of their art. Not one of these books can be
understood unless we read the two others, but of the three the only trustworthy one is
the last.”

John Ruskin (1819-1900)

RESUMO: neste capitulo analisaremos uma amostra de galdxias do “Data Release 7”
da SDSS como uma aplicacdo para a sintese espectral. Mostraremos que galaxias clas-
sificadas através de um diagrama diagnéstico de linhas de emissdo, como possuindo
um nucleo ativo, podem ser galdxias fotoionizadas por populacdes estelares velhas,
com idades acima de 10% anos, produzindo as mesmas razdes de linhas de emissdo e
luminosidades comumente atribuidas a nucleos ativos. Estas serdo chamadas de galé-
xias aposentadas. Para tanto, utilizaremos os resultados da sintese espectral a fim de
diagnosticarmos as populagdes estelares existentes na amostra. Usaremos os modelos
de SSPs de BCO3 + STELIB, definidos no capitulo 1, para prever o nimero de f6tons
ionizantes, luminosidades e larguras equivalentes em Ha devido a populagdes velhas.

5.1 Galaxias com linhas de emissao

Conforme discutido brevemente no capitulo 1, porém com énfase na sintese espec-
tral modelando o continuo estelar, galdxias podem possuir linhas de emissdo. Estas
sdo resultado da fotoionizacdo do gés difuso!, através de uma fonte de radiacdo eletro-
magnética no ultra-violeta. Essa “excitacdo ” do gds pode ser causada por uma estrela,
grupos de estrelas (populagdes estelares) e/ou um buraco negro acrescendo matéria. Os
elétrons livres nas nebulosas sao recombinados, gerando a emissao de fétons durante o
processo de cascata até o nivel fundamental. Este processo de fotoionizacio e recom-
binagdo, gera linhas de emissdo em um espectro. Outra forma de gerar estas linhas é

I Ondas de choque sio outro mecanismo para produgio de linhas de emissdo, mas ndo as estudaremos
aqui.
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através da excitacdo colisional de fons com niveis de energia baixos, como O™, O ¢
N+,

Tradicionalmente, galdxias sdo classificadas em “‘star-forming” ou ativas (que pos-
suem um nucleo ativo) a partir de suas linhas de emissdo. Estas linhas, para as primei-
ras, poderiam ser explicadas como sendo origindrias de populagdes estelares jovens que
fotoionizam o meio, enquanto que para as segundas, somente as populagdes estelares
ndo seriam capazes de gera-las, precisando de uma outra fonte de radiagdo ultra-violeta
para poder “excitar” o meio. Essa radiacdo € comumente representada como uma lei de
poténcia na regido 6ptica até raios-X do espectro, possuindo uma radiacdo mais dura
do que estrelas jovens e massivas.

A maneira mais utilizada para diferenciar esses dois conjuntos de galdxias € através
do diagrama diagndstico BPT (Baldwin, Philips & Terlevich 1981) que utiliza as ra-
zdes de linhas [N 11]JA6584/Ha versus [O 111]A5007/HB, pois este consegue separar as
galdxias em duas seqii€éncias bem definidas, no formato de uma gaivota (figura 5.1). A
“asa” esquerda € o local dos pontos correspondentes a galaxias com formacao estelar,
enquanto que a “asa’ direita € o local onde galdxias com nucleo ativo estdo localizadas
(Kauffmann et al. 2003 e Stasifiska et al. 2006). Podemos ainda fazer uma subdivisao
entre galdxias hospedeiras de um buraco negro ativo, conforme Kewley et al. (2006). A
asa direita do diagrama BPT pode ser dividida em dois ramos correspondentes a “Sey-
ferts” (ramo superior, de maior grau de ionizacio) e “Low-Ionization Nuclear Emission
Regions” (LINERs, no ramo inferior).

No entanto, em um estudo realizado por Binette et al. (1994), mostra-se que gala-
xias “early-type”, desde que apresentem gds, poderdao possuir linhas de emissao fracas
mesmo na auséncia de um nucleo ativo, pois a habilidade em ionizar o gas nunca de-
clina para zero em funcdo do tempo dentro da idade do universo. Sempre existirdo
conjuntos de estrelas capazes de fornecer, mesmo que seja um nivel baixo, fétons ultra-
violeta ionizantes. As estrelas capazes de tal feito sio as p6s-AGB? e ands brancas.
Para justificar isto, modelos de fotoinizacdo usando a radiac@o ionizante destas estrelas
foram usados para demonstrar que € possivel reproduzir os niveis de excitacdo do gas
ionizado.

Seguindo esta mesma linha de pesquisa, Stasiniska et al. (2008), baseia-se na anélise
de populacgdes estelares em galdxias da SDSS com o “Data Release 5 via o codigo de
sintese espectral STARLIGHT e em modelos de fotoioniza¢do, usando o c6digo PHOTO.
A amostra total empregada por Stasifiska et al. (2008) possui 573 141 objetos ndo du-
plicados, dos quais foram selecionadas 131 287 de acordo com os seguintes critérios:

* 14.5 < m, < 17.77 (definicdo da amostra principal da SDSS: “main galaxy sam-
ple”);

* sinal/ruido > 10 em ~ 4750 A para garantir um ajuste confidvel do espectro de
populacdes estelares;

* “redshift” maior ou igual a 0.002 para evitar fontes intragaldcticas;

2 Asynptotic Giant Branch; fase final da evolucio de estrelas de massa intermedidria.


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1981PASP...93....5B
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2003MNRAS.346.1055K
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2006MNRAS.371..972S
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2006MNRAS.372..961K
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1994A%26A...292...13B
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2008MNRAS.391L..29S
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2008MNRAS.391L..29S
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* fracdo da luz total na banda z dentro da fibra > 20 porcento para reduzir efeitos
de abertura;

* sinal/ruido > 3 em Hp, [O 111]A5007, Hax e [N 11]A6584.

Para a medida das linhas de emissdo, ajustam-se gaussianas nos espectros residu-
ais, utilizando um cédigo desenvolvido por Mateus (2006). Somente foram aceitas as
linhas cujo sinal/ruido fosse maior ou igual a 3, para garantir uma classificacdo es-
pectral confidvel. A base utilizada foi a Base.BC03.Sbs (definida na subsecdo 1.3.3),
contendo SSPs de BC03 + STELIB varrendo 25 idades de 10° a 1.8 x 10'° anos e 6
metalicidades, Z, = 0.005, 0.02,0.2,0.4, 1 e 2.5 Z.

Na figura 5.2, vemos 4 diagramas de diagnostico classicos extraidos deste trabalho,
onde sobrepde-se os modelos de fotoionizacdo calculados usando somente radiacdo
de populagdes estelares inferidas através da sintese. Por simplicidade assumiu-se uma
densidade eletronica de 500 cm™—3. As diferentes curvas correspondem a diferentes
parametros de ionizagdo U3 e as letras sdo as metalicidades dos modelos: A, B, C, D
e E correspondendo a Z = 0.2, 0.5, 1, 2 e 5 Z, respectivamente. Os modelos cobrem
todos os diagramas, com excessdo das pontas da asa do ramo das AGNs. Na regido das
“star-forming”, o modelo ndo pode ser aplicado, pois sabemos, ndo s6 através das linhas
de emissdo, mas também a partir da sintese espectral, que estas galdxias estdo formando
estrelas e portanto ndo podem ser consideradas aposentadas. Assim, a maior parte da
asa direita, correspondente a galdxias tradicionalmente classificadas como AGNSs, € a
Unica regido compativel com os modelos propostos e poderia ser explicada utilizando-
se somente populacdes estelares velhas.

Conclui-se que uma grande fracdo de galdxias, ditas ativas, como “Seyferts” e LI-
NERs, seriam na realidade galdxias aposentadas, onde a radiag@o ionizante proveria de
estrelas p6s-AGB e ands brancas presentes em populacdes estelares velhas, com idades
acima de 10® anos. A radiacdo destas é mais dura do que a de estrelas jovens, entio
galdxias que ndo estdo formando estrelas terdo linhas de emissdo e estariam acima da
seqiiéncia de “‘star-forming” em um diagrama BPT.

O objetivo deste capitulo € fazer uma andlise semelhante aos estudos de Binette et
al. (1994) e Stasinska et al. (2008), mas tentando saber quem e quantas sdo as galaxias
aposentadas na SDSS, utilizando uma amostra do “Data Release 7, o c6digo STAR-
LIGHT e modelos do BCO3 + STELIB. Faremos inferéncias a partir das distribui¢des da
luminosidade observada dividida pela luminosidade prevista em Ho e das distribuicdes
da largura equivalente observada e prevista em Ha, em conjunto com as populagdes
estelares obtidas com sintese.

5.2 Cilculo de Qn,, CHo € EWHo em fungdo det e Z

Utilizando os modelos de BC0O3 + STELIB, calcularemos o nimero de fétons io-

3 Uma maneira conveniente de verificar o estado de ionizacdo de um meio. Este descreve quantos
fétons ionizantes possuem por dtomo de H e é definido como: U = Q0 /4TR*cN, onde Q0 é o niimero
de foétons acima de 13.6 eV, R € o raio da nebulosa, N € a densidade do gés e ¢ a velocidade da luz.


http://www.starlight.ufsc.br/papers/abilio_thesis_2006.pdf
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1994A%26A...292...13B
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/1994A%26A...292...13B
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2008MNRAS.391L..29S
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Fig. 5.1: Exemplo de um diagrama de diagnéstico BPT para galdxias da SDSS, usando o “Data
Release 7”. Vemos uma divisdo entre duas seqii€ncias bem definidas. A asa esquerda
é composta de galdxias com formacdo estelar e a asa direita é composta de galdxias
hospedeiras de um ntcleo ativo. As linhas azul e vermelha dividem galdxias “star-
forming” (azul) de AGNs (vermelha), segundo Kauffmann et al. (2003) e Kewley et
al. (2001), respectivamente. As galdxias em preto sdo as chamadas de compostas.


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2003MNRAS.346.1055K
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2001ApJ...556..121K
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2001ApJ...556..121K
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Fig. 5.2: Modelos de fotoionizagdo usando populagdes estelares inferidas a partir da sintese
espectral sobrepostos a diagramas diagndsticos cldssicos: [O 1I]JA5007/Hf versus:
a) [O 1JA3727/HB, b) [N 11]A6584/Hee (BPT), ¢) [S 11JAA6716,6731/Ha e d)
[O 1]A6300/Hp. Diferentes cores correspondem a distintos pardmetros de ionizagao
de log U: -2.3 (vermelho), -2.7 (verde), -3 (azul), -3.3 (ciano), -3.7 (roxo), -4 (ama-
relo) e -4.4 (laranja). A linha preta é o modelo para “star-forming” de Stasiriska et al.
2006. As metalicidades estdo marcadas com as letras A, B, C, D e E correspondendo
aZ=0.2,0.5,1,2e5 Zg, respectivamente (grafico extraido de Stasiriska et al. 2008).
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nizantes por segundo do H para inferirmos a partir dos mesmos as luminosidades e
larguras equivalentes em Ho usando somente populacdes estelares. Mostramos neste
trabalho a faixa do Optico para os modelos (capitulo 1), agora apresentaremos os es-
pectros na faixa ionizante. A figura 5.3 mostra estes para populagcdes estelares com
idades de 10%, 107, 108, 10 e 10'° anos de cima para baixo para metalicidade solar,
respectivamente. As idades jovens dominam esta faixa do espectro, porém caso nao
as tenhamos em uma galdxia, vemos que ainda assim existe um espectro com radia¢ao
ionizante ultra-violeta devido a presenca de estrelas pos-AGB e ands brancas a partir de
~ 108 anos. Esta idade serd usada para diferenciarmos as contribui¢des de populacdes
estelares jovens de velhas e para caracterizarmos galdxias aposentadas.

O ndmero de foétons ionizantes por unidade de tempo das populagdes estelares sim-
ples BCO3 + STELIB € calculado através de sua defini¢ao:

qj(HO):/v %\Y)dv:/o %ldl (5.1)

onde, vy e Ay sdo a freqiiéncia e o comprimento de onda de corte para a ionizagdo, cor-
respondendo a uma energia de 13.6 eV, L;(v) é aluminosidade em fungdo da freqiiéncia
v para uma populagio estelar de idade #; e metalicidade Z;, L;(A) é a luminosidade em
funcéo do comprimento de onda A, & é a constante de Planck e ¢ é a velocidade da
luz. O espectro L;(A) possui unidades de [Lo A~'M'] (ver subsecio 1.3.1), entdo as
unidades para ¢ J-(HO) sdo [# de fotons s_'Mél], que € o numero de fétons ionizan-
tes por unidade de tempo por unidade de massa associado a uma determinada SSP de
idade ¢; e metalicidade Z;. Para obtermos o nimero de fétons por unidade de tempo
em um “burst”, multiplicamos a massa estelar M; criada no “burst” por 5.1, obtendo
Qj(H") = M;q;(H").

A figura 5.4 mostra como ¢(H") varia em fungio do tempo para SSPs de diferentes
metalicidades: 0.005, 0.02, 0.2, 0.4, 1 e 2.5 Z5. A radiacdo ionizante come¢a em um
patamar de ~ 10*67 fétons por segundo por massa solar e depois despenca por um fator
de 100 000 até em aproximadamente 10® anos voltar a crescer e retomar um patamar
estavel de ~ 10*! fétons por segundo por massa solar, baixo porém nio nulo, como
conseqiiéncia da presenca de estrelas p6s-AGB e ands brancas. A linha laranja marca
exatamente esta transicdo em 10 anos, onde essas estrelas possuem grande influéncia
no numero de fétons ionizantes. Os efeitos da metalicidade sdo negligencidveis para
q(H®) em SSPs.

O continuo em He, ¢ j(Hoc), de unidades [L@A_lMgl], de cada populagao estelar,
€ definido a partir de duas janelas, uma no lado azul de 6510-6540 A e outra no lado
vermelho de 6580—-6600 A, formando dois pseudo-continuos. Calculamos o fluxo mé-
dio nestas janelas e tracamos a reta entre os dois pontos médios dos pseudo-continuos.
A reta obtida € o continuo em Ho. O calculo estd ilustrado na figura 5.5, onde as re-
gides em laranja sdao os pseudo-continuos e a linha verde é o continuo em Ho. Em
SSPs, o continuo em Ha caird em funcio do tempo (figura 5.4), pois a medida que as
estrelas vao morrendo o fluxo vai diminuindo.

Se quisermos calcular o nimero total de fétons para populacdes mistas, precisamos
do célculo do espectro total para aplicarmos na definicdo do nimero de fétons ioni-
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Fig. 5.3: Espectros dos modelos de populagdes estelares simples para BCO3 + STELIB com
metalicidade solar na faixa do ultra-violeta ionizante A ~ 912 A. De cima para baixo:
populacdes estelares com 10° (azul),107 (verde), 10® (laranja), 10° (marrom) e 10'°
(vermelho) anos. Vemos que populagdes estelares jovens, de 10 anos, tém uma con-
tribuicdo maior para a luminosidade na regido do ultra-violeta ionizante, porém po-
pulacdes estelares acima de 10® anos continuam contribuindo devido a presenca de
estrelas p6s-AGB e ands brancas. Podemos ver nos espectros de 10° e 10'° anos que
esta radiacdo é mais dura do que para populagdes de 10° anos.
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Numero de fétons ionizantes e continuo em Hor em funcéo do tempo para populacdes

estelares simples de diferentes metalicidades 0.005, 0.02, 0.2, 0.4, 1, 2.5 Z,, apresen-
tadas com as cores: magenta, ciano, azul, verde, preto e vermelho, respectivamente.
Painel superior: a radiacdo ionizante comeca em um patamar de ~ 10%7 fétons por
segundo por massa solar e depois despenca por um fator de 100 000 até em aproxima-
damente 10® anos voltar a crescer e retomar um patamar estvel de ~ 10*!> fétons por
segundo por massa solar, porém nao nulo, como conseqiiéncia da presenca de estrelas
p6s-AGB e anis brancas. A linha laranja marca uma transi¢do em 10® anos, onde es-
sas estrelas possuem grande influéncia no nimero de fétons ionizantes. Os efeitos da
metalicidade sdo negligencidveis para g(H). Painel inferior: o continuo em Ha em
funcdo do tempo. Este tende a cair ao longo do tempo, pois estrelas vao morrendo e
deixando de contribuir para o fluxo no continuo em Ha. Percebemos que os efeitos da
metalicidade ndo sdo negligencidveis como para o nimero de fétons ionizantes e isso
terd um efeito ndo negligencidvel para o célculo das larguras equivalentes (ver figura
5.6).
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Fig. 5.5: Gréfico ilustrando o célculo do continuo em Ho para duas populacdes estelares com
idades de 0.01 anos e 1.28 Ga. As cores em laranja marcam a regido para o cédlculo
dos pseudo-continuos em 6510-6540 A e 6580-6600 A. Os pontos em vermelho sio
os pontos médios nessas duas bandas. A reta em verde representa o continuo em Ho
e a linha tracejada em magenta mostra Ho em 6562.8 A.

zantes por unidade de tempo. Vimos no capitulo 1, a equagdo 1.16. Como o cdédigo
STARLIGHT ajusta o espectro de uma galdxia como se fosse uma série de “bursts” de
diferentes idades e metalicidades, podemos escrever a taxa de formacgado estelar como
uma série de N, “bursts”:

N,
y(') =Y M()5(' - T;) (5.2)

j=1

onde, I'; € a idade na qual ocorreu o “burst”, segundo o tempo césmico, onde '=0¢
o “Big Bang”. Porém, para usarmos a defini¢do 1.16, compativel com o STARLIGHT,
onde hoje € igual a zero e o passado € igual a ¢ anos, escrevemos a taxa de formagao
estelar com a seguinte troca de varidveis:

Ny

y(t—i')=Y M@—1)8(t—1—T)) (5.3)

Jj=1

onde, I'; pode ser escrito como 7 —¢;, a idade do sistema ¢ menos a idade quando o
“burst” foi criado, segundo a escala temporal do STARLIGHT. Para uma vizualizacio
melhor destas trocas de varidveis ver figura 1.4, discutida no capitulo 1. Portanto:

y(it—t)=Y M@1—1)8(t;—1) (5.4)
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Substituindo na equagdo 1.16, obtemos o espectro total:

upp N,
)= //M; Aot Z(—=1)) Y M(t—1)8(t =1 —1;)§(m.)dm,dt’ (5.5)

ow ] =1

/ " Py t5,Z(t — 1)) M(t — 1) (my)dms (5.6)
M,

ow

N,
l(?L,t):M*Zu(t—tj/ " P(A,m 1, Z(t — 1)) (my)dm, (5.7

j:] low

onde, M, é a massa total em estrelas e f1(f —;) é a fracdo de massa. Se assumirmos uma
lei de enriquecimento na qual Z(t —t;) = Z; para cada “burst”, temos uma metalicidade
bem definida, entio:

low

Ny
l(?L,t):M*Z/,L(t—tJ/ "P(A,me1;,Z,) (my)dm, (5.8)
j=1

e podemos perceber que a integral na massa € a defini¢do 1.20 de uma populacdo estelar
simples L;j(A) de idade ¢; e metalicidade Z;. Reescrevendo, temos:

Ny

[(A,t) =M, Y u(t—t;)L;(A) (5.9)

j=1

A partir do STARLIGHT obtemos o vetor de populagdes em massa [ = Uy, ..., Uy, ,
que corresponde a fracdo de massa com que cada populacdo estelar contribui para a
massa total da galdxia. Utilizamo-lo na equacdo 5.9, com o cuidado de u; = u(r —¢;),
pois os tempos sao invertidos para as massas. Assim:

N*
[(A,t) =M, Y piLi(A) (5.10)

Jj=1

Apliquemos 5.10 na defini¢io de Q(HO):

Y [(A,t N
O(H°) :/O (hc ) pdh = M, Y uqi(H®) (5.11)
j=1
onde, Q(H?) é o niimero total de fétons ionizantes por unidade de tempo e serd expresso
em unidades de [# fétons s—1].
O continuo total em Ha para populacdes mistas € obtido equivalentemente:

Ny
C(Ha) =M, Y ujc;(Ha) (5.12)
j=1
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onde, cj(He) é o continuo em Ho da populagao estelar L;(A) por massa solar. As
unidades para C(Ho) sdo [LoA 1],

Escreveremos agora a equacao para a luminosidade esperada em emissao de Ho.. Se
a nebulosa ao redor da fonte ionizante for opticamente espessa para o continuo Lyman,
podemos assumir o caso B para as recombinacdes, onde todo féton ionizante criado
¢ imediatamente reabsorvido nas proximidades pela nebulosa (aproximacao “on-the-
spot”). Assim, o ndmero total de fotoiniza¢des por unidade de tempo € igual ao ndmero
total de recombinagdes por unidade de tempo:

Q(H®) = /O RNpNeocB(HO, T)dv (5.13)

onde, R € o raio da nebulosa, N, a densidade de prétons, N, a densidade de elétrons e
ap(HY,T) o coeficiente de recombinagio para o caso B. Sabendo que o coeficiente de
emissdo do nivel n para o nivel n’ em uma recombinagio é dado por:

1
_ Ehvmn/NpNea;f; S(H, T) (5.14)

onde, j,, possui unidades de energia por unidade de angulo sélido por unidade de

volume por unidade de tempo por unidade de freqiiéncia, v, ,» € a freqiiéncia do féton
ff

Jnn!

emitido indo do nivel n para n’ e o, € o coeficiente de recombinagdo efetivo para a

transi¢do considerada. Estamos 1nteressados em Hor, uma transicdo de n =3 até n’ =2,
entdo iremos escrever 5.14, como:

, 1
e = HthwN,,Neoch;{ (H°,T) (5.15)

A luminosidade em emissdo para Ho prevista € dada pela integral:

prevmta

Lm0 (F ) / AT jiiedV (5.16)

Se dividirmos 5.16 por 5.13, obtemos:

Lo (HO) — [fdnjnadV  JFNpNeoglfdv 517
OH®)  [RN,N,ap(HO,T)dV — [RN,N,op(HO,T)dV '

e como os coeficientes de recombinagdo sao pouco dependentes da temperatura na ne-
bulosa e portanto dentro da posi¢do dentro da mesma, podemos expressar a luminosi-
dade em Ho:

€ff eff eff
emissao 0 OCHoc ( ) aHoc ( ) aHﬁ ( )
Lprev1sta(Ha) Q(H ) OCB(HO T) - Q(H )af[];f( ) (HO,T) (5-18)

que foi colocada dependendendo do coeficiente de recombinagio efetivo de Hf porque
retiraremos os valores das tabelas de Osterbrock (1989) que possuem somente Hf.
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Usando a equagdo 5.14 para HB, onde n = 4 e n’ = 2, dividindo por 5.15, adotando
uma nebulosa com temperatura eletronica tipica de 10000 K, com densidade eletronica
de 10> cm 3 e usando a tabela 4.4 deste livro, obtemos a relaciio entre os coeficientes
de emissdo de Ha em relacdo ao HB um valor de 2.86, portanto:

QT HOT) iy A 6563
I:ﬁf< ) _ JHa ZHa _ 5 g6 % 22~ 386 (5.19)
oy (HO,T)  Jup g 4861

Substituindo este valor em 5.18 e usando as tabelas 2.1 e 4.4 do mesmo livro para
os coeficientes de recombinacdo ag(H?,T) ~ 2.59 x 10713 cm?s~! e aﬁgf(HO, T) ~
3.02 x 10~ cm?®s™!, chegamos numa relacio entre niimero de fétons ionizantes totais
por unidade de tempo e luminosidade em Ho:

o 1
Lgmisie(Ha) = O(H ) 35 hVi (520

significando que um em cada 2.22 fétons ionizantes € degradado e transformado em
Ha através do processo de recombinacao.

Valores tipicos para a fase que aqui nos interessa, a das p6s-AGB, na qual g(H?)
assume valores de cerca de 10*!> fétons ionizantes por segundo e por M, podem ser
obtidos de:

ssi M q(H’)
Lyrewda(Hot) = 112 x 107 Lo <10111*\/[@) (1041.5 (5.21)

onde, uma massa tipica de 10''M, foi usada.
Por altimo, calcularemos a largura equivalente em Ho, que serd dada por:

Lemissio (H(X)

prevista

EWprevista<Ha) = C(HOC)

(5.22)

Como LM% (H) tem unidades de [Le] e C(Ha) unidades de [LoA~'], alargura

prevista
equivalente serd expressa em A. Para o caso de populacdes mistas podemos escrever
explicitamente 5.23:

hvigg et iq(H)
222y pjcj(Ha)

EWpreVista(Ha) = (523)

No caso de populacdes estelares simples, mostramos na figura 5.6 as larguras em
fun¢do do tempo e da metalicidade. No inicio, a EWprevista(Ha) € muito elevada, po-
dendo chegar a centenas de A, mas cai rapidamente com o passar do tempo e volta a
aumentar depois de 10® anos. Portanto, a largura equivalente é um compromisso en-
tre a emissdo e o continuo Ha. Vemos que o continuo em Ho tende a decrescer com

4 Em objetos ionizados por radiaco dura, como AGNSs, este coeficiente é mais préximo de 3.1, porém
desprezamos esta diferenca.
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o tempo, enquanto que a taxa de fétons ionizantes se estabiliza (caindo muito lenta-
mente) depois de 10® anos, levando a larguras de 1 a 2 A, dependendo da metalicidade.
Esse crescimento na luminosidade em Ha € devido a presenga de estrelas fotoionizan-
tes p6s-AGB e anis brancas que aparecem a partir de 103 anos. Analisando galdxias
aposentadas, esperamos que a largura equivalente destas seja da ordem de 1 a 2 A, pois
estes sdo os valores para populagdes estelares velhas.

Uma observacao importante € que neste modelo sempre ha previsao de linhas de
emissdo, desde que haja gds para ionizar em uma galdxia. Conseqiientemente, sempre
teremos linhas de emissdo e larguras equivalentes em Hoo maiores do que zero (uma
vez descontada a absor¢do estelar, obviamente).

5.3 Amostra: “Data Release 7

Os dados foram analisados da amostra da SDSS do “Data Release 7”. Esta é a
primeira vez que resultados de nossa andlise para DR7 sdo apresentados. Nossa amos-
tra total é definida contendo 926246 objetos espectroscopicamente classificados como
galaxias. Os critérios adotados para a selecao foram:

* 14.5 < m, < 17.77 mag, pois esta € a definicdo da amostra principal da SDSS
(Strauss et al. 2002);

* S/N > 10 por volta de ~ 4750 A para garantir o minimo de qualidade no espectro
ao ajustar o espectro de sintese, mantendo o minimo nivel de confianga para as
contribui¢des das populacdes estelares;

* redshift entre 0.005 e 0.2, para evitar efeitos de abertura e descontinuidades na
amostra.

Ao todo, temos 583815 galdxias que satisfazem estes critérios. As galdxias fo-
ram ajustadas com o c6digo STARLIGHT usando a Base.BC03.Sbs e as que possuem
linhas de emissdo foram ajustadas usando-se uma gaussiana no espectro residual. A
classificacdo espectral foi realizada com o diagrama diagndstico BPT para as linhas de
emissdo.

5.4 Inferéncias a partir das previsoes e observagoes em Ho

Na seciio 5.2, mostramos como computar Q(H°), L;‘r‘;ivsisft‘g(Ha) e a EWprevista(Hot).
Ao fazermos a sintese espectral, obtemos o vetor de populacdes para as galdxias, por-
tanto podemos computar essas quantidades para uma mistura de populacdes estelares.
Nosso interesse € analisar as luminosidades e larguras equivalentes em Ha previstas
para populagdes velhas (acima de 10% anos) em relago as observagdes, denotadas aqui

como: Lg‘r‘;ivsisft‘;’(Ha|V61has) & EWprevista(Har|velhas), respectivamente, e calculadas via

equacdo 5.20 e 5.23 considerando apenas 7; > 10% anos. Se as previsdes, usando so-
mente as contribui¢des para populacdes velhas, for da ordem dos resultados observa-
cionais, poderemos encontrar galdxias aposentadas, pois é a partir de 10® anos que as


http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2002AJ....124.1810S
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Fig. 5.6: Largura equivalente em emissao de Ho em fung@o do tempo para populacdes estelares
simples. As metalicidades 0.005, 0.02, 0.2, 0.4, 1, 2.5 Z estdo com as cores: ma-
genta, ciano, azul, verde, preto e vermelho, respectivamente Vemos que ela comeca
em valores muito elevados com cerca de centenas de A, mas declina rapidamente até
108 anos, onde comega a subir novamente até estabilizar em tornode 1 a2 A. Portanto,
este € o valor esperado para galdxias aposentadas. A linha laranja marca exatamente
a transicdo em 10 anos, onde estrelas p6s-AGB e anis brancas passam a dominar o
nimero de f6tons ionizantes. Os efeitos da metalicidade ndo sdo negligencidveis como
no calculo do niimero de fétons ionizantes.
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estrelas p6s-AGB e ands brancas comegcam a aparecer € sdo capazes de fotoinizar o
meio. Para facilitar as andlises, usaremos as defini¢des:

emissao (HOC)

observada
~ [omis 5.24
: Litevisa (Hor|velhas) (5.24)
€
O = EWobservada(Ha) (525)

" E Whrevista(Hot|velhas)

para nossos graficos. A luminosidade em Ha observada é desavermelhada de acordo
com a extingdo nebular, obtida pela relagdo intrinseca entre Ha e H3, usando a lei de
Cardelli et al. (1989) (ver conta detalhada no capitulo 3 de Gomes 2005). As larguras
equivalentes devem ser equivalentes a usar as luminosidades em Ho, porém existe
uma suposta vantagem com as larguras equivalentes, pois elas sdo independentes da
corre¢do extin¢do, assumindo-se que as linhas de emissdo sejam produzidas na mesma
regido que o continuo na galéxia.

A figura 5.7 mostra a distribui¢do para toda as galdxias da amostra selecionada em
fungdo de & (a) e ¥ (b). Das 583815 galdxias selecionadas, somente 505941 possuem
linhas de emissao medidas. Vemos que muitas galdxias sdo compativeis com as lumino-
sidades LEMissao, (Hqr) ~s Lglr‘;‘v*lssig (Hot|velhas) € EWopservada (HOL) & EWiprevista (Hat | velhas).
Assim, temos um forte indicativo de que estas podem ser galdxias aposentadas.

Os picos para & e ¥ > 1 séo provavelmente devido a galdxias nas quais existe forte
formacao estelar, e/ou nas quais um nucleo ativo intenso esté presente, produzindo mais
fétons ionizantes do que aqueles oriundos de estrelas velhas.

Uma maneira eficiente de selecionarmos galdxias que possuem somente populacdes
estelares velhas € através da propria sintese espectral. A contribuicdo em populagdes
estelares com idades inferiores a 10® anos para a luminosidade em 4020 A (nosso A de
normalizagdo) é:

Ny
xg = Zx j» s€ para cada ; que corresponde ao x;, tivermos: f; < 108anos (5.26)
J

e deveria ser nula para garantirmos somente a existéncia de populagdes estelares velhas.
Porém, existem degenerescéncias entre as populagdes estelares, entdo devemos impor
cortes para a contribuicdo de populacdes estelares jovens xg, a fim de darmos uma
margem de erro para a sintese. Com essa idéia em mente, escolhemos 3 diferentes
cortes: com até 100 %, 10% e 5% de contribui¢cao em xg, para comparagdes .

Na figura 5.8, mostramos distribui¢des em fun¢do de . De cima para baixo, rea-
lizamos cortes em populacdes estelares jovens, com xg < 100% (todas as populagdes
estelares), xg < 10% e xg < 5%. As diferentes cores correspondem a diferentes clas-
ses espectrais, selecionadas de acordo com as linhas de emissdo do BPT em: “star-
forming” (magenta) segundo Kauffman et al. (2003) e, AGNs (azul), segundo Kewley
et al. (2001) e as compostas (cinza), usando as duas definicdes anteriores (ver figura
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linha tracejada, em ciano, marca a regido onde Linsi®, (Ha) =~ Lorevista (Ha|velhas)
e EWobservada(HOt) = EWprevisia(Hat|velhas).  Percebemos que muitas galdxias da
amostra podem satisfazer o critério de galdxias aposentadas, onde a fotoionizagdo é
fornecida por estrelas pds-AGB e ands brancas. O valor superior esquerdo na figura

a) corresponde ao nimero total de galdxias nos histogramas.

5.1). Da esquerda para a direita, temos critérios de sinal/ruido: os primeiros painéis
nao possuem nenhum critério de sinal/ruido em nenhuma linha de emissao do BPT,
enquanto que os painéis centrais possuem um critério de sinal/ruido > 3 em Ha e os
painéis a direita t€ém que ter todas as 4 linhas do BPT com sinal/ruido > 3. Estamos
interessados na luminosidade em He, entdo usaremos os painéis centrais para inferén-
cias, pois garantimos que a luminosidade em Ho esteja bem medida. No entanto, a
classificacdo espectral em termos do BPT possui pequenos problemas, pois nenhuma
imposicao foi realizada nas outras linhas de emissdao. O ultimo painel mostra uma
divisdo em termos de uma classificacdo espectral mais confidvel.

Equivalentemente, mostramos histogramas em fun¢do de ¥ na figura 5.9. De cima
para baixo, realizamos os mesmos cortes dos histogramas para &, com xg < 100%,
xg < 10% e xg < 5%. Da esquerda para a direita, temos imposicdes de sinal/ruido em
linhas de emissdo, conforme figura 5.8. A classificacdo espectral mantém as mesmas
cores para as distribuicdes. Existe uma pequena diferenga entre as distribui¢cdes com
luminosidades e larguras equivalentes, devido as larguras equivalentes ndo serem cor-
rigidas por extingdo, mas a conclusdo geral é a mesma.

Analisando estes dois graficos, percebemos que as galdxias classificadas como “star-
forming”, praticamente somem dos ultimos painéis com xg < 10% e xg < 5%, con-
dizendo com resultados de que estas sdo galdxias com formacao estelar e possuem
populacdes estelares jovens que fotoionizam o meio. Porém, vemos muitas galdxias
classificadas como AGNs e compostas que na realidade sao galdxias aposentadas, onde
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E~led~1.

Com estes resultados, estamos aptos a fazer inferéncias em relacdo ao nimero de
galdxias aposentadas na amostra selecionada com relagdo ao total, a galdxias “star-
forming” (somente para fins de comparacgdo), a galdxias ditas AGNs segundo Kewley e
a galdxias ditas compostas (usando as linhas de Kauffmann e Kewley). Todas as gala-
xias com £ < 1 podem ser explicadas com o modelo de populacdes estelares maiores
que 10® anos e podem ser consideradas aposentadas. Porém, dadas as incertezas da
sintese espectral para a derivagdo das contribuicdes de populacdes estelares existentes
em galdxias, assumiremos que galdxias com & = 2 podem ser consideradas aceitdveis,
ou seja, 50% da luminosidade em Ha provém de populacdes estelares velhas.

Em seguida, em relagdo ao ndmero de galdxias total, nimero de galdxias com for-
macao estelar, nimero de galdxias ditas AGNs e nimero de galdxias ditas compostas,
mostramos qual € a porcentagem de galdxias aposentadas encontradas, usando o limite
superior de & < 2. A tabela abaixo mostra o nimero de galdxias total com linhas de
emissdo, o nimero de “star-forming”, AGNs e compostas:

N = 505941 galdxias com linhas de emissao

N = 189945 galéxias com formacao estelar

N =98370 AGNs segundo a Kewley et al. (2001)

N = 98793 Compostas usando as linhas de Kauffmann et al. (2003) e Kewley et al.
(2001)

Temos, para & < 2, o seguinte resultado para galdxias aposentadas em rela¢do ao
total e aos tipos espectrais:

Porcentagem de galdxias que podem ser aposentadas
Total [%] “star-forming” [%] AGNs [%] Compostas [%]
29.60 1.466 52.49 19.53

Portanto, um numero considerdvel de galdxias ditas AGNs, sdo aposentadas, pois
podem ser explicadas usando os modelos de populagdes estelares com idades acima de
10® anos. Vemos que ~ 30 %, cerca de 150000 galdxias, sdo aposentadas. Destas, todas
sa0 AGNs, pois praticamente nenhuma galdxia com formacao estelar é aposentada (~
1.5%), condizendo com o resultado de que estas galdxias estdo formando estrelas e
possuem populacdes estelares jovens para fotoionizar o meio, nao entrando assim em
nosso modelo.

Por fim, mostramos 4 diagramas BPT na figura 5.10, com diferentes contribui¢cdes
para o xg: maior do que 25%, entre 10% e 25%, menor do que 10% e menor do que 5%,
com o intuito de identificarmos onde as galdxias aposentadas se localizam de maneira
visual. J4 sabemos, pelas inferéncias anteriores, que as galdxias aposentadas estdo no
ramo das AGNs, entdo esperamos que a medida que restrinjamos mais a contribuigdo de
populacdes jovens, os pontos vao se deslocando em direcdo a asa direita do BPT. Como
galdxias aposentadas sdo aquelas que possuem estrelas velhas capazes de fotoionizar o
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Fig. 5.8: Histogramas em fung¢io de & com cortes nas contribui¢des de populagoes estelares de
idade menores do que 108 anos para diferentes classes espectrais. De cima para baixo:
mostramos 3 cortes diferentes nas distribui¢cdes com xg < 100% (todas as populacdes
estelares), xg < 10% e xg < 5% em contribui¢do para populacdes estelares jovens (me-
nos de 10% anos). As diferentes cores correspondem a diferentes classes espectrais,
selecionada de acordo com as linhas de emissdao do BPT em: “star-forming” (ma-
genta), segundo Kauffmann et al. (2003), AGNs (azul), segundo Kewley et al. (2001)
e compostas (cinza) usando as duas linhas divisérias de Kauffman e Kewley. As linhas
pretas sdo as distribuicdes com todas as galdxias. Os painéis a esquerda ndo possuem
nenhum critério de sinal/ruido em nenhuma das 4 linhas do BPT, enquanto que os pai-
néis centrais possuem um critério de sinal/ruido > 3 em Ho e nos painéis a direita, as
4 linhas: [O 1I1]JA5007, HB, [N 11]A6584e Hax, devem ter sinal/ruido > 3. Os painéis
centrais serdo de mais interesse para as andlises com luminosidades em Het, porém os
painéis a esquerda permitem uma confiabilidade na classifica¢do espectral e estao aqui
apresentados por motivo de comparacio .
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Fig. 5.10: Diagrama diagndstico cldssico com diferentes cortes em populacdes estelares jovens,
idades inferiores a 10% anos. As linhas azul e vermelha dividem galdxias entre “star-
forming” de AGNs, segundo Kauffmann et al. 2003 e Kewley et al. (2001), respec-
tivamente. As galdxias em marrom sdo aposentadas que satisfazem & < 2, i. e,

emissio. (Hot) pode ser no méximo duas vezes maior que Lg;‘éivsissig(Ha|velhas). Da
esquerda para a direita, vemos cortes para as contribui¢des em populagdes estelares
jovens xg: maior do que 25%, entre 10% e 25%, menor do que %10 e menor do que
5%. A tendéncia é que no ramo das AGNs comece a aparecer aposentadas quando
restringimos a contribui¢do de populagdes jovens. Da mesma maneira, galdxias apo-
sentadas tornam-se mais comuns a medida que fazemos cortes mais restritivos em xg

(dois tltimos painéis da esquerda para a direita).

meio, espera-se que estas sejam mais comuns, quanto mais restritiva a contribuicao
para estas populacdes . E exatamente isso que ocorre quando analisamos as figuras.
Selecionamos galédxias aposentadas usando um & < 2, conforme mencionado anterior-
mente. Para xg > 25%, ndo temos praticamente nenhuma galéxia aposentada, ao passo
que quando vamos para um valor de xg entre 10% e 25% estas comecam a aparecer.
Quando restringimos os valores para xg < 10% ou xg < 5%, vemos somente a presencga
de AGNs. O nimero de galdxias aposentadas aumenta muito quando faz-se essa restri-
¢ao, demonstrando de fato que estas se encontram no mesmo local dos AGNs, embora
a fonte de 1onizacao nestes casos seja puramente estelar.

5.5 Outras Analises

Vimos na secdo 5.4 as previsdes da luminosidade e largura equivalente em Ho
usando populacdes velhas. Nos graficos 5.8 € 5.9, fizemos uma divisdo em classes
espectrais. Nesta secdo, o objetivo € fazer histogramas dividindo em diferentes propri-
edades para ver como estas variam em funcdo dos cortes impostos em xg.

Dividimos a amostra em “bins” do logaritmo da massa estelar em galdxias, centrando-
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osem: 9, 9.5, 10, 10.5, 11, 11.5 e 12, com “bins” de largura de 0.5 dex. A figura 5.11
mostra os histogramas de & e ¥ em fungdo dessa divisdo. Realizamos cortes em contri-
buicdes de populacdes estelares de idades inferiores a 10® anos, xg. Seguindo a mesma
linha da secdo anterior, escolhemos para xg: < 100%, < 10% e < 5%, mostrados de
cima para baixo nos painéis. Podemos ver que galdxias menos massivas nao consti-
tuem galdxias aposentadas quando impomos restricoes nas contribui¢des para popula-
coes jovens. Na verdade, porém, tais galdxias praticamente ndo existem, como mostra
o proprio histograma. Para uma contribui¢@o de xg pequena, < 10% ou < 5%, as gala-
Xias mais massivas comegam a aparecer, como conseqiiencia direta do “downsizing’>,
e conseqiientemente galdxias aposentadas, satisfazendo & ~ 1 € ¥ ~ 1, tornam-se mais
comuns.

Outro grafico interessante, figura 5.12, sdo histogramas com divisdes em “bins”
do logaritmo da luminosidade em [O 1I1]JA5007 para AGNs, segundo Kewley et al.
(2001). Este supostamente traca a poténcia de um buraco negro em um nicleo ativo.
Mostramos para & e ¥ estes histogramas em fun¢io dos “bins” de log [O 111]A5007
em unidades de luminosidade solar, centrados em: 5, 5.5, 6, 6.5, 7, 7.5 e 8. Galaxias
aposentadas sdo aquelas que possuem um log L([O 11]JA5007) < 6.5, ou seja, AGNs
de médio a baixa poténcia, como LINERs. Em contrapartida, AGNs com poténcia ele-
vada, tipo Seyfert2, ndo podem ser galdxias aposentadas. O diagrama mostra também
que Seyferts 2 praticamente desaparecem quando nos restringimos a galdxias com po-
pulacdes estelares puramente velhas. Ao contrario dos LINERs, estes AGNs parecem
ser quase que invariavelmente acompanhados de formacao estelar.

5.6 Recapitulacio

Vimos que existe um determinado tipo de galdxia que pode possuir linhas de emis-
sdo devido a fotoionizacdo por populacdes estelares velhas, acima de 108 anos. Estas
populagdes contém estrelas pos-AGB e anas brancas que fornecem a radiagdo ionizante.
Para testarmos estes efeitos, realizamos uma série de histogramas em funcéo de &, lu-
minosidade em emissao observada dividido pela luminosidade em emissao prevista em
Ho para populacdes acima de 108 anos, e de ¥, largura equivalente observada divi-
dido pela largura equivalente prevista em Ho para populacdes estelares acima de 103
anos. Percebemos que galdxias aposentadas possuem a habilidade de se “camuflar”
entre AGNs. Portanto, muitos dos resultados de andlises de galdxias com linhas de
emissdo devem ser revisados. Por exemplo, Kauffmann & Heckman 2009 identificam
dois regimes de crescimento de um buraco negro em galdaxias AGNs, um destes € as-
sociado a populacdes estelares velhas centrais, porém a maioria destas galdxias podem
nao ser AGNS.

Vale a pena ressaltar que para modelos de populagdes estelares distintos, esta pre-
visdo poderd mudar, ja que nos baseamos nos modelos de BC0O3 + STELIB.

3 Galdxias massivas sdo mais velhas que galdxias menos massivas, formando uma correlacio entre
idade e massa.
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Fig. 5.11: Histogramas em fung¢io de & e ©¥ com cortes nas contribui¢des de populagdes este-
lares de idade menores do que 10® anos para diferentes “bins” de massa. De cima
para baixo: mostramos 3 cortes diferentes nas distribuicdes com xg < 100% (todas
as populacdes estelares), xg < 10% e xg < 5% em contribui¢do para populacdes es-
telares jovens (menos de 10® anos). As diferentes cores correspondem a diferentes
“bins” do logaritmo da massa estelar total em unidades de massa solar, centrados em
9 (magenta), 9.5 (ciano), 10 (azul), 10.5 (verde), 11 (laranja), 11.5 (vermelho) e 12
(preto), conforme a legenda.
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Fig. 5.12: Histogramas em funcé@o de & e © com cortes nas contribui¢cdes de populagdes este-
lares de idade menores do que 10® anos para diferentes “bins” de luminosidade em
[O 111]JA5007 em AGNS, segundo Kewley et al. (2001). De cima para baixo: mostra-
mos 3 cortes diferentes nas distribui¢cdes com xg < 100% (todas as populacdes este-
lares), xg < 10% e xg < 5% em contribui¢do para populacdes estelares jovens (menos
de 108 anos). As diferentes cores correspondem a diferentes “bins” do logaritmo da
luminosidade em [O 1I]A5007 em unidades de luminosidade solar, centrados em 5
(magenta), 5.5 (ciano), 6 (azul), 6.5 (verde), 7 (laranja), 7.5 (vermelho) e 8 (preto),
conforme a legenda.
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Capitulo 6

Comentarios Finais

“Il n’y a point de mal dont il ne naisse un bien”

Francois-Marie Arouet (Voltaire 1694-1778)

Procuramos apresentar uma seqiiéncia légica neste trabalho, onde comecamos com
uma introdug¢do a sintese espectral. Apds, realizamos uma série de testes empiricos com
0 c6digo STARLIGHT: com diferencas entre modelos de populacdes estelares simples,
mudangas nas calibraces dos catdlogos DRS e DR7 e recuperacdes de propriedades
da sintese com modelos de populacdes estelares compostas. Estes testes tiveram como
objetivo estimar as incertezas envolvidas no nosso método. Por fim, realizamos uma
aplicacdo para galdxias da SDSS. Resumiremos a seguir os resultados principais obti-
dos em cada capitulo:

* Capitulo 2: Explorando Diferentes Modelos de Populacées Estelares Sim-
ples

Selecionamos duas amostras de 1000 galdxias “star-forming” e passivas do DR5
e realizamos a sintese espectral para as BASES T: Base.BC03.Tbs (BC0O3 + STE-
LIB), Base.BC03.Tmg (BCO3 + MILESG), Base.CB0O7.Tcs (CBO7 + STELIB) e
Base.CB07.Tcmg (CBO7 + MILESG):

— nao existem diferencas significativas, pelo menos usando a parte 6ptica do
espectro, para os diferentes caminhos evolutivos BC03 e CB07 e a fonte
de maior diferenca estd nas bibliotecas estelares utilizadas: STELIB e MI-
LESG, independentemente da amostra utilizada;

— Apesar dos ajustes serem muito bons (figuras 2.4 e 2.5), resolvemos veri-
ficar de maneira mais minuciosa a qualidade dos mesmos A a A. A partir
dos espectros dos residuos médios, encontramos problemas em torno de
~7000 A devido a problemas teldricos nas bases com MILESG. Esses sdo
os “bugs” do MILES, mencionados em Sanchez-Blazquez et al. (2006);


http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2006MNRAS.371..703S&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b00698

174

Amostra 1000 passivas

*

em termos dos ajustes dos espectros, os ¥~ sdo menores cerca de 0.027
quando comparamos MILESG com STELIB. Algumas bandas corres-
pondentes a elementos &, como CN, Mg e Na (indices de Lick), pos-
suem amplitudes diferentes nos espectros residuais. MILESG € muito
superior para o CN, enquanto que STELIB € um pouco melhor para o
Mg e o Na;

a idade estelar média pesada pela luz fica menor cerca de 0.1 dex e
a metalicidade estelar média pesada pela luz fica maior cerca de 0.2
dex quando usamos MILESG em vez de STELIB. Se analisarmos as
idades e metalicidades médias pesadas pelas fracdes de massa temos
0s mesmos resultados;

extingdes sdo sistematicamente negativas quando usamos STELIB, em
média (Ay) ~ —0.1. Para MILESG, estas ndo sdo sistematicamente ne-
gativas, pois o avermelhamento torna-se maior por ~ 0.1 mag. Assim,
em média temos (Ay) ~ 0 quando usamos MILESG. Provavelmente
os espectros do STELIB para populacdes estelares velhas e mais me-
talicas estdo mais vermelhos do que deveriam, devido a problemas de
calibragdo;

massa estelar total ndo tem mudancas significativas entre bases;

dispersdo de velocidades torna-se maior quando usamos MILESG em
vez de STELIB, cerca de 15 km/s. Este resultado era esperado, pois
nao foi realizado nenhuma correcao da dispersao instrumental e os es-
pectros do MILES/Granada possuem uma resolucao superior a dos es-
pectros da SDSS;

percebemos que essas galdxias (massivas) formaram a maior parte de
suas estrelas hd muito tempo. Porém, as bases com MILESG tém cur-
vas de crescimento mais suaves, sdo mais jovens em média que as ba-
ses com STELIB. Esta é a mesma conclusdo tirada quando analisamos
a (logt )

ha sinais de evolu¢do quimica quando analisamos as curvas. Vemos
também que a metalicidade € maior quando usamos MILESG em vez
de STELIB, de acordo com o resultado obtido para log(Z,);

Amostra 1000 “star-forming”

*

praticamente temos o mesmo x> para os ajustes com as diferentes BA-
SES T. Ajustes ao redor de 4000 A e HB melhoram para MILESG em
comparacao com STELIB;

aidade estelar média pesada pela luz praticamente nao muda com as di-
ferentes bases, ficando ligeiramente mais velha quando usamos BCO3
+ MILESG (~ 0.03 dex) e CBO7 + MILESG (~ 0.003 dex) e um pouco
mais jovem (~ —0.05 dex) quando usamos CB0O7 + STELIB em vez de
BCO03 + STELIB. Para a metalicidade estelar média pesada pela luz te-
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mos uma maior diferenca no sentindo de aumenté-la cerca de 0.1 dex
quando usamos BC03/CB07 + MILESG e 0.02 dex quando usamos
CBO07 + STELIB em vez de BCO3 + STELIB. Porém, quando ana-
lisamos essas quantidades médias pesadas pela massa, a situacio se
altera. Essas galdxias tornam-se ligeiramente mais velhas quando usa-
mos Base.BC03.Tbmg e levemente mais novas quando usamos Base.-
CBO07.Tcs e Base.CB07.Tcmg, enquanto que as metalicidades estelares
médias pesadas pela massa tornam-se menores para todas as bases em
comparacao com BCO3 + STELIB;

* extingdes praticamente nao mudam entre as bases. A figura ?? mostra
a distribui¢do das extingdes. Vemos que elas sdo centradas em ~ 0.55
magnitudes e possuem dispersao de +0.2;

* massa estelar total praticamente ndo muda;

x dispersdo de velocidades é maior quando usamos MILESG em vez de
STELIB, cerca de 18 km/s;

x percebemos que galdxias “star-forming” mais massivas formaram a
maior parte de suas estrelas hd muito tempo em comparacdo com as
menos massivas. Nao hé diferencas muito significativas entre as curvas
de histéria de formacao estelar;

x ha sinais de evolucdo quimica quando analisamos as curvas (figuras
2.28 e 2.30). Vemos também que a metalicidade é maior, quando usa-
mos BCO3 + STELIB em compara¢@o com as outras bases. Isto esta de
acordo com os resultados para log(Z,);

— com todos esses resultados em maos, vemos que as bases com MILES/Granada
representam um avango, pois melhoram certas propriedades suspeitas deri-
vadas com STELIB, como extingdes (ndo sdo sistematicamente negativas),
qualidade dos ajustes (melhora do CN e Hf) e historias de formagao estelar
(ndo existe uma grande concentracdo de galdxias ao longo de uma linha que
liga somente duas componentes de populagdes estelares).

* Capitulo 3: Comparacoes entre Data Release 5 versus Data Release 7

Selecionamos 478931 galdxias que estdo presentes tanto no DR5 quanto no DR7
para a amostra principal da SDSS. Destas, duas subamostras que foram classifi-
cadas espectralmente como “star-forming” (149920 galdxias) e passivas (66285
galdxias) em ambos os catdlogos foram selecionadas:

— comparamos os espectros do DR7 com DRS e vimos que estes dltimos sdo
mais brilhantes (maior fluxo) e mais vermelhos;

— as idades médias pesadas pela luz e massa sdo menores com DR7 em com-
paragdo ao DRS tanto para “star-forming” quanto para passivas;

— as extingdes sao maiores cerca de 0.2 magnitudes para “star-forming” e 0.1
magnitudes para galdxias passivas;
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— as massas estelares sdo cerca de 0.15 dex maiores para DR7 nas duas amos-
tras;

— as curvas cumulativas de massa sdo mais suaves para DR7, indicando que as
galdxias formaram a massa estelar mais recentemente do que os resultados
do DR5;

— as curvas de metalicidade em funciao do tempo sdo menores para DR7 em
comparacao com DRS.

* Capitulo 4: Modelos de Populacoes Estelares Compostas

Criamos galdxias ficticias usando modelos de uma iinica metalicidade, com uma
taxa de formagdo estelar em declinio exponencial dada por w(T —t') = 771 x
e~ T=1)/T onde T =1, 5 e 13 Ga e a escala de tempo, T=1, 5, 10 e 99 Ga:

— as fungdes 7M(7) ndo sdo bem recuperadas para galdxias com idades inter-
medidrias 7 = 5 Ga, mas s@o bem recuperadas para 7 = 1 e 13 Ga, inde-
pendentemente das escalas de tempo de y;

— comparagoes entre a idade média pesada pela massa tedrica versus da sin-
tese mostram os mesmos resultados que as fun¢des cumulativas 17(z), onde
galdxias com 7' = 5 Ga ndo sdo bem recuperadas, podendo chegar até 0.5
dex de diferenca;

— 1dades médias pesadas pela luz mostram que galaxias com 7’ =5 e 13 Ga
sdo mal recuperadas. Esse resultado mostra que as populacdes estelares
jovens sdo mascaradas quando analisamos essas quantidades pesadas pela
massa, pois pela relacdo massa-luminosidade favorecemos populacdes es-
telares velhas quando ponderamos por massa. Assim, para 7' =5 Ga temos
um indicativo de uma maior mistura de populacdes estelares tanto jovens
quanto velhas, causando um erro tanto para medidas pesadas pela massa
quanto pela luz. Ja para T = 13 Ga temos um erro maior em populagcdes
mais jovens, portanto quantidades pesadas pela massa ficam bem recupera-
das, porém medidas em luz ndo;

— metalicidade médias sdo sistematicamente superiores, com exce¢ao da me-
talicidade superior 2.5 Z., ficando piores para metalicidades inferiores,
0.005¢€ 0.02 Z5.

— no entanto, de maneira geral os erros ficam entre 0.2 e 0.3 dex, em média,
para as medidas das idades e metalicidades médias, indicando que a grosso
modo podemos utilizar uma representacdo de “bursts” para uma taxa de
formacdo estelar continua, exceto para modelos com metalicidades baixas.

* Capitulo 5: Galaxias Aposentadas

Selecionamos uma subamostra de 583815 galdxias do DR7. Destas, 505124
galdxias possuem linhas de emissdo e foram classificadas em “star-forming”,
AGNs e compostas:
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— reintroduzimos a idéia que apenas populacdes estelares sdo capazes de fo-
toionizar o meio interestelar e explicar as linhas de emissao observadas;

— utilizamos as populagdes estelares velhas, definidas com idades acima de
103 anos para reproduzir linhas de emissio fracas em galdxias;

— grande parte das galdxias com linhas de emissdo sdo fotoionizadas por po-
pulagdes velhas que conseguem explicar as linhas de emssdo observadas,
sendo cerca de ~ 30% do nimero total de galdxias com linhas de emissao
(aproximadamente 150000 galaxias);

— as galdxias aposentadas estdo localizadas na asa direita do diagrama de di-
agnostico classico BPT. Portanto, galdxias usualmente classificadas como
AGNs e compostas, ndo o sdo na realidade;

— Cerca de ~ 50% das galdxias ditas AGNs segundo critérios padrdo de clas-
sificacdo espectral sdo aposentadas;

— Cerca de ~ 20% das galéxias ditas compostas sdo aposentadas;

6.1 Perspectivas Futuras

Apesar de nosso método de sintese espectral ser muito robusto, mostramos que
este depende muito dos modelos que dispomos para fazer previsdes das histdrias de
formacao estelar e evolucdes quimicas de galdxias. Portanto, este trabalho € importante
para ajudar pesquisadores a diagnosticar possiveis problemas e/ou limitagdes com seus
modelos de populacdes estelares. Além disso, estamos na iminéncia de uma grande
explosdo de novas bases com diferentes bibliotecas estelares, caminhos evolutivos e/ou
funcdes de massa inicial (ELODIE+PEGASE, Le borgne 2004; Coelho et al. 2007,
INDO-US, Valdes et al. 2004). Seria interessante ter algum método para compard-las
(objetivo central de nosso estudo).


http://www2.iap.fr/pegase/pegasehr/
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2004A%26A...425..881L&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b02041
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2007arXiv0708.2790C&db_key=PRE&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b23768
http://www.noao.edu/cflib/
http://adsabs.harvard.edu/cgi-bin/nph-data_query?bibcode=2004ApJS..152..251V&db_key=AST&link_type=ABSTRACT&high=47307f4b7b01289




Apéndice A

Nomenclatura: Simbolos e
Quantidades Astrofisicas

“O que é verdade é verdade e o que é falso é falso”

(Ditado Traduzido)

Emanuel Swedenborg (1706-1790)

Abaixo listamos as abreviagdes e quantidades fisicas mais utilizadas ao longo deste
trabalho:

10

. Ay: extin¢do na banda V
. BCO03: Bruzual & Charlot (2003) - caminhos evolutivos

. CBO07: Charlot & Bruzual (2006) - caminhos evolutivos modificando-se a fase de
TP-AGB com a receita da Marigo et al. (2007)

. A, : desvio percentual entre espectro modelado e observado

. A(logt,): diferenga entre idade média estelar pesada pela luz

. Alog(Z,)r: diferenca entre metalicidade média estelar pesada pela luz
1 (¢, ): massa total convertida em estrelas como fun¢io do tempo

. IMF = ®(m,): “Initial mass function” (fun¢do de massa inicial). E o ndmero de
estrelas entre massa m e m, + dm,

. ISM: “Interstellar Medium” (meio interestelar)

. Ap: comprimento de onda de normalizagio
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11.

12.

13.

14.

15.
16.
17.
18.

19.
20.
21.
22.
23.
24.
25.
26.

27.

(logt,)r: idade estelar média definida como:

Ny
Zlogtj X Xj
J

(logt,)p: idade estelar média definida como:
Ny
Zlogt X U
J

log(Z,): metalicidade estelar média pesada pelo fluxo definida como:

Ny
10g <sz X Xj)

J

log(Z,)y: metalicidade estelar média pesada pela massa definida como:
Ny
log | ) Z; x ;
J

M(A): espectro modelado
m,: massa estelar
M, : massa estelar total

[i: vetor de popula¢bes. Composto pelas fracoes de massa de cada elemento da
base u; em relagdo a massa estelar total (M, ) da galaxia.

N,: nimero de populagdes estelares na base

O(A): espectro observado

SDSS: mega banco de dados “Sloan Digital Sky Survey”

SSP: “Simple or Single stellar population” (populagdo estelar simples)
STARLIGHT: cédigo de sintese utilizado extensivamente neste trabalho
o,: dispersdo de velocidades

t;: idade da populagao estelar simples j

X: vetor de populagdes. Composto pelas fragoes de luz de cada elemento da base
x; em relagdo ao fluxo total no comprimento de onda de normalizagdoAy.

&, : espaco de fungdes, no nosso caso sdo populagdes estelares simples
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28. Z;: metalicidade da populagao estelar simples j

29. Z,(t,): massa total em metais como fun¢do do tempo, dividindo-a pela pela
massa total em estrelas no mesmo tempo

30. §: espago de pardmetros
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