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RESUMO

POPULACOES ESTELARES E GAS IONIZADO EM GALAXIAS
ESFEROIDAIS CENTRAIS

AUTORA: Vanessa Lorenzoni
ORIENTADOR: Sandro Barboza Rembold

Galéxias centrais de halos massivos de matéria escura, geralmente de morfologia esferoidal,
apresentam propriedades fisicas distintas de galdxias esferoidais ndo centrais com massa com-
pardvel. Diversos estudos sugerem que, por estarem em um local privilegiado do halo, tais
objetos estdo sujeitos a processos evolutivos distintos daqueles que atuam em galdxias nao cen-
trais. Tais mecanismos, no entanto, sao pouco conhecidos, em particular quanto ao seu impacto
no desenvolvimento do contetdo baridonico (gés e estrelas) das galdxias centrais. Neste trabalho,
investigamos as caracteristicas fisicas de uma amostra de galédxias centrais extraidas do catalogo
SPIDER em fung¢do tanto da massa do halo quanto da massa estelar da galdxia, a fim de obter
informacdes que permitam montar um cendrio plausivel para a formacgao e evolugdo dessas ga-
léaxias. Para obter informagdes das populacdes estelares das galdxias estudadas, combinamos os
espectros Oticos do levantamento SDSS em bins de massa do halo e dispersdo de velocidades e
utilizamos o cédigo STARLIGHT. A confiabilidade dos resultados foi testada confrontando-os
com amostras de espectros simulados com diferentes caracteristicas. Para identificar a presenga
de gds ionizado, medimos a largura equivalente da linha Hor por ajuste de gaussianas. Encon-
tramos que a extingdo Ay, a largura equivalente de Ho e a contribui¢dao de uma lei de poténcia
aumentam conforme aumenta a massa do halo e diminui a dispersao de velocidades da galdxia
central. As idades estelares médias apresentam comportamento oposto, se tornando mais baixas
nesses mesmos regimes. Ja a metalicidade estelar média é maior quanto maior for a massa do
halo e a dispersao de velocidades. Essas relacdes, no entanto, sdo bastante sensiveis a base uti-
lizada na sintese de populagdes estelares. A dependéncia da largura equivalente de Hot com as
massas da galdxia e do halo é, juntamente com a extingdo Ay, bem descrita por um cendrio no
qual o dep6sito de gds frio em uma galéxia central é regulado pela competi¢do entre feedback
da atividade nuclear da galdxia central e o resfriamento do gés intra-aglomerado, assumindo-se
o modelo de acrecdo de Bondi. Dessa forma, o resfriamento do gas do ICM deve ser necessario
pra descrever o histérico de formagao estelar de uma central. Porém, dadas as baixas larguras

equivalentes de H o observadas, esse mecanismo possivelmente nao é dominante.

Palavras-chave: galdxias centrais, evolucido de galdxias centrais, populacdo estelar, galdxias

esferoidais centrais de halos



ABSTRACT

STELLAR POPULATIONS AND IONIZED GAS IN CENTRAL
SPHERICAL GALAXIES

AUTHOR: Vanessa Lorenzoni
ADVISOR: Sandro Barboza Rembold

Central galaxies of dark matter massive halos, usually of spheroidal morphology, have distinct
physical properties of non-central spheroidal galaxies with comparable mass. Several studies
suggest that, because they are in a privileged halo location, such objects are subject to evolu-
tionary processes distinct from those that operate in non-central galaxies. Such mechanisms,
however, are misunderstood, particularly as regards their impact on the development of central
galaxies baryonic (gas and star) content. In this work, we investigate the physical characteris-
tics of a sample of central galaxies extracted from the SPIDER catalog in function of both the
halo mass and the stellar mass of the galaxy, in order to obtain information that allows us to
set up a plausible scenario for the formation and evolution of these galaxies. In order to obtain
information about the stellar populations of the studied galaxies, we combine the optical spectra
of the SDSS survey in halo mass bins and velocity dispersion and use the STARLIGHT code.
The reliability of the results was tested by comparing them with samples of mock spectra with
different characteristics. To identify the presence of ionized gas, we measured the equivalent
width of Ha by Gaussian fits. We find that the extinction Ay, the equivalent width of Ho and
the contribution of a power law increase as the halo mass increases and the velocity dispersion
of the central galaxy decreases. Mean stellar ages have opposite behavior, becoming lower in
these same regimes. Mean stellar metallicity is higher as halo mass and velocity dispersion
increase. These relationships, however, are quite sensitive to the basis used in the synthesis of
stellar populations. The dependence of the equivalent width of Ho with the masses of the ga-
laxy and the halo is, together with the extinction Ay, well described by a scenario in which cold
gas deposition in a central galaxy is regulated by competition between feedback of the nuclear
activity of the central galaxy and the cooling of the intracluster gas, assuming the Bondi accre-
tion model. Thus, ICM gas cooling must be necessary to describe the stellar formation history
of a central galaxy. However, given the low equivalent widths of Ha observed, this mechanism

is possibly not dominant.

Keywords: central galaxies, central galaxies evolution, stellar population, central spheroidal

galaxies of halos
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1 INTRODUCAO

Uma fracdo significativa da matéria que encontramos no Universo se concentra em es-
truturas estelares chamadas galdxias. Tais estruturas apresentam diferentes extensdes fisicas,
morfologias e propriedades fisicas. Além disso, as galdxias ndo se encontram distribuidas ho-
mogeneamente no Universo, mas se concentram em estruturas a que, dependendo do nimero
de objetos que os constitui e de suas dimensdes, nos referimos como grupos ou aglomerados de
galaxias'. Além das galdxias que os compdem, grupos e aglomerados de galdxias sdo consti-
tuidos por um gas disperso chamado meio intra-aglomerado e por um halo de matéria escura,
que é a estrutura dominante em massa. A galdxia localizada no centro desse halo, referimo-nos
como galdxia central do halo.

Nas secoes a seguir, iremos descrever com mais detalhes as propriedades das galdxias
em geral, das estruturas as quais podem estar associadas, e das galdxias centrais dos halos de

matéria escura. Ao final, iremos apresentar os objetivos de nosso trabalho.

1.1 GALAXIAS

1.1.1 Morfologia

As variagdes existentes quanto a forma das galaxias luminosas do Universo proximo
levou Hubble (1926) a classificd-las em trés categorias principais, visando melhor compreendé-
las: elipticas, espirais e irregulares. Uma representacdo dessas categorias € ilustrada no cha-
mado diagrama de Hubble, mostrado da figura 1.1.

A esquerda do diagrama de Hubble, encontram-se as galdxias elipticas, que sdo cons-
tituidas por um tinico componente estrutural com formato esferoidal. Representadas pela letra
E, se subdividem, conforme o grau de achatamento aparente, por nimeros n de 0 a 7, sendo
uma galdxia EQ perfeitamente circular e uma galdxia E7 apresentando razdo axial de 0.3 (onde
n=10x (1—>b/a)).

A direita, encontramos duas sequéncias paralelas de galdxias espirais, que sdo galdxias
caracterizadas pela presenca de bragos espirais em um disco estelar e uma estrutura central
chamada bojo. Na parte superior, temos as chamadas espirais normais e na parte inferior, as
espirais barradas, que diferem das normais pela presenca de uma barra estelar cruzando o bojo.
As galaxias espirais normais se subdividem em Sa, Sb e Sc, onde Sa € uma espiral com bragos

fechados e simétricos, Sc com bracos abertos e ndo simétricos, € Sb sdo galdxias intermedidrias

INeste trabalho, vamos nos referir a quaisquer estruturas formadas por galdxias como aglomerados indepen-
dentemente de sua massa.
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Figura 1.1 — Diagrama da classificagao de Hubble.

MNormalSpirals

Ellipticals Lenticulars

EO E4 E7

Fonte: https://astropontos.org/2018/09/19/lenticulares-um-grupo-de-galaxias-hibridas/

entre Sa e Sc. As espirais barradas apresentam a mesma subdivisdo, sendo representadas por
SBa, SBb e SBc. No extremo direito do diagrama de Hubble, temos as galdxias irregulares,
denominadas pela letra I, cuja forma ndo possui simetria. Na intersecao entre as galédxias elipti-
cas e espirais, encontram-se as galdxias lenticulares, representadas por SO. As lenticulares sao
dotadas de bojo e disco, mas diferem das espirais pela auséncia de bracos espirais.

Posteriormente, outros sistemas de classificagdo foram propostos, adicionando subca-
tegorias para as classificacdes ja existentes. Caracteristicas como anéis internos e externos
(representados por r e R, respectivamente), bragcos espirais se conectando em formato de “S”
na regido central (representado por s) e a presenga de alguma peculiaridade morfolégica (re-
presentada por p) s@o alguns exemplos. A figura 1.2 ilustra tais caracteristicas no sistema de
classificacdo de de Vaucouleurs (1959).

Ao conjunto de galdxias a direita no diagrama de Hubble, costumamos nos referir como
galdxias late-type, e ao conjunto de galdxias a esquerda, galdxias early-type. Essa nomenclatura
se origina na suposi¢do de Hubble de que galdxias elipticas evoluem até o estdgio de espirais,
0 que mais tarde se provou errado. Essa nomenclatura ndao tem uma defini¢io muito precisa;
usaremos os termos early-type galaxy® ou esferoidal para nos referirmos de forma geral a ga-
laxias elipticas e com morfologia esferoidal, enquanto que late-types representam objetos com
quaisquer outras morfologias.

A seguir, descrevemos as caracteristicas principais do sistemas de classificacdo de Hub-
ble.

2Usualmente subsituido pela sigla ETG.
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Figura 1.2 — Diagrama da classificacao de de Vaucoulers.
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1.1.1.1 Galdxias Irregulares

As galaxias irregulares apresentam uma estrutura sem simetria definida. Geralmente sao
pequenas (3 kpc a ~ 15 kpc) e de baixa massa, entre 10° ¢ 10! M, (Roberts; Haynes, 1994).
As irregulares possuem formacao estelar relativamente intensa, sendo seu brilho dominado por
estrelas jovens e regides HII, distribuidas irregularmente. Observacdes na linha de 21 cm do
hidrogénio neutro mostram, com frequéncia, a existéncia de um disco de gas similar ao das
galdxias espirais (Roberts, 1969). Na classificacdo de de Vaucoulers, apresentam as seguintes
categorias: Irregular comum (IA), com barra (IB), intermedidaria (IAB), Irregular do tipo Maga-
lhaes (Im) e tipo ndo-Magalhdes (I0). Um exemplo € mostrado na figura 1.3, que mostra uma

imagem Otica da galdxia NGC 4449, uma irregular barrada do tipo Magalhaes (IBm).
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Figura 1.3 — Galéxia Irregular (IBm) NGC 4449.

Fonte: https://en.wikipedia.org/wiki/NGC_4449

1.1.1.2 Galdxias Espirais

As galaxias espirais possuem, além das componentes que definem a classe, a presenca
de um halo estelar de baixa densidade. Espirais podem variar em tamanho de 5 a 100 kpc
e em massa de 10° a 10'> M, (Roberts; Haynes, 1994). Nas espirais encontramos gds em
multiplas fases. O gds mais frio (~ 100 K) esta distribuido preferencialmente ao longo do disco
enquanto o gés quente (~ 10% K) se distribui ao longo do halo. Mecanismos que possibilitam o
resfriamento do gds quente alimentam os discos, possibilitando a existéncia de formacao estelar
recente, encontrada geralmente nos bracos espirais. Galédxias espirais possuem rotagcao ao longo
do disco galdtico e com isso, as estrelas seguem uma 6rbita com orientacdo padrio. Através da
curva de rotacdo dessas galdxias podemos obter uma estimativa de sua massa.

Um exemplo de galaxia espiral, NGC 5457, € mostrado na figura 1.4. Essa galaxia é
uma espiral SAB(rs)cd, de acordo com a classificagdo de Vaucouleurs, ou seja, apresenta uma
barra pouco proeminente (AB), morfologia dos bragcos na regido central intermedidria entre 0s

tipos r € s (rs), e alto grau de abertura e de assimetria dos bracos (cd).

1.1.1.3 Galdxias Lenticulares

As galéxias lenticulares sdo galdxias que estdo entre espirais e elipticas na sequéncia de
Hubble, pois apesar de terem o componente de disco assim como as espirais, possuem pouca
ou nenhuma quantidade de gis, como nas galdxias elipticas, o que implica em sua incapacidade
de formar muitas estrelas. Isso faz com que a populagdo de estrelas nessas galdxias seja mais
velha. Suas faixas de massa variam de ~ 10° a lOle@ (Fraknoi; Morrison; Wolf, 2016) e raio

entre 10 a 100 kpc (Schneider, 2006) sendo ligeiramente maiores que a de galdxias espirais. A
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Figura 1.4 — Galaxia Espiral NGC 5457.

Fonte: https://en.wikipedia.org/wiki/Pinwheel_Galaxy

figura 1.5 nos mostra um exemplo desse tipo de galdxia, NGC 4866.

Figura 1.5 — Galédxia lenticular NGC 4866.

Fonte: https://en.wikipedia.org/wiki/NGC_4866

1.1.1.4 Galdxias Elipticas

As galaxias elipticas sdo compostas de populacdes estelares velhas (na ordem de 10'°
anos) quando comparadas as espirais e irregulares. Geralmente possuem pouca ou nenhuma

formacao estelar recente. As galdxias elipticas podem abranger uma faixa de tamanho de ~ 0.9
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a ~ 215 kpc, e sua massa de 10° a aproximadamente 10'> M, (Fraknoi; Morrison; Wolf, 2016).
Um exemplo de galdxia que compdem essa classe é a NGC 4621, cujo tipo morfologico é E5

(veja figura 1.6).

Figura 1.6 — Galéxia eliptica NGC 4621.

Fonte: https://en.wikipedia.org/wiki/Messier_59

As estrelas que constituem as galdxias elipticas apresentam, em geral, movimento desor-
denado. Dessa forma, tais sistemas ndo possuem suporte rotacional, isto €, ndo possuem disco
e consequentemente nao possuem movimentos ordenados, diferente do que € visto em galdxias
espirais. Para caracterizar a cinemética global das estrelas dentro dessas galdxias usamos a dis-
persao de velocidades. A dispersdo de velocidades (o) € a dispersdo estatistica de velocidades
para um grupo de objetos, e geralmente € obtido através do desvio padrao amostral. Para uma
galdxia, a assinatura da dispersdo de velocidades estelares na linha de visada € um alargamento
das linhas de absor¢do devido ao efeito Doppler. A determinacdo da dispersdo de velocidades é
feita estimando-se esse alargamento. Em geral, elipticas massivas apresentam valores altos de
o, de forma que podemos utilizar a dispersao de velocidades como um indicador aproximado
de massa.

Galaxias elipticas apresentam uma relagcdo cor-magnitude bem definida, que mostra que
elipticas mais brilhantes e massivas sdo mais vermelhas, devido principalmete a sua metali-
cidade ser mais alta (Kodama; Arimoto, 1997). Essa tendéncia também & caracterizada pela
relacdo metalicidade — dispersdo de velocidades, que indica que as galdxias com maior O apre-
sentam maior metalicidade. Essas relagdes sdo interpretadas em um cendrio em que quanto
maior a massa da eliptica, mais dificil o gas ser dissipado por processos de feedback como, por
exemplo, explosdes de supernovas. Assim, as estrelas que se formam apds o primeiro “burst”
de estrelas, nascem de um gas enriquecido pelo material processado e ejetado nas primeiras

geragOes de estrelas, e esse processo € mais eficiente para elipticas de alta massa (Terlevich et
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al., 1981).

O feedback de explosdes de supernovas pode servir como um agente inibidor do desen-
volvimento do conteudo estelar em uma galdxia (Efstathiou, 2000). Além do feedback estelar,
buracos negros supermassivos centrais podem ter desempenhado um papel importante na limi-
tacdo do crescimento da massa estelar dessas galdxias, inibindo a formacao de estrelas (Stott et
al., 2012). Diversas evidéncias apontam que a evolugdo posterior das galdxias elipticas pode ser

também, em parte, a processo de fusao (Xie et al., 2015).

1.2 AGLOMERADOS DE GALAXIAS

Aglomerados de galdxias sdo as maiores estruturas (quase) virializadas gravitacional-
mente ligadas do Universo. Sao constituidas por galdxias, meio intra-aglomerado (ICM) e
matéria escura. Possuem didmetros de 1 Mpc até 10 Mpc, e possuem massa tipica de 10! a
10°M,,. No limite inferior de massa, sdo chamados, geralmente, de grupos. Quanto ao niimero
de galaxias brilhantes neles contidas, podem apresentar de algumas dezenas (para grupos) até
milhares de membros. Podemos inferir a massa de um aglomerado de galdxias utilizando lentes
gravitacionais, que sao distor¢des causadas na luz devido a corpos de grande massa (Hoekstra
et al., 2013), através da emissao em raio-X do ICM, desde que o aglomerado esteja em equili-
brio dindmico e o plasma em equilibrio hidrostatico (Fabricant; Lecar; Gorenstein, 1980) e pela
cinematica das galdxias utilizando o teorema do virial (Heisler; Tremaine; Bahcall, 1985).

A matéria escura esta distribuida em um halo extenso e constitui o componente mais im-
portante em termos de massa em um aglomerado de galédxias, correspondendo a ~ 80% desta.
A deteccao dessa componente € completamente baseada nos seus efeitos gravitacionais, uma
vez que ndo € interagente com a luz. Modelos de formagdo de estrutura em grande escala
no Universo sugerem que a matéria escura € principalmente ndo barionica (Bergstrom, 2000).
Além desse halo de matéria escura, aglomerados de galdxias apresentam sub-halos de matéria
escura associados a galdxias individuais. Uma vez que os halos de matéria escura sdo dominan-
tes em massa e sao 0 componente mais extenso, ¢ comum nos referirmos a massa total de um
aglomerado como massa do halo.

O meio intra-aglomerado € o segundo componente mais importante em termos de massa,
respondendo por ~ 15% da massa total e ~ 70% da massa baridnica. E composto de gis
primordial (material que restou durante da fase de formacao das galdxias) e de gds ejetado das
galdxias devido as explosdes de supernovas, etc. O gids do ICM € quente, com temperatura de
~3x 107 K, (Mathiesen; Evrard, 2001) e denso, cujo pico de densidade corresponde ao centro
do sistema (Short; Thomas; Young, 2013). O ICM € também emissor em raios-X devido ao
processo bremsstrahlung térmico. Esse processo se dd quando um elétron passa proximo a um
nucleo atdmico, sendo entdo freado pela colisdo.

Da massa total do aglomerado, apenas 5% € composto por galdxias. Dentre a populacdo
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de galédxias dos aglomerados, podemos identificar duas classes: galdxias centrais, que sao as
galdxias localizadas no centro do halo de matéria escura (e cujo sub-halo se confunde com o
proprio halo do aglomerado) e satélites, galdxias que podem estar associadas a sub-halos de
matéria escura e que orbitam em torno da galdxia central. Observa-se uma maior concentragao
de galdxias préximas ao centro dos aglomerados e uma tendéncia de que galdxias elipticas e
lenticulares ocorram em regides mais densas e proximas do centro. Na periferia, encontramos
galdxias espirais e irregulares. Trata-se da conhecida relagdo morfologia-densidade (Dressler,
1980). Essas caracteristicas apresentadas pelas galdxias satélites sao interpretadas em um cené-
rio em que as galdxias imersas nesse meio podem sofrer com diversos processos fisicos como
por exemplo, pressdo de arraste (a pressao causada pelo ICM ¢é suficientemente forte para retirar
o gés interno da galdxia e impedir formagao estelar), “strangulation” (ou starvation), quando a
galdxia entra no ICM, o halo de gas quente da galdxia ndo consegue resfriar por causa da tem-
peratura do ICM, entdo a galdxia vai deixando de formar estrelas podem moldar a formacgao
e desenvolvimento dessas galdxias (Simpson et al., 2018; Trussler et al., 2018). No cenério
hierarquico de formacdo de estruturas, sistemas de alta massa sdo produzidos por uma cadeia
de fusdes de sistemas de mais baixa massa. Dessa forma, as satélites sdo galdxias que foram ou
estdo sendo acretadas ao halo durante a sua evolugdo (Croton et al., 2006).

Aglomerados de galdxias podem apresentar diversos graus de evolu¢do dindmica. Nos
dois extremos dessa evolucio encontramos aglomerados regulares e irregulares. Aglomerados
regulares estdo em um estado ja termalizado, apresentam uma morfologia mais simétrica e cir-
cular, possuem alta densidade central e sdo dominados por ETGs. Os irregulares, se encontram
em um estdgio mais inicial do processo de relaxacdo dinamica, sdo mais dispersos e assimé-
tricos, ndo apresentam uma densidade central muito elevada e apresentam maior diversidade
morfolégica (Xu; Fang; Wu, 2000). E comum que aglomerados regulares de galdxias apresen-
tem uma galdxia massiva central bastante dominante em brilho em comparacdo com as galdxias
satélites, correspondendo a galédxia central do respectivo halo. Podemos, no entanto, identificar
uma galdxia central mesmo em halos irregulares, como a galdxia dotada do mais massivo sub-
halo de matéria escura (Yang et al., 2011). Tais galdxias apresentam caracteristicas marcantes e

distintas das galédxias satélites, como descrito a seguir.

1.3 GALAXIAS CENTRAIS

No centro dos halos de matéria escura dos aglomerados e grupos de galdxias residem
galdxias geralmente massivas com aproximadamente 10'3 M, (Dressler, 1979) e esferoidais.
Apresentam populagdo estelar antiga, com pouco ou nenhuma formagao estelar e na sua mai-
oria, alta metalicidade (Loubser et al., 2009). Tais galdxias incluem as galdxias mais massivas
e luminosas do universo e, com frequéncia, correspondem as chamadas Brightest Cluster Ga-

laxies, i.e. as galdxias mais luminosas do seu respectivo halo. Essas galdxias, que iremos nos
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referir apenas como galdxias centrais, possuem propriedades fisicas diferentes de outras elipti-
cas de massa compardvel: Apresentam maior probabilidade de serem radiogaldxias, descrevem
uma relacdo de Faber-Jackson distinta, possuem razdes o/Fe mais altas e emissdo Otica de mais
baixa intensidade (Von Der Linden et al., 2007). Além disso, apresentam, com frequéncia, em
particular quando fazem parte de aglomerados massivos, envelopes de luz periféricos de natu-
reza estelar que inexistem em galaxias elipticas convencionais. Galdxias centrais dotadas dessa
caracteritisca constituem o tipo morfoldgico cD.

Ainda ndo se sabe, com clareza, como se d4 o processo de formacdo e evolucdo dessas
galdxias, pois envolve processos “internos” complexos como a transformagdo de gds em es-
trelas, processos de feedback de, por exemplo, nicleos ativos de galaxias (AGN) e supernovas
(Stott et al., 2012). Parte do desenvolvimento do contetido estelar das centrais deve estar as-
sociado ao processo de friccdo dinamica, que conduz galdxias massivas ao centro do sistema,
alimentando a galadxia central. Esse € um dos processos que, acredita-se, d4 origem tanto as
grandes massas quanto as distribui¢des radiais de brilho superficial das galdxias cD, elipticas
gigantes dotadas de envelope estelar estendido, veja um exemplo na figura 1.7 (Oemler JR.,
1976). Outro método possivel para a central desenvolver conteudo estelar sdo os cooling flows,
i.e., 0 gas central quente do aglomerado perde a maior parte de sua pressao e energia térmica
por emissdo de raios-X e isso acontece rapidamente, entre 10 a 100 Myr (Gaspari; Brighenti;
Ruszkowski, 2013). O resultado disso seria um grande fluxo de resfriamento. O resfriamento
previsto dessa forma provocaria intensa formacao estelar, o que nao é observado, o que sugere
que o meio é reaquecido por alguma fonte (Fabian, 1986) . Um mecanismo capaz de explicar
esse reaquecimento € a atividade nuclear, comum em centrais (Gaspari; Brighenti; Ruszkowski,
2013). Estudos tedricos (Ciotti; Ostriker, 1997) sugerem que esses processos sdo capazes de
fornecer energia suficiente para evitar que o gas se acumule e resfrie nas regides centrais dos
aglomerados, extinguindo a formacdo de estrelas.

Ainda, fusdes (mergers) entre galaxias podem ser outro meio para influenciar no modo
como centrais evoluem. Um “minor merger” ocorre quando uma das galdxias € significativa-
mente mais massiva que a outra, podendo ser essa diferenca em massa de 1:5 (Bédorf; Portegies
Zwart, 2013), razdo essa que pode variar conforme autor. A mais massiva consome a menos
massiva, absorvendo a maior parte de seu gas, estrelas e matéria escura, tendo pouco efeito na
morfologia ou na cinemdtica da galdxia mais massiva mas produzindo aumento de sua massa.
Um “major merger” ocorre se duas galdxias que sdo, aproximadamente, de mesma massa co-
lidem. Durante a fusdao ocorre randomizacdo das orbitas estelares e, caso uma das galdxias
progenitoras seja rica em gés, a produ¢do de um surto de formacgdo estelar que consome o gas
original. O gas residual pode ser ejetado através de processos de feedback. O resultado final €
uma ETG (Lambas et al., 2012).
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Figura 1.7 — Galéxia central esferoidal do tipo cD no centro do aglomerado de galdxias Abell
2261.

Fonte: https://www.spacetelescope.org/images/heic1216a/

1.3.1 Nucleos Ativos de Galaxias

Algumas galdxias possuem uma regido compacta muito brilhante no centro — muito
mais brilhante do que uma regido do mesmo tamanho em uma galdxia normal — e cujo espectro
¢ de natureza ndo-estelar. Essa emissdo provém da acre¢do de matéria por um buraco negro
supermassivo (SMBH) no centro galdctico. Chamamos essas galdxias de galdxias ativas ou
AGN (Antonucci, 1993).

Os AGNs apresentam caracteristicas observacionais diferentes entre si. Desta forma é
possivel separar os AGNs em diferentes classes, das quais as principais sdo: Galdxias Seyfert,
QUASAREes, Blazares, LINERs e radiogalaxias. Nos espectros 6ticos de galdxias Seyfert, LI-
NERs e radiogaldxias podemos identificar dois regimes de emissdo: nucleos ativos exibindo
somente linhas de emissio estreitas (largura a meia altura de ~ 1000 km s~!) ou apresentando,
além destas, componentes largas (até 10000 km s~!) em linhas espectrais permitidas. As dife-
rentes caracteristicas dos AGNs sdo explicadas por um modelo no qual a emissao € produzida
por acrecdo de matéria, oriunda de um disco de acrecdo, pelo SMBH central, e as diferentes
classes sdo produzidas por diferencas de sua orientacdo na linha de visada, pela presenca ou
ndo de jatos de particulas e pela eficiéncia do mecanismo de acre¢cdo (Antonucci, 1993; Peter-
son, 1997).

Observacionalmente, ¢ comum galdxias centrais de aglomerados massivos serem radi-
ogalaxias (Best et al., 2007). As radiogalédxias sdo caracterizadas por jatos com forte emissao
em radio. Com base em suas propriedades espectrais em radiofrequéncias, essas galaxias sao
subdividas em: fontes de steep-spectrum e flat-spectrum. Isso € feito ajustando o fluxo em um
intervalo de ~ 1 GHz com uma lei de poténcia do tipo F, o< v~ % e a divisdo é feitaem a = 0.4.

Radiogalaxias também podem ser separadas em duas populacdes, baseadas na presenca

ou ndo de linhas de emissao de alta excitacdo nos espectros: radiogaldxia de alta excitacdo
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(HERG) e de baixa excitagdo (LERG) (Hine; Longair, 1979). Acredita-se que a causa dessa
dicotomia se dé por diferentes taxas de acrecdo, e estdo associadas a feedback principalmente no
modo radioativo nas HERG e no modo mecanico, na forma de jatos, nas LERG (Best; Heckman,
2012). Em galaxias centrais, o feedback de AGN ¢ dominado por processos mecanicos. O efeito
da atividade do AGN no ICM aparece em vdrias observagdes em raios-X e radio, onde observa-
se que jatos de rddio do AGN acabam por preencher grandes “cavidades” no gas emissor de
raio-X, demonstrando o poder desse processo (Churazov et al., 2007). Esse processo seria um
possivel mecanismo para tentar explicar a forma com a qual galdxias centrais evoluem, ja que

impede o resfriamento do ICM préximo a ela (Stott et al., 2012).
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1.4 OBJETIVOS

Queremos ser capazes de compreender como uma galdxia central desenvolve seu con-
teido baridonico e alguns processos fisicos que podem participar desse desenvolvimento € a
formacdo estelar in loco por cooling flow, mergers (minor, major envolvendo gds ou ndo), feed-
back do AGN, etc. Como cada um desses processos influenciam na constru¢do dessas galdxias
ainda € tema de muito debate, mas algumas evidéncias nos levam na direcdo de que essa histo-
ria tem que ser contada de uma maneira diferente dependendo da massa da galaxia central e da
massa do halo. Um estudo que nos leva a isso € La Barbera et al. (2014). Para obtermos infor-
macdes que possam auxiliar numa melhor compreensdo de como esses diferentes mecanismos
atuam no desenvolvimento do contetdido estelar e no gis das galdxias centrais, realizamos um
estudo das propriedades da populagdo estelar das galdxias centrais em funcao de sua massa e da

massa do halo hospedeiro. Nossos objetivos sao:

* Caracterizar as propriedades das populacdes estelares de uma amostra de galdxias centrais
(idade estelar média, metalicidade estelar média, extin¢cdo Ay, contribui¢do de uma lei de
poténcia ao espectro 6tico e presenga de gds ionizado) para diferentes faixas de massa da

galdxia e massa do halo, utilizando o método de sintese de populacdes estelares;

* Testar, através de espectros simulados, a precisdo do método de sintese e sua sensibili-
dade ao conjunto de espectros de base escolhidos e a cobertura em comprimento de onda

utilizada na sintese;

 Caracterizar numericamente as dependéncias dos diversos pardmetros com a massa da

galdxia e massa do halo, parametrizando-as com fung¢des analiticas simples;

* Montar um cendrio que permita descrever as dependéncias observadas a partir do mode-

lamento do resfriamento do ICM e do feedback do AGN da galéxia central.

No capitulo 2 apresentamos a amostra de galdxias centrais utilizadas, o processo de cri-
acdo dos espectros combinados em faixas de massa de halo e da galdxia, como foi caracterizado
essas faixas de o e de massa do halo. Apresentamos também nessa secao a metodologia de
sintese de populacdes estelares utilizada e o processo de medida da largura equivalente da li-
nha Ha, assim como os detalhes da confec¢do dos espectros simulados utilizados na anélise
da confiabilidade do método. Na secdo 3 apresentamos os parametros obtidos para as galdxias
da nossa amostra e os resultados das simulagdes, descrevendo-os. Na secao 4, apresentamos a
caracterizacdo numérica dos pardmetros com as massas do halo e da galdxia e elaboramos um
modelo para explicar as dependéncias observadas envolvendo o gds em emissdo e a extingao.

Finalmente, na sec@o 5 apresentamos nossas conclusdes e perspectivas.



2 DADOS E METODOLOGIA

2.1 DADOS

2.1.1 Selecao de amostra

Utilizamos a selecao de amostra de SPIDER I (BARBERA et al., 2010) que consiste de
39993 galéxias early-type proximas (0.05 < z < 0.095), selecionadas do data release 6 do Sloan
Digital Sky Survey-II (Adelman-McCarthy et al., 2008). Possiveis contamina¢des na amostra
por galaxias late-type (LTG) com bojo proeminente foram removidas utilizando fracDev, >
0.8, onde fracDev, mede a fracio de luz do bojo da galaxia, sendo mais que 80% delas melhor
ajustadas por um perfil de Vaucouleurs. Ainda, para contribuir com a sele¢ao de uma amostra de
apenas galaxias early-type, o indicador eClass € definido sendo eClass < 0, onde este pardmetro
indica o tipo espectral de galdxias com base em uma decomposic¢io de andlise de componentes
principais (PCA).

Para o presente estudo, contamos com uma subamostra de ETGs do SPIDER VIII (La
Barbera et al., 2013), selecionadas de modo que os objetos tenham ¢ > 100 km s~ !, para evitar
ETGs de baixa massa, baixa extin¢do interna (E(B —V) < 0.1 mag), para eliminar galdxias
lenticulares da amostra e espectros com razdo sinal ruido (S/N) calculada por A na regido Hf3
maior que 14,27 e 21 em o = 100, 200 e 300 km s~ respectivamente, totalizando um nimero
de 24781 ETGs.

Além disso, SPIDER X (La Barbera et al., 2014) fornece a classifica¢cdo morfoldgica de
galdxias do SDSS, complementado pelo projeto Galaxy Zoo (Lintott et al., 2011), permitindo
uma melhor sele¢do das ETGs e resultando em um nimero de 21655 galédxias early-type. To-
das as ETGs possuem espectros e dispersoes de velocidades centrais, ¢, disponibilizadas pelo
SDSS.

2.1.2 Ambiente

O ambiente onde as ETGs residem foram caracterizadas através do catdlogo de grupos
de galédxias de Yang et al. (2007), Y07, selecionadas do DR7 do SDSS (Abazajian et al., 2009).
Essas galdxias sdo divididas em galdxias centrais e satélites, dependendo da sua massa
estelar. A massa de halo de matéria escura do aglomerado (M) € inferida a partir da massa
estelar total do grupo ou aglomerado. O método utilizado por Y07 atribui uma selecdo de

grupos no qual as massas do halo precisam ser mais massivas que M, ~ 10"2A~'M, e que
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contenham um ou mais membros mais brilhantes que M, — 5log(h) = —19.5 mag, onde & é
a constante de Hubble reduzida. Nosso interesse € exclusivo de galdxias centrais e, apds essa
divisdo em galdxias centrais e satélites da amostra, o nimero total de ETGs centrais da nossa
amostra é de 15572.

2.1.3 Espectros do SLOAN

O Sloan Digital Sky Survey (York et al., 2000) € um levantamento de dados espectrosco-
picos e fotométricos que teve inicio no de 2000 com a versdo SDSS-I e atualmente encontra-se
na versdao SDSS-IV. Utiliza um telescépio de 2.5 m (Gunn et al., 2006), localizado no Observa-
tério de Apache Point no sul do Novo México. Os dados que foram usados pra fazer a selecao
da amostra sio do DR6 - SDSS-II. Esse data release cobre uma 4rea de 8417 deg? do céu para
fotometria e 6860 deg? para espectroscopia. As bandas fotométricas sdo ugriz e tempo de ex-
posicao por pixel € 53.9 s. A medida da PSF (Point spread function) nabandar é 1.4” para uma
fibra com diametro de 3 (180 um). Para espectroscopia, a faixa de comprimento de onda é de
3800 a 9200 A, onde a resolucio espacial é de 1800 para 3800 A e de 2200 para 9200 A. A
razdo sinal-ruido € > 4 por pixel, resultando um total 790220 galéxias.

Para a caracterizacdo das galdxias com o meio, foi utilizado dados do DR7- SDSS-II,
o ultimo data release do SDSS-II (2008). O espectrografo do SDSS-II cobre uma édrea de
aproximadamente 8000 deg® do céu, com resolucio de 1850 para 3800 A e 2200 para 9200 AA
razdo S/N, faixa de comprimento e onda e precisd@o em redshift sdo iguais ao DR6, totalizando
um ndmero de 928567 galdxias. O imageamento também € feito nas bandas fotométricas ugriz,
com cobertura de 8423 deg?, do céu. A medida da PSF e o tempo de exposicdo de cada pixel
s@o os mesmos que DR6, totalizando um niimero de galdxias, para fotometria, de 208478448.

Ja os espectros que vamos analisar, foram retirados do SDSS-III, data release DR12
(Alam et al., 2015). O imageamento ugriz do DR12 cobre uma érea total de 14555 degz,
totalizando um nimero de 208478448 galaxias. O tempo de exposicdo por banda é o0 mesmo
dos data release anteriores. A medida da PSF para o DR12 € de 1.3”, onde o diametro da fibra
¢ 3”7 (180 um). A faixa de comprimento de onda varia de 3800 a 9200 Aea resolucgdo € de
1500 para 3800 A e 2500 para 9200 A, totalizando um ntmero de 2401952 galaxias.

O parametro eClass, citado anteriormente, € um parametro utilizado pelo SDSS para for-
necer o tipo espectral de uma galéxia a partir de uma Andlise de Componentes Principais (PCA)
usando correlacdo cruzada com modelos proprios construidos a partir de dados espectroscopi-
cos do SDSS. E dado por um valor continuo que varia de cerca de -0.5 (galaxias early-type) a 1

(galédxias late-type).
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2.2 METODOLOGIA

2.2.1 Criacao dos stacks

A andlise espectroscopica da amostra € baseada em stacks, que sdo espectros de gala-
xias semelhantes combinados para fornecer maior razio sinal-ruido S/N para os espectros da
amostra. Para cada subamostra relacionada ao ambiente, os espectros foram separados em bins
de dispersdo de velocidades, a partir de ¢ = 100 km s~ !, até 323 km s~! com um tamanho
de bin minimo, Ags, de 10 km s 1 Quando necessario, o tamanho do bin, As, é aumentado
para se obter um minimo de 5 espectros por bin. Os bins que ndo cumprem estas restricdes nao
sdo incluidos na andlise. A adoc¢do de um nimero minimo de 5 espectros em cada bin garante
que a relacdo S/N seja no minimo 10 para todos os stacks. Além da separacido em dispersdao
de velocidade, as galdxias foram separadas em bins de massa do halo hospedeiro, ja que nosso
interesse € identificar uma relac@o de escala entre as propriedades fisicas de centrais em relagdo
ao meio no qual ela estd inserida.

Posteriormente, para cada amostra, e para cada bin, fizemos a mediana dos espectros
disponiveis corrigidos por redshift. O ruido nos stacks é calculado como a incerteza dos valores
medianos do fluxo, representando a distribui¢ao real dos valores do fluxo em cada comprimento
de onda. Este procedimento resulta em um total de 71 stacks, correspondentes a ETGs centrais
ao longo de uma faixa de dispersdo de velocidade de 100 a ~ 323 km s~! e de massa de halo
de 10'% a 1053 M. A contagem de galdxias por bins estd resumida na Tabela 2.1, cujo
os espagos em branco indicam que o nimero de galdxias disponiveis para as respectivas faixa
de bin eram inferiores a 5. Na tabela 2.2 mostramos a razao sinal-ruido (S/N) para cada bin
de dispersao de velocidades e massa do halo, onde a estimativa do S/N é dada pela média da

divisdo do fluxo em cada comprimento de onda (f; ) pela sua incerteza (o, ).

2.3 SINTESE DE POPULACAO ESTELAR: STARLIGHT

Podemos analisar a populacdo estelar de uma galdxia utilizando o método de sintese a
fim de obter informacdes sobre a histéria de formacdo estelar da galdxia (idade e metalicidade
estelar média, abundincia quimica, massa estelar, razao massa-luminosidade, contribui¢do de
poeira, etc. Um software que pode ser utilizado para sintese ¢ o STARLIGHT (Cid Fernandes
et al., 2005).

O STARLIGHT € uma rotina computacional de sintese de populacdo estelar que com-
para os dados de uma galdxia observada com modelos de templates de base.

O STARLIGHT analisa o espectro observado de uma galdxia, comparando-o a um con-

junto de modelos de populacdes estelares simples (SSP). O cédigo procura a combinagdo de



28

Tabela 2.1 — Numero de galdxias por bin de massa do halo e dispersdo de velocidades.

logM, /M,

11.60 12.00 12.25 12.50 13.00 13.50 14.00 14.30
o((kms~!) 12.00 1225 12.50 13.00 13.50 14.00 1430 15.30
100-110 318 167 34
110-120 458 359 105 24
120-130 506 499 168 40 5
130-140 467 679 324 98 6
140-150 334 639 365 145 9
150-160 248 671 520 243 21
160-170 126 451 468 336 37
170-180 69 293 428 374 50 9
180-190 45 212 344 445 83 6
190-200 20 104 215 380 91 23
200-210 13 60 162 389 151 28
210-230 14 42 114 448 306 78 6 6
230-323 24 30 301 383 231 51 26

Tabela 2.2 — Razdo sinal-ruido por bin de massa do halo e dispersao de velocidades.

logM), /M,

11.60 12.00 12.25 12.50 13.00 13.50 14.00 14.30
o(kms~!) 12.00 1225 12.50 13.00 13.50 14.00 1430 15.30
100-110 289 220 107
110-120 355 336 186 96
120-130 392 396 245 127 74
130-140 380 476 350 192 59
140-150 330 483 385 258 71
150-160 305 497 459 319 101
160-170 220 435 461 395 136
170-180 169 359 451 427 165 86
180-190 142 311 421 474 219 77
190-200 102 217 331 449 232 107
200-210 83 170 313 465 311 146
210-230 98 149 267 538 460 241 82 93
230-323 134 147 458 554 452 220 159

SSPs que melhor descrevem o espectro observado da galédxia:

Ny N,
My = Z Ly;= Z L(i,j ® G(v4,0x) 10_0.4Al’ja (2.1)
=1 =1

onde L(/{ i € o espectro da populacdo j sem extincdo nem cinemdtica, G é um filtro Gaussinao
centrado em v, € O, € A ; a extingdo da populagdo j para cada comprimendo de onda.

O STARLIGHT precisa que fornecamos a ele um arquivo que contenha os espectros
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observados, um arquivo de templates de base, o arquivo de configuracdo, um arquivo mascara e

um arquivo grade que contém todas as informagdes necessarias para rodar a sintese!.

2.3.1 Modelos Espectrofotométricos

Queremos compreender como os objetos da nossa amostra se formam e evoluem. Com-
parar o que observamos com o que obteriamos numa representacdo evolutiva desse objeto, desde
a sua formacdo, € uma abordagem que pode nos auxiliar nesse processo.

Os templates de base utilizados em sinteses de populacdo estelar se baseiam em modelos
espectrofotométricos. A construcio desses modelos se dé através de um conjunto de informa-
¢des sobre a populacdo estelar que se deseja obter. Essas informag¢des incluem uma biblioteca
de espectros estelares, biblioteca de is6cronas (linhas continuas que mostram a posicao de estre-
las de diferentes massas e com mesma idade no diagrama HR), a distribui¢do inicial de massas,
ou funcdo de massa inicial, desta populacao (IMF) e o histdrico de formacao estelar.

Neste trabalho escolhemos trabalhar com templates de bases formados por populacdes
estelares simples (SSPs), onde uma SSP € um conjunto de estrelas formadas ao mesmo tempo

com a mesma composic¢ao inicial de elementos (formadas em um surto de formacao estelar).

2.3.2 Templates de Base

Os modelos de populagdo estelar que utilizamos no presente trabalho sdo os apresenta-
dos em Bruzual e Charlot (2003) e Vazdekis et al. (2015). Esses modelos foram escolhidos pois
existem diversos trabalhos na literatura que os utilizam, possibilitando assim uma comparagao

entre nosso trabalho e a literatura.

2.3.2.1 Base Vazdekis

A biblioteca de SSPs Vazdekis ou Medium resolution INT Library of Empirical Spectra
(MILES) (Vazdekis et al., 2015) utiliza uma IMF universal Kroupa (Kroupa, 2001), biblio-
teca MILES, composta por 1000 espectros estelares (Falcon-Barroso et al., 2011) e isécronas
BaSTI (Pietrinferni et al., 2004; Pietrinferni et al., 2006; Pietrinferni et al., 2013). A faixa de
comprimentos de onda varia de 3525 a 7500 A, com resolucdo de 2.3 A.

Essa base é composta de 108 populagdes estelares simples. As idades destes templates
variam de ~ 0.5 a ~ 17.78 bilhdes de anos, para quatro diferentes metalicidades (-0.71, -0.4,
0.0 e 0.22, em unidades de log[Z/H]), veja tabela 2.3.

IEssas informacdes estio descritas no manual do STARLIGHT, disponivel em http://www.starlight.ufsc.br/



2.3.2.2 Base BCO3

A outra base que utilizamos é a Bruzual & Charlot 2003 (BCO03) utiliza uma IMF Cha-
brier (Chabrier, 2003), biblioteca STELIB, composta de 249 espectros estelares (Le Borgne et

al., 2003) e isécronas Padova (Girardi et al., 2002). A faixa de comprimentos de onda varia de

3200 a 9500 A e a resolugio para essa base € de 3 A.

Essa base é composta de 150 SSPs cuja metalicidade e idade variam conforme tabela
2.4. As idades e metalicidades desta base foram corrigidas para as unidades da base Vazdekis,
ou seja, a idade foi divida por 10° e a metalicidade corrigida usando log(metpco3/0.02). Com
isso, as idades variam de 1 x 10° a 18 x 10° anos e metalicidades de —2.31 a 0.40 log[Z/H].

Tabela 2.3 — Idades e metalicidades estelares para cada SSP usado na base Vazdekis.

N°SSP  [Z/H] N°SSP [Z/H] N°SSP [Z/H] N°SSP [Z/H] Idade (10° anos)
1 2071 28 040 55 0.00 82 022  5.01200E-01
2 071 29 040 56 0.00 83 022 1.00000E+00
3 071 30 040 57 0.00 84 022 1.12200E+00
4 071 31 040 58 0.00 85 022  1.25890E+00
5 071 32 040 59 0.00 86 022  1.41250E+00
6 071 33 040 60 0.00 87 022  1.58490E+00
7 071 34 040 6l 0.00 88 022  1.77830E+00
8 071 35 040 62 0.00 89 022  1.99530E+00
9 -0.71 36 040 63 0.00 90 022  2.23870E+00
10 -071 37  -040 64 0.00 91 022  2.51190E+00
11 071 38  -040 65 0.00 92 022  2.81840E+00
12 071 39  -040 66 0.00 93 022  3.16230E+00
13 071 40  -040 67 0.00 94 022  3.54810E+00
14 =071 41 040 68 0.00 95 022  3.98110E+00
15 -071 42 -040 69 0.00 96 022  4.46680E+00
16 071 43  -040 70 0.00 97 022  5.01190E+00
17 071 44 040 71 0.00 98 022  5.62340E+00
18 071 45 040 72 0.00 99 022  6.30960E+00
19 071 46  -040 73 000 100 022  7.07950E+00
20 -071 47 040 74 000 101 022  7.94330E+00
21 =071 48 040 75 000 102 022  891250E+00
2 071 49  -040 76 000 103 022  1.00000E+01
22 071 50  -040 77 000 104 022  1.12202E+01
24 071 51 -040 78 000 105 022  1.25893E+01
25 071 52 =040 79 000 106 022  1.41254E+01
26 071 53 040 80 000 107 022  1.58489E+01
27 071 54 -040 81 000 108 022  1.77828E+01




Tabela 2.4 — Idades e metalicidades estelares para cada SSP usado na base BCO3.

N°SSP  [Z/H] N°SSP [Z/H|] N°SSP [Z/H] N°SSP [Z/H] N°SSP [Z/H] N°SSP [Z/H] Idade (10° anos)
1 231 26  -170 51 -070 76  -040 101 000 126 040  1.00000E-03
2 231 27 170 52 -070 77 -040 102 000 127 040  3.16000E-03
3 2231 28 -170 53 070 78  -040 103 000 128 040  5.01000E-03
4 231 29 -170 54 =070 79 040 104 000 129 040  6.61000E-03
5 231 30 -170 55 070 80  -040 105 000 130 040  8.71000E-03
6 231 31 170 56 070 81  -040 106 000 131 040  1.00000E-02
7 231 32 -170 57 070 82  -040 107 000 132 040  1.44500E-02
8 -2.31 33 2170 58 070 83  -040 108 000 133 040  2.51200E-02
9 231 34 2170 59 070 84 040 109 000 134 040  4.00000E-02
10 -231 35  -170 60  -070 85  -040 110 000 135 040  5.50000E-02
11 231 36  -170 61  -070 86  -040 111 000 136 040  1.01520E-01
12 231 37 -170 62  -070 87  -040 112 000 137 040  1.60900E-01
13 231 3 -1.70 63  -070 88  -040 113 000 138 040  2.86120E-01
14 231 39 2170 64 070 89 040 114 000 139 040  5.08800E-01
15 231 40  -170 65  -070 90 040 115 000 140 040  9.04790E-01
16 231 4 170 66 070 91  -040 116 000 141 040  1.27805E+00
17 231 42 170 67 070 92  -040 117 000 142 040  1.43400E+00
18 231 43 170 68 070 93  -040 118 000 143 040  2.50000E+00
19 231 4 170 69 -070 94 040 119  0.00 144 040  4.25000E+00
20 231 45 170 70 070 95  -040 120 000 145 040  6.25000E+00
21 231 46 170 71 -070 96  -040 121 000 146 040  7.50000E+00
2 231 47 170 72 -070 97 040 122 000 147 040  1.00000E+01
23 231 48  -170 73 -070 98  -040 123 000 148 040  1.30000E+01
24 231 49 170 74 -070 99 040 124 000 149 040  1.50000E+01
25 231 50 -170 75  -070 100 040 125  0.00 150 040  1.80000E+01

I
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2.4 SIMULACOES TESTE

Em um estudo anterior (La Barbera et al., 2014), a sintese de populagdo estelar foi re-
alizada em um intervalo de comprimento de onda de 4000 a 5700 A, tendo como justificativa
que qualquer perturbacdo em regides mais azuis que 4000 A modifica muito a contribuicdo de
populagdes jovens e as regioes mais vermelhas que 5700 A, contém linhas mais sucetiveis ao
IME. Ignorando essas questdes, nos perguntamos: faz alguma diferenga restringirmos o com-
primento de onda? quanta informagdo perdemos fazendo essa restricao? O resultado da sintese
piora ou melhora?

Para responder essas perguntas realizamos alguns testes com espectros simulados, que
foram criados a partir de uma amostra de galdxias representativas de todo o SDSS-DR12, in-
cluindo galaxias late-type. Realizamos duas sintese de populacdo estelar para essa amostra,
uma para cada arquivo de base (BC03 e Vazdekis), modificando apenas o intervalo de exting¢ao,
no arquivo de configuragdo do STARLIGHT, escolhendo Ay i, = —0.51 mag e Ay ;00 = 2.51
mag, utilizando o0 modo NSIGMA, para clipagem, para ambas as bases. Para criagdo dos es-
pectros simulados, utilizamos o fluxo e incerteza no comprimento de onda de cada espectro da
amostra, mudando apenas a extin¢ao, ndo sendo maior que 2 mag, e a contribuicdo de lei de po-
téncia do AGN (PL, indicando que o valor médximo pode ser 10%.), ambas randomicas. A lei de
poténcia é do tipo F = ALS / 4020713 onde F é o fluxoem A e 4020 é 0 A de normalizag@o,
sendo o comprimento de onda expresso em A. Essa lei de poténcia é proveniente do espectro
nao térmico do AGN e € produzida por mecanismos de espalhamento de fétons atuando em
varias escalas no centro da galéxia.

As porcentagens da contribui¢do em luz dos template de base, obtidas da sintese também
foram utilizadas, ou seja, os espectros simulados sdo quase uma copia dos espectros da amostra,
a menos da extincao e lei de poténcia.

Ap6s a criagdo dos espectros simulados, realizamos a sintese de populagao estelar sob
eles para cada respectiva base (ou seja, os espectros simulados criados com informacdes obtidas
da sintese da amostra com a base Vazdekis, serao sintetizados usando base Vazdekis). Com isso,
criamos graficos de espectros simulados versus sintéticos e estes estdo apresentados no apéndice
B nas figuras B.1, B.2, B.3 e B.4 para a base Vazdekis e, nas figuras B.5, B.6, B.7 ¢ B.§ para a
base BCO3. Os cortes em comprimento de onda foram feitos iniciando sempre em 4000 A até
em 8900 A, em intervalos de 500 A e em alguns casos de 300 ou 400 A.

Correlacdes de Pearson e de Spearman foram obtidas para esses graficos, assim como o
coeficiente angular. Para a base Vazdekis, o coeficiente de Pearson, de Sperman e o coeficiente
angular para a idade estelar média, metalicidade estelar média, extin¢do e PL sdo mostrados
nas figuras B.17 e B.18 e B.19, respectivamente. Para idade, metalicidade e exting¢do, nao
importa qual a faixa de A escolhemos, néo afetard a sintese consideravelmente. Mas para PL,
ha variacdes visiveis conforme a faixa de comprimento de onda que escolhemos e a correlagdao

¢ minima, mostrando que o STARLIGHT nao consegue reproduzir essa informacao.
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Para a base BCO03, os coeficientes de Pearson, de Spearman e angular para as mesmas
propriedades sdo mostradas nas figuras B.21 e B.22, B.20, respectivamente. Para a idade estelar
média e extingdo podemos confiar que independente do A escolhido, teremos um resultado
confidvel. Porém, para a metalicidade estelar média, quanto menor a faixa de comprimento
de onda, pior a estimativa do STARLIGHT. A lei de poténcia para essa base também possui
variagdes conforme a faixa de A e ndo é bem reproduzido pelo STARLIGHT.

Além disso, fizemos a sintese com as bases cruzadas, ou seja, espectros simulados cria-
dos utilizando base Vazdekis, serdo sintetizados usando base BC03 e vice-versa. Os resultados
encontram-se no apéndice B (figuras B.9, B.10, B.11 e B.12). As correlacdes de Pearson e
Spearman (figuras B.23 e B.24, respectivamente) também foram obtidas para esse caso, assim
como o coeficiente angular (figura B.25). Para a sintese feita com base BCO03, os coeficientes
de Pearson e Spearman, mostram que a idade estelar média, em tese, € bem reproduzida para
qualquer faixa de A. J4 o coeficiente angular nos mostra que quanto menor a faixa de compri-
mento de onda, melhor a correlagdo. Para a metalicidade estelar média, encontramos que entre
faixas de 4000 até 6500 A o STARLIGHT consegue reproduzir o observavel, apds isso, de 4000
a7500 A as correlagdes caem ligeiramente, obtendo nenhuma relagdo entre o espectro sintético
e 0 observado, voltando a encontrar resultados bons entre 4000 a 8000 A em diante. A extingao
¢ bem reproduzida e mostra que se mudarmos a faixa de comprimento de onda, a sintese ndo
serd afetada significativamente, j4 PL, novamente ndo encontramos correlagdo, porém quando
maior a faixa de comprimento de onda, melhor os resultados.

Quando pegamos espectros criados com base BC0O3 e realizamos a sintese usando Vaz-

dekis, obtemos um resultado mais duvidoso. A figura B.28 mostra o coeficiente angular para os
graficos de idade e metalicidade estelar média, extincdo e lei de poténcia. Para a idade estelar
média, o melhor intervalo que deve ser utilizado para que o STARLIGHT reproduza o observa-
vel é entre 4000 a 6000/6500 A. Nas outras faixas de A o STARLIGHT ndo consegue reproduzir
o observdvel, entdo ndo podemos confiar nesses resultados.
Os coeficientes de Pearson (figura B.26) e de Spearman (figura B.27) também apresentam esse
mesmo resultado para idade estelar média. Para a metalicidade estelar média, todos os coefici-
entes indicam que alterar a faixa de comprimento de onda altera a saida do STARLIGHT, tendo
melhores resultados nas primeiras faixas de A. A extin¢do é bem determinada pelo STAR-
LIGHT, independente da faixa de comprimento de onda que utilizamos (ver figuras B.28), B.26
e B.27. Para a lei de poténcia, mais uma vez o STARLIGHT falha na reproducdo do observavel
e nao podemos confiar em seus resultados.

Em linhas gerais, estes testes nos permitem tirar as seguintes conclusdes gerais: (a) a
extingdo € muito bem representada para todas as faixas de comprimento de onda utilizada na
sintese; (b) idades e metalicidades estelares médias sdo, em geral, consistentes quando os espec-
tros analisados sdo criados a partir de combinacdes dos proprios templates, independentemente
da faixa de comprimento de ondas escolhida para a sintese. H4 uma leve tendéncia de melhora

nas correlacdes ao utilizarmos uma faixa mais extensiva, mas a diferenca € bastante pequena, de
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forma que ndo ha perda significativa de informac¢do ao reduzirmos a faixa de ajuste para evitar
problemas de degenerescéncia entre os parametros de populacdo estelar que estamos inferindo
e a ocorréncia de linhas sensiveis a IMF; (c) a lei de poténcia € a grandeza pior determinada
pelo STARLIGHT, especialmente para maiores coberturas espectrais; (d) o cruzamento de ba-
ses na confec¢do das simulacdes e no método de sintese piora significativamente as correlacdes,
com excec¢do da extingdo. Como nenhuma das bases utilizadas € uma representacao perfeita das
populacdes estelares das galdxias observadas, esses cruzamentos fornecem um alerta de que os
valores absolutos das grandezas conforme estimados pela sintese sdo fisicamente pouco signi-
ficativos. Assim, mais importantes do que os valores absolutos obtidos sdo as variacdes nesses

valores entre diferentes galaxias.

2.4.1 Sintese espectral dos stacks

Tendo em vista as conclusdes obtidas acima nas nossas simulagdes, optamos por realizar
a sintese para os stacks usando a janela de ajuste de 4000 a 5700 A, a mesma janela de ajuste
definida em La Barbera et al. (2014) Para ambas as bases utilizamos lei de extingdo CCM,
adicionando aos templates de base um espectro associado a uma lei de poténcia cujo expoente €
—1.5. Ajustamos o arquivo de configuracdo para a extin¢@o variar de Ay i, = —0.51 a Ay ;00 =
0.51 mag, e alterando o modo de clipagem para NOCLIP e mascaramos as regioes espectrais
correspondendo a linhas de emissao 6ticas como mostrado no apéndice A.2. O comprimento de
onda de normalizac¢do foi definido como 5200 A, como em La Barbera et al. (2014).

Nas figuras 2.1b e 2.1a podemos notar o quanto a sintese (em azul) reproduz do espectro

observado (em preto), para base BC0O3 e Vazdekis, respectivamente.

Figura 2.1 — Comparagd@o com o espectro observado e a sintese usando base BCO3 e Vazdekis.

(a) Base BC03 (b) Base Vazdekis
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2.5 LARGURA EQUIVALENTE DE Ho

Para poder medir a largura equivalente de H ¢, cujo comprimento de onda é 6562.8 A,
foi preciso fazer uma nova sintese variando apenas o comprimento de onda de 4000 a 7000 A, ja
que as sinteses anteriores iam até 5700 A, impossibilitando a medi¢do da linha (Iembrando que
variar o comprimento de onda, ndo afetara significativamente nossos resultados). Os parametros
como arquivo de configuracio, arquivo méscara sdo os mesmos utilizados anteriormente. Apos
realizar a sintese, medimos a largura equivalente usando os resultados fornecidos pela saida
do STARLIGHT. Para estimarmos a largura equivalente, subtraimos o espectro sintético do
espectro observado, obtendo um espectro de residuos que contém somente a contribuicao das
linhas de emissdo, e ajustamos os perfis das linhas de emissdo através de gaussianas. A largura
equivalente de Ha é, entdo, obtido através da razao entre o fluxo medido para essa linha (a 4rea
da gaussiana) e o nivel médio do continuo estelar na posi¢ao da linha, estimado sobre o espectro
sintético. As figuras 2.2b e 2.2a mostram as linhas de emissdo [NII]A16548.05, HxA6562.8 ¢
[NII]A6583.45 de um determinado stack, em azul, e em laranja o ajuste Gaussiano encontrado

pelo codigo.

Figura 2.2 — Ajuste gaussiano (em laranja) sobre as linhas de emissdo [NII]A6548.05,
HaA6562.8 ¢ [NI[]A6583.4.
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3 RESULTADOS

3.1 SIMULACOES COM BASE NOS STACKS

Para obtermos uma nocdo mais clara do sinal-ruido dos stacks e analisar as flutuagdes
entre as bases, novamente realizamos uma série de simulacdes. Produzimos rigorosamente o
S/N de cada um dos stacks, numa grade de idades e metalicidades estelares médias e verificamos
o grau de concordancia da sintese com ambas as bases (BC03 e Vazdekis). Como os stacks
ndo varrem qualquer faixa de idades e metalicidades médias, resolvemos fazer essa andlise
simulando entre faixas de idades e metalicidades estelares médias. As idades estelares médias

foram calculadas de acordo com a equacdo
Nie .
(1) = 10F=1%1081 G.1)

onde x; € a porcentagem de contribui¢do em luz de cada template j e 7; provém da idade da

populagdo de cada template de base j. A metalicidade estelar média, por sua vez, é dada por
Ny
(ZyL=Y xz (3.2)
j=1

onde x; € a porcentagem de contribui¢do em luz de cada template j e Z; a metalicidade atribuida
para o template de base j. Para BC03, criamos bins de idades estelares médias variando de 5.3
até 10.14 bilhdes de anos, cujo intervalo é de A = 0.44 e, para Vazdekis, 4.3 até 12.22 bilhdes
de anos, com A = 0.72. A metalicidade estelar média varia de —0.28 a 0.16, com A = 0.04
para base BCO3 e de —0.17 a 0.2, com A = 0.04 para base Vazdekis. Para cada bin sorteamos
contribui¢des aleatorias para cada template de base e selecionamos aquelas simulagdes para as
quais as idades e metalicidades estelares médias estavam dentro dos limites definidos para seu
respectivo bin. A extin¢do maxima permitida foi escolhida sendo 0.2 mag e PL contribuindo no
maximo 10% da populagdo, sendo essas randomicas para ambas as bases. Com isso, resultamos
num total de 1000 simulacdes para cada base. A relacdo entre espectro simulado e sintético
para idade estelar média é mostrada na figura 3.1 para a base BC0O3 e na figura 3.2 para a base
Vazdekis. Vejamos que, utilizando a base BC03, o STARLIGHT subestima as idades enquanto
que para base Vazdekis hd uma boa concordancia nos primeiros bilhdes de anos, porém quando
mais velha tende a ser a populagdo estelar observada, mais o STARLIGHT subestima a idade.
Isso pode ser justificado na figura 3.2d, onde o STARLIGHT superestima a lei de poténcia,
fazendo com que a populagdo pareca mais jovem do que ela realmente €. Essa justificativa ndo
é encontrada para a base BCO03, j4 que a lei de poténcia parece ser melhor ajustada (figura 3.1d).

A idade estelar média também € subestimada pelo STARLIGHT para a base BCO3,
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assim como a metalicidade (veja figura 3.1b). O contrdrio acontece para a base Vazdekis, no
qual a estimativa do STARLIGHT para a metalicidade estelar média reproduz bem o observado
(figura 3.2b).

Por ultimo, falando sobre a extingdo do meio interestelar, utilizando a base BCO3 o
STARLIGHT se confunde completamente (veja figura 3.1c), ndo conseguindo obter uma rela-
¢do em que possamos confiar. J4 com a base Vazdekis, temos uma correlacido quase de 1 para 1
(veja figura 3.2c).

Com os resultados obtidos até agora, compreendemos que a base Vazdekis é mais efici-
ente para reproduzir nossos observaveis, e ainda assim possui um pequeno viés. As grandezas
que melhor sdo estimadas sao as idades estelares médias, as metalicidades estelares médias e as
extingdes.

Resumindo, os modelos de Vazdekis apresentam um melhor grau de autoconsisténcia ao
serem utilizados como base para o STARLIGHT para descrever os nossos stacks. A base BCO3
apresenta um grau maior de viés nos diversos observaveis, e uma maior dispersao nos valores de
saida dado um mesmo valor de entrada. Dessa forma, embora no que segue estaremos usando
as duas bases em conjunto para descrever qualitativamente o comportamento da nossa amostra,
daremos uma énfase maior no comportamento inferido a partir da base Vazdekis, uma vez que
devem descrever melhor as propriedades das galdxias da nossa amostra em funcao da sua massa

e da massa do halo a que pertencem.

3.2 RESULTADOS STACKS

Como visto na subsecdo 2.4.1, apds a sintese espectral ter sido efetuada para as bases
BCO03 e Vazdekis, estimamos as propriedades da populacdo estelar como idade e metalicidade
estelar média dos espectros utilizando as equagdes 3.1 e 3.2, respectivamente. A extingdo e
a contribui¢do de lei de poténcia foram fornecidas diretamente pelo STARLIGHT. Ja vimos
também, como encontramos a largura equivalente de Ha dos espectros. Com isso, plotamos
cada propriedade em funcdo de sua respectiva massa do halo e dispersao de velocidade, obtendo
as figuras 3.3 para a base BCO3 e 3.4 para Vazdekis.

Para facilitar a andlise quantitativa dos resultados apresentados nos diagramas acima
descritos, vamos considerar que as varidveis M), e ¢ atuam de forma independente sobre os
observaveis por nés medidos para os stacks, e que o efeito de cada um destes € bem representada
por uma lei de poténcia, de forma que um dado observavel A possa ser representado por A ~
G"Mhb , onde a e b sdo parametros livres. Assim, para cada observavel A, realizamos o ajuste
da fungio log(A) = alogo + blogM), + ¢ através de um método de minimos quadrados'.Os
parametros de melhor ajuste obtidos para cada observavel sdo apresentados nas tabelas 3.1 e

3.2 para as bases Vazdekis e BCO3, respectivamente.

1Utilizando o pacote scipy.
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Figura 3.1 — Comparagdo entre espectro sintético e simulado para idade e metalicidade estelar
média, extingdo e lei de poténcia, usando base BC03. As barras verticais correspondem aos
percentis 5 e 95% para cada grandeza.
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Tabela 3.1 — Coeficientes do ajuste logA = alogo + blogM + ¢ para a base Vazdekis.

Grandeza a b c

Idade 0.608 :=0.005 —0.05940.001 9.33+0.01
[Z/H] 0.428 +0.005 0.061£0.001 —-1.74+0.01
Ay —0.73+£0.01 0.12940.003 —0.8440.02
PL —1.15+£0.03 0.466£+0.008 —2.99+0.07
EWHao —0.89+0.02 0.107 £0.004 0.46+0.03

Tabela 3.2 — Coeficientes do ajuste logA = alog o + blogM + ¢ para a base BC03.

Grandeza a b c

Idade 0.084 £0.005 —0.0009+0.0011 9.743 +£0.009
[Z/H] 0.8434+0.004 0.032+0.001 —2.349+0.009
Ay —1.854+0.03 0.034 £0.006 2.73£0.05
PL —8.9+0.3 1.28 +£0.07 3.7£0.6
EWHao —0.834+0.02 0.121 £0.004 0.09£0.03
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Figura 3.2 — Comparagdo entre espectro sintético e simulado para idade e metalicidade estelar
média, extingdo e lei de poténcia, usando base Vazdekis.
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Figura 3.3 — Relacdo gréfica entre as propriedades fisicas em funcido da massa do halo e da
dispersao de velocidade, usando base BCO3.
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Figura 3.4 — Relacdo gréfica entre as propriedades fisicas em funcido da massa do halo e da
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4 DISCUSSAO

4.1 TENDENCIAS OBSERVADAS

Com base nos gréficos apresentados anteriormente, para a idade estelar média (figura
3.3a), usando a base BC03, ndo foi possivel distinguir uma correlacio entre esse parametro em
funcdo de o e M;. Podemos identificar minimamente, nas bordas, que quanto mais baixo o
o e maior M, (valores médios), mais jovens parecem ser a populacdo, porém € justamente nas
bordas que possuimos menos informacao (ver tabela 2.1). Os coeficientes de ajuste encontrados
sdo proximos de zero (tabela 3.2). Ja com a base Vazdekis, que apresentou melhor desempenho
nos testes, a figura 3.4a claramente indica que para maiores valores de massa de halo e menores
valores de massa da galdxia, mais jovem € a populacdo estelar. O aumento da idade estelar
média em funcdo da massa da galdxia é observada, de fato, para as galdxias como um todo,
mesmo fora da categoria early-type e para galdxias satélite. Trata-se, provavelmente, de uma
projecdo para a classe das centrais, do fendmeno conhecido como downsizing (Cowie et al.,
1996), em que a formagao estelar no Universo ocorre preferencialmente em galdxias de massas
progressivamente mais baixas em fun¢do do tempo cdsmico. A tendéncia observada com ©
também foi identificada por Thomas et al. (2005) que investigaram uma amostra de 124 ETGs
em diferentes ambientes. Através de medidas de larguras equivalentes de linhas de absor¢ao e
comparagdo com modelos espectrofotométricos, esses autores obtiveram uma relacao de escala
entre a idade estelar média e a dispersdo de velocidades estelares da galdxia da forma logt ~
0.24log o para ETGs em regides de alta densidade e logs ~ 0.321logc para ETGs em baixas
densidades. O fator de proporcionalidade que encontramos (~ 0.6) indica uma dependéncia
muito mais intensa entre essas duas grandezas. Além do tamanho da nossa amostra ser muito
maior, outra fonte de discrepancia é o fato de que estamos levando em conta somente ETGs
centrais. Saracco et al. (2019) mostraram que essa tendéncia de idades estelares mais altas para
ETGs mais massivas € confirmada até, pelo menos, o redshift 1.2. Essa tendéncia, mostrada
de forma muito mais intensa pela base Vazdekis concorda, qualitativamente, com os resultados
obtidos em La Barbera et al. (2014). Independente da base, a dependéncia da idade estelar média
com a massa do halo é menos importante, mas muito bem estabelecida para a base Vazdekis.
Mais uma vez, observamos concordincia com La Barbera et al. (2014). A tendéncia de idades
estelares médias mais baixas para centrais localizadas em halos massivos foi interpretada por
esses autores como sendo produzida por eventos de fusdo da galdxia central com satélites de
baixa massa ricas em gas. Este processo ocorrendo com maior eficiéncia em aglomerados
massivos explicariam, pelo menos do ponto de vista qualitativo, os nossos resultados. Em
contraste, Thomas et al. (2005) encontraram a tendéncia oposta, com galdxias mais massivas

apresentando também populagdes estelares mais velhas. No entanto, nossa amostra € exclusiva
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de centrais, o que pode explicar essa diferenca.

Na figura 3.3b, podemos ver que existe uma clara relacdo entre a massa galdxia e do
halo com a metalicidade estelar média, quanto menor valor de ¢ e M) menor a metalicidade
estelar média. A dependéncia com o corresponde a bem conhecida relacao massa-metalicidade
das galdxias esferoidais (Li et al., 2018). A mesma tendéncia € observada nos resultados obti-
dos a partir da sintese de populagdes estelares utilizando a base BCO3 (figura 3.4b). A relagdo
massa-metalicidade é comumente interpretada como um efeito de uma maior eficiéncia no en-
riquecimento do gds em galdxias dotadas de um poco de potencial gravitacional mais ingreme.
Thomas et al. (2005) encontraram uma dependéncia de [Z/H| com log o mediado pelo fator
~ (.56, praticamente independente da densidade local. Os coeficientes que obtivemos para essa
relacdo, especialmente utilizando a base Vazdekis (~ 0.43), sdo bastante semelhantes, apesar de
se tratarem de amostras distintas. Nossos resultados para a metalicidade estelar média também
sdo consistentes, do ponto de vista qualitativo, com os obtidos por Saracco et al. (2019). Ja a
dependéncia com a massa do halo é muito menos importante, mas consistente. A existéncia de
uma dependéncia com a massa do halo do qual a galdxia é central implica em um cenério em
que a evolucdo do conteudo estelar dessas galdxias depende também de fend6menos em escalas
fisicas bastante superiores a da propria galdxia. La Barbera et al. (2014) também encontraram
essa tendéncia, utilizada pelos autores para confirmar o cendrio descrito acima de evolucao do
conteudo estelar das centrais através de fusdes envolvendo galdxias ricas em gds e de baixa
massa.

As larguras equivalentes de Ho que obtivemos sdo bastante consistentes entre as sin-
teses usando os dois conjuntos de templates de base, inclusive nos coeficientes encontrados
para os ajustes em funcio de o e Mj,. Isso € esperado, ja que os resultados da sintese somente
afetam as medidas de largura equivalente de linhas de emissdo através da subtracdo do con-
tinuo estelar, que s@o um aspecto secunddrio frente ao ajuste de uma gaussiana sobre a linha
de emissdo propriamente dita. Variagdes na largura equivalente de Ho podem ser devidas a
uma variedade de fatores. Dependendo do agente de ionizacdo (estrelas jovens da sequéncia
principal, atividade nuclear, estrelas quentes e evoluidas de baixa massa, etc), a abundéancia de
fotons ionizantes pode ou ndo ser significativa, de forma que a comparagdo dos fluxos relativos
entre duas linhas de emissao é usado com frequéncia como um indicador de qual € este agente
(Baldwin; Phillips; Terlevich, 1981; Cid Fernandes et al., 2010; Cid Fernandes et al., 2011).
Por outro lado, galdxias elipticas sdo caracterizadas por intensidades muito baixas de linhas de
emissao (embora com excegdes), de forma que o agente de ionizacgao tipico sdo estrelas quentes
evoluidas de baixa massa, e a principal diferenca entre as larguras equivalentes de Ha entre
galdxias elipticas em geral € a fracdo de massa da galdxia na forma de gds ionizavel (Herpich
et al., 2018). Dessa forma iremos interpretar diferencas entre larguras equivalentes de Hot nos
diferentes bins como diferencas na massa de gés ionizdvel presente nas galdxias.

E interessante notar, ainda, que os coeficientes obtidos para Ay nesses mesmos ajustes

sdo bastante semelhantes aos respectivos coeficientes para a largura equivalente de Hor. Pode-
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mos interpretar essa semelhanca da seguinte forma: Estamos considerando que diferencas em
EWHo sdo indicadores do gés presente na galdxia, também indicando indiretamente a presenga
de poeira no meio interestelar da galdxia. A extincao visual Ay pode ser expressa em termos da

profundidade 6tica visual do meio, Ty, como

AV = 1,086Tv.

Assumindo que os grdos de poeira sejam esféricos e de raio a, e apresentem eficiéncia Qy
na absor¢do e espalhamento de radiacdo 6tica por unidade de drea perpendicular a direcdo da
radiacdo, e ainda que sua densidade volumétrica no meio seja n, entdo podemos expressar Ty

como a seguinte integral ao longo da linha de visada x:

Ty :/nnazQde 4.1
= ma’QyN, (4.2)

onde N € a densidade colunar do material. Um aumento na quantidade de gas ionizavel na
galaxia corresponde a um aumento proporcional em /N, o que também se traduz em um aumento
proporcional de Ay. Dessa forma, EWHa e Ay se tornam duas expressdes da variabilidade
de um mesmo parametro entre as diferentes galdxias da amostra. Essa semelhanga é de fato
observada, de forma menos clara pra BC03, mas bastante evidente para Vazdekis. Dessa forma,
iremos discutir abaixo apenas as tendéncias para EWHa.

Nossos resultados mostram que a largura equivalente de Hoo € maior quanto maior os
valores de massa de halo e menor massa da galdxia. A dependéncia com a massa da galdxia
¢ muito mais intensa do que a dependéncia com a massa do halo. Nao € possivel fazer uma
comparacdo direta dos valores que obtivemos para EWHa com a literatura uma vez que nossas
medidas sdo baseadas em stacks. Dentro de cada stack certamente existem casos de galdxias
centrais dotadas de linhas de emissdo intensas produzidas por diferentes agentes ionizantes,
incluindo formacdo estelar recente e atividade nuclear. Porém, nossos stacks, por serem produ-
zidos pela mediana de fluxos pixel-a-pixel, eliminam a assinatura em emissdo dessas galaxias,
fornecendo somente o padrao de ionizagdo tipico da populagdo como um todo. No entanto, os
valores tipicos encontrados para os stacks (~ 1 A) sdo bastante caracteristicos da populacio de
galéaxias early-type. A reducdo de EWHa para galdxias de alta massa pode estar associada a
uma reducdo na eficiéncia dos processos de acrecdo e resfriamento de gas devido a processos
de feedback. Ja o aumento dessa grandeza para maiores massas do halo pode estar acoplada a
intensificacdo do resfriamento do gds. De fato, um aumento na eficiéncia do resfriamento do
ICM em halos massivos foi invocado por Stott et al. (2012) para explicar diferengas na relagao
Lx — Tx do ICM nesses dois regimes de massa. Na proxima secao, discutiremos com mais
detalhes essa possibilidade.

Para a lei de poténcia a relacdo € menos clara, em particular devido ao fato de que muitos
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bins apresentam valor nulo. No entanto, a tendéncia visual € confirmada pelos coeficientes de
ajuste e vai na direcdo de valores mais altos de PL ocorrerem para baixos valores de o e altos
valores de M. Dessa forma, a dependéncia da PL com esses parametros € qualitativamente a
mesma da largura equivalente de Ho e de Ay. Uma vez que a contribui¢do de uma lei de po-
téncia no espectro € uma assinatura de atividade nuclear, as dependéncias observadas sugerem
uma ocorréncia mais frequente de galdxias centrais experimentando uma fase ativa do ponto de
vista de acrecdo pelo seu SMBH em halos mais massivos e para galdxias menos massivas. Esse
fendmeno pode estar acoplado aos mesmos fendmenos que regulam a largura equivalente de

Ho e a extingdo como discutido acima.

4.2 MODELAMENTO: RESFRIAMENTO DO ICM E FEEDBACK DO AGN

Com base nas correlagdes encontradas para as propriedades da populacdo estelar das
galdxias centrais estudadas em termos de massa da galdxia e massa do halo, e na comparacao
com os resultados de trabalhos anteriores bem como as interpretagdes dadas pelos autores des-
tes trabalhos para explicar os diferentes observaveis das galdxias centrais, dois elementos que
parecem contribuir significativamente para a evolugdo das galdxias centrais sao o resfriamento
do meio intra-aglomerado e o feedback oriundo da alimentacdo do buraco negro supermassivo
da propria central.

Stott et al. (2012) visando compreender diferencas sistemdticas em algumas proprieda-
des das BCGs em uma amostra de 123 aglomerados emissores em raios-X, bem como diferencas
nas relacdes de escala do ICM, em diferentes regimes da massa do halo, investigaram a relagcdo
entre o feedback do AGN da BCG e o resfriamento do ICM. A energia total liberada através
do feedback mecanico pelo AGN foi estimada pelos seus efeitos nas propriedades dindmicas do
meio intra-aglomerado, expressas também na forma de cavidades na distribui¢io de brilho em
raios-X. Consideracdes envolvendo o equilibrio dinamico e a temperatura do ICM foram utili-
zadas para estimar a energia térmica total do meio intra-aglomerado. A importancia relativa do
feedback do AGN ¢ dada entdo pela razdo entre essas duas grandezas.

Inspirados no trabalho realizado por Stott et al. (2012), construimos um modelamento
para a evolucdo das propriedades fisicas aferidas por nds para galdxias centrais, explicitamente
em termos da massa estelar da galdxia e da massa do halo, uma vez que estes sdo 0s parametros
que utilizamos como referéncia na criacdo dos nossos stacks e que ambos tém relacdo direta
com a energética tanto do AGN quanto do ICM.

Se a presenca de gés ionizdvel em uma galaxia central € devida ao resfriamento do ICM,
trata-se de um fendmeno caracterizado por processos em escalas de tempo curtas. Para uma
energia térmica total fixa para o ICM, a ocorréncia de linha de emissdo em uma central deve
ser, portanto, fruto do confronto entre a dissipacao energética do ICM por emissdo em raios-X

e a poténcia mecanica do AGN, e ndo da energia total que este ultimo liberou para o o ICM ao
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longo do tempo césmico. Assim, introduzimos um pardmetro & dado pela razdo entre a poténcia
do AGN e a energia interna do ICM: Vamos parametrizar essas propriedades pela razao entre o
feedback do AGN e energia térmica do ICM:

_ PEgy
Eicm’

4.3)

Podemos escrever a energia térmica do ICM como uma fun¢do da massa Ms5py do halo! e a

temperatura da emissao em raios-X do ICM, Tx, como em Stott et al. (2012):

3kp

mp

Eicn = 5 Tx fMsqy,

onde f € a fracdo de massa do ICM, kp € a constante de Boltzmann, u € o peso molecular médio
das particulas constituintes do ICM e m,, € a massa do préton. Vamos assumir por simplicidade
que a massa total do aglomerado M escalona com M ~ M5, € que o volume do aglomerado
escalona com R> o< M. Além disso, vamos assumir que a temperatura do gis Ty escalona com
a dispersdo nos valores das velocidades individuais das galdxias constituintes do sistema, e que
para uma distribui¢cdo de particulas virializadas, homogénea, esfericamente simétrica, escalona
com M /R. Logo,

Eicm =< %M (4.4)
oc AsM (4.5)
o< M>/3 (4.6)
o M7 (4.7)

Assumimos entao que a energia cinética instantanea do feedback do AGN PEgy escalona com

a taxa de acrecdo de matéria pelo SMBH com uma eficiéncia constante €, entdo:

PEgy = SMEHCZ.

Precisamos agora definir uma parametrizacdo para a taxa de acrecao do buraco negro supermas-
sivo. Um modelo simples que pode ser utilizado para essa parametrizacao € o modelo Bondi
(1952). Nesse cendrio, a alimentagdo do SMBH ocorre através da acrecao de gds quente nas
suas vizinhancas, quando o potencial gravitacional supera a enegia térmica do gas. Esse modo
de acrec¢do é radiativamente ineficiente, fazendo com que o feedback seja principalmente meca-
nico, na forma de jatos. Além de sua simplicidade, outra vantagem que nos faz optar por essa
parametrizacdo em nossa modelagem € o fato de que o mecanismo de Bondi tem se mostrado

eficiente para descrever diversos observaveis das BCGs (Fujita; Kawakatu; Shlosman, 2014),

'A massa contida em um raio dentro do qual a densidade de matéria é de 500 vezes a densidade média de
matéria do Universo.
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incluindo o fato de que radiogaldxias, caracterizadas pelos jatos previstos no modelo, sdo ga-
laxias de morfologia early-type, como as de nossa amostra. Nesse regime, a taxa de acre¢ao

escalona com a massa do SMBH na forma:

y 2

Logo,

PEpy o< M3,;.
Para acoplar explicitamente PEgy com as propriedades globais da galdxia hospedeira (central),
usamos a relacdo Mpy — o (Kormendy; Ho, 2013):

Mpy = 64’38.

Isso nos da:

PEBH [SS 68'74.

Substituindo os valores encontrados para PEpy € Ejcy na equacdo 4.3, obtemos:

£ oc g8 TAN16T,

Se o & for mais alto, a poténcia do AGN é predominante, reduzindo o resfriamento do gés. O
efeito dessa reducdo no resfriamento na largura equivalente de Ho deve ocorrer, portanto, na
forma (1/&)/Lc, onde L¢ é a luminosidade do continuo estelar na posi¢do da linha Ha. Por
simplicidade, vamos assumir que L¢ seja proporcional a luminosidade da galdxia na banda r,
L,. Segundo (Nigoche-Netro et al., 2010), a magnitude absoluta na banda r, M,, se relaciona
com a dispersao de velocidades, em galdxias elipticas, na forma log ¢ ~ 0.2M,, o que implica
que a luminosidade da galdxia na banda r, L,, obedece a L, ~ 6. Assim, a razdo (1/€)/L¢

pode ser expressa como

1/& o 874167
o O IMIT 4.8
I I, (4.8)
oc g 10-T4p1.67, (4.9)

Finalmente, vamos introduzir um expoente positivo Y de tal forma que a largura equivalente de

Ha pode ser expressa como ((1/&)/L¢)?, e assim:
log EWgg o< y(—10.74log o + 1.67logM). (4.10)

Se nosso modelo estiver correto, devemos encontrar um valor para ¥ que ao substituir
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na equagdo acima produzam coeficientes compativeis com os que medimos na secdo 3.2. En-
contramos que, com Y ~ 0.073, os coeficientes encontrados se tornam muito semelhantes aos
observados nos nossos stacks (~ —0.78 e ~ 0.121 para a e b, respectivamente). Esse mesmo
valor para y também fornece coeficientes semelhantes aos observados para a extingdo Ay (para
a base Vazdekis). Considerando que ha incertezas tanto no modelo quanto na medicao desses
parametros, podemos concluir que, de fato, nosso cendrio de evolucio para centrais para as
propriedades de EWHa e Ay correspondem com o modelo descrito acima.

A contribui¢do de lei de poténcia possui a mesma tendéncia de EWHo e Ay e expli-
camos que as dependéncias observadas para essa propriedade sugerem uma ocorréncia mais
frequente de galdxias centrais experimentando uma fase ativa do ponto de vista de acre¢ao pelo
seu SMBH em halos mais massivos e para galdxias menos massivas. Tremblay et al. (2012)
mostraram que, para uma BCG, existem tanto cavidades em raios-X produzidas pelo AGN
quanto algum nivel de cooling flow ainda efetivo. Essa BCG também tem formacao estelar em
torno do nucleo, com idades superiores e inferiores a estimada para as cavidades em raios-X,
sugerindo que a formagdo estelar € duradoura ao longo de todo o episddio de ativacdo da ativi-
dade nuclear nessa galdxia. Concluindo entio, que de fato o gas ionizado estd chegando através
do cooling flow. De certa forma, nossa modelagem concorda com esse cendrio, exceto que do
ponto de vista quantitativo apontamos em que regimes esse tipo de fenomeno deve acontecer
mais, ou seja, em sistemas em que o SMBH € menos massivo e o halo € mais massivo, pra
garantir que o AGN ndo produza um feedback intenso demais capaz de encerrar muito rapida-
mente o processo de acrecdo, e permitir que a assinatura da acrecdo apareca em uma fracdo
significativa dos objetos de nossa amostra para permitir sua detec¢ao ap6s a criagdo dos stacks.

Ainda, Hogan et al. (2015) encontraram que BCGs que apresentam linhas de emissdo
mais intensas do que a média, tendem a ser as radiofontes mais intensas. Essa tendéncia, de certa
forma, também combina com nosso cendrio onde maiores valores para PL (que sdo assinatura
do AGN) correspondem a maiores valores de EWHa.

Embora esse cendrio seja bem limitado, ele parece ser bem eficiente para explicar esses
observdveis e entdo pode ser possivel também, fazermos o mesmo tipo de andlise quantitativa
para idade e metalicidade estelar média. Em um estudo anterior realizado por Pipino et al.
(2011), foi observado que BCGs mais azuis sdo encontradas preferencialmente em aglomerados
em que o tempo de resfriamento do gds € mais curto (ou seja, em que a taxa de deposi¢cdo de
g4s frio no centro deve ser maior). Isso significa que pelo menos para parte das nossas galdxias
centrais, as que estiverem nesse tipo de aglomerado, temos de fato formacao estelar local devido
ao gés que estd sendo acretado por resfriamento do ICM. Isso nos mostra que, pelo menos em
parte, precisamos também do gas do ICM pra descrever o histérico de formagdo estelar de uma
central. Outro estudo (Green et al., 2016) mostra que BCGs mais azuis tendem a aparecer
em aglomerados com emissdo mais intensa em raios-X e também tendem a apresentar linhas
de emissdo mais intensas, novamente vinculando o resfriamento do géds a atividade nuclear

e a presencga de linhas de emissdo. No entanto, dadas as baixas EWHao medidas para nossa
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amostra, o processo de cooling flow ndo deve ser o agente principal causador dessa formacao.
Essa mesma conclusdo foi encontrada em Groenewald e Loubser (2014). Runge e Yan (2018)
também mostra essa conexdo entre cooling flow com formacao estelar na BCG, porém, nesse
caso, as taxas de formacao estelar parecem ser altas demais para serem completamente descritas
apenas pelo cooling flow, mostrando que talvez o processo pode ser mais complexo do que
propomos, por isso, provavelmente vai ser preciso incluir mais elementos na modelagem, como

um surto inicial de formacao estelar e crescimento de massa estelar através de fusoes.



5 CONCLUSAO

O objetivo principal deste trabalho era compreender como as galéxias centrais desenvol-
vem seu conteddo baridnico. Para isso, estudamos as propriedades da populacao estelar dessas
galaxias (idade e metalicidade estelar média, extingdo, lei de poténcia e largura equivalente de
Ho) em funcdo de sua massa e massa do halo hospedeiro e tentamos com isso, descrever um
cendrio plausivel de como se deu esse desenvolvimento. Para obter informacgdes das popula-
¢oes estelares das galdxias estudadas, combinamos os espectros oticos do levantamento SDSS
em bins de massa do halo e dispersao de velocidades e utilizamos o cédigo STARLIGHT. A
confiabilidade dos resultados foi testada confrontando-os com amostras de espectros simulados
com diferentes caracteristicas. Para identificar a presenca de gds ionizado, medimos a largura

equivalente da linha Ho por ajuste de gaussianas. Nossas principais conclusoes foram:

» Testes com espectros simulados feitos para testar a confiabilidade do STARLIGHT e suas
bases, mostraram que quase todas as propriedades fisicas estudadas (idade, metalicidade e
extin¢do) sdo bem reproduzidas por esse software de sintese de populacio estelar, menos

a contribuicao de lei de poténcia associada ao AGN;

* Os demais testes realizados com espectros simulados a fim de compreender se a bases
utilizadas descreviam bem o observavel, mostraram que a base Vazdekis € mais confidvel
que a base BC03, j4 que a base BC0O3 mostra mais flutuagdes dependendo da propriedade

fisica analisada;

* A extin¢do Ay, a largura equivalente de H e a contribuicao de uma lei de poténcia au-
mentam conforme aumenta a massa do halo e diminui a massa da galdxia central. As
idades estelares médias apresentam comportamento oposto, se tornando mais baixas nes-
ses mesmos regimes, enquanto que a metalicidade estelar média é maior quanto maior for

a massa do halo e a dispersao de velocidades;

» Utilizando o modelo de acrecao de Bondi, a emissdo de gés ionizado e a extin¢ao inte-
restelar em galdxias centrais parecem ser regidas pela razdo entre a energia térmica do
meio intra-aglomerado e a poténcia instantanea do AGN da central, produzindo relagdes
de escala bem definidas entre a emissao e as massas do halo e da galdxia. Isso nos sugere
que as idades e metalicidades estelares médias também podem ser descritas em um cena-
rio em que o cooling flow participa do histérico de formacao estelar das centrais. Porém,
devido aos baixos valores de EWHao encontrados, esse processo nao pode ser o meca-
nismo principal que rege essa formagdo. Por isso, vamos precisar incluir mais elementos
na modelagem, como um surto inicial de formagao estelar e crescimento de massa estelar

através de fusoes.
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5.1 PERSPECTIVAS

Com base nos resultados obtidos através deste trabalho e as conclusdes que chegamos,
esperamos que, num trabalho préximo, possamos quantificar as relagdes de escala para idade e
metalicidade estelar média de galdxias centrais em fun¢do de sua massa e massa do halo a fim de
conseguirmos montar um cendrio mais complexo que consiga explicar como se d4 a formacgao
estelar nas centrais adicionando processos fisicos como mergers, além do resfriamento do gas
pelo ICM ja visto aqui. Também esperamos analisar fontes de viés nas estimativas anteriores
dos parametros das populacOes estelares das galdxias centrais, como aqueles produzidos pela

perda de luz nas fibras 6ticas que forneceram os dados espectroscopicos previamente utilizados.
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APENDICE A - EXEMPLOS DOS ARQUIVOS STARLIGHT

Figura A.1 — Exemplo de um espectro de entrada para o STARLIGHT.

A O, ¢, flag,

p608.008000 6.054141 1.180600 6
3617.000000 10.132626 3.360000 O
3626.000000 7.753432 3.350000 @
3635.000000 7.025500 3.360000 @
3644.000000 7.806802 3.350000 @
3653.000000 10.041595 3.340000 0
3662.000000 10.399824 3.390000 O
3671.080000 11.602038 3.370000 O
3680.000000 10.311320 3.300000 O
3680.080000 11.217151 3.31600@ O
3698.000000 4.946567 3.360000 @
3787.080000 11.283741 3.400000 0
3716.000000 9.557229 3.440000 @
3725.000000 6.521356 3.420000 @
3734.000000 9.107459 3.350000 @
3743.000000 10.042979 3.270000 O
3752.000000 9.085733 3.160000 @
3761.000000 12.365208 3.870000 O
3770.000000 6.453355 3.070000 @
3779.000000 10.798426 3.100000 O
3788.000000 12.013856 3.030000 0
3797.000000 5.030893 2.970000 @
3806.000000 9.733152 3.000000 6
3815.000000 11.629596 3.8900000 O
3824.080000 10.504239 3.200000 O

Fonte: minerva.ufsc.br/starlight/files/papers/Manual_StCv04.pdf

Figura A.2 — Exemplo de um arquivo méscara para o STARLIGHT.

11
3710.0- 3744.0 0.0 [O0II]

3858.0 3880.0 0.0 [NelIlI]

3960.0 3980.0 0.0 Hepsilon
4092.0 4112.0 0.0 Hdelta

4330.0 4350.0 0.8 Hgamma

4848.0 4874.0- 0.0 Hbeta

4940.0 5028.0 0.0 [OIII]

5866.0 5916.0 0.0 Hel & NaD
6280.0 6320.0 0.0 [O0I]

6528.0 6608.0 0.0 Halpha & [NII]
6696.0 6752.0 0.0 [SII]

Pist of windows containing typical optical emission lines.

Fonte: minerva.ufsc.br/starlight/files/papers/Manual_StCv04.pdf



Figura A.3 — Exemplo de um arquivo de base para o STARLIGHT.

45 [N_base]

bc2003_hr_m42_chab_ssp_020
bc2003_hr_m42_chab_ssp_045.
bc2003_hr_m42_chab_ssp_055
bc2003_hr_m42_chab_ssp_070

bc2003_hr_m42_chab_ssp_150
bc2003_hr_m42_chab_ssp_161
bc2003_hr_m42_chab_ssp_185
bc2003_hr_m42_chab_ssp_193

bc2003_hr_m72_chab_ssp_020
bc2003_hr_m72_chab_ssp_045.
bc2003_hr_m72_chab_ssp_0556
bc2003_hr_m72_chab_ssp_070

bc2003_hr_m72_chab_ssp_150
bc2003_hr_m72_chab_ssp_161
bc2003_hr_m72_chab_ssp_185
bc2003_hr_m72_chab_ssp_193
# spec-file

Fonte: minerva.ufsc.br/starlight/files/papers/Manual_StCv04.pdf

spec
spec
spec
spec

spec
spec
spec
spec

spec
spec
spec
spec

spec
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spec

o o oo

o
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13.

(=l =lp =y
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00316e9
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05000
05000
05000

05000
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05000
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age020_m72
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age070_m72

agelb0_m72
agel6l_m72
agel85_m72
agel93 _m72

code

oo oo oo or

o ooo

oo oo

0000
9999
9488
8862

5463
5228
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4927
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9147
8524
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=
-

o o oo
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Figura A.4 — Exemplo de um espectro de base para o STARLIGHT, as primeiras linhas, onde

existem #, serdo ignoradas pelo STARLIGHT, sdo apenas informacdes sobre o espectro.

HH HE R

9
9
9
3
3
3

Fonte: minerva.ufsc.br/starlight/files/papers/Manual_StCv04.pdf

Input file name
Column
Record
Age (yr)
Lambda (A)

. 100000E+01
.400000E+01
.600000E+01

.270000E+03
.290000E+03
.310000E+03

2
135
9.048E+08
Flux
1.276E-07
1.442E-07
1.495E-07

9.475E-05
9.373E-05
9.430E-05

Output file name = bc2003_hr_m62_chab_ssp_135. spec
= bc2003_hr_m62_chab_ssp.ised



Figura A.5 — Exemplo de um arquivo de configuracdo para o STARLIGHT.

# Configuration parameters for StarlightChains ve4.for - Cid@Lagoa -

18/Feb/2007 #

(see manual)

already existent arq_out

#
#
# Normalization lambdas
#
5200.0 [1_norm (A)] = for base spectra only
4900.0 [1low_norm (A)] = for observed spectrum
5300.0 [Lupp_norm (A)] = " " "
#
#
# Parameter Limits
#
-1.8 [AV_low {mag)] = lower allowed AV
4.9 [AV_upp (mag)] = upper allowed AV
-0.0001 [YAV_low (mag)l = lower allowed YAV
0.0001 [YAV_upp (mag)] = upper allowed YAV
8.7 [fn_lowl = lower allowed Norm. factor = sum x_j
1.3 [fn_uppl = upper allowed Norm. factor = sum x_j
-500.0 [ve_low (km/s)] = lower allowed v@
500.0 [ve_upp (km/s)] = upper allowed v@
a.0 [vd_low (km/s)] = lower allowed vd
500.0 [vd_upp (km/s)] = upper allowed vd
#
#
# Clipping options & Weight-Control-Filter
#
NSIGMA [clip_method_option] = NOCLIP/NSIGMA/RELRES/ABSRES = possible clipping methods
3.0 [sig_clip_threshold] = clip points which deviate > than this # of sigmas
2.0 [wei_nsig_threshold] = weight-control-filter. Use <= 8 to turn this off!
#
#
E Miscellaneous
#
50.8 [d1_cushion (A)] = safety margin for kinematical filter!
0.001 [f_cut (units of f_norm)] = Mask/ignore very low fluxes: f_obs == f_cut
31 [N_int Gauss] = # of points for integration of kinematical filter
1 [i verbose] = 0/1 = Quiet/Talkative
2] [1i verbose anneall = 0/1/2/3 = Quiet/.../Verborragic
2} [IslstLineHeader] = 1/0 = Y/N
1 [1i FastBCO3 FLAG] = 1 for Fast-rebin of BCO3 spectra
<] [1_FitPowerLaw] = 1/0 = Y/N - include a Power Law in base
-8.5 [alpha_PowerLaw] = PL index, only used if iFitPowerLaw = 1
2] [1_SkipExistingOutFiles] = 1/0 = Y/N - skip or overwrite fits with
#
#
# Markov Chains technical parameters
#
7 [N_chains] = # of Markov Chains
6.50 [xinit_max] = max({x_j) for initial random chain pop-vecs
¢} [i UpdateEps] = 1/0 = Y/N. Not well tested: use 0!
2 [i UpdateAlphal = 0/1/2. 1 & 2 update step-sizes dynamically. @ turns this off.
2.0 [Falphal = step-updating-factor.
1 [1 MoveOneParonly] = 1/0 = Y/N. Not tested/debugged! Use 1
1 [1 UpdateAvyAvStepSeparately] = 1/0 = Y/N.
1 [1i HelpParwWithMaxR] = 1/0 = Y/N. Help convergence of ParWithMaxR
0.2 [prob_jRmax] = prob to pick ParWithMaxR
1 [1_HelpPopVectorMove2Average] = 1/8 = Y/N. Help x convergence
0.4 [prob_HelpPopVectorMove2Average]l = prob of inverting sign of x-move to go towards mean
1 [1_HelpAVYAVMoveZAveragel = 1/80 = Y/N. Help AV/YAV convergence
0.4 [prob_HelpAVYAVMove2Averagel = prob of inverting sign of AV/YAV-move to go towards mean
10 [NRC_AV Default] = initial # of terms in the RC AV-series

Fonte: minerva.ufsc.br/starlight/files/papers/Manual_StCv04.pdf

Figura A.6 — Exemplo de um arquivo grade para o STARLIGHT.

2
/home/cid/STARLIGHTv04/BasesDir/
/home/cid/STARLIGHTv04/
/home/cid/STARLIGHTv04/
/home/cid/STARLIGHTv04/

-2007200

4730.0

4780.0

3400.0

8900.0

1.0

1.0

FIT

1

1

0414.51901.393. cxt
0784.52327.478. cxt

StCv04.C11.config
StCv04.C11.config

[Number of fits to run]

[base_dir]

[obs_dir]

[mask_dir]

[out_dir]

[your phone number]

[1low_SN]  lower-lambda of S/N window
[lupp_SN]  upper-lambda of S/N window
[0lsyn_ini] lower-lambda for fit
[0lsyn_fin] upper-lambda for fit
[0dlsyn]  delta-lambda for fit
[fscale_chi2] fudge-factor for chi2
[FIT/FXK] Fit or Fix kinematics
[IsErrSpecAvailable]l 1/0 = Yes/No
[IsFlagSpecAvailable] 1/0 = Yes/No
Base.BC03. N
Base.BC03. N

Mask.0414.51901.393. cxt.scl.CRAP.gm.BN CcM
Mask. 0784.52327.478. cxt.5c2. CRAP. gm. BN CcM

150.0

.0
.0 150.0

Example of 2 SDSS galaxies fitted with Base.BCO3.N (45 components), CCM law, etc.

Cid@Lagoa - 29/March/2007

0414.51901.393.cxt.5c4.C11.im.CCM. BN
0784.52327.478.cxt.s5c4.C11. im. CCM. BN

Fonte: minerva.ufsc.br/starlight/files/papers/Manual_StCv04.pdf
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Figura A.7 — Exemplo de um arquivo de saida para o STARLIGHT.

coocooroor

Mini_j ()
8.5233E-01
1.2144E-01
0.0000E+00
1.9860E-01
4.
6
2
4
2
4

0396E-04

.9583E-01
. 6658E+00
. 7913E+00
.8126E+00
. 1708E+00

8975E+00
5608E-03
0000E+00
4935E+01
0000E+00
0000E+00Q
0000E+00
0000E+00
0000E+00
0000E+00

cor_j ()

4041E+00
0004E-01
0000E+00
8994E-01
4396E-04
9997E-01
1650E+00
2197E+00
8714E+00
1390E+00

3813E+00
6652E-03
0000E+00
5385E+01
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0000E+00
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0Q000E+00
0000E+00
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ORI e oW

PEONEOON R

. 000000E+06

160000E+06
010000E+06
000000E+07
512000E+07
000000E+0T
015200E+08
861200E+08
405400E+08
047900E+08

000000E+07
015200E+08
861200E+08
405400E+08
047900E+08
434000E+09
500000E+09
000000E+09
100000E+10

.300000E+10

(LM _j

1.114E-02
4.073E-02
2.634E-02
1.271E-02
5.070E-03
3.
2
1

5
3

3.198E-03
1.7T16E-03
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1.484E-04
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3
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. T99E-05
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o

coocooooo
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age070_m42
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age116_m42
age125_m42
age132_m42
age135_m42
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age116_m72
age125_m72
age132_m72
age135_m72
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age160_m72
age161_m72
age185_m72
age193_m72

cooocoooooo0o

o000 00000O0
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SSP_chi2r SSP_adev(%)

RO ONNN®R® O
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0436E-01
5596E-01
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1.1137E+00
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9
1
2
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o
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Fonte: minerva.ufsc.br/starlight/files/papers/Manual_StCv04.pdf

-0.
-1.
-1.
-1.
-1.
-1.
-1.

s8P_x (%)

107.
106.
100.
.1361
.4165
.6914
8760
.0039
.3899
.4145

.6204
.3750
.8431
7819
.2523
.0800
.6686
7746
.5684
.3618

1004
1525
7158
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APENDICE B - SIMULACOES TESTES

B.1 - VAZDEKIS

B.2 - BCO03

B.3 — BASE CRUZADA UTILIZANDO BC03 NA SINTESE

B.4 — BASE CRUZADA UTILIZANDO VAZDEKIS NA SINTESE

B.5 — COEFICIENTES DOS GRAFICOS OBTIDOS PARA SIMULACAO TESTE

B.5.1 - BASE VAZDEKIS

B.5.2 - BASE BC03

B.5.3 - BASE CRUZADA: SIMULADO VAZDEKIS- SINTETICO BC03

B.5.4 - BASE CRUZADA: SIMULADO BC03 - SINTETICO VAZDEKIS



Figura B.1 — Relacdo entre os valores para idade estelar média obtidos na simulacdo e os

Idade, Starlight (10% anos) Idade, Starlight (10? anos) Idade, Starlight (10% anos)

Idade, Starlight (10? anos)

reproduzidos pela sintese espectral, usando base Vazdekis.
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Figura B.2 — Relacdo entre os valores para metalicidade estelar média obtidos na simulacdo e
os reproduzidos pela sintese espectral, usando base Vazdekis.
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Figura B.3 — Relacdo entre os valores para extin¢ao obtidos na simulagdo e os reproduzidos
pela sintese espectral, usando base Vazdekis.
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Figura B.4 — Relacdo entre os valores para lei de poténcia obtidos na simulagdo e os
reproduzidos pela sintese espectral, usando base Vazdekis.
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Figura B.5 — Relacdo entre os valores para idade estelar média obtidos na simulacdo e os
reproduzidos pela sintese espectral, usando base BCO3.
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Figura B.6 — Relacdo entre os valores para metalicidade estelar média obtidos na simulacdo e
os reproduzidos pela sintese espectral, usando base BCO3.
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Figura B.7 — Relacdo entre os valores para extin¢do obtidos na simulacdo e os reproduzidos
pela sintese espectral, usando base BCO3.
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Figura B.8 — Relacdo entre os valores para lei de poténcia obtidos na simulagdo e os
reproduzidos pela sintese espectral, usando base BCO3.
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Figura B.9 — Relagdo entre os valores para idade estelar média obtidos na simulacdo feita com
base Vazdekis e os reproduzidos pela sintese espectral com base BCO3.
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Figura B.10 — Relagdo entre os valores para metalicidade estelar média obtidos na simulagdo

feita com base Vazdekis e os reproduzidos pela sintese espectral com base BCO03.
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Figura B.11 — Relagdo entre os valores para extin¢@o obtidos na simulagao feita com base
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Figura B.12 — Relagdo entre os valores para lei de poténcia obtidos na simulagdo feita com

PL, starlight (%)
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base Vazdekis e os reproduzidos pela sintese espectral com base BCO3.
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Figura B.13 — Relagdo entre os valores para idade estelar média obtidos na simulagdo feita
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Figura B.14 — Relagdo entre os valores para metalicidade estelar média obtidos na simulagdo
feita com base BCO3 e os reproduzidos pela sintese espectral com base Vazdekis.
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Figura B.15 — Relagdo entre os valores para extin¢do obtidos na simulagao feita com base

BCO03 e os reproduzidos pela sintese espectral com base Vazdekis.
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Figura B.16 — Relagdo entre os valores para lei de poténcia obtidos na simulagdo feita com

PL, starlight (%)
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PL, starlight (%)

base BCO3 e os reproduzidos pela sintese espectral com base Vazdekis.
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Figura B.17 — Coeficiente de Pearson dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
extin¢do e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, com base Vazdekis.
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Figura B.18 — Coeficiente de Spearman dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
extin¢do e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, com base Vazdekis.
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Figura B.19 — Coeficiente angular dos graficos de idade e metalicidade estelar média, extincao

e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, com base Vazdekis.
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Figura B.20 — Coeficiente angular dos graficos de idade e metalicidade estelar média, extin¢ao
e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, com base BCO3.
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Figura B.21 — Coeficiente de Pearson dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
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extincdo e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, com base BCO3.
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Figura B.22 — Coeficiente de Spearman dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
extincdo e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, com base BCO3.
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Figura B.23 — Coeficiente de Pearson dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
extingdo e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, para bases
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cruzadas, sendo a base BC03 usada na sintese, e Vazdekis na criacdo dos espectros simulado.
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Figura B.24 — Coeficiente de Spearman dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
extingdo e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, para bases
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cruzadas, sendo a base BC03 usada na sintese, e Vazdekis na criacdo dos espectros simulado.

12

1.0

o ot
o ©

Coef Spearman

o
S

0.2

12

1.01

o o
o @

Coef Spearman

o
S

0.2 4

(a) Idade estelar média

—&— IDADE-SPEARMAN

T T T T T T T
6000 6500 7000 7500 8000 8500 9000
faixa de A

(c) Ay

—e— AV-SPEARMAN

.——.—.——_.___.—__,——-._.-—.

T y T T T T T
6000 6500 7000 7500 8000 8500 9000
faixa de A

0.8

Coef Spearman

14
ks
L

0.2

0.8 q

Coef Spearman

14
kS
L

0.2 q

(b) Metalicidade estelar média

e
o
L

—8— MET-SPEARMAN

T T T T
6000 6500 7000 7500
faixa de A

T T T
8000 8500 9000

(d) Lei de Poténcia

o
o
L

W—A

—e— PL-SPEARMAN

T T T T
6000 6500 7000 7500
faixa de A

T T T
8000 8500 9000



86

Figura B.25 — Coeficiente angular dos graficos de idade e metalicidade estelar média, extincao
e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, para bases cruzadas, sendo a
base BC03 usada na sintese, e Vazdekis na criagdo dos espectros simulado.
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Figura B.26 — Coeficiente de Pearson dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
extingdo e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, para bases
cruzadas, sendo a base Vazdekis usada na sintese, e BC03 na criacdo dos espectros simulado.
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Figura B.27 — Coeficiente de Spearman dos graficos de idade e metalicidade estelar média,
extingdo e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, para bases
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cruzadas, sendo a base Vazdekis usada na sintese, e BC0O3 na criac@o dos espectros simulado.
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Figura B.28 — Coeficiente angular dos graficos de idade e metalicidade estelar média, extingdo
e lei de poténcia, para diferentes faixas de comprimento de ondas, para bases cruzadas, para

bases cruzadas, sendo a base Vazdekis usada na sintese, e BC0O3 na criacdo dos espectros
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