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Résumé

Nous analysons les galaxies du Sloan Digital Sky Survey avec notre code de
synthese spectrale STARLIGHT. STARLIGHT trouve la combinaison des populations
stellaires simples de différents ages et métallicités qui reproduit au mieux le spectre
d’une galaxie. Il permet de dériver divers parametres associés & une galaxie, comme
la masse totale des étoiles, I'histoire de la formation stellaire et 1’évolution chimique.
A partir du spectre résiduel (en soustrayant le spectre observé du spectre modélisé),
on mesure les raies d’émission, qui permet d’obtenir les propriétés du gaz dans les
galaxies.

Nous étudions I’évolution de galaxies a formation stellaire. Nous constatons
que les galaxies les plus massives ont formé leur étoiles et leur métaux plus rapidement.
L’évolution de la métallicité des étoiles est étudié directement. Nous calibrons aussi le
taux de formation stellaire récente obtenu par notre synthese a 'aide de celui obtenu
a partir de la luminosité de Ha.

Nous dérivons la relation masse stellaire-métallicité stellaire (M,~Z,) a des
redshifts différents. C’était la premiere fois que I'évolution de la relation M,-Z, a
été calculée pour les mémes galaxies. Nous avons constaté que la métallicité stellaire
observée a une évolution compatible avec un modele simple d’évolution chimique en
boite fermée.

Pour des galaxies classées comme LINERs, nous trouvons que la luminosité
observée en Ha est compatible avec le nombre de photons ionisants émis par les po-
pulations stellaires vieillissantes dans ces galaxies. Ce résultat implique une profonde
révision du taux d’activité nucléaire dans les galaxies de 1'Univers local.

Mots clés: galaxies: évolution — galaxies: statistique — galaxies: contenu stellaire
— galaxies: actives.

Résumé (version longue)

Il n’y a pas si longtemps, 'adjectif astronomique se rapportait uniquement &
la quantité d’étoiles et de galaxies inaccessibles a 'observation astronomique. Cela
a changé dans la derniere décennie, et les astronomes d’aujourd’hui sont fiers de la
quantité astronomique d’observations disponibles. Cette révolution s’est produite
grace aux mega-relevés qui ont balayé de grandes parties du ciel pendant des mois et
des mois. L'un d’eux est le Sloan Digital Sky Survey (spss), dont le plus d'un million
de spectres de galaxies, quasars et étoiles ont fait basculer I’astronomie dans une ere
nouvelle.

Notre programme de synthese spectrale semi-empirique de populations stel-
laires STARLIGHT est un des fruits de cette nouvelle ere de I’astronomie. STARLIGHT
trouve la combinaison des populations stellaires simples (SSPs) de différents ages et
métallicités qui reproduit au mieux le spectre d'une galaxie. Il permet aussi de dériver
divers parametres associés a une galaxie, comme la masse totale des étoiles, 1'histoire
de la formation stellaire et ’évolution chimique. Tout cela est fait dans une maniere
automatisée, appropriée a analyser des échantillons énormes comme le SDSS.
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De plus, a partir du spectre résiduel purement nébulaire (en soustrayant le
spectre observé du spectre modélisé), on mesure les raies d’émission. Ceci permet
d’obtenir les propriétés du gaz dans les galaxies, comme la composition chimique et le
rougissement. Les raies d’émission fournissent également d’importantes informations
sur les sources d’ionisation dans une galaxie, a partir de diagrammes basés sur des
rapports de raies. Par exemple, dans le diagramme [N 11]/Ha vs. [O 111]/Hp, les
galaxies sont distribuées en deux “ailes de mouette” sur le diagramme : celles dont le
gaz est ionisé par une source de photons durs, par exemple les noyaux actifs (AGNs),
résident dans 'aile droite, celles dont le gaz est ionisé par des étoiles jeunes se trouvent
dans 'aile gauche.

Dans cette these, je présente quelques études de galaxies du SDSS qui élargissent
le panorama de I’évolution des galaxies dans I’Univers local. Le Chapitre 1 est une
courte introduction a I’évolution des galaxies et présente le contexte scientifique de
cette these. Le Chapitre 2 présente les données du SDSS que nous utilisons, notre
algorithme de synthese de populations stellaires STARLIGHT, ainsi que notre code de
détection de raies d’émission.

Dans le Chapitre 3 nous obtenons I'histoire de formation stellaire et 1’évolution
chimique pour un échantillon de plus de 80000 galaxies a formation stellaire (SF) dans
le spss. Nous étudions ces galaxies en fonction de leur position sur le diagramme
[N 1] /Hee vs. [O 111] /H/3 en les groupant en bins de métallicité nébulaire (Zyep). Nous
les étudions également dans des bins de masse stellaire. Nous constatons que les
galaxies les plus riches en métaux (et les plus massives) ont formé leur étoiles et leur
métaux plus rapidement. Les galaxies de plus basse métallicité (et moins massives)
sont plus lentes dans la formation des étoiles et la production de métaux. C’était la
premiere fois que I'évolution de la metallicité des étoiles a été étudié directement.

Le Chapitre 4 explore plus en détail les propriétés des galaxies SF du sDss.
Nous trouvons une corrélation entre Z,p, et divers parametres physiques et observati-
onnels, comme la masse stellaire, I’age et métallicité moyenne stellaire, la luminosité
et la quantité de poussiere. Nous calibrons le taux de formation stellaire récente ob-
tenu par notre syntheése a I'aide de celui obtenu a partir de la luminosité de Ha. Cette
calibration peut étre utilisée pour étudier les galaxies hotes de AGNs, ou la lumino-
sité de Ha ne peut pas étre utilisée comme indicateur de formation stellaire. Nous
approfondissons également 1’étude des histoires de formation d’étoiles de ces galaxies,
des distributions de ces histoires et des effets de sélection, en regardant en détail la
distribution des histoires de formation stellaire a I'intérieur d’un bin en métallicité,
et étudions les causes de biais possibles.

Le Chapitre 5 traite de I’évolution de la relation masse stellaire-métallicité
stellaire (M,—Z,) au cours du temps. A partir de I’évolution de la masse stellaire et de
la métallicité obtenue par STARLIGHT, nous dérivons la relation M,—Z, a des redshifts
différents. C’était la premiere fois que 1'évolution de la relation M,—Z, a été calculée
pour les mémes galaxies. Nous trouvons que la relation M,—Z, est plus inclinée et
s’étend a masses et métallicités plus faibles lorsque I'on remonte dans le temps. Nous
avons présenté un modele simple d’évolution chimique en boite fermée et constaté
que la métallicité stellaire observée a une évolution compatible avec ce modele. Cela
signifie que la relation M,—Z, pour les galaxies de masse supérieure a ~ 10° My peut
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étre expliquée, en premiere approximation, uniquement par des différences d’histoires
de formation stellaire, sans qu’il soit nécessaire d’invoquer des vents.

Le Chapitre 6 se concentre sur les LINERS, galaxies classées comme hotes de
AGN, mais qui pourraient en fait étre ionisées par une population stellaire vieillissante.
Pour certaines galaxies classées comme LINERs dans le sDss, nous calculons que la
luminosité observée en Ha est compatible avec le nombre de photons ionisants émis
par les populations stellaires d’Age supérieur & 1075 ans dans ces galaxies. En outre,
les modeles de photoionisation utilisant le champ de rayonnement obtenu pour des
populations stellaires vieillissantes couvrent presque completement les diagrammes
de diagnostic tels que [N 11]/Ha vs. [O 111]/HS, ce qui signifie que les rapports des
raies d’émission observés dans ces galaxies classées comme LINERs sont également
compatibles avec 'ionisation par des populations stellaires vieillissantes. La forme
de “mouette” du diagramme [N 11]/Ha vs. [O 111]/HB est le résultat d'un effet de
sélection. Ce résultat implique une profonde révision du taux d’activité nucléaire
dans les galaxies de I’Univers local.

Le Chapitre 7 résume les principaux résultats de cette these et propose des di-
rections futures. Nous avons présenté de nouvelles méthodes pour étudier I’évolution
des galaxies en utilisant les propriétés obtenues par la synthese spectrale de popu-
lations stellaires. Nos méthodes ouvrent la porte, entre autres, a des études plus
approfondies sur les relations entre les AGNs et la formation stellaire.




Chemical evolution and star formation history
in the local Universe

Abstract

We analyse galaxies from the Sloan Digital Sky Survey with our spectral
synthesis code STARLIGHT. STARLIGHT finds the combination of simple stellar po-
pulations of different ages and metallicities that best fits a galaxy spectrum. This
allows us to derive several galaxy properties, such as mass in stars, star formation
history and chemical evolution. From the residual spectrum (obtained by subtracting
the modelled from the observed spectrum), we measure emission lines, from which we
obtain properties of the gas inside galaxies.

We study the evolution of star-forming galaxies. We find that the more mas-
sive galaxies have formed stars faster and enriched their gas more quickly. The evolu-
tion of stellar metallicity is directly studied. We calibrate the current star-formation
rate derived from the synthesis with the one from Ha luminosity.

We derive the stellar mass-stellar metallicity relation (M,-Z,) for different
redshifts. This was the first time the evolution of M,-Z, relation was derived for the
same set of galaxies. We find that the metallicity evolution is compatible with that
expected from a simple closed box chemical evolution model.

For galaxies classified as LINERs, we show that their observed Ha luminosity
is compatible with the number of ionizing photons emitted by old stellar populations.
This result implies a deep review of the rate of nuclear activity in galaxies in the local
Universe.

Key words: galaxies: evolution — galaxies: statistics — galaxies: stellar content —
galaxies: active.

Abstract (long version)

Not long ago the adjective astronomical solely described the many stars and
galaxies in the sky still to be observed. This has changed in the last decade, and now
astronomers take pride in the astronomical amount of publicly available observations.
This revolution happened thanks to huge surveys which scanned large parts of the
sky for months and months. One such mega-survey is the Sloan Digital Sky Survey
(sDss), whose over one million galaxy, quasar and star spectra have driven astronomy
to a new era.

Our semi-empirical stellar population spectral synthesis code STARLIGHT is
in line with this new era in astronomy. STARLIGHT finds the combination of simple
stellar populations (SSPs) of different ages and metallicities that best fits a galaxy
spectrum. This allows us to derive several galaxy properties, such as the mass in
stars, the star formation history and the chemical evolution. All this is done in a
highly automated fashion, suitable to analyse huge samples like those coming from
the sDss.



Furthermore, from the pure nebular residual spectrum (obtained by subtrac-
ting the modelled from the observed spectrum), we measure emission lines. We then
obtain several gas properties, such as chemical abundances and nebular extinction.
Emission lines also provide important information on the ionization sources in a ga-
laxy through line-ratio diagnostic diagrams. For instance, galaxies form two “seagull
wings” on the [N 11]/Ha vs. [O 111]/HS diagram: Galaxies whose gas is ionized by
a harder source, such as active galactic nuclei (AGNs), live on the right wing; those
whose gas is ionized by young stars are found on the left wing.

This thesis encompasses some studies on SDSS galaxies which put constrains
on the evolution of galaxies in the local Universe. Chapter 1 is a short introduction to
the evolution of galaxies and the scientific context of this thesis. Chapter 2 reviews the
sDssS data, our stellar population synthesis algorithm STARLIGHT, and our emission-
line detection code.

In Chapter 3 we obtain the star formation history and chemical evolution for
a sample of over 80000 star-forming (SF) spss galaxies. We study these galaxies
according to their position on the [N 11]/Ha vs. [O 111]/HS diagram by grouping them
into nebular metallicity (Z,ep) bins. We also study them in stellar mass bins. We
find that the more metal-rich (and more massive) galaxies have formed stars faster
and enriched their gas more quickly. On the other hand, the less metal-rich (and less
massive) ones are slower in forming stars and in polluting their gas with metals. This
was the first time the evolution of stellar metallicity was directly studied.

Chapter 4 explores the properties of SF galaxies. We show how Z,.1, correlates
with some physical and observational properties, such as stellar mass, mean stellar
age, mass-weighted stellar metallicity, brightness and dust content. We calibrate
the current star-formation rate derived from the synthesis with the one from Ha
luminosity. This calibration can be applied in future studies of AGN hosts, for which
Ha cannot be used as a star formation indicator. We also study more deeply their star
formation histories, distributions of histories and possible bias and selection effects.

Chapter 5 deals with the evolution of the stellar mass—stellar metallicity re-
lation (M,~Z,) with look-back time. From the stellar mass and metallicity histories
of sDss galaxies recovered with STARLIGHT, we derive M,—Z, for different redshifts.
This was the first time the evolution of M,—Z, relation was derived for the same set
of galaxies. We find that M,—Z, steepens and spans to lower mass and metallicities
with look-back time. We find that the metallicity evolution is compatible with that
expected from a simple closed box model. This means that, as a first approximation,
the M,—Z, relation for galaxies with stellar mass greater than ~ 10*° Mg may be ex-
plained by variations in their star formation histories, and not by inflows or outflows
of gas.

Chapter 6 focuses on LINERs, galaxies classified as AGN hosts, but which
could in fact be ionized by hot old stars. For a fraction of the galaxies classified as
LINERs in the spss, we show that their observed Ha luminosity is compatible with
the number of ionizing photons emitted by SSPs older than 10™° yr in those galaxies.
In addition, photoionization models using the ionization field obtained for old stellar
populations almost completely cover diagnostic diagrams, such as the [N 11]/Ha vs.
[O 111]/H/3, which means that emission-line ratios are also compatible with ionization
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by old stellar populations. The “seagull” shape of the [N 11]/Ha vs. [O 111] /HS diagram
is due to selection effects. This result implies a deep review of the rate of nuclear
activity in galaxies in the local Universe.

Chapter 7 summarises our main results and proposes some future studies. This
thesis presents new methods to study the evolution of galaxies by using properties
recovered from stellar population spectral synthesis. These methods open the path,
among others, to more detailed studies about the connection between AGN and star
formation.



Evolucdo quimica e histéria de formacao estelar
no Universo local

Resumo

Analisamos as galaxias do Sloan Digital Sky Survey com o nosso cédigo de
sintese espectral STARLIGHT. O STARLIGHT acha a combinagao de populagoes este-
lares simples de diferentes idades e metalicidades que melhor modela o espectro de
uma galaxia. Ele permite derivar varios parametros associados a uma galdxia, como
a massa em estrelas, a historia de formagao estelar e a evolugao quimica. A partir do
espectro residual puramente nebular (subtraindo do espectro observado o modelado),
medimos as linhas de emissao, das quais derivamos propriedades do gas dentro das
galaxias.

Estudamos a evolugao das galaxias com formacao estelar. Constatamos que
as galaxias de maior massa formaram suas estrelas e seus metais mais rapidamente.
A evolucao da metalicidade das estrelas é estudada diretamente. Calibramos também
a taxa de formacao estelar atual medida pela sintese com a medida pela luminosidade
de Ha.

Derivamos a relagao massa estelar-metalicidade estelar (M,~Z,) em diferentes
redshifts. FEsta é a primeira vez que a relacao M,—Z, é calculada para o mesmo
conjunto de galaxias. Observamos que a metalicidade estelar observada tem uma
evolugao compativel com um modelo simples de evolugao quimica de caixa fechada.

Para as galaxias classificadas como LINERs, encontramos que a luminosidade
observada em Ha é compativel com o nimero de fétons ionizantes emitidos pelas
populagoes estelares velhas dessas galixias. Este resultado implica em uma profunda
revisao da taxa de atividade nuclear nas galaxias do Universo local.

Palavras-chave: galdxias: evolugao — galaxias: estatistica — galaxias: conteido
estelar — galdxias: ativas.

Resumo (versdo longa)

Até pouco tempo o termo quantidade astronomica restringia-se a descrever a
enormidade de estrelas e galaxias no céu inacessiveis a observacao astronomica. O
cenario mudou na ultima década, e os astronomos hoje gabam-se da quantidade as-
tronomica de observagoes disponiveis. Essa revolucao aconteceu gracas aos grandes
levantamentos de dados, que varreram pedagos do céu durante meses e meses. Um
desses megaprojetos foi o Sloan Digital Sky Survey (SDSS), cujos mais de um milhao
de espectros de galaxias, quasares e estrelas empurraram os métodos de estudos as-
tronomicos para uma nova era.

O nosso programa de sintese espectral semi-empirica de populagoes estela-
res STARLIGHT ¢ fruto dessa nova era da astronomia. O STARLIGHT acha a com-
bina¢ao de populagoes estelares simples (SSPs) de diferentes idades e metalicidades
que melhor modela o espectro de uma galaxia. A partir desse modelo, derivamos
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varios parametros associados a uma galaxia, como a massa em estrelas, a historia
de formagao estelar e a evolucao quimica. Tudo isso é feito de forma automatica,
apropriada para analisar amostras enormes como a do SDSS.

Além disso, a partir do espectro residual puramente nebular (subtraindo do es-
pectro observado o modelado com 0 STARLIGHT), medimos as linhas de emissao. Com
isso, obtemos parametros associados ao gas de uma galaxia, tais como abundancias
quimicas e avermelhamento. As linhas de emissao também fornecem informagoes
importantes sobre as fontes de ionizagao em uma galaxia a partir de diagramas de
diagnédstico de razoes de linhas. No diagrama [N 11]/Ha vs. [O 111]/HS, por exemplo,
as galdxias se distribuem em duas “asas”: aquelas cujo gas é ionizado por uma fonte
mais dura, como nicleos ativos (AGNs), residem na asa direita, e aquelas cujo gés é
ionizado por estrelas jovens, na asa esquerda.

Nesta tese, apresento alguns estudos sobre galdxias do SDSS que ampliam o
panorama sobre evolugao de galaxias no Universo local. O Capitulo 1 é uma pequena
introducao sobre evolucao de galaxias e ao contexto cientifico dessa tese. O Capitulo
2 revisa os dados do SDSS que utilizamos nesses estudos e os nossos algoritmos de
sintese de populagoes estelares STARLIGHT e de medida de linhas de emissao.

No Capitulo 3 obtemos a histéria de formagao estelar e a evolu¢ao quimica
para uma amostra de mais de 80000 galdxias com formagao estelar (SF) do sDSS.
Dividimos as galdxias em faixas de acordo com a posi¢ao no diagrama [N 11]/Ha vs.
[O 111] /HB, que é um indicador a metalicidade nebular (Z,e), € também em faixas de
massa estelar. Verificamos que as galaxias de maior metalicidade nebular (e de maior
massa estelar) formaram suas estrelas mais réapido e poluiram seu gas com metais
mais rapidamente. As galdxias de menor metalicidade (e de menor massa) sdo mais
lentas na formacao de estrelas e na producao de metais. Esta foi a primeira vez em
que a evolugao da metalicidade estelar foi estuda diretamente.

O Capitulo 4 traz uma visao mais detalhada das galaxias SF do spss. Veri-
ficamos a correlacao entre Z,., e varios parametros fisicos e observacionais, como a
massa estelar, a idade e metalicidade estelar média, o brilho da galaxia e a quanti-
dade de poeira. Calibramos também a taxa de formagao estelar atual medida pela
sintese com a medida pela luminosidade de Ha. Essa calibragao pode ser usada em
estudos futuros sobre galaxias hospedeiras de AGNs, nas quais Ha nao pode ser usada
como indicador de formacao estelar. Também aprofundamos o estudo das histérias de
formacao estelar dessas galéxias, olhando com mais detalhes a distribuicao de histérias
para galaxias dentre de um grupo de Z,p, € estudamos possiveis causas de vieses.

O Capitulo 5 trata da evolugao da relagdo entre massa estelar e metalicidade
estelar (M,—Z,) ao longo do tempo. A partir das histérias de massa e metalicidade
estelar das galaxias do sDSS, derivamos a relagao M,—Z, para diferentes redshifts. Esta
fol a primeira vez em que a evolugao da relacao M,—Z, foi derivada para o mesmo
conjunto de galaxias. Verificamos que M,-Z, fica mais inclinada e cobre valores
menores de massa e metalicidade a medida em que voltamos no tempo. Testamos um
modelo simples de caixa fechada e verificamos que a metalicidade estelar tem uma
evolugao consistente com esse modelo. Isso significa que a relagao M,—Z, para galdxias
de massa maior do que ~ 10 M pode ser explicada em primeira aproximacao
somente pela diferenca em histérias de formacao estelar, sem que seja necessério levar
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em conta ventos.

No Capitulo 6, chamamos a atengao para as LINERs, galaxias classificadas
como hospedeiras de AGNs, mas que na verdade podem ser ionizadas por estrelas
velhas. Para algumas galaxias classificadas como LINERs no spss, calculamos que a
luminosidade de Ha observada é compativel com o nimero de fétons ionizantes emiti-
dos pelas SSPs de idade maior do que 107® anos dessas galdxias. Além disso, modelos
de fotionizacgao utilizando o campo de radiagao obtido para populacoes estelares ve-
lhas cobrem quase completamente alguns diagramas de diagnéstico, como o [N 11]/He
vs. [O 11]/Hp, confirmando que também as razoes de linhas sdo compativeis com o
cenario de ionizagao por estrelas velhas. Argumentamos como a forma da gaivota do
diagrama [N 11]/Ha vs. [O 111] /H/ é resultado de efeitos de selegao. Isso implica uma
profunda revisao da taxa de atividade nuclear nas galaxias do Universo local.

O Capitulo 7 sintetiza os principais resultados e propoe alguns trabalhos a
serem seguidos no futuro. Apresentamos nessa tese novos métodos para estudar a
evolugao de galaxias a partir da sintese de populagoes estelares. Nossos métodos
abrem portas, dentre outros, a estudos mais a fundo sobre a as relagoes entre os
AGNs e formagao estelar.
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Capitulo 1

Introducao

As galéxias, como os elefantes, tém boa memoria.?

Binney & May (1986)

1.1 Evolugdo de galaxias

1.1.1 Um resumo do cendrio atual

H4 menos de um século, ninguém sabia se existiam outras galaxias além da Via
Lactea. Considerando o curtissimo tempo que tiveram para montar o quebra-cabeca,
os astronomos hoje ja tem um desenho coerente, ainda que incompleto, dos bilhoes
de anos de evolugao das galaxias no Universo.

O Universo surgiu ha cerca de 14 bilhoes de anos com o Big Bang. Uma
consequéncia desse inicio intenso ¢ que o espago continua se expandindo até hoje.
Por isso, as galaxias estao se afastando umas das outras, salvo quando estao muito
proximas e a forga gravitacional vence a expansao do espago.

Quando o Universo era jovem e os primeiros atomos de hidrogénio e hélio se
formaram, logo surgiram as primeiras estrelas. Mais adiante, formaram-se as primeiras
galdxias. As maiores galaxias de hoje tiveram uma juventude conturbada: formaram
muitas estrelas muito rapidamente. Essas estrelas produziram elementos mais pesados
que H e He (referidos em Astronomia como metais, em contraste com a defini¢ao
usual de metais em Fisica ou Quimica) e logo morreram. A perda de matéria e
a explosao em supernova dessas estrelas poluiu rapidamente o gas nessas galaxias.
Consequentemente, as geragoes seguintes de estrelas, que se formaram a partir gas
reciclado, nasceram ricas em metais. As galaxias menores tiveram um passado mais
tranquilo, formando estrelas e produzindo metais bem mais lentamente. Naquela
época, existiam ainda muitas galdxias que hospedavam quasares, buracos negros que
engolem matéria a taxas extravagantes.

Hoje, no Universo com 14 bilhoes de anos, o cendrio se inverteu. As galdxias de
maior massa, mais vermelhas, mais bojudas, e cujo gas é mais enriquecido em metais
formam menos estrelas por unidade de massa. As galaxias de menor massa, mais
azuis, de meio interestelar mais pobre, e com discos maiores sao as que tém maior
atividade de formagao estelar. Essa diferenga na histéria de formacao de estrelas

INo original: “Galaxies, like elephants, have long memories”.
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1. Introducdo

das galaxias de diferentes massas ¢ o que se chama de downsizing, aludindo ao fato
de que hoje as galdxias menores sao mais eficazes em formar estrelas e de que no
passado os papéis estavam invertidos. Ha também galaxias que quase nao tém mais
gas disponivel e pararam de formar estrelas. E, dentre as galdxias que ainda formam
estrelas e as que ja se aposentaram, existem aquelas que possuem um buraco negro
ativo menos conspicuo do que um quasar. De acordo com a ionizacao do gés produzida
pela atividade central, elas sao classificadas como Seyferts ou LINERs.

A histéria de como a astronomia chegou a esse cendrio é um pouco tortuosa.

1.1.2 A astrofisica a partir da ‘mdquina do tempo’

Dada a visao geral, como o quebra-cabegas foi se montando? Em 1920, ocorreu o
famoso grande debate entre Shapley e Curtis, cada qual apresentando os dois pontos
de vista divergentes da comunidade cientifica da época sobre as “nebulosas espirais”.
Alguns apresentavam evidéncias de que essas nebulosas estavam dentro da Via Lactea;
outras evidencias favoreciam a interpretacao de que elas eram “universos-ilhas”, ou
galaxias como a nossa. Trimble (1995) faz uma 6tima recapitulagao desse debate.

A questao s6 foi resolvida quando Hubble (1925) mediu as distancias a duas
“nebulosas espirais”, M31 e M33, calibrando-as com a relacao periodo-luminosidade
de estrelas Cefeidas. Ele mostrou que elas estavam muito mais longe do que qualquer
medida do tamanho da Via Lactea. Eis o nascimento da astronomia extragalatica.

De novo Hubble, aproveitando-se de um dos melhores telescopios na época,
o 100-polegadas do Mt. Wilson, obteve espectros para algumas dezenas de galdxias
(Hubble 1929). De novo ele mediu a distancia até elas usando as Cefeidas. A novidade
¢ que ele mediu também a velocidade dessas galaxias na linha de visada, e chegou
a conclusao que a maioria das galdxias estd se afastando da nossa. Além disso, ele
encontrou uma forte correlacao entre a velocidade e a distancia: as galaxias mais dis-
tantes se afastam mais rapidamente. A explicagao mais simples para essa observagao
é de que todas as galaxias estao se afastando de todas as outras. No passado, por-
tanto, tudo no Universo deveria estar muito proximo; e, em algum momento bem no
passado, talvez toda a matéria devesse estar muito concentrada em um espago muito
pequeno. Essa observagao, portanto, esta de acordo com a teoria do Big Bang, que
na época ainda era uma especulacao considerada por pouquissimos cientistas.

Nas décadas subsequentes, o Big Bang foi ganhando mais atencao. Normal-
mente associa-se a sua aceitacao como paradigma cosmoldgico a partir da medida
da radiag@o césmica de fundo por Penzias & Wilson (1965, ver também Dicke et al.
1965). Para os astronomos, o fato do Universo ter uma idade finita, estar em expansao
e de a velocidade da luz ter um limite méaximo cria uma “méaquina do tempo”. Ao
observar galaxias mais velozes (o que é facil de medir a partir do deslocamento para o
vermelho, ou o redshift do seu espectro), estamos olhando para galdxias mais distan-
tes. Como sao mais distantes e a velocidade da luz é limitada, vemos essas galaxias
como elas eram no passado. Ou seja, quanto mais profundamente observamos o céu,
mais galaxias do Universo jovem detectamos. Ou seja, podemos ver a evolugao das
galaxias observando-as em diferentes redshifts.

Mas a astronomia possui mais de uma maneira de estudar o passado.
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1.1. Evolugdo de galédxias

1.1.3 A astrofisica a partir de ‘registros fésseis’

Nao precisamos olhar mais e mais longe para estudar o passado das galaxias. As varias
geracoes de estrelas carregam em si marcas da evolugao da sua galaxia. Precisamos,
entao, escutar e entender as estrelas.

Nas décadas de 1930, 40 e 50, varios esforcos foram direcionados para explicar
onde sao produzidos os elementos quimicos. Alguns afirmavam que todos eles eram
produzidos no Big Bang; outros, que os elementos mais pesados que hidrogénio e hélio
eram produzidos por reagoes nucleares dentro das estrelas. O artigo de Burbidge et al.
(1957) é considerado o divisor de dguas, apesar de Atkinson (1931) ter sido pioneiro
nesse assunto. Esses trabalhos apresentam os processos de fusao nuclear que podem
dar origem a quase todos os elementos quimicos dentro de estrelas. Desses calculos, é
possivel prever a mudanga na composi¢ao quimica no Universo. Se todos os elementos
houvessem sido produzidos no Big Bang, a abundancia dos elementos quimicos seria
constante. A constatacao de que as estrelas sao o ber¢ario dos elementos quimicos
abriu as portas para estudar a estrutura e a evolugao das estrelas do ponto de vista
fisico: quanto tempo a energia das rea¢oes nucleares sustentam cada tipo de estrela,
qual o efeito da constitui¢ao inicial, como elas perdem massa ao longo da vida e qual
o seu destino quando acaba seu combustivel.

Ao mesmo tempo, esfor¢os também foram dirigidos para estudar galdxias em
funcao das estrelas que as constituem. Antes mesmo de haver bons modelos para
a evolugao estelar, Whipple (1935) calculou um espectro sintético de uma galéxia
somando estrelas de diferentes tipos espectrais. Baade (1944) propos que galaxias
deveriam ser constituidas por populacoes estelares parecidas com as de aglomerados.
Como a evolucao de estrelas ainda era incerta, esses estudos acabaram nao rendendo
muitos frutos. A ideia, no entanto, era muito boa: estudar as galaxias a partir das
suas estrelas. As estrelas maiores de uma geragao morrem cedo, enquanto as estrelas
menores sobrevivem para contar como era o ambiente na galaxia na época no seu
nascimento. Portanto, uma populacao estelar velha ja viu todas as suas estrelas
azuis de alta massa morrerem, e, portanto, tem um espectro muito diferente de uma
populacao jovem. Dessa forma, no espectro integrado das galdxias estd impresso o
registro fossil das idades e metalicidades das populagoes estelares que ali nasceram.

Todas as informacoes estavam l4, mas demoraram um pouco para serem or-
ganizadas.

1.1.4 Os primeiros modelos modernos de evolugdo de galaxias

Tanto o estudo da evolugao de galdxias pela maquina do tempo (observando galdxias
em estigios de evolugoes diferentes em diferentes redshifts) quanto pelos registros
fosseis (decompondo o espectro de galaxias em populagoes estelares de diferentes ida-
des) ndo iriam muito longe se nao houvesse modelos tedricos coerentes para a evolugao
de galdxias. O trabalho seminal Tinsley (1968) foi um dos primeiros a sistematizar
a construcao de modelos evolutivos de galdxias, obtendo parametros sintéticos ob-
servaveis como cores, conteido do gas e abundancia quimica de galaxias. Tinsley
assumiu que apenas a distribuicao de idades das estrelas variava, fixando a idade es-
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telar mdxima, composi¢ao quimica inicial e fungao inicial de massa (IMF) para todas
as galaxias.

Os dois resultados dessa primeira aplicacao de sintese evolutiva foram fun-
damentais para o futuro dos estudos de galaxias. Primeiro, Tinsley mostrou que a
sequéncia morfolégica de Hubble, que organiza as galaxias das mais elipticas as mais
espirais, nao é uma sequéncia evolutiva. Todas as galaxias formaram-se mais ou menos
a mesma época, ~ 101% anos atrds. A diferenca entre as galdxias de diferentes tipos
morfolégicos estd apenas na proporc¢ao de populagoes estelares velhas e jovens em cada
uma. Segundo, ela mostrou que as cores das galaxias (o seu foco eram as elipticas,
nesse caso) evolui significativamente com o tempo e, portanto, com o redshift. Ou
seja, a evolugao de galdxias ¢ um fenomeno observavel no Universo. E, ainda, po-
pulagoes diferentes de galaxias vivem em redshifts diferentes; estudos cosmoldgicos
que comparam propriedades de galaxias aqui e 14 devem levar em conta essa evolugao
intrinseca antes, para evitar vieses nas suas conclusoes.

Enquanto Tinsley e outros trabalhavam em um modelo de sintese evolutiva,
outros astronomos continuaram experimentando com uma descrigao empirica. Mor-
gan (1956) e Wood (1966), dentre outros, comegaram a desenvolver técnicas para
modelar aglomerados e galaxias a partir da soma de estrelas observadas. Afinal, nada
melhor para modelar a natureza do que ela prépria. O problema que essas técnicas en-
frentavam, contudo, era a falta de diversidade de estrelas observaveis na nossa galaxia
necessarias para explicar outras galaxias.

A partir de entao, a evolugao de galdxias comecou a ser mais seriamente
estudada. Varios estudos previam ou encontravam correlagoes entre parametros ob-
servaveis e fisicos. Lequeux et al. (1979), por exemplo, observaram a relagao entre a
massa em estrelas e a metalicidade do meio interestelar em galaxias, como previsto
teoricamente por outros autores (ver referéncias em Lequeux et al. 1979).

A forma da relagao luminosidade ou massa-metalicidade (M—-Z) ainda é ob-
jeto de controvérsia até hoje. Se a simples correlagao pode ser prevista pela evolugao
quimica considerando a galdxia uma caixa fechada, a forma exata da relacao M2
pode ser influenciada pela entrada ou a saida de gas ou por outros fenémenos fisicos.

Outros fenomenos foram descobertos para elucidar a evolugao de galaxias,
como o cenario de downsizing (por exemplo Broadhurst, Ellis, & Shanks 1988; Cowie
et al. 1996; Heavens et al. 2004; Cid Fernandes et al. 2005). As galdxias de maior
luminosidade tiveram a maior parte da sua formagao estelar had muito tempo; atu-
almente a formagao estelar do Universo acontece principalmente em galaxias menos
luminosas. Dada a correlagao entre a luminosidade, a massa e a metalicidade nebu-
lar das galaxias, o cendario de downsizing pode ser descrito em termos dessas outras
variaveis fisicas.

A causa do cenario de downsizing ¢ incerta. Alguns autores afirmam que a
atividade do buraco negro central (por exemplo, Springel, Di Matteo, & Hernquist
2005), isto é, o fato de ele estar se alimentando do géas da sua galaxia hospedeira, pode
frear a formagao estelar. A conexao exata entre os ntcleos ativos (AGN) e a formagao
estelar, no entanto, ainda é o tema central de varias conferéncias em Astrofisica. De
qualquer maneira, ha varias evidéncias de que a galaxia hospedeira e o buraco negro
co-evoluem, como por exemplo a relacao empirica entre a dispersao de velocidades

20



1.1. Evolugdo de galéxias

das estrelas no bojo de uma galdxia e a massa do buraco negro central (Ferrarese &
Merritt 2000; Gebhardt et al. 2000).

Avancamos demais na histéria e nas perguntas atuais, no entanto. Voltemos
um pouco para quando os modelos evolutivos estavam nascendo.

1.1.5 Paleontologia de galaxias: do ceticismo a euforia

No inicio dos anos 1980, os resultados da andlise do espectro integrado de galéxias
nao eram muito animadores, e conseguir reproduzir detalhes espectrais era um desafio.
A grande dificuldade da escola evolutiva era garantir que todos possibilidades fisicas
estao representadas na biblioteca sintética. A escola empirica sofria com a dificuldade
em observar uma variedade de aglomerados na nossa vizinhanga que sejam represen-
tativos de todas as idades e metalicidades dos aglomerados no Universo. Sobre o
fato de que nem para os aglomerados globulares das Nuvens de Magalhaes o método
obtinha sucesso, Searle disse:

Se eu nao me engano, este assunto [sintese de populagoes estelares em
espectros integrados] tem uma mé reputac¢ao. Muito se afirmou, e poucos
foram persuadidos.? Searle (1986)

Mesmo sob criticas pessimistas, as técnicas de sintese de populagoes avancaram
a passos largos. Bica (1988) introduziu a ideia de combinar populagoes estelares sim-
ples (SSPs) para modelar galaxias. Somado a isso, as bibliotecas de SSPs lentamente
melhoravam, tanto do lado teérico, com melhores caminhos evolutivos, quanto da ob-
servagao, com mais estrelas observadas e espectros de melhor qualidade. O interesse
na sintese espectral crescia:

As técnicas para a andlise de luz integrada de populagoes estelares
agora ocupa mais ou menos o mesmo lugar na astronomia extragalatica
que a datacdo por decaimento radioativo na arqueologia ou geologia.?

O’Connell (1996)

Quando ficaram disponiveis as bibliotecas de SSPs de Bruzual & Charlot
(2003, BC03), Le Borgne et al. (2004) e Gonzélez Delgado et al. (2005), todas com
uma resolucao espectral respeitavel, os métodos de sintese finalmente foram bem
sucedidos na exploracao da evolugao das galaxias. Era possivel explicar os detalhes
dos espectros, indices espectrais as linhas de absor¢ao e cores.

E haveria mais razoes para ser otimista.

2No original: “If I am not mistaken, this subject has a bad reputation. Too much has been
claimed, and too few have been persuaded”.

3No original: “The techniques for integrated light analysis of stellar population now occupy so-
mewhat the same place in extragalactic astronomy as does radioactive decay dating in archeology or

geology”.

21



1. Introducao

1.1.6 A memodria de elefante de milhGes de galédxias

No inicio desta década, portanto, a sintese evolutiva virou finalmente um exemplo
concreto do antigo adagio dos astronomos:

Uma imagem vale por mil palavras, mas um espectro vale por mil
imagens.*

E um milhao de espectros, quanto valem? O quanto serd que eles nos reve-
lam sobre a historia das galaxias do Universo? Uma pergunta absurda na década de
1990, quando uma centena de objetos era motivo de jibilo, a utopia de “nimeros
astronomicos” de espectros comecou a virar realidade. Mega-levantamentos de dados,
como o Two Degree Field Galaxy Redshift Survey (Colless M. et al. 2001) e o Sloan
Digital Sky Survey (spss; York et al. 2000), mudaram a maneira dos astréonomos
trabalharem. O que antes era feito a mao, como uma arte, teve que passar a ser
automatizado e traduzido em algoritmos. Mudou também o destino dos pequenos te-
lescopios: nao sé telescopios mais potentes trazem avangos astronomicos, mas também
pequenos telescopios dedicados a observar uma parte do céu podem ser usados para
fazer astronomia de ponta.

A primeira fase do spss (spss-1) durou do ano 2000 ao 2005. Ao fim do
periodo, contabilizaram-se 200 milhdes de imagens (cobrindo 8000 graus? no céu)
e quase 1 milhdo e espectros (em 5713 graus®) de galdxias, estrelas e quasares. A
Figura 1.1 mostra a cobertura no céu das imagens e espectros obtidos. Os espectros
cobrem a regido de 3800-9200 A, com resolucio A /AN = 1800-2100, e sao observados
através de fibras de abertura de 3 segundos de arco. Esses dados ficaram publicamente
disponiveis a partir do Data Release 5 (DR5; Adelman-McCarthy et al. 2007).

Desde que a primeira leva de dados foi langada, em 2001, o nimero de pu-
blicagoes utilizando os dados do sSDSS cresceu em ritmo acelerado. E diffcil até mesmo
contabilizar os artigos que aplicam a sintese de populacoes estelares a esses dados.
Trés principais métodos aplicados ao sDss foram desenvolvidos pelo grupo do Max-
Planck Institute for Astrophysics e da Johns Hopkins University (MPA/JHU), o de
Edimburgo com os cédigos MOPED e VESPA, e o nosso grupo com o algoritmo
STARLIGHT. Dois outros codigos de sintese de populagoes estelares também valem a
pena serem discutidos: o STECMAP/STECKMAP (Ocvirk et al. 2006b,a) e o ULySS
(Koleva et al. 2009), ambos bem documentados e disponiveis publicamente.

O STECMAP/STECKMAP? trata a recuperagao das SSPs a partir do es-
pectro integrado de uma galdxia como um problema de inversao de matrizes. Para
resolver as complicagoes de degenerescéncias (como entre a idade e metalicidade) e as
limitagoes impostas pelo razao sinal /ruido do espectro, é usada uma técnica de regula-
rizacdo que consiste em suavizar a resolugao temporal da historia de formagao estelar
recuperada. Esse processo é feito automaticamente pelo cédigo com base no objeto

4Esta frase ja foi atribuida a vérios astrénomos, como Andrea Dupree (Dupree 2003; Dolla 2006),
Gary Ferland (Dultzin-Hacyan, Marziani, & Sulentic 2000) e Joe Miller (Black 2005), mas em geral é
simplesmente tomada como “sabedoria popular” (Brickhouse 1999; Pallavicini 2000; Schlegel 2002).

Shttp://astro.u-strasbg.fr/Obs/GALAXIES /stecmap_eng.html
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Figura 1.1: Cobertura do céu do levantamento de imagens e galaxias completada com
o DR5 do spss. Figura de Adelman-McCarthy et al. (2007).

analisado. A versao STECKMAP permite ainda que seja ajustada a distribuicao de
velocidades na linha de visada.

O cédigo UlySS® estd disponivel como um pacote IDL/GDL que permite o
ajuste espectral, a visualizacao dos resultados e dos mapas de x?, dentre outras funci-
onalidades. O cédigo ajusta um espectro pixel a pixel, e pode ser aplicado tanto para
a determinacao de SSPs quanto para recuperar parametros de atmosfera estelar. To-
dos os parametros sao determinados simultaneamente em um ajuste dnico. O cédigo
inclui a multiplica¢ao por um polinomio para ajustar a forma do continuo espectral,
o que permite analisar com sucesso mesmo espectros com problemas de calibragao em
fluxo.

Concentremo-nos agora nos resultados dos trés principais grupos que aplica-
ram a sintese espectral para a andlise de dados do spss. O grupo MPA /JHU criou uma
biblioteca de modelos de galdxias variando as histérias de formacao estelar (Kauff-
mann et al. 2003b). A técnica consiste em comparar indices espectrais observados

Shttp://ulyss.univ-lyonl.fr/
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Figura 1.2: Evidéncia de downsizing com o redshift: as galaxias de maior massa
formaram suas estrelas e enriqueceram em metais mais rapidamente que as de menor
massa. Figuras de Heavens et al. (2004, esquerda) e Panter et al. (2008, direita).

com os da biblioteca, como a quebra em 4000 A e a linha de absorcao Hd, e obter dai
parametros como a massa das galaxias, taxas de formagao estelar e extingao por po-
eira. Eles também obtém o espectro puramente nebular subtraindo o continuo estelar
das observagoes.

A partir desses métodos, o estudo por Kauffmann et al. (2003a) revelou duas
asas bem definidas no diagrama de diagndstico [N 11]A\6584/Ha vs. [O 111]A5007/H/3
proposto por Baldwin, Phillips, & Terlevich (1981, de agora em diante, diagrama
BPT) para separar regioes HII (& esquerda) de AGNs (a direita). Até aquele mo-
mento, sem a quantidade de dados do sDss, a asa direita nao era muito bem definida.
Tremonti et al. (2004) estudaram a relagdo massa—metalicidade, e concluiram que
galdxias de massa pequena (< 10'° My) deveriam sofrer com a perda de gés. Brin-
chmann et al. (2004) caracterizam as galdxias com formagao estelar a partir da razao
entre sua taxa de formacao atual pela passada.

O grupo de Edimburgo desenvolveu o Multiple Optimized Parameter Estima-
tion and Data compression (MOPED; Heavens et al. 2000). Este programa analisa
o espectro inteiro, eliminando as linhas de emissao. Eles comprimem as informacgoes
espectrais para cerca de 25 pontos de dados, e entao acham as populagoes estelares
que melhor ajustam esse espectro compactado. A partir desses resultados, o grupo
de Edimburgo mostrou a evidéncia de downsizing com o redshift na formagao estelar
e no enriquecimento quimico das galixias do spss (Figura 1.2).

Enquanto o grupo do MPA /JHU tradicionalmente concentrou-se no espectro
nebular e indices espectrais e o grupo de Edimburgo nas informacoes das populagoes
estelares, o nosso grupo procurou explorar a inter-relacao entre as informacgoes ne-
bulares e estelares. O nosso programa de sintese espectral STARLIGHT, explicado
em mais detalhes no Capitulo 2, consiste em modelar o espectro inteiro das galaxias
(Cid Fernandes et al. 2005), excluindo do ajuste linhas de emissao e pixeis ruins. A
compressao de dados é feita posteriormente, na andlise de dados, de acordo com o
problema astrofisico. O nosso grupo também desenvolveu um programa para medir
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1.1. Evolugdo de galaxias
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Figura 1.3: Diagrama BPT para galaxias do sDsSS. Em cada caixa estd desenhada a
evolugao com o tempo da taxa de formagao estelar especifica recuperada pelo STAR-
LIGHT (desenhamos as curvas correspondentes a 16, 50 e 84% da distribuigao em cada
caixa). As curvas tracejadas representam as divisoes de Stasinska et al. (2006, azul) e
Kewley et al. (2006, laranja) entre galaxias SF e hospedeiras de AGN. Note a varia¢ao
ao longo da asa esquerda (das galdxias SF), e a variagdo das histérias de formagao
estelar entre a parte superior e inferior da asa direita (das hospedeiras de AGN), clas-

sificadas como Seyferts e LINERs, respectivamente. Figura de Cid Fernandes et al.
(2009a).
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Figura 1.4: A relagao M—Z observada para galaxias em varios redshifts. A curva azul
repetida em todos os painéis é a derivada por Kewley & Ellison (2008) para z ~ 0.07.
Figura de Maiolino et al. (2008).

automaticamente as linhas de emissao (Stasinska et al. 2006, S06). Na Figura 1.3
mostramos o resultado da combinagao desses dois resultados. Dividimos o diagrama
BPT em pequenas caixas. Em cada caixa, mostramos a histéria de formagao estelar
(cuja descrigdo mateméatica estéd na Segao 4.4). Note como as histérias mudam ao
longo da asa das SF e na asa das galaxias hospedeiras de AGN. Atualmente, apenas o
nosso grupo e o de Edimburgo obtém a dependéncia temporal da taxa de formacao es-
telar em galaxias. A derivagao das historias de formagao estelar e da massa em metais
das galaxias ajuda a colocar restri¢oes fisicas em modelos de evolugao de galéxias.

Os métodos fosseis, como vimos, tém muitos pontos positivos. Atualmente,
eles se aproveitaram da quantidade fenomenal dos grandes levantamentos de dados
de galaxias do Universo local. Afinal, é muito mais facil observar galaxias préximas
do que fazer levantamentos de dados a redshifts cada vez mais altos.

Por outro lado, estudos a redshifts mais altos também revelam comporta-
mentos muito interessantes de galaxias. E necessaria a comparagao constante entre
os resultados obtidos com a “maquina do tempo” e com os “registros fésseis” para
montar cada vez com mais precisao o filme da evolugao das galaxias. Por exemplo,
foram encontradas evidéncias que a maior parte de formacao de estrelas no Universo
aconteceu no passado (Lilly et al. 1996), com um pico ao redor do redshift z ~ 2
(Madau et al. 1998). A evolugao da relagao massa-metalicidade também é estudada
a redshifts intermediarios e altos (por exemplo, Savaglio et al. (2005); Maiolino et al.
(2008)). Na Figura 1.4 mostramos os resultados de Maiolino et al. (2008): a relagao
M—-Z7 desloca-se para baixo e muda de inclinagao com o redshift.

Ainda ha muito explorar sobre a evolugao de galaxias, esta tese tenta avancar
algumas dessa novas fronteiras.
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1.2. Organizagdo deste trabalho

1.2 Organizagao deste trabalho

Este trabalho estd organizado da seguinte forma. O Capitulo 2 detalha os dados
utilizados nessa tese, e traz um pequeno resumo do algoritmo do STARLIGHT e do
programa de medida de linhas de emissao. O Capitulo 3 trata do estudo sobre as
histérias cumulativas de massa e metalicidade em galaxias com formacao estelar, re-
ferente ao artigo Cid Fernandes et al. (2007) (Apéndice A). O Capitulo 4 expande
o estudo desse mesmo grupo de galdxias, com a derivagao da taxa de formacao es-
telar atual e em funcio do tempo referente ao artigo Asari et al. (2007) (Apéndice
B). O Capitulo 5 lida com a evolugao com o redshift da relagdo massa-metalicidade
para galdxias passivas, Seyferts e com formagao estelar, referente ao artigo Vale Asari
et al. (2009) (Apéndice C). O Capitulo 6 chama a atencao para o fato de que al-
gumas galdxias classificadas como LINERs no spss podem na verdade ser galdxias
sem nucleo ativo e ionizadas por estrelas velhas, referente ao artigo Stasiriska et al.
(2008) (Apéndice D). O Capitulo 7 traz um sumario dos resultados e prospectos para
trabalhos futuros.
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Capitulo 2

Analise de dados

Esta secao traz detalhes sobre a andlise espectral e os dados usados nessa tese. O
programa de sintese STARLIGHT e todos os resultados podem ser obtidos no nosso
Observatério Virtual no site http://starlight.ufsc.br.

O programa de sintese espectral STARLIGHT foi desenvolvido por Roberto
Cid Fernandes Jr. As simulagoes para verificar a validade dos resultados e testes
com diferentes bases de populagoes estelares foram feitos por Jean Michel Gomes e
Roberto Cid. A logistica para rodar os modelos do STARLIGHT foi fruto da paciéncia
e sabedoria de William Schoenell ¢ Roberto Cid. A medida de linhas de emissao foi
liderada por Abilio Mateus. O programa que produz méscaras individuais para as
regices dos espectros que nao devem ser modelados pelo STARLIGHT foi escrito por
mim durante o mestrado, e foi incluido pela primeira vez no nosso esquema de anélise
a partir dos presentes estudos.

2.1 Dados

Nesta tese, utilizamos os espectros das galaxias do DR5 do sDsS, excluindo as ob-
servagoes duplicadas (~ 1.6% dos objetos). A nossa amostra-mae contém 573141
objetos.

Corrigimos os espectros por extingao galactica com os mapas de Schlegel,
Finkbeiner, & Davis (1998) e lei de extin¢ao de Cardelli, Clayton, & Mathis (1989)
usando Ry = 3.1. Reamostramos os dados para obter A\ = 1 A na faixa espectral
de 3400 a 8900 A.

Quando apropriado, usamos os seguintes parametros cosmoldgicos: Hy =
70kms™*Mpc™, Qu=03e Q) =0.7.

2.2 Sintese espectral de popula¢des estelares

Modelamos os 573141 espectros do SDSS com o nosso programa de sintese espectral
STARLIGHT. O STARLIGHT acha a combinagao das populagoes estelares simples (SSPs)
que melhor reproduz o espectro observado de uma galaxia. Dessa forma, o cédigo
encontra a fra¢ao z; com que a SSP j contribui para o fluxo total da galdxia no
comprimento de onda de normalizacdo (Ay = 4020 A). A partir da razio entre a
massa e a luminosidade para as SSPs, obtemos também a fracao total em massa p; e
a fragao total de massa convertida em estrelas (isto é, sem corrigir pelas estrelas que
morreram) p5. Obtemos esses parametros para dentro da fibra e extrapolamos para
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2. Andlise de dados

toda a galaxia. Outros parametros que calculamos a partir dos resultados da sintese
sao a massa total em estrelas, a extingao por poeira e a dispersao de velocidades das
estrelas, dentre outros. O funcionamento do algoritmo é detalhado por Cid Fernandes
et al. (2005).

A Figura 2.1 traz alguns exemplos de ajuste com o STARLIGHT para galaxias
de diferentes tipos do SDSs: com formagao estelar, Seyfert, LINER e passiva. O
espectro observado esta em preto e o modelado em vermelho. Pixeis ruins, linhas de
emissao e o dubleto do NaD foram mascarados (em verde) e excluidos dos ajustes. As
mascaras para as linhas de emissao foram feitas individualmente para cada galaxia,
usando o procedimento discutido por Asari (2006). Os painéis do meio mostram a
fracao x; de cada SSP encontrada pelo ajuste.

A nossa base contém 150 SSPs de BCO03 calculadas para uma fungao inicial de
massa de Chabrier (2003), caminhos evolutivos de “Padova 1994” (Alongi et al. 1993;
Bressan et al. 1993; Fagotto et al. 1994a,b; Girardi et al. 1996), e biblioteca estelar
STELIB (Le Borgne et al. 2003). A Figura 2.2 mostra o espectro das componentes da
base, que abrangem 6 metalicidades (Z,; = 0.005,0.02,0.2,0.4,1 ¢ 2.5 Zg) e 25 idades
(ts; = 0.001, 0.00316, 0.00501, 0.00661, 0.00871, 0.01, 0.01445, 0.02512, 0.04, 0.055,
0.10152, 0.1609, 0.28612, 0.5088, 0.90479, 1.27805, 1.434, 2.5, 4.25, 6.25, 7.5, 10, 13,
15 e 18 bilhoes de anos). Essa base detalhada foi escolhida a partir de argumentos
matematicos, de forma que todas as SSPs de BC03 pudessem ser bem ajustadas por
duas componentes da base final (ver Mateus et al. 2006 e figura 7.2 de Leao 2006). As
informagoes sobre as SSPs sao comprimidas posteriormente, de acordo com o problema
fisico estudado.

Simulagoes para testar o grau de confiabilidade dos resultados da sintese foram
feitas por Cid Fernandes et al. (2005). O uso de outras bases de SSPs foi investigado
por Gomes (2009), que conclui que a biblioteca de estrelas MILES (Sanchez-Blazquez
et al. 2006) produz ajustes espectrais melhores e elimina problemas sisteméaticos en-
contrados com a STELIB.

2.3 Linhas de emissao

As linhas de emissao sao medidas no espectro residual puramente nebular, obtido pela
subtragao do espectro modelado do observado. A medida de linhas é feita automa-
ticamente, ajustando uma gaussiana a cada uma das linhas de emissao e aplicando
restrigoes fisicas quando necessario. Para cada linha de emissao, o programa recupera
o fluxo na linha e no continuo, a razao sinal-ruido, o deslocamento central, a dispersao
de velocidades, a largura equivalente e as incertezas associadas. A Figura 2.3 mostra
o ajuste de algumas linhas de emissao de uma galdxia do SDSS. A segao 2.3 de S06
descreve o programa em mais detalhes.
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2.3. Linhas de emissao
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Figura 2.1: Exemplos de ajustes com o STARLIGHT. Os painéis a esquerda mostram o
espectro observado (preto) e modelado (vermelho) normalizados em Ay = 4020 A. As
partes desenhadas em verde nao foram consideradas no ajuste, por conterem ou linhas
de emissao ou pixeis ruins. Os painéis do meio mostram a fragao (em %) de luz em
Ax com que cada SSP contribui para o espectro; as curvas sao uma versao suavizada
por 0.5 dex do vetor de populagoes. Os painéis a direita mostram as imagens do SDSS
para cada uma das galdxias, com dimensoes de 51.2 x 51.2 arcsec® (27 a 34 kpc?).
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2. Andlise de dados
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Figura 2.3: Exemplo da medida automatica de algumas linhas de emissao para uma
mesma galdxia do SDsS. A linha pontilhada em cada painel marca o centro Ay da
linha de emissdo investigada. O espectro residual, obtido pela subtragao entre o
observado e o modelado pelo STARLIGHT, ¢ mostrado em preto, e o ajuste gaussiano
para cada linha, em vermelho. Em cada painel sao mostrados alguns dos parametros
recuperados pelo programa: a razao sinal-ruido (S/N), o deslocamento central (o)
e a dispersdo de velocidades (0,) em km/s, o fluxo (F) em 1077 erg/s/cm?/A e a
largura equivalente (EW) em A. Valores negativos para F ou EW indicam que a
linha nao foi detectada.
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Capitulo 3

O crescimento da massa e da metalicidade
estelar das galaxias com formacao estelar

Este capitulo traz a andlise e os principais resultados apresentados por Cid Fernan-
des et al. (2007) (de agora em diante C07), cujo artigo completo esta disponivel no
Apéndice A. Nesta investigacao, apresentamos uma amostra de galaxias com formagao
estelar (SF) do DR5 do sDss. Agrupamos as galaxias em faixas de metalicidade nebu-
lar e de massa. Para cada faixa, derivamos a evolu¢ao com o tempo da metalicidade
estelar e da massa convertida em estrelas. Verificamos que as galaxias cujo meio inte-
restelar é mais pobre em metal (e de menor massa) formam estrelas mais lentamente.
Elas também demoram mais tempo para atingir a metalicidade estelar atual. Por
outro lado, as galdxias de maior metalicidade nebular (e de maior massa) foram mais
rapidas em formar estrelas e em atingir os niveis atuais de enriquecimento quimico.

Este artigo foi escrito em grande parte por Roberto Cid, com a participagao
principalmente de Grazyna Stasinska e Laerte Sodré para a organizagao do texto. As
analises para delimitar as melhores faixas e definigoes para Z,e, € os testes para as
defini¢oes das curvas de evolugao de massa e metalicidade foram fruto de colaboragao
minha com Roberto Cid.

3.1 Amostra de galdxias com formacgao estelar

Os detalhes da anélise dos dados do DR5 do SDSS com 0 STARLIGHT € O NOSSO pro-
grama de linhas de emissao foram descritas no Capitulo 2. Para este estudo, aplicamos
os seguintes cortes na nossa amostra: razao sinal-ruido maior do que 10 ao redor de
4750 A (a fim de selecionar objetos cuja sintese espectral é confidvel) e S/N > 3 nas
quatro linhas de emissdo usadas no diagrama BPT: [O 111]A5007, HS, [N 11]\6584 ¢
Ha. Consideramos nesse estudo os objetos abaixo da linha diviséria definida por S06,
compondo uma amostra final de 84828 galaxias com formacgao estelar. O painel a da
figura 1 de C07 mostra a linha divisoria e no painel b esta plotada apenas a amostra
de galaxias SF. Em toda esta andlise consideramos fluxos de linhas corrigidos por
avermelhamento.

3.2 Definicdo das faixas em metalicidade e massa

A asa esquerda do BPT é, em primeira ordem, uma sequéncia em metalicidade nebular
(S06 e referéncias dadas por esse artigo). Para agrupar galixias de mesmo tipo, dividi-
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3. O crescimento da massa e da metalicidade estelar das galdxias com formacdo estelar

mos a nossa amostra em faixas de metalicidade nebular, quantificada pela abundancia
de oxigénio calibrada pela razao de linhas O3Ny = [O 1] A5007 /[N 11]\6584 dada por
S06:

10g Zne, = log % — —0.14 — 0.25log O3Ns, (3.1)
(0]

onde adotamos (O/H), = 4.9 x 10~* (Allende Prieto, Lambert, & Asplund 2001). A
escolha dessa calibracao para a metalicidade deu-se por dois motivos. Primeiro, ela
é confidvel tanto para baixas metalicidades (por ter sido calibrada com abundéncias
derivadas pela temperatura eletronica) quanto para altas metalicidades (baseada na
calibra¢ao com ([O 11+ [O 111])/HfB de Pilyugin 2000). Em segundo lugar, essa cali-
bracao é uma fungao bem definida, que associa um valor inico a Z,e, de acordo com o
indice O3N, e, portanto, associa uma metalicidade tnica a cada posi¢ao no diagrama
EF'T.

Esse indicador de abundéancia, no entanto, nao esta livre de complicagoes.
Ele é sensivel a presenca de géds ionizado difuso e as variagdes na razao N/O para
diferentes cendrios de evolugdo quimica (Chiappini, Romano, & Matteucci 2003).
Além disso, ele nao é sensivel a variagoes de O/H para metalicidades baixas (ver figura
3b de Stasiniska 2006). De todo modo, como argumentaremos na Segao 4.2 a partir
de testes com outras calibragoes de metalicidade, O3Ns é o indice mais conveniente
matematicamente para esse trabalho, além de ser razoavel para o problema astrofisico
em questao.

Os valores de Z,., para a nossa amostra de galaxias SF vao de 0.2 a 1.6 Zg.
Para agrupar galdxias do mesmo tipo e intrinsecamente similares, definimos faixas
em log Z,, centradas em —0.580 (faixa A), —0.385 (B), —0.255 (C), —0.125 (D),
0.005 (E) e 0.135 (F). Todas as faixas tém 0.13 dex de largura, exceto para de menor
metalicidade, que foi definida como duas vezes mais larga para incluir mais objetos.
O painel b da figura 1 de CO7 mostra a disposi¢ao das faixas no BPT.

Apesar de Z,., ser um parametro conveniente, a metalicidade nebular é um
produto da evolugao de galdxias. Do ponto de vista astrofisico, a massa de uma
galidxia mostra-se um fator determinante para a sua evolugao (por exemplo, Tins-
ley 1968). Repetimos portanto o nosso estudo para faixas de massa centradas em
log M, /Mg = 7.5, 8.5, 9.5, 10.5 e 11.5 e com 1 década de largura.

3.3 Derivando histérias de formacao e evolugao quimica

Como descrito na Segao 2.2, a nossa base de SSPs tem 150 componentes de 25 idades
e 6 metalicidades diferentes. Dada a qualidade dos espectros do SDss e as dege-
nerescéncias fisicas e matematicas com a sintese espectral, nao é possivel esperar
resultados confidveis com esse nivel de detalhe. Em estudos passados (Cid Fernandes
et al. 2005), mostramos que os resultados sao robustos se fizermos uma compressao
do vetor de populac¢ao, combinando, por exemplo, populagoes jovens, intermedidrias
e velhas, ou obtendo a metalicidade média de todas as SSPs.
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3.3. Derivando histdrias de formacdo e evolucdo quimica
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Figura 3.1: Histéria cumulativa da massa (a) e da metalicidade (b) para galaxias SF
em faixas de metalicidade nebular (A-F). Como a figura 2 de C07, mas com a idade

em que os objetos das faixas A, D e F atingiram 75% da sua massa em estrelas (735

M

)e

aquela em que atingiram 75% da sua metalicidade atual (77%) marcadas com simbolos
quadrados. Os painéis ¢ e d mostram a variacao das duas versoes de 775 com Zpep.
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3. O crescimento da massa e da metalicidade estelar das galdxias com formagdo estelar

Uma outra forma de comprimir as informagoes das idades e metalicidades das
SSPs é pelas fungoes cumulativas de massa e metalicidade. O STARLIGHT retorna a
fragdo total de massa convertida em estrelas pu$ para cada idade das populagoes da
base. A histdria de formacao estelar pode ser representada pela fungao cumulativa de
massa 7, obtida como a soma de x5 até uma idade t,:

gt = Y w5 (3.2)

t*.j>t*

que nada mais é do que a versdo discreta de n°(t,) = [ SFR(t) dt / [2 SFR(t) dt.
A metalicidade estelar média é definida como a massa total em metais dentro
das estrelas dividida pela massa estelar total até uma idade ¢,:

Zit) = ¥ wi(t) ;. (3.3)

t*yj>t*

Como estamos interessados na evolugao intrinseca das galdxias e nao na
evolugao cosmoldgica, consideramos a idade da evolugao estelar ¢, equivalente ao
tempo no passado (look-back time), como se todas as galdxias estivessem a redshift
nulo. Na Se¢ao 4.4 discutiremos outras formas de comprimir o vetor de populagoes
estelares da sintese.

3.4 Resultados

A Figura 3.1a mostra as curvas da fungdo cumulativa de massa para a amostra de
galaxias SF dividida em faixas de metalicidade nebular. As curvas de historias de
formacao estelar exibem uma organizacao clara. As galdxias que hoje tém maior Zye
formaram a maior parte das suas estrelas ha bastante tempo. As galaxias de menor
Zweb demoraram significativamente mais para formar estrelas.

A Figura 3.1b mostra a evolu¢ao da metalicidade estelar média. Novamente
vemos a organizagao das curvas em faixas de Z,.,: as galdxias cujo meio interestelar
é mais pobre em metais tiveram uma evolugao da metalicidade estelar mais lenta.

Uma maneira de quantificar a diferenga nas histérias de massa é a partir de
7 definido como quanto tempo atrds uma galixia formou 75% da sua massa em
estrelas (ou seja, encontrando 7°(t, = 7) = 0.75). Da mesma forma, definimos 7%
como quanto tempo atrds uma galdxia atingiu 75% da sua metalicidade atual. Os
paineis a e b Figura 3.1 marcam essas idades para as faixas A, D e F; encontramos
respectivamente 7 = 0.8, 2.0 e 8.0 bilhdes de anos e 75 = 0.3, 1.5 e 11 bilhdes de
anos. Os paineis ¢ e d da mesma figura mostram 7% e 72/ em fungéo da metalicidade
média em cada uma das faixas A-F.

Vale destacar que estamos comparando informagoes obtidas independente-
mente: as historias de massa e metais das galaxias foram derivadas da andlise de
populagoes estelares com STARLIGHT; a metalicidade nebular foi obtida a partir das li-
nhas de emissao. A compatibilidade entre esses resultados é outro triunfo dos métodos

de sintese espectral.
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3.4. Resultados

A figura 3 de CO7 mostra a histéria da massa e dos metais para as galaxias
SF divididas em faixas de massa estelar atual. Novamente encontramos a evidéncia
de downsizing tanto na formacao de estrelas quando no enriquecimento quimico de
galdxias, isto é, galaxias de maior massa formaram estrelas e poluiram seu gas muito
mais rapidamente do que galdxias menores e menos metdlicas.

Um dos aspectos mais importantes deste estudo foi que se pode, pela primeira
vez, estudar diretamente a evolugao da metalicidade estelar. Trabalhos anteriores a
partir de métodos fésseis estudaram somente a evolu¢ao da massa em estrelas (por
exemplo, Heavens et al. 2004), e nao da metalicidade.
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Capitulo 4

A historia das galaxias com formacao estelar

Apresento aqui uma versao concisa do estudo por Asari et al. (2007) (de agora em
diante A0T7), cujo artigo completo estd no Apéndice B. Este trabalho é uma extensao
do apresentado no Capitulo 3. Varios cuidados adicionais foram tomados, como,
por exemplo, com os residuos sistematicos ao redor de Hj3, a determinacao auto-
consistente da metalicidade e da extingao nebular, e testes com outros indicadores de
Zneb-

Caracterizamos a nossa amostra a partir de um estudo convencional da cor-
relacao de parametros fisicos e observacionais com Z,.,. Mostramos que existe uma
6tima concordancia entre a taxa de formagao estelar atual (SFR) calculada a partir
da luminosidade em Ha e da sintese de populagoes estelares. Esse resultado pode
ser usado em estudos futuros de formacgao estelar em galixias hospedeiras de ntcleo
ativo, para as quais o método mais tradicional de Ha nao pode ser aplicado. Também
derivamos a taxa de formacao estelar em fungao do tempo para as galdxias SF divi-
didas em faixas de metalicidade nebular (Z,ep,), massa estelar (M,) e densidade de
massa (X,). Encontramos novamente que galdxias de menor massa, menos densas
e mais pobres em metais evoluiram mais lentamente e hoje tém uma maior SFR es-
pecifica. Mostramos que essa tendéncia se mantém mudando os critérios de selegao da
amostra, a base de populagoes estelares e levando em consideracao efeitos de extingao
diferencial.

Este artigo foi escrito em grande parte por mim, Roberto Cid Fernandes Jr.
e Grazyna Stasinska. As minhas maiores contribui¢oes foram nas seguintes inves-
tigagoes: desenvolvimento do método auto-consistente para calculo da extingao e
metalicidade nebular e teste de outros indices para a calibragao da metalicidade (am-
bos com orientagao da Grazyna); testes com diferentes leis de extingdo, correlagoes
de parametros com Zye,, SFR em fung¢ao do tempo e distribuicao dessas funcgoes, tes-
tes dos critérios de selegao e extingao diferencial (em colaboragao com Roberto Cid);
comparagao entre a SFR atual da sintese e de Ha (em colaboragao com Roberto Cid e
Juan Pablo Torres-Papaqui). O estudo de residuos em Hp foi feito principalmente por
Roberto Cid e Abilio Mateus, e os testes com as novas bases de populagoes estelares
por Jean Michel Gomes.

4.1 Andlise de dados

Os dados utilizados nesse estudo sao do DR5 do sDss. A amostra, os modelos com
0 STARLIGHT e a medida de linhas de emissao estao detalhadas no Capitulo 2. As
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4. A histéria das galaxias com formacao estelar
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Figura 4.1: Exemplo de espectro residual para uma combinacao de galdxias SF. A
linha tracejada marca o residuo nulo e pontilhada o centro da linha HB. Note o
residuo largo ao redor de Hp, estendendo-se por quase 200 A
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4.2. A metalicidade nebular

particularidades dos dados desse estudo sao descritas a seguir.

Aplicamos os seguintes cortes adicionais a amostra: magnitude aparente na
banda r entre 14.5 < m, < 17.77 e redshift > 0.002. O corte em m, vem da defini¢ao
da Main Galaxy Sample do SDSS e o limite em redshift elimina da amostra as fontes
intragalaticas.

Definimos a amostra de galaxias SEF como aquelas abaixo da linha diviséria
no BPT definida por S06, com S/N > 3 em [O ui]A5007, HB, [N 11]A6584 e Hay, e
S/N > 10 na regido de 4730-4780 A do continuo espectral. O ntimero final de objetos
da amostra SF é de 82302 galdxias.

Para comparacao, definimos também uma amostra cujos dados sao de maior
qualidade: S/N > 6 nas quatro linhas do BPT e S/N > 20 no continuo. A amostra
de controle SF" tem um total de 17142 objetos.

Para os ajustes com o STARLIGHT, preferimos usar a lei de extingao de Cal-
zetti, Kinney, & Storchi-Bergmann (1994, CAL), em vez da lei de Cardelli, Clayton,
& Mathis (1989, CCM) dos nossos outros estudos. Fizemos testes com 1000 galdxias
aleatdrias com quatro leis de extingao diferentes, dentre as quais CAL e CCM. Nao
encontramos diferencas significativas nem na qualidade, nem nos resultados da sintese
espectral para nenhuma das leis (ver se¢ao 2.5.1 de A07). Por isso, decidimos utilizar
a lei de CAL, que foi desenvolvida especificamente para observacoes integradas de
galaxias SF, muito parecidas com as que utilizamos nesse estudo.

O programa de linhas de emissao também foi modificado para resolver o pro-
blema do residuo sistematico ao redor de HB (Figura 4.1). A partir da inspegao dos
nossos espectros modelados, verificamos que a populagao estelar em ~ 200 A ao redor
dessa linha é superestimada. Isso implica que a linha de emissao de HfA fica dentro
de uma absorcao larga no espectro residual. Acreditamos que isso seja um efeito de
calibragao na biblioteca de estrelas STELIB (ver a figura 21 de Martins et al. 2005).
Dessa forma, se supomos que o continuo ao redor de Hf é zero, como faziamos nas
versoes anteriores do programa de medida de linhas, estamos, de fato, perdendo um
pedago da linha e subestimando o seu fluxo. Para esse estudo, o programa foi modifi-
cado de forma a levar em consideracao o continuo local ao redor de H3. As medidas
do fluxo sao em média 2% maiores do que as anteriores, mas para objetos com largura
equivalente de HB < 2 A o diferenca chega em média a 7%.

4.2 A metalicidade nebular

A medida de Z,., também foi feita com mais cuidado do que em CO07. Z,e, € obtida
pelo indice O3Ny (Equagao 3.1) e, portanto, depende das medidas desavermelhadas
das linhas [O 111 A5007 e [N 1] A6584. A extingao ¢ calculada a partir da razao Ha/H/
assumindo a lei de CAL:

(Ha/Hﬁ)obs
(Hor/HpB)jnt ’

onde (Ha/HpB)obs € (Ha/HPB)in: sao as razoes observada e intrinseca, respectivamente.
O valor de (Ha/Hf3)iy, varia entre 2.80 e 2.99 para Zpe, = 0.1-2.5 Zg de acordo com

AP = 7.96log (4.1)
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4. A histéria das galaxias com formacgao estelar

os modelos de fotoionizacao de S06. Em resumo, Z,., depende de A?,eb e vice-versa.

Para achar entdo a melhor medida para Z,e, e A¥P®, escrevi um programa
que partia da hipétese inicial (Ha/HpB)imy = 2.86 e fazia quantas iteragoes fossem
necessarias até que os valores da metalicidade e da extingao ficassem estaveis. Em
geral, 2 ou 3 iteragoes eram suficientes.

Além disso, fizemos testes com outras calibragoes para Z,.,. O indicador
[Ar 111]7135/[O 111]A5007, por exemplo, nao sofre dos mesmos problemas de calibragao
para baixas metalicidades que o O3Ns. Infelizmente, a linha de [Ar 111] é medida para
apenas poucos objetos do SDSS, e a nossa andlise iria sofrer com o ntmero muito
menor de objetos em cada faixa de metalicidade. Também testamos a calibracao de
Pilyugin & Thuan (2005), baseada em [O 11]A5007 /Hp3 e [O 11)3727/HS e os métodos
diretos a partir da temperatura eletronica de Izotov et al. (2006), derivados da razao
de linhas [OIII]4363/[OII1]5007. Ambos os métodos adicionam uma fragdo minima
de objetos a amostra.

Por completeza, estudamos ainda outras estimativas de metalicidade, em-
bora elas nao sejam tao uteis para o estudo do problema da degenerescéncia entre
O3N; e O/H para baixas metalicidades. Um dos métodos utilizados foi o delineado
por Tremonti et al. (2004), que obteve metalicidades nebulares por comparagao de
razoes de linhas observadas com uma grande base de dados de modelos de fotoio-
nizagao. Embora parega um método razoavel, Yin et al. (2007) mostram que existem
alguns problemas com essa abordagem. Noés encontramos uma diferenca sistematica
de —0.28 dex e um rms de 0.09 entre as nossas medidas para Z,., € as deles. A
calibragao de Pettini & Pagel (2004) é semelhante a nossa, ja que utilizam as razoes
[O m1]/HpB e [N 11]/Ha para a medida de O/H. Existe uma pequena diferenga média
de —0.04 dex com respeito a nossa calibragao, e uma dispersao de 0.03 dex para a
amostra SF. Dessa forma, embora consideremos a nossa calibracao mais confiavel e
mais simples para os propositos deste estudo, repetimos os nossos calculos com as
calibragoes de Tremonti et al. (2004) e Pettini & Pagel (2004). Os resultados obtidos
diferiram em escala absoluta, mas as conclusoes qualitativas continuaram as mesmas.

4.3 Caracterizacdao da amostra

Dividimos a amostra de galaxias SF em seis faixas A-F de Z,ep, tais como definidas
na Secao 3.2. A tabela 1 de AO7 caracteriza cada faixa em funcao da distribuigao da
metalicidade nebular, massa estelar, idade média, luminosidade em Ha e razao entre
taxa de formacgao estelar recente e a passada.

A figura 5 de AQ7 traz a correlacao de Z,, com varios parametros observa-
cionais e derivados da sintese. Os painéis a e b revelam as relagoes luminosidade—
metalicidade e massa—metalicidade, respectivamente. O painel ¢ mostra que Zgep
também tem uma forte correlacao com a densidade superficial de massa, definida
como ¥, = M, /2nr}, ,, onde r3, , é o raio petrosiano que engloba metade da luz na
banda z. Essa relagao nao é surpreendente dada a correlacao forte entre 3, e a massa
estelar.

A extingao nebular também aumenta com Zpe,. Isso esta ligado, entre outros
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4.4. Taxas de formacgdo estelar em fungdo do tempo

fatores, a maior formacgao de graos de poeira quando a metalicidade nebular aumenta.
Também existe uma relagdo muito boa entre a metalicidade estelar média e Zyep,
como ficou evidente nos estudos da metalicidade estelar em fungao do tempo de C07
(Capitulo 3).

Os painéis f, g e h sdo um resumo da histéria das galaxias com formagao
estelar. A relacao entre idade média e Z,e, € de novo consequéncia do downsizing,
isto é, as galdxias cuja luz é dominada por estrelas mais jovens tém o meio interestelar
mais pobre, e as dominadas por estrelas velhas tém o meio interestelar mais rico em
metais. Existe uma anti-correlagao entre Zy,ep, € a razao entre taxa de formacao estelar
recente e a passada (b), definida pela Equacao 4.8 na Segao 4.5. Ou seja, as galdxias
de menor metalicidade formam hoje mais estrelas do que no passado. O painel h
mostra que a luminosidade em Hea, em muitos estudos usada como indicador da taxa
de formagao estelar recente, também correlaciona-se com Zyep.

4.4 Taxas de formacdo estelar em fungdo do tempo

J4 mostramos na Segao 3.3 uma maneira de comprimir as informacoes sobre as SSPs
que saem do STARLIGHT para estudar histérias de formagao estelar. Naquele caso,
usamos a histéria cumulativa de massa das estrelas.

Outra forma de comprimir os dados é derivar a taxa de formagao estelar em
fungao do tempo. Obviamente, nao podemos confiar individualmente em cada uma
das 25 idades das SSPs da base. Como discutido na secao 4.2 de A07, estima-se que
métodos fosseis tém uma resolu¢ao temporal entre 0.5 a 1 dex. Isso significa que
podemos distinguir uma populacio de 10% de outra de 10° anos, mas nao uma de 108
de outra de 103! anos. Ou seja, ndao podemos confiar em cada uma das 25 idades das
populagoes estelares da nossa base. Para diminuir a resolucao dos nossos resultados,
aplicamos um filtro gaussiano de 1 dex de largura a meia altura em logt, no vetor
de fracdo de massa p°(t,) e de luz x(t,), obtendo as suas versoes suavizadas uS(t,) e
25t )

A taxa de formacao estelar em fungao de ¢, é obtida entao a partir dessa
versao suavizada das fracoes de massa:

_dMg(t.) N AME(t,)  Mgloge us(ty)

SHEIE) dt, At, t. Alogt,’

(4.2)

na qual ¢, descreve as versoes continuas nos nossos vetores de populagao, com Alogt, =
0.1 dex. O fator loge vem da transformagao de dt, em t,d(logt,):

log t, dt,  d(logt,
D8l _, iy . 0ER)
loge ty loge

Init, =

Podemos definir também a taxa de formacao estelar especifica, isto é, em
relacao a massa atual em estrelas:

_ SSFR(t.) _loge pu§(t.)
T Me Tt Alogt,

*

SSFR(t,) (4.3)
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4. A histdria das galdxias com formacgao estelar

A figura 8 de AO7 mostra a historia de formagao estelar em 4 formas para
cada faixa A-F em Z,ep: 25, SFR, SSFR e n° (este iltimo definido anteriormente pela
Equagao 3.2). No painel a, vemos que as faixas de maior Z,e, tém maior contribuigao
em luz de populagoes mais velhas, e as de menor 7, de populagdes mais jovens.

O painel b mostra a organizacao das faixas em Z,o, em SFR. As galaxias
de maior metalicidade tém uma taxa de formacao estelar mais plana e constante do
que as de menor Z,ep. As de menor Z,., possuem uma taxa de formagao estelar que
cresce do passado até o presente, atingindo atualmente (~ 10° anos atras) uma taxa
de formacao estelar 100 maior do que quando foi formada (~ 10 anos atrds). Em
termos de quantidade absoluta de massa em estrelas, as galdxias de maior Z,e, ainda
formam mais estrelas hoje do que as de menor 7.

O painel ¢ mostra a organizagao das galdxias em faixas de Z,q, para a SSFR.
As galéxias de menor metalicidade tém atualmente uma SSFR maior, o que significa
que elas dobrariam em massa de estrelas mais rapido do que as galaxias de maior
metalicidade. O painel d mostra a historia cumulativa de massa, ja discutida na
Secao 3.4.

Como argumentamos em CO07, Z,, € antes uma consequéncia da evolugao
quimica, e nao um ingrediente fisico que afeta diretamente a evolugao de uma galéxia.
Portanto, dividimos também a nossa amostra pela massa M, e pela densidade super-
ficial de massa %,. Nas figuras 9 e 10 de AO7 mostramos as diferentes representacoes
da histéria de formagao estelar em faixas desses dois parametros. As tendéncias en-
contradas com Z,.p, sa0 mantidas.

E importante observar que esses resultados estao baseados na média das curvas
de SFHs para cada faixa de metalicidade, massa ou densidade. Na figura 7 de A07
mostramos a distribuicao da SSFR para a faixas A e F de Z,q,. As distribuigoes
sao assimétricas e aproximadamente log-normais para todas as idades. Apesar de as
distribuigoes serem largas e se superporem, elas sao diferentes entre si e a separagao
entre as faixas A-F é real. Testes Kolmogorov-Smirnov para qualquer par de faixas de
Zneb revelam que as distribuigoes sdo diferentes com 99% de confianca para qualquer
Ty

45 Taxa de formacdo estelar atual

Para medir a taxa de formacgao estelar atual, um dos indicadores mais usados é a
luminosidade em Ha (por exemplo, Kennicutt 1983). Este método assume que a SFR,
¢é constante durante o tempo de vida de estrelas massivas ionizantes, isto é, cerca de
10 milhoes de anos. A taxa de fétons ionizantes converge entao para:

Qu = SFR Ng(IMF, Z,), (4.4)

onde Ny é o ntimero de fétons com energia hryr maior do que 13.6 eV produzidos
por uma SSP de uma massa solar ao longo de sua vida. Ny depende tanto da funcao
inicial de massa quanto da metalicidade da populacao estelar. Para uma SSP de BC03
de metalicidade solar e IMF de Chabrier (2003) entre 0.1 e 100 Mg, Ny = 4.47 x 10%°
fétons MO,
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4.6. Efeitos de selecdo e incertezas do modelo

Assumindo o caso de recombinacao B e que todos os fétons sao absorvidos,
1 a cada 2.226 fétons ionizantes resulta em um féton em Ha (Osterbrock & Ferland
2006), e portanto:

(4.5)

Combinando as Equagoes 4.5 e 4.4, podemos escrever SFR em uma fung¢ao da
luminosidade em Ha:

2226 Ly,

Ly
FRigop = —— =2.06M 4 == 1. 4.
SPRte = 7 o, 200 Moyr (108L@> (4.6)

Para definir a taxa de formagao atual a partir dos resultados da sintese, temos
que integrar a equacao 3.2 para obter a SFR nos ultimos 7 anos:

SFR.(r) = Mgt 5D (4.7)

A ideia ¢ achar 7 calibrando a SFRy, a partir da SFRy,. Pelo argumento
acima, esse nimero deve ser consistente com 107 anos e uma incerteza de +0.5 dex,
que ¢ a resolucao temporal maxima que deve ser possivel atingir com a nossa sintese
espectral para o SDSS. Para isso, o melhor método é correlacionar a SFR por unidade
de drea (Xsrr), evitando que a distancia ou o tamanho da galaxia afetem a calibragao
(Kennicutt 1990).

Na figura 6 de AO7, mostramos essa calibragao. O painel a mostra o coeficiente
de correlagdo de Spearman em fungdo de 7 para Ygpr (linha cheia) e para SFR
(pontilhada). A flecha indica o ponto que a correlagao é mais forte em Ygpg: 7 = 24.5
Myr. Os painéis b e ¢ mostram as correlagoes entre SFRgyy, ¢ SFRyq, € entre Egpgr (Ho)
e Yspr(syn) usando o valor para 7 definido pela calibragao.

Podemos entao definir a razao entre a SFR atual e passada como:

SF = 24.5M
b — Ru(7 yT) 7 (4.8)

SFR, (T = 7¢)
onde 74 é a idade das estrelas mais velhas em uma galaxia. Esse parametro é conhecido
como parametro b de Scalo (Scalo 1986). Na Segdo 4.3 havia sido mostrado que o

parametro b tem uma forte correlacao com a metalicidade Z,ep,.

4.6 Efeitos de selecdo e incertezas do modelo

Repetimos a nossa analise para varias sele¢oes de amostra. Verificamos que nenhuma
selecao afeta as tendéncias que encontramos nas SFHs; no maximo a curva de uma
faixa em metalicidade assume o lugar da curva de uma faixa adjacente, mas todas as
tendéncias se mantém.

A figura 11 de AO7 traz os resultados desses testes. Os painéis a e b revelam
que a amostra de maior qualidade SF" (S/N > 6 nas quatro linhas do BPT e
S/N > 20 no continuo) nao difere muito da amostra usada ao longo do artigo. Os
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4. A histéria das galdxias com formacgao estelar

log % (t,) (%]

log SSFR(t,) [yr'] 100 SFR(L,) (Mgyr-1]
|
)
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K 0.5

log t, [yr]

Figura 4.2: Histérias de formacao estelar em diferentes representagoes para a amostra
SFha, Cores diferentes representam as faixas em metalicidade nebular A (preto) a F
(vermelho). Comparamos os resultados da sintese ajustados com apenas uma exting¢ao
estelar (linhas pontilhadas) e com extingao diferencial (linhas cheias). Essa figura é
quase idéntica a figura 12 de A07, mas todas as faixas estao desenhadas para ressaltar

que o efeito desses novos modelos é, no maximo, aproximar uma curva da curva de
uma faixa adjacente.
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4.7. Sumdrio

painéis ¢ e d ilustram o fato de que a escolha da linha de S06 para selecionar as galaxias
SF no BPT nao interfere nos nossos resultados: utilizando a linha de Kauffmann et al.
(2003a) a diferenga nas SFHs é quase imperceptivel.

A inclinagao de uma galixia afeta a estimativa de Z,,.p,, porque para as galaxias
mais inclinadas observamos preferencialmente as partes mais externas e, portanto, de
menor metalicidade. No entanto, eliminadas as galaxias muito inclinadas na amostra,
as SFHs nao mudam muito, como mostram os painéis e e f.

Estudamos também o efeito de abertura. No SDSS a abertura da fibra é a
mesma para todas as galdxias, independente do seu redshift ou tamanho. Testamos
entao duas novas amostras: selecionando galaxias mais afastadas (z > 0.05) e galaxias
que tivessem pelo menos metade da luz na banda z englobada pela fibra. Os painéis
g—j mostram que essas duas sele¢oes também nao interferem nos nossos resultados.

Experimentos com outras bases de SSPs, como as com a biblioteca MILES
(Sanchez-Blazquez et al. 2006) em vez da STELIB, revelaram que existem algumas
idades em que surgem diferencas importantes, como ao redor de 1 bilhao de anos
(Gomes 2009). No entanto, a separagao e a ordenagao das SFHs nao mudou, e o
nosso resultado continua robusto mudando a base de populagoes estelares.

Fizemos também testes aplicando exting¢oes diferentes para estrelas jovens e
velhas dentro de uma galdxia. A figura 4 de AO7 mostra que a extingdo nebular A7
é cerca de duas vezes a extingao estelar para a nossa amostra. Como as populagoes
jovens ionizantes devem estar proximas do gas ionizado dentro de uma galaxia, esse
resultado implica também que as SSPs jovens devem sofrer um maior avermelhamento
por poeira do que populagoes velhas.

Assim, forcamos os modelos com 0 STARLIGHT para aplicarem uma extingao
0.34 + 2.28A3% para as SSPs mais jovens do que 107 anos, onde A} é a extingao
recuperada para as SSPs velhas e a relagdo anterior é o ajuste linear robusto para
a relagio AP AL, O que se espera com esse teste é que o programa recupere uma
fracao maior de SSPs jovens, ja que estamos forcando que elas sejam mais obscurecidas
por poeira. Os resultados sao mostrados na Figura 4.2. Novamente, o maximo que
ocorre é a migracao de uma curva de uma faixa Z,, para a regiao onde estava a curva
consecutiva, mas a organizacao das SFHs se mantém.

4.7 Sumério

A partir do registro fossil das populacoes estelares em espectros integrados de galaxias,
mostramos que galdxias SF de menor metalicidade (ou massa estelar, ou densidade
superficial de massa) sdo as que hoje tém maior formagao estelar especifica. Isso é
evidéncia do downsizing das galaxias.

Derivamos também a taxa de formagao estelar atual a partir da sintese, cali-
brada a partir da SFR de Ha. Além de fornecer um teste para os nossos resultados
da sintese, esse método pode ser aplicado para recuperar a SFR atual em galaxias
nas quais nao é possivel estimar a SFR a partir de Ha, como as hospedeiras de AGN,
onde parte da luminosidade em Ha ¢ devida a ionizagao pela fonte de radiagao central
e nao por estrelas jovens.
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Capitulo J

A evolucdo da relacao massa—metalicidade

Este capitulo traz a andlise e os principais resultados apresentados por Vale Asari et al.
(2009) (de agora em diante V09), cujo artigo completo esta disponivel no Apéndice
C. Investigamos a evolu¢ao da massa em estrelas e da metalicidade estelar média em
galdxias de diferentes tipos (com formagao estelar, Seyfert e passivas). Derivamos a
relacao massa-—metalicidade (M,—~Z,) para diferentes redshifts para o mesmo conjunto
de galaxias. Usamos um modelo de evolugao quimica simples de caixa fechada e
encontramos que, para a nossa amostra, a relacao M,—Z, ¢ consequéncia em primeira
ordem das histérias de formagao estelar, e nao de ventos.

A redagao desse artigo foi feita por mim e por Grazyna Stasiniska. A evolugao
da massa e da metalicidade em estrelas foi derivada por mim e por Roberto Cid
Fernandes Jr., como detalhada no Capitulo 3. A definicao da amostra, a decisao de
trabalhar com metalicidades estelares e a derivagao da relagdo M,—Z, com o redshift
foram frutos de testes meus e da Grazyna. O modelo de evolu¢ao quimica foi definido
por mim, Grazyna e Roberto Cid, e eu me encarreguei dos testes e ajustes. As medidas
da fragao de gas pela lei de Schmidt-Kennicutt foram feitas por mim baseadas em
testes anteriores por Roberto Cid.

5.1 Andlise de dados

Usamos nesse artigo os dados do DR5 do sDss analisados com o STARLIGHT, como
descrito no Capitulo 2. Selecionamos os objetos que estivessem de acordo com os
seguintes critérios: 14.5 < m, < 17.77 (da defini¢ao do Main Galaxy Sample do
sDSs), fra¢ao da luz na banda z maior do que 20% (para evitar objetos da Via Lactea
e diminuir os efeitos de abertura) e S/N > 10 no continuo ao redor de 4750 A (para
que os modelos da sintese sejam confiaveis). Restringimo-nos a analisar uma pequena
faixa em redshift, |z — 0.1] < 0.015, cujo centro foi escolhido como a mediana da
distribui¢ao de z para os objetos do SDSS. A nossa amostra final tem 82662 objetos.

Assim como em C07 e A07, dividimos a nossa amostra em faixas de massa
estelar de 0.3 dex de largura, centrados em log M, /Mg = 10.0 (faixa A), 10.3 (B),
10.6 (C), 10.9 (D), 11.2 (E) e 11.5 (F).

5.2 A evolu¢do da relacdo M,—Z,

Na Secao 3.3, definimos fun¢oes cumulativas para a evolugao da massa (nS(t)) e da
metalicidade estelar (Z,(t)) para galaxias SF. Na figura 1 de V09, mostramos essas

51



5. A evolugdo da relagdo massa—metalicidade
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Figura 5.1: A relagao massa—metalicidade para diferentes redshifts. As linhas cheias
marcam a mediana, e as tracejadas, 25 e 75% da distribui¢ao. Essa figura expande a
informagao condensada no painel a direita da figura 2 de V09.

mesmas curvas para a nossa amostra de 82662 objetos dividida em faixas de M,, que
inclui todos os tipos de galaxias. Vemos de novo o efeito de downsizing: as galaxias
de maior massa tiveram uma formagao de estrelas e uma produgao de metais muito
rapida no passado.

Desde Lequeux et al. (1979), que observou a correlagio entre luminosidade
e a metalicidade nebular, a relagao luminosidade (ou massa) e metalicidade é usada
para entender a evolucao quimica de galaxias. Portanto, uma forma didatica de olhar
a figura 1 de V09 é plotando a relagao M, Z, para um tempo dado. Mostramos essas
curvas na Figura 5.1.

Assumindo que a fusao de galdxias é insignificante na faixa de redshifts que
estudamos (< 1.9), encontramos que relagdo M, Z, em redshifts mais altos ¢ mais
inclinada e inclui mais objetos de baixa massa e metalicidade do que a relagao para
pequenos redshifts. Vemos também que as galaxias mais massivas passaram por pouca
evolugao na massa e na metalicidade nos iltimos 9 bilhoes de anos.

Essa ¢é a primeira vez que se mostra a evolucao da relacao M,—Z, para o mesmo
conjunto de galaxias. Em geral os estudos em altos redshifts estudam objetos dife-
rentes e comparam-nos a objetos a baixo redshift (por exemplo, Savaglio et al. 2005;
Maiolino et al. 2008). No entanto, tais estudos estao sujeitos a vieses, principalmente
com respeito a calibra¢ao das metalicidades nebulares (ver Stasiniska 2008).

5.3 Modelo simples para a evolugdo quimica

A causa da relacao M—Z é ha muito tempo objeto de muitas especulagoes. Garnett
(2002) e Tremonti et al. (2004), por exemplo, encontraram que a perda de gas por
ventos determina a forma da relagdo M—Z. Em galdxias pequenas (de magnitude na
banda B > —18 para Garnett e massa < 10 Mg para Tremonti et al.), o poten-
cial gravitacional nao ¢é suficiente para evitar a perda do gas enriquecido por ventos
ou explosoes de supernova. Finlator & Davé (2008), por outro lado, afirmam que
simulagoes cosmoldgicas hidrodinamicas favorecem o cenario em que as galdxias sao
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5.3. Modelo simples para a evolugdao quimica

invadidas por ventos de gas pristino. Nesse caso, as galdxias menores seriam mais
afetadas e teriam a sua concentracao de metais mais diluida pela entrada de gés.
Koppen, Weidner, & Kroupa (2007) chamam a atengao para possiveis diferengas na
funcao inicial de massa integrada, isto é, galdxias mais massivas formariam aglomera-
dos de estrelas mais massivos, que por sua vez contém mais estrelas massivas capazes
de enriquecer o meio interestelar mais rapidamente.

Para testar os diferentes cenarios de evolugao quimica, tomamos aqui o modelo
mais simples possivel. A ideia é testar se as nossas curvas de Z,(t) sao compativeis
com um modelo de evolugao quimica simples de caixa fechada, com metalicidade
inicial nula, e usando a aproximagao de reciclagem instantanea e yield (y) contante.
Para esse modelo, a fracao de massa em metais dentro de estrelas para a idade ¢ é
dado por (ver equagao 35 de Edmunds 1990):

N ()1€70)) 5.1)

(1-f(@)
onde f(t) é a fragdo em massa do gas e y é a razao entre a massa dos metais expelidos
por geragao de estrelas e a massa restante em estrelas (o “yield”). A fragdo em massa
dos gas ¢ definida como:

fH)=1— (1 ];[f) /t “ SFR(t') dt/, (5.2)

onde M7 é a massa total da galdxia em estrelas e gas, R ¢ a fragao de gas retornada
devido a ventos estelares e supernovas e t, ¢ a idade da populacao mais velha na base.

Na Segao 4.4, escrevemos a SFR em fungao de u¢, a fragao de massa com que
uma SSP contribui para uma galaxia segundo o ajuste com o STARLIGHT. Podemos
entao reescrever a Equacgao 4.2 da seguinte maneira:

SFR(t)At = MCuc(t), (5.3)

onde M¢ é a massa total convertida em estrelas, de forma que M¢ = M, /(1 — R).
Usando as Equagoes 3.2 e 5.3, f(t) pode ser reescrito como uma fungdo da fungao
cumulativa de massa n¢(t):

f(t) =1- (1 - fnow)n*(t)v (54)

onde fuow € a fragdo em massa do gas atual. Dessa forma, usando as equagoes 5.1 e
5.4 podemos derivar Z,(t) para o modelo da caixa fechada. Dado que n,.(t) vem da
analise como STARLIGHT, os dois parametros livres restantes sao o yield y e a fragao
de gas atual fow.

O valor para y ¢ nao é bem conhecido, por isso optamos por estimé-lo em-
piricamente. Para isso, precisamos antes ter uma estimativa para o parametro fiow.
Para as galaxias com formagao estelar, a lei empirica de Schmidt-Kennicutt (Ken-
nicutt 1998) relaciona a fragdo em massa do gds com a SFR recente derivada da
luminosidade em Ha (ver discussdo sobre a SFRy, na Secao 4.5). Para aplicar a lei
de Schmidt-Kennicutt, dividimos nossa amostra em trés tipos de galdxias: SF (se-
lecionando objetos pela linha de S06 no BPT), Seyfert (acima da linha definida por
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5. A evolugdo da relagdo massa—metalicidade

Schlickmann 2008 e com log [N 11]/Ha > —0.3) e aposentadas (conceito que serd me-
lhor explicado no Capitulo 6; engloba galdxias passivas e aquelas que nao tem eventos
de formacao estelar recente).

Calculamos entao f,o. a partir da lei de Schmidt-Kennicutt para a faixa de
maior massa das galaxias SF (E). Se ventos forem importantes, esta deveria ser a
faixa menos afetada e, portanto, a melhor para aplicar o modelo da caixa fechada.
Ajustamos y de forma que a curva Z,(t) calculada pelo modelo da caixa fechada
melhor se aproximasse a curva derivada pela sintese. Encontramos entao y = 0.03,
valor compativel com a estimativa y = 0.04 baseada no yield do oxigénio de Woosley
& Weaver (1995) para a IMF de Chabrier (2003).

A faixa E estd bem ajustada por definicao. Usamos entao y = 0.03 para
ajustar o pardmetro fuo, € obter a Z,(t) do modelo de caixa fechada para as outras
faixas de massa. O ajuste foi feito a olho, dando prioridade a modelar a regiao de
idades < 10° anos, porque regiao de idades maiores do que 1 bilhdo de anos apresenta
problemas sistematicos. A figura 3 de V09 mostra os resultados dos ajustes. Para as
galaxias SF, conseguimos modelar bem todas as curvas de metalicidade. Vale notar
também que as fragoes de gas derivadas por esse método sao muito parecidas com as
calculadas pela lei de Schmidt-Kennicutt (novamente, para a faixa E a compatibilidade
é por construgao).

As galéxias aposentadas/passivas e Seyferts também sao bem modeladas. En-
contramos que as Seyferts tém evolugoes mais parecidas com as aposentadas do que
com as SF.
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