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A Época de Formação das Galáxias
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sobre os mais diversos assuntos: astronomia, programação, estat́ıstica, vida de um pós-

graduando, mais astronomia, mais programação, discussões filosóficas, crises existenciais,
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Resumo

Neste trabalho, estudamos as propriedades dos diagramas cor-magnitude (CMD) com

os resultados da śıntese emṕırica de populações a fim de examinar os principais cenários

de formação e evolução das galáxias mais antigas do universo. Analisamos observações

espectroscópicas do Sloan Digital Sky Survey (DR7) e os resultados da śıntese espectral

com o código STARLIGHT de amostras de galáxias divididas entre regiões de aglome-

rados (selecionadas pelo catálogo de aglomerados C4) e de campo. As amostras foram

selecionadas nos redshifts de 0.03 < z < 0.05 e 0.10 < z < 0.12 e limitadas, respectiva-

mente, às magnitudes de Mr = −19.2 e Mr = −21.4. As magnitudes foram corrigidas

por correções-k obtidas diretamente dos espectros observados. Estimamos que as amostras

sejam completas para log(M∗/M¯) > 10.2.

Demonstramos a importância da escolha de intervalos estreitos de redshifts para a

definição da sequência vermelha (RS), devido a efeitos evolutivos. Constatamos que a

bimodalidade na cor (g − r) e no ı́ndice espectral Dn4000 pode ser entendida em termos

da presença (ou ausência) de formação estelar recente. Estimamos que se mais de ∼ 0.5%

da massa total de uma galáxia tiver sido sintetizada nos últimos ∼ 900 milhões de anos, a

galáxia terá uma grande chance de pertencer à chamada nuvem azul (BC) no CMD. Por

outro lado, se ela não tiver formado estrelas neste mesmo peŕıodo, a galáxias terá migrado

da BC para a RS, o que está de acordo com os modelos de “transformação morfológica”.

Notamos que o meio tem uma grande influência sobre as frações de galáxias pertencentes

a RS ou a BC, no entanto, as observações parecem sugerir que o ambiente tem mais

um efeito catalisador da evolução galáctica do que discriminador, indicando que alguns

processos de constituição da RS são intŕınsecos a evolução das galáxias e que ocorrem de

uma forma continuada ao longo de alguns bilhões de anos. Mostramos que essa maneira



de entender a construção da RS está de acordo com o cenário hierárquico de formação

de estruturas, onde o fenômeno conhecido como “downsizing” surge como consequência

natural deste paradigma. Os dados também apontam que a dispersão das cores dos objetos

pertencentes a este grupo é dominada mais pela dispersão das metalicidades do que das

idades, ao contrário do que normalmente se afirma.

Por fim, constrúımos um modelo simples de evolução galáctica de modo a reproduzir

as posśıveis trajetórias das galáxias da RS sobre os CMDs, analogamente às trajetórias

evolutivas nos diagramas H-R. Mostramos que, se os eventos de fusões não tiverem sido

muito significativos desde z ∼ 1, a RS deve estar estabelecida desde pelo menos este

peŕıodo e que sua inclinação não deve ter variado mais do que ∼ 2%.



Abstract

In this work, we have studied the properties of the colour-magnitude diagram (CMD)

with the results of the stellar population empirical synthesis to examine the major galaxy

formation and evolution frameworks. We have analyzed spectroscopic observations of Sloan

Digital Sky survey (DR7) and spectral synthesis results carried out by the STARLIGHT

code from galaxy samples taken from galaxy clusters (selected from the C4 cluster catalog)

and field regions. Samples were selected in the redshift range of 0.03 < z < 0.05 and 0.10 <

z < 0.12 and were limited, respectively, to the magnitudes of Mr = −19.2 and Mr = −21.4.

Absolute magnitudes were corrected with observed spectra derived k-corrections. We have

estimated that our sample is complete for log(M∗/M¯) > 10.2.

We have demonstrated the importance of narrow redshift range choices in sample se-

lection for red sequence (RS) galaxy studies due to evolutionary effects. We found that

the bimodality in (g− r) colour and in spectral index Dn4000 can be understood in terms

of the presence (or absence) of recent star formation. We estimated that if more then

∼ 0.5% of galaxy total mass was synthesized in the last ∼ 900 million years, there is a

great chance it will belong to the CMD blue cloud (BC). On other hand, if galaxy hasn’t

been forming stars in this same period, it will have migrated from the BC to the RS, which

is in accordance to “morphological transformation” models.

We have noticed that the environment places a great influence on the fractions of RS and

BC galaxies, however, observations seeams to suggest that the surroundings acts more like

a catalyst rather then a discriminator, indicating that some RS constitution processes are

intrinsic to galaxy evolution and occur in a continuous way over several billion years. We

have shown that this idea of RS constructing is in accordance to the hierarchical structure

formation framework, where “downsizing” phenomena appears as a natural consequence of



this paradigm. Data also point out that colour dispersion of RS galaxies is more dominated

by metalicity dispersion rather than ages, contrary to what normally is maintained.

We also have built a simple evolutionary model to reproduce galaxy possible trajectories

on the CMD, analog to H-R diagrams stellar trajectories. We have shown that, if merger

since z ∼ 1 can be neglected, RS might be already established since then and its slope

should not have varied more than ∼ 2%.
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– ascensão reta e declinação. As áreas hachuradas retangulares representam as regiões
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selecionamos apenas as galáxias acima do limite de completeza em massa
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um ajuste robusto para cada caso e, no canto superior a esquerda de cada

painel, mostramos a inclinação do ajuste com a incerteza calculada por

bootstrapping. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86

5.1 Mediana da fração em massa das componentes da base espectral somadas

sobre todas as metalicidades (em porcentagem) em função das idades das
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da RS (linhas pontilhadas) e da BC (linhas tracejadas). Os gráficos não
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as idades obtidas do ajuste, enquanto que o painel da direita representa

as cores calculadas com os espectros cujas idades das populações estelares
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bilhões de anos) rodado para trás desde a época da observação até z = 5. . 104
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completeza em massa. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
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Caṕıtulo 1

Introdução

O conhecimento de como as galáxias se formam e evoluem e de quando estes processos

tiveram ińıcio estão entre as grandes questões em aberto da astronomia moderna. Saber

experimentalmente a “época” de formação das galáxias nos possibilita impor restrições

sobre os diversos modelos de universo propostos atualmente que tentam explicar as origens

do universo e de suas estruturas. O próprio conceito de idade ou época de formação de

galáxias é incerto e, por si só, consiste uma questão a ser tratada.

O paradigma que vivemos hoje é o chamado de formação hierárquica de estruturas.

Nele acredita-se que as primeiras galáxias a aparecerem no universo seriam pequenas e se

formariam nos maiores poços de potencial gerados pela distribuição primordial de matéria

(Peacock 1999). Depois, por meio de interações e fusões consecutivas formar-se-iam as

galáxias maiores e mais massivas. Mesmo que, pelo cenário hierárquico, essas estruturas

tenham terminado de ser “constrúıdas” em épocas mais recentes ou ainda estejam em

processo de constituição, as evidências sugerem que as galáxias eĺıpticas e lenticulares

mais brilhantes, por exemplo, são formadas por uma população estelar velha (Baade 1958;

Bower et al. 1992). Apesar da vasta aceitação desse cenário, diversas questões ainda

necessitam ser melhor esclarecidas e o conhecimento da época de formação das galáxias e

de sua evolução são de fundamental relevância para isto.

Nesse contexto, a observação tanto das galáxias próximas quanto em maiores redshifts

constitui-se importante método para impor v́ınculos sobre o surgimento desses objetos. O

principal objetivo deste trabalho de mestrado é utilizar os resultados do método conhecido

como śıntese emṕırica de populações, um tipo de śıntese espectral (ver Cid Fernandes et al.

2005, 2007; Mateus et al. 2007), e as propriedades dos diagramas cor-magnitude para exa-
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minar a época de formação das galáxias. Um aspecto fundamental para a realização desse

estudo diz respeito a obtenção e seleção das amostras em meio às inúmeras observações

já realizadas. Atualmente, vivemos na era dos grandes surveys (e.g. Sloan Digital Sky

Survey, 2dF Galaxy Redshift Survey, DEEP2 Redshift Survey, Large Synoptic Survey Te-

lescope, entre outros), cujas análises têm permitido e permitirão ainda mais aprofundar

nosso conhecimento sobre a evolução das galáxias. Neste projeto usamos como fonte de

dados observacionais o Sloan Digital Sky Survey1 (SDSS), que é um dos projetos mais

ambiciosos do mundo em termos de mapeamento do céu extragaláctico.

1.1 Motivações Observacionais

Reforçadas por esses grandes catálogos de observações, diversas caracteŕısticas fo-

tométricas das galáxias ganharam uma visibilidade mais ampla revelando uma série de

particularidades das populações de galáxias antes não percebidas em observações indivi-

duais ou na análise de pequenas amostras. O próprio conceito de populações de galáxias

surge nesse contexto para ajudar a identificar as macro caracteŕısticas mais relevantes das

galáxias no universo. Entre elas, a chamada bimodalidade destaca-se por aparecer em

grande parte dos parâmetros observacionais, desde as cores (Strateva et al. 2001; Wild

et al. 2005) a outros observáveis fotométricos e espectroscópicos (Blanton et al. 2003;

Kauffmann et al. 2003; Brinchmann et al. 2004; Mateus et al. 2006). A bimodalidade con-

siste na existência de dois grandes grupos de galáxias distintos que, de maneira bastante

geral, são descritas como um sendo mais vermelho, antigo, de morfologia mais eĺıptica ou

lenticular e com pouca ou nenhuma evidência de formação estelar recente e outro mais

azul, jovem, de morfologia espiral ou irregular e com altos ı́ndices de formação estelar.

Esse é o esteriótipo das populações de galáxias, mas, apesar de sua aparente simplicidade,

essa distribuição contém preciosas informações sobre como as galáxias evolúıram desde sua

formação.

Os aglomerados de galáxias têm-se mostrado excelentes laboratórios para o estudo

dessas propriedades desde suas primeiras observações nas placas fotográficas (Shapley e

Ames 1926). Trabalhos como o de Zwicky (1937) foram pioneiros no estudo dos aglo-

merados. Mas foi em 1958 que Abell, em seu célebre trabalho, The Distribution of Rich

1 Ver <www.sdss.org/>. Descrições mais detalhadas do projeto SDSS encontram-se no caṕıtulo 2.
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Clusters of Galaxies, compilou o primeiro grande catálogo de aglomerados. Desde então

muitos catálogos apareceram cobrindo uma vasta faixa de massas e riquezas. Nesse tipo

de ambiente, a bimodalidade pode ser observada no diagrama da cor em função da mag-

nitude, o conhecido Diagrama Cor-Magnitude (CMD, de color-magnitude diagram). O

diagrama cor-magnitude nada mais é que uma versão extragaláctica do antigo diagrama

de Hertzsprung-Russell. Nele aparecem duas regiões caracteŕısticas. Uma região dispersa

populada por galáxias mais azuis chamada de nuvem azul (BC, de blue cloud) e outra

região, dependendo do tamanho do aglomerado, mais pronunciada e formando uma estreita

faixa de galáxias vermelhas denominada de sequência vermelha (RS, de red sequence), de

modo que as mais vermelhas são, em média, mais brilhantes (Baum 1959; Visvanathan e

Sandage 1977). Essa relação entre as cores e a magnitude das galáxias mais vermelhas

parece ser praticamente linear desde magnitudes absolutas de ∼ −19 até as galáxias mais

brilhantes ∼ −24. Nas últimas décadas também, relações entre as cores e ı́ndices de linha,

massa e outros parâmetros também foram reportadas por diversos autores (Bower et al.

1992; Kuntschner 2000; Trager et al. 2000; Bernardi et al. 2005; Sánchez-Blázquez et al.

2006, entre outros). Essa sequência vermelha têm sido vastamente usada para sondar a

evolução das galáxias (e.g. Faber 1973; Sandage e Visvanathan 1978; Bower et al. 1992;

Worthey 1994; Kodama e Arimoto 1997; Graves et al. 2009), tornando-a uma das mais

importantes relações apresentadas por galáxias eĺıpticas e lenticulares, sendo até mesmo

usada para identificar aglomerados de galáxias em grandes catálogos fotométricos quando

não há redshift espectroscópico dispońıvel (e.g. Gladders e Yee 2000; Miller et al. 2005).

Originalmente, a sequência vermelha foi interpretada como sendo devido ao aumento

da metalicidade com a luminosidade ou massa. Resumidamente, entende-se que quanto

maior a massa de uma galáxia, maior sua capacidade de reter metais (assumindo que

estes podem ser removidos para o meio intergaláctico por ventos de supernova) e, quanto

maior a metalicidade, mais vermelho torna-se o espectro desta galáxia. No entanto, mais

recentemente, diversos autores têm encontrado que variações da idade podem ser relevantes

para a explicação da sequência vermelha (e.g. Gonzalez et al. 1993; Ferreras et al. 1999;

Terlevich et al. 1999; Poggianti et al. 2001; Jimenez et al. 2007). O fato dessa sequência

ter uma dispersão pequena tem sido considerado uma evidência a favor da pouca variação

na idade das galáxias e, portanto, na época de formação das eĺıpticas e lenticulares (Bower
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et al. 1992; Kodama e Arimoto 1997). Esta observação tem sido apontada como evidência

de um cenário de formação estelar coordenada (e rápida) em redshifts de formação muito

antigo (da ordem de z > 2) para essa classe de galáxias (e.g. Visvanathan e Sandage 1977;

Bower et al. 1992; Ellis et al. 1997; Kodama et al. 1998; Stanford et al. 1998; Kelson et al.

2001). Esse cenário é consistente com o modelo de colapso monoĺıtico de formação de

galáxias, como proposto por Eggen et al. (1962).

Por outro lado, não podemos esperar que essa seja a história completa. Aglomerados de

galáxias são ambientes bastante hostis e existem evidências observacionais e teóricas sufici-

entes para acreditarmos que tenham uma importante influência para a evolução tanto das

galáxias da sequência vermelha quanto para as galáxias e os pequenos grupos de galáxias

que constantemente caem sobre os aglomerados. Constatações da dependência do ambi-

ente na morfologia das galáxias foram classicamente reportadas por Dressler (1980), através

da conhecida relação morfologia-densidade e revisitadas recentemente por outros autores

(Whitmore et al. 1993; Mateus et al. 2007; Sanchez-Blazquez et al. 2009). De maneira

geral, esta relação mostra que existe uma dependência entre o ambiente que circunda a

galáxia e a sua forma (ou morfologia) no sentido de que quanto maior a densidade local

projetada, maior a fração de galáxias classificadas como eĺıpticas e lenticulares e quanto

menor a densidade local, maior a fração de galáxias classificadas com espirais e irregu-

lares. Não somente a morfologia (via classificação visual, ı́ndices de concentração, etc.),

mas também diversos parâmetros espectrofotométricos (como cores e ı́ndices espectrais)

apresentam esta dependência com o ambiente (ver Mateus et al. 2007).

Recentemente, questões intrigantes têm sido levantadas sobre estes assuntos, como por

exemplo, se a relação morfologia-densidade é uma relação primordial ou se ela aparece ao

longo do tempo (e.g. Poggianti et al. 2009), ou ainda se o ambiente é mais influente para

as galáxias pertencentes a sequência vermelha ou as classificadas morfologicamente como

eĺıpticas ou lenticulares. É necessário ter em mente que nem todas as galáxias da sequência

vermelha tem morfologia eĺıptica ou lenticular, nem todas as eĺıpticas e lenticulares estão

na sequência vermelhas e algumas das galáxias pertencentes a esses grupos ainda estão

ativamente formando estrelas (Graves et al. 2009). Muitos autores confundem e/ou sim-

plesmente ignoram isso, o que por vezes pode gerar tentativas frustradas de comparação

entre diferentes trabalhos. Alguns defendem, por exemplo, que galáxias da sequência ver-
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melha parecem estar mais correlacionadas com o ambiente do que as galáxias classificadas

morfologicamente como eĺıpticas e lenticulares (e.g. Kauffmann et al. 2004; Blanton et al.

2005; Mart́ınez e Muriel 2006). Não é do escopo deste estudo examinar cada uma das

classificações citados acima, no entanto, podemos destacar algumas de suas semelhanças e

diferenças ao selecionarmos as amostras de galáxias de sequência vermelha e analisarmos

seus resultados. O leitor deve estar atento com relação as diferentes classificações e suas

implicações.

Outro aspecto importante atribúıdo à evolução das galáxias é a chamada “trans-

formação morfológica” como descrito, por exemplo, por van Dokkum e Franx (2001).

Trata-se da evolução natural na morfologia das galáxias ao longo da sequência de Hubble:

no caso, de galáxias espirais e irregulares para lenticulares e eĺıpticas. Inspirados pela

própria existência das relações morfologia-densidade e outros efeitos observados em aglo-

merados, os autores sugerem que essas transformações aconteçam independentemente da

presença de interações entre as galáxias dentro dos aglomerados (e.g., Mateus et al. 2007).

Transformações devido a interações galáxia-galáxia são, em geral, lentas. Nos aglomerados,

os tempos dinâmicos caracteŕısticos são da ordem de alguns bilhões de anos (uma fração

considerável do tempo de Hubble), o que não justificaria as frações de galáxias lenticula-

res em relação às espirais observada em aglomerados como sendo decorrentes desse tipo

de interação (diferentemente do que ocorre em grupos, onde a dispersão de velocidades é

menor e os efeitos de interação galáxia-galáxia são mais importantes). Sendo assim, para o

estudo de aglomerados, outros processos são invocados a fim de tentar explicar o efeito de

transformação morfológica. Dentre os mais debatidos na literatura, podemos destacar os

processos que levam ao interrompimento da formação estelar, que acontecem tipicamente

em galáxias que recentemente cáıram em um aglomerado. Para isso, diferentes mecanismos

têm sido propostos, como por exemplo: interações entre o meio interestelar e o meio inter-

galáctico que causam a remoção do gás das galáxias (ram pressure stripping, e.g. Gunn e

Gott 1972; Fujita e Nagashima 1999; Vollmer et al. 2001), supressão da acreção de gás nas

vizinhanças da galáxia (starvation e strangulation, e.g. Larson et al. 1980; Balogh et al.

2000; Bekki et al. 2001; Ziegler et al. 2001), aquecimento e remoção do gás frio por efeitos

de interação gravitacional (tidal interaction, e.g. Spitzer e Baade 1951; Vollmer et al. 2001),

entre outros. Não analisaremos neste trabalho os processos em si, mas sim procuraremos
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averiguar a relevância do interrompimento de formação estelar na evolução das galáxias

via observação da historia de formação estelar.

Uma interessante consequência das transformações morfológicas como proposto por

van Dokkum et al. (2000) (ver também van Dokkum e Franx 2001) diz respeito ao que

denominaram como o “progenitor bias”, que ocorre na analise de amostras em diferentes

redshifts. Este viés está relacionado ao fato de que a classificação de uma galáxia pode

variar com a sua evolução. Assim, os progenitores de galáxias classificadas hoje como

eĺıpticas e lenticulares “jovens” não estariam presentes nas amostras em altos redshifts

(fenômeno as vezes chamado de sample drop out). De maneira geral, os autores discutem

que uma galáxia que tenha deixado de formar estrelas evolui muito rapidamente (em

termos de cores e ı́ndices espectrais) para a sequência vermelha. Em uma escala de tempo

da ordem de 1 a 2 bilhões de anos, galáxias podem sofrer uma transformação completa da

cor e do conteúdo estelar, enquanto que as transformações estruturais levam muito mais

tempo.

Normalmente nos referimos às propriedade das galáxias principalmente por parâmetros

como morfologia, massa, dispersão de velocidades, “tamanho”, luminosidade total, ı́ndice

de concentração, etc. No entanto, é muito interessante termos acesso a outras carac-

teŕısticas mais intŕınsecas desses objetos, como o conteúdo estelar. As estrelas de uma

galáxia não foram todas produzidas simultaneamente e nem todas são constitúıdas pelas

mesmas abundâncias de elementos qúımicos. O conceito de populações estelares, introdu-

zido por Baade (1944), traz justamente a ideia de que uma galáxia é formada por grupos de

estrelas, cada um com caracteŕısticas semelhantes e com histórias de formação similares.

Neste trabalho, acessamos as informações do conteúdo estelar das galáxias por meio de

uma técnica de śıntese espectral conhecida como śıntese emṕırica de populações. Através

dela, recuperamos as componentes estelares de uma galáxia observando seu espectro inte-

grado (e.g. Kauffmann et al. 2003; Heavens et al. 2004; Panter et al. 2004; Cid Fernandes

et al. 2004; Schiavon 2007).

1.2 O Método da Śıntese Espectral

Passaremos agora a descrever o principal método de análise utilizado neste trabalho:

o Método da Śıntese Espectral. Discutiremos sua origem e relevância no estágio atual da
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“astronomia de grandes bancos de dados”, bem como os aspectos técnicos mais relevantes

para nos auxiliar na interpretação dos resultados obtidos por meio desta técnica.

1.2.1 História e Desenvolvimento

O espectro de uma galáxia é a impressão digital de sua história de formação e evolução.

Tanto as caracteŕısticas gerais quanto a intensidade ou forma das linhas espectrais codifi-

cam a infinidade de informações emitidas por estes corpos celestes. Apesar da complexi-

dade, existem certas componentes das galáxias que podem dominar as caracteŕısticas de

uma determinada região espectral. Por exemplo, a fase terminal de algumas poucas estre-

las velhas, pode dominar completamente a luz da componente vermelha de uma galáxia,

enquanto que a luminosidade das estrelas massivas jovens pode dominar a região do ultra-

violeta e azul. As galáxias consideradas neste trabalho são estruturas distantes o suficiente

para que estrelas individuais sejam não-discerńıveis (observacionalmente não resolvidas),

assim, o que se observa é o que chamamos de espectro integrado, que nada mais é que a

luminosidade conjunta de todas as componentes radiativas da galáxia. Assim, o que se

deseja é, a partir da quantidade de fluxo em cada comprimento de onda, tirar informações

sobre as estrelas constituintes e da galáxia como um todo, sua idade, história de formação,

composição qúımica, história de enriquecimento, taxa de formação estelar, etc. Essa, evi-

dentemente, não é uma tarefa trivial. É como olhar para a fotografia de uma cidade vista

do alto e tentar descobrir quando ela foi fundada, quão rápido ela cresceu e quais são suas

principais atividades somente a partir da fotografia! É evidente que se alguém conhece

história da arquitetura, pode tirar uma série de conclusões olhando com cuidado as facha-

das das construções. Entretanto, uma visão real de todos os aspectos necessita de muito

mais informação por parte do observador do que simplesmente alguns poucos observáveis.

Algo muito semelhante acontece com o estudo do espectro das galáxias.

Reproduzir os observáveis f́ısicos de uma galáxia a partir de componentes básicas é uma

técnica conhecida como śıntese de população estelar, que consiste em obter as cores e/ou

os espectros através de uma combinação destes observáveis em estrelas de uma biblioteca

(ver, por exemplo, Bruzual e Charlot 2003; Maraston 2005). Essa abordagem é relativa-

mente antiga (e.g. Crampin e Hoyle 1961; Tinsley 1972; Tinsley e Gunn 1976, e outros),

entretanto, os principais problemas que a acompanhavam só foram resolvidos praticamente



32 Caṕıtulo 1. Introdução

nas duas últimas décadas. Mesmo com o desenvolvimento das teorias de evolução estelar e

da compilação de catálogos espectrofotométricos estelares, algumas dificuldades existiam

e continuam latentes. Por exemplo, distintas história de formação, combinadas a diferen-

tes populações estelares, extinções estelares e metalicidades de conteúdos gasosos podem

produzir uma luz integrada muito parecida.

Esse tipo de problema esteve presente desde as primeiras tentativas de modelagem es-

pectrofotométrica. A incompleteza das bibliotecas, a baixa resolução espectral, bem como

a grande quantidade de parâmetros desconhecidos, levaram a problemas de degenerescência

de resultados como, por exemplo, o conhecido caso da degenerescência idade-metalicidade

(O’ Connell 1976, 1980; Aaronson et al. 1978; Worthey 1994; Faber et al. 1995). Por esses

e outros motivos a técnica chegou a ser abandonada por volta do começo dos anos 80,

mas diversos esforços baseados na śıntese evolutiva de populações estelares (Tinsley 1978;

Bruzual 1981; Bruzual e Charlot 1993; Maraston 1997; Bruzual e Charlot 2003; Thomas

et al. 2003, etc.) trouxeram à abordagem um novo ânimo, mostrando ser uma poderosa

ferramenta para a investigação da evolução de galáxias. A diferença básica entre as abor-

dagens é que a mais antiga baseia-se primordialmente em dados emṕıricos, enquanto que

a śıntese evolutiva, sem prescindir de dados emṕıricos, é mais fortemente fundada sobre

modelos e hipóteses teóricas.

Um dos principais produtos da śıntese de populações estelares é a construção de uma

população estelar simples (SSP, de simple stellar population, Renzini 1981). Uma SSP é

um conjunto de estrelas de mesma idade e metalicidade. Em outras palavras, a śıntese

de populações é uma simulação do que observaŕıamos em uma região em que as estrelas

originaram-se aproximadamente na mesma época a partir de uma mesma nuvem molecular

progenitora. Em muitos casos de interesse astrof́ısico acredita-se que esta seja exatamente

a situação. Os exemplos mais clássico desses casos são os aglomerados globulares. Em

geral, os modelos explicam muito bem uma série de observações. Das SSP ajustadas a

diagramas cor-magnitude, é posśıvel obter, entre outros, a idade dos aglomerados (idade

essa sustentada por medições do ponto de “turn-off” da sequência principal). No campo

da astrof́ısica extragalática, utilizar uma única população estelar simples para se ajustar

as observações de uma galáxia como um todo é até ingênuo porque, na grande maioria dos

casos, as galáxias são formadas por uma sucessão de eventos de formação estelar, o que
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só pode ser descrito por uma população estelar composta. Desse modo, a abordagem é

mais complexa: ao invés de se ajustar uma simples combinação de observáveis de estrelas

distintas, procura-se o ajuste de combinações de SSPs de diferentes idades e metalicidades,

sendo que existem diversas técnicas para realizar tal tarefa.

1.2.2 A Śıntese Emṕırica de Populações e o STARLIGHT

Não somente as técnicas diferem entre si (com relação aos modelos que utilizam) mas

os próprios observáveis f́ısicos ajustados podem variar de abordagem para abordagem.

Entre esses observáveis ajustados, os mais comuns são as cores, os ı́ndices espectrais e

linhas espećıficas de emissão ou absorção. Apesar dos muitos resultados obtidos com o

ajuste destas grandezas, usar essa classe de observáveis implica em deixar de usar grande

parte da informação fornecida pelas galáxias: o espectro integrado completo. É nesse

contexto que o método de śıntese espectral surge como um avanço considerável. A śıntese

espectral consiste em se reproduzir a distribuição espectral de energia observada (SED,

de Spectral Energy Distribution) como um todo, ao invés de somente algumas partes dela

(Charlot e Longhetti 2001; Cid Fernandes et al. 2004). Há alguns anos, a abordagem

de utilizar o espectro como um todo poderia ser considerada uma técnica com aplicações

reduzidas em função da limitada quantidade de galáxias com este tipo de observação.

Entretanto, a era dos grande surveys (especialmente com o SDSS) introduziu o surgimento

de gigantescos bancos de dados espectroscópicos e permitiu a obtenção de centenas de

milhares de espectros de alta qualidade, requerendo o desenvolvimento de técnicas de

análise como a śıntese espectral. Neste trabalho, a sua implementação como ferramente

de análise é feita através do código STARLIGHT2 (ver Cid Fernandes et al. 2005; Mateus

et al. 2006).

1.3 Sobre esta Dissertação

Esta dissertação está organizada da seguinte maneira: No caṕıtulo 2, apresentamos

a base de dados experimentais utilizada neste trabalho. Descrevemos os catálogos e os

critérios da escolha de nossas amostras e, no caṕıtulo 3, demonstramos suas principais

2 Descrições mais detalhadas e alguns aspectos técnicos com respeito a base espetral serão abordados

mais adiante na Seção 2.6.
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caracteŕısticas. No caṕıtulo 4, apresentamos os resultados da śıntese espectral e realizamos

uma análise canônica sobre estas grandezas. No caṕıtulo 5, estudamos mais profundamente

as populações estelares constituintes das galáxias e debatemos os posśıveis cenários de

formação e evolução das galáxias mais antigas no universo. No caṕıtulo 6, realizamos

um apanhado geral dos principais resultados desta dissertação e debatemos algumas das

perspectivas para trabalhos futuros.



Caṕıtulo 2

Base de Dados

Utilizamos como fonte de dados o Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al. 2000)

bem como os resultados da śıntese de seus espectros. Apresentaremos neste caṕıtulo os

catálogos e os critérios utilizados para a obtenção das amostras. Em todos os cálculos,

ao longo deste trabalho, utilizaremos os valores da cosmologia padrão, com h = 0.7 e

(ΩM , ΩΛ) = (0.3, 0.7).

Na Seção 2.1 descreveremos o SDSS, apresentaremos as definições das magnitudes usa-

das no catálogo e comentaremos sobre as principais mudanças que o Sloan sofreu em sua

última publicação oficial. Na Seção 2.2 apresentaremos o catálogo de aglomerados usado

neste trabalho e na Seção 2.3 demonstraremos o método utilizado para efetuar as correções-

k no cálculo da magnitudes absolutas. Nas Seções 2.4 e 2.5 mostraremos os critérios utiliza-

dos para selecionar as galáxias em aglomerados e na amostra de controle, respectivamente.

Por fim, na Seção 2.6 descreveremos sucintamente alguns aspectos técnicos do Starlight e

da base espectral.

2.1 O Sloan Digital Sky Survey

O SDSS é um ambicioso projeto de mapeamento de cerca de um quarto do céu. Voltado

principalmente para o hemisfério norte, o mapeamento tem produzido dados há quase uma

década e alcançou no ano de 2008 sua sétima publicação oficial1 (DR7 Adelman-McCarthy

et al. 2008). O projeto é conduzido com um telescópio de 2.5 m localizado no Apache

Point Observatory no Novo México (Gunn et al. 2006). O telescópio é equipado princi-

palmente com dois poderosos instrumentos. Primeiro, um mosaico de câmeras digitais de

1 Ver www.sdss.org/dr7/



36 Caṕıtulo 2. Base de Dados

120 megapixels, que cobre 1.5 graus quadrados (equivalente a oito luas cheias), obtêm as

imagens do céu em modo “drift” (o telescópio é apontado para uma posição fixa enquanto

o “céu movimenta-se”) através de cinco filtros simultaneamente (ver Gunn et al. 1998).

Os dados são então processados (Lupton et al. 2001; Stoughton et al. 2002; Pier et al.

2003) e calibrados no sistema AB2 (Hogg et al. 2001; Smith et al. 2002; Ivezić et al. 2004;

Tucker et al. 2006) obtendo imagens com um limite de completeza de 22.2 magnitudes na

banda-r. As curvas de resposta3 dos filtros podem ser vistas na Figura 2.1. Os erros nos

dados fotométricos variam entre 2 − 3% (dentro dos limites de completeza), dependendo

da banda.

Figura 2.1: Eficiência quântica de transmissão (Q.E., de quantum efficiency) em função do comprimento

de onda para os cinco filtros utilizados no imageamento do SDSS. Traços pontilhados representam as

curvas dos filtros propriamente ditas enquanto que as linhas cheias representam a transmissão levando em

conta a absorção da atmosfera para uma massa de ar no Apache Point igual a X = 1.3. Fonte: site do

SDSS.

O segundo equipamento é constitúıdo por dois espectrógrafos multi-fibras capazes de

obter 640 espectros de uma vez (320 fibras por espectrógrafo). Os alvos espectroscópicos

são selecionados automaticamente por um software que identifica, a partir das cores ob-

tidas pelas câmeras, candidatos a galáxias, estrelas e quasares. Uma placa de alumı́nio

perfurada com a posição de cada objeto escolhido é colocada no plano focal do telescópio

e, em cada orif́ıcio, é introduzida uma fibra-ótica cuja largura total corresponde a 3′′ no

2 Ver www.sdss.org/DR7/algorithms/fluxcal.html
3 Ver www.sdss.org/DR7/instruments/imager/
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céu. Para galáxias muito próximas isso implica que o espectro é obtido apenas da parte

central da galáxia, mas para objetos mais distantes boa parte de sua luz cai dentro da

região delimitada pela fibra. A luz é levada do plano focal pelas fibras para cada um dos

espectrógrafos, que contêm dois CCDs de 2048× 2048 pixels cada. Cada feixe é separado

em dois (um canal azul de 3800 a 6100 Å e um canal vermelho de 5900 a 9100 Å) por

um filtro dicróico e passa por uma rede de difração cuja resolução final está na faixa de

1850 a 22004. O tempo de integração das observações é feito de modo que a razão sinal-

rúıdo em cada pixel seja S/N > 4, de modo a alcançar medidas fiduciais de magnitude

na banda-g (em g = 20.2) e na banda-i (em i = 19.9). Em boas condições de observação

isso representa 3 exposições de 15 minutos cada. A partir do espectro são feitas medidas

de redshift5 através do ajuste de uma série de diferentes linhas espectrais. Os erros asso-

ciados a esse tipo de medida são da ordem de 30 km/s. Uma série de outros parâmetros

são obtidos através dos “pipelines” fotométricos e espectroscópicos do SDSS. Discussões

sobre parâmetros espećıficos usados ao longo deste trabalho serão detalhadas mais adiante,

quando necessário.

A amostra espectroscópica principal de galáxias do SDSS (Spectrocoscopy Galaxy Main

Sample) é selecionada até o limite de 17.77 magnitudes na banda-r. Os dados para este

trabalho foram obtidos para a sétima publicação de dados do SDSS (DR7 6, Adelman-

McCarthy et al. 2008) obedecendo a critérios que serão descritos mais a diante.

2.1.1 Algumas Definições do SDSS

É importante ter em mente as principais definições de magnitudes utilizadas pelo

Sloan7. São elas as magnitudes: Petro, PSF, fibra e spectro.

A definição de magnitude Petro (de Petrosian; ver Petrosian 1976) surgiu devido a

dificuldade de obtenção de uma fotometria consistente para galáxias porque estas, diferen-

4 Ver www.sdss.org/dr7/instruments/spectrographs/
5 Ver www.sdss.org/dr7/algorithms/redshift type.html
6 O artigo de referência para o DR7 mantém-se o mesmo que o DR6. As mudanças mais relevantes entre

estas duas publicações, para estudos de astronomia extragaláctica, dizem respeito a adição de 577 novas

placas e melhorias nos cálculos de redshift fotométrico, que não faremos uso. Mudanças mais profundas

entre o DR6 e o DR7 estão ligadas ao programa SEGUE, que não é de interesse para este trabalho. Para

uma descrição completa dessas mudanças acessar www.sdss.org/dr7/start/aboutdr7.html
7 Ver também definições no site: www.sdss.org/dr7/algorithms/photometry.html



38 Caṕıtulo 2. Base de Dados

temente das estrelas (que são consideradas fontes pontuais), são objetos extensos, sendo

ingênua uma definição de tamanho padrão por não apresentarem um mesmo perfil radial

de brilho superficial nem possúırem um limite bem definido. De modo a evitar viéses, esta

definição visa obter para todas as galáxias uma mesma fração da luz total independen-

temente da posição e distância do objeto ou da cosmologia. O SDSS utiliza uma forma

ligeiramente modificada do sistema de Petrosian (1976). Nele, calcula-se o raio de Petro-

sian de acordo com Blanton et al. (2001) e Yasuda et al. (2001), definindo os parâmetros

de modo que a maior fração da luz da galáxia esteja compreendida dentro deste raio com

o mı́nimo de introdução de rúıdo devido ao céu. Em tese, a magnitude Petro deve corres-

ponder ao fluxo total obtido por um ajuste de perfil exponencial de brilho superficial. No

entanto, enquanto que a fração da luz medidas em aberturas ajustadas por algum perfil

(exponencial ou de deVaucouleurs) varia com o redshift, as magnitudes Petro permanecem

razoavelmente constantes com o redshift. Por este motivo, adotamos em nosso trabalho

esta magnitude como a estimativa mais apropriada da magnitude total da galáxia.

No caso da fotometria de fontes pontuais (estrelas) o SDSS utiliza, para a obtenção

do fluxo total, o método padrão de fotometria PSF (Point Spread Function). Sem entrar

nos pormenores deste método, os ajustes de modelo de uma PSF são feitos de modo a

reduzir a dependência da fotometria com o seeing. Na prática, as variações na magnitude

obtidas por este método estão limitadas a no máximo 0.02 magnitude mesmo para um

seeing considerado ruim (∼ 2′′). Isto permite uma fotometria praticamente independente

da qualidade fotométrica da noite e é de extrema importância para a calibração absoluta

do SDSS, como será mostrado na próxima seção.

A magnitude de fibra também é derivada fotometricamente (como as magnitudes

Petro e PSF), mas tem a função de imitar a magnitude obtida através da fibra óptica

utilizada na produção do espectro. A abertura para o cálculo desta magnitude é definida

como o diâmetro da fibra (3′′). Originalmente, esta magnitude era usada para a calibração

das medidas espectroscópicas.

Enquanto que as três primeiras magnitudes são obtidas fotometricamente a última

(spectro), como sugere o nome, é derivada diretamente a partir do espectro. Todas estas

magnitudes são calculadas pelo SDSS e podem ser acessadas através de uma busca SQL

na base de dados do Sloan (CAS, Catalog Archive Server), assim como todos os demais
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parâmetros do SDSS. No entanto, para o nosso trabalho, calculamos as magnitudes spetro

diretamente dos espectros observados corrigidos pela extinção Galáctica (ver Seção 2.3 para

mais detalhes).

2.1.2 Sobre o DR7

Devido a relevância e larga utilização do SDSS como fonte de dados observacionais,

também é importante ressaltar aqui alguns dos avanços que as suas duas últimas pu-

blicações (DR6 e DR7) trouxeram em relação a publicação anterior (DR5). Estes avanços

ocorreram principalmente no que diz respeito a calibração espectroscópica. Originalmente,

a calibração espectroscópica era feita impondo-se uma correspondência entre as medidas

de magnitude spectro e as magnitudes de fibra para a lista das estrelas-padrão do SDSS.

Entretanto, a relação entre a magnitude de fibra e a magnitude total das estrelas de cali-

bração (a magnitude SPF) é dependente do seeing o que além de prejudicar a obtenção de

uma calibração absoluta correta, causa efeitos ainda maiores porque as cores das estrelas

medidas via magnitude de fibra apresentam um seeing ligeiramente diferente em cada

banda (ver Adelman-McCarthy et al. 2008). Com essas limitações em mente, a partir do

DR6 arbitrou-se que a calibração fotométrica fosse realizada de modo que o fluxo obtido

pelo espectro das estrelas-padrão integrado sobre a curva do filtro (magnitude spectro)

se iguale à magnitude PSF da fotometria destas mesmas estrelas. As relações de calibração

obtidas são então estendidas a todos os demais objetos. Os gráficos da Figura 2.2 (tirado

de Adelman-McCarthy et al. 2008) resumem as consequências desta mudança mostrando

as diferenças entre as magnitudes de fibra, spectro e PSF para diferentes tipos de objetos

observados.

Uma das consequências desta nova calibração é que os espectros são sistematicamente

mais brilhantes no DR6 e DR7 do que os obtidos no DR5. Isso decorre do fato de que a

PSF inclui em sua fotometria mais luz do que a compreendida dentro do diâmetro de 3′′.

A diferença nos espectros é justamente a existente entre a as magnitudes de fibra e PSF

(de aproximadamente 0.35 magnitude) como vistas na Figura 2.2.

Além desta mudança, um outro aspecto foi reportado por Adelman-McCarthy et al.

(2008). Para comprimentos de onda na região da quebra de 4000 Å , no lado azul do

espectro, observava-se variações residuais sistemáticas da ordem de 2% nas reduções do
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Figura 2.2: Distribuições da diferença entre a magnitude spectro e as magnitudes PSF e de fibra na

banda-r para estrelas e galáxias do SDSS. Figura tirada de Adelman-McCarthy et al. (2008).

DR5. As oscilações observadas correspondem justamente a regiões de fortes linhas de

absorção nas estrelas-padrão. Essas variações residuais foram eliminadas por não mais se

ajustar a resposta instrumental caracteŕısticas espectrais (linhas e bandas) mais finas que

25-50 Å (a não ser as correções telúricas) uma vez que os autores argumentam que não é

esperado que a resposta varie nestas escalas. Isso causa uma senśıvel variação na parte azul

do espectro, como pode ser visto na Figura 2.3 (também tirada de Adelman-McCarthy
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et al. 2008).

Figura 2.3: Exemplo de um espectro de uma estrela do tipo A0 do SDSS. A linha pontilhada é a observação

do DR5 com a antiga calibração e a linha cheia com a nova calibração do DR6 em diante. A observação

antiga foi escalonada para eliminar a diferença de 0.35 magnitude no fluxo. A linha tracejada é um

modelo para este tipo de estrela ajustado e normalizado para coincidir com o fluxo da observação em 4500

Å. Figura tirada de Adelman-McCarthy et al. (2008).

Outras mudanças ainda poderiam ser nomeadas entre as ocorridas até esta última

publicação do SDSS (como por exemplo, melhoras relativas a medida da velocidade radial

de estrelas), mas têm uma relevância menor no estudo de objetos extragalácticos. As

demais mudanças dizem respeito principalmente ao projeto “SEGUE” do SDSS, voltado

a astronomia estelar.
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2.2 Seleção das Galáxias em Aglomerados

Nosso objetivo ao escolher uma amostra foi o de obter galáxias presentes em aglome-

rados a fim de estudar as propriedades de suas populações estelares e compará-las com as

regiões de campo. Para isso, utilizamos o catálogo de aglomerados C48 de Miller et al.

(2005). Este catálogo é constitúıdo de 748 aglomerados identificados na amostra espec-

troscópica da segunda publicação de dados do SDSS (DR2, ver Abazajian et al. 2004).

Apesar de o catálogo ter sido usado sobre o DR2, nenhuma diferença existe, em relação

a posição e a riqueza dos aglomerados, entre o DR2 e o DR7. No entanto, para os da-

dos espectroscópicos utilizamos o DR7 devido as mudanças na calibração citadas na seção

anterior.

O catálogo C4 é estimado ser ∼ 90% completo e ter 95% de pureza para massas de

aglomerado acima de M200 = 1 × 1014 h−1M¯ até o redshift de z ∼ 0.12. Para nosso

trabalho, selecionamos aglomerados cujo redshift central estivesse na faixa de 0.03 < zc <

0.12. Isso resultou em 659 aglomerados cujas distribuições de dispersão de velocidades

e riquezas apresentamos na Figura 2.4. A dispersão de velocidades do aglomerado σc é

determinada pelos autores através do método “bi-weighted estimator”9 dentro de um raio

de 1.5 h−1Mpc do centro do aglomerado. A riqueza Nc é definida como a contagem de

galáxias mais brilhantes que Mr = -19.8 dentro do mesmo raio e que possuam velocidades

no intervalo de ±4σc do valor central. O intervalo de valores destas quantidade mostra

que o catálogo contém desde grupos até aglomerados ricos. Os valores das medianas das

grandezas são apresentados nos gráficos e valem 576 km/s e 23, respectivamente para σc e

Nc.

Após a escolha dos aglomerados, selecionamos as galáxias da amostra do SDSS (DR7–

Galaxy Main Sample). Fizemos uma busca em cone por galáxias dentro do raio de 1.5

h−1Mpc das posições centrais dos aglomerados dados pelo catálogo C4. Restringimos a

busca na terceira dimensão selecionando apenas galáxias com velocidades radiais dentro

do limite de ±3σc do redshift central do aglomerado. Isto resultou em uma amostra de

27875 galáxias, das quais 19628 possuem resultados para a śıntese espectral (ver critérios

para a obtenção da śıntese na Seção 2.6).

8 Ver www.ctio.noao.edu/∼chrism/C4/
9 Ver www.ctio.noao.edu/∼chrism/C4/SDSS PARAMETERS.html
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Figura 2.4: Distribuição da dispersão de velocidades e da riqueza para os 659 aglomerados C4 do SDSS

(Miller et al. 2005) encontrados no intervalo de redshifts de 0.03 < zc < 0.12. As linha pontilhadas em

cada painel correspondem a mediana da quantidade.

2.3 As Correções-k

Para a obtenção das magnitudes absolutas totais das galáxias, calculamos as correções-k

diretamente dos espectros observados.

Os espectros utilizados neste trabalho foram obtidos de Cid Fernandes et al. (2009,

em preparação). Estes espectros foram corrigidos do efeito da extinção galáctica com a

curva de extinção de Cardelli et al. (1989) com RV = 3.1, parametrizada pela extinção

na banda-V (AV ). Os valores de AV foram obtidos para cada galáxia, de acordo com sua

posição, utilizando os mapas de Schlegel et al. (1998).

O procedimento para a obtenção da correção-k consiste em calcular as magnitudes

aparentes e absolutas diretamente do espectro e então obter a correção-k pela relação:

Mspectro = mspectro − 5 log

(
DL(z)

10 pc

)
− kcorr (2.1)

onde DL é a distância de luminosidade em parsecs.

As magnitudes spetro foram obtidas fazendo-se a integração do espectro observado

(ou modelado pelo Starlight, quando explicitamente citado) multiplicado pela curva de

resposta do filtro (Figura 2.1) para cada banda em questão. As magnitudes aparentes

(mspetro) são calculadas deixando-se o espectro no referencial de observação. As magnitu-

des absolutas (Mspectro) são obtidas colocando-o no referencial de repouso fazendo-se as
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seguintes transformações:

λ → λ/(1 + z) (2.2)

Fλ → Fλ(1 + z)3 (2.3)

Estas magnitudes absolutas, no entanto, não representam uma boa estimativa da mag-

nitude total da galáxia pois o diâmetro da fibra é, em geral, menor que o diâmetro an-

gular projetado das galáxias. Assim, obtendo os valores de correção-k pela equação 2.1,

aplicamo-los sobre as magnitudes Petro que, como mencionado, são usadas como esti-

mativa da magnitude total da galáxia. Por este método, obtemos valores de correção-k

para cada galáxia, individualmente, e independente de modelo. Isso que nos fornece uma

correção muito mais precisa que as obtidas por métodos fotométricos.

2.4 Amostra de Galáxias Limitada em Volume

Utilizando-se das correções calculadas acima, a amostra de galáxias em aglomerados

foi restrita a duas amostras limitadas em volume (magnitude absoluta), a fim de eliminar

viéses de seleção. Além de restringir as amostras em magnitude absoluta, também a res-

tringimos em faixas estreitas de redshifts de modo a eliminar efeitos de evolução estelar

dentro de cada amostra. A variação devido a efeitos de evolução passiva em amostras

com redshift mediano baixo é pequena, mas pode não ser despreźıvel. A fim de minimizar

esses efeitos, restringimos o redshift das galáxias entre 0.03 < z < 0.05 para uma amostra

mais próxima. Também selecionamos uma segunda amostra mais distante com redshifts

entre 0.10 < z < 0.12 para estudarmos os posśıveis efeitos da evolução estelar. Estas

faixas correspondem, na cosmologia padrão, a um intervalo de tempo de ∼ 0.2 Gano.

Nestes redshifts a amostra é completa em magnitude para galáxias mais brilhantes que

Mr = −19.2 e Mr = −21.4, respectivamente. A Figura 2.5 mostra o diagrama da mag-

nitude absoluta (já corrigida pela correção-k) em função do redshift para as galáxias em

aglomerados, bem como os limites das seleções em volume para as amostras mais próxima

e mais distante. Para cada uma destas regiões, obtivemos respectivamente, um número de

2554 e 2914 galáxias. A curva formada pelo corte razoavelmente definido no diagrama da

Figura 2.5 indica o limite espectroscópico em magnitude aparente de r = 17.77. O corte

não é absolutamente bem definido pois a correção-k varia de objeto para objeto. Estas são
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as galáxias em aglomerados que serão usadas em nossa análise.

Figura 2.5: Magnitude absoluta, com correção-k obtida através do espectro, em função do redshift das

galáxias do SDSS pertencentes aos 659 aglomerados com 0.03 < zc < 0.12 do catálogo C4 (Miller et al.

2005). Os retângulos hachurados indicam as amostras limitadas em volume (Mr < −19.2 e Mr < −21.4)

nas faixas de 0.03 < z < 0.05 e 0.10 < z < 0.12.

2.5 Amostra de Controle

Além da amostra de galáxias em aglomerados, também selecionamos galáxias que não

pertençam a nenhum dos aglomerados do catálogo C4 – estas são as chamadas galáxias de

campo. A amostra de galáxias de campo serviu como grupo de controle em nossa análise.

Ela foi obtida escolhendo duas regiões independentes no céu de 210 graus quadrados cada,

uma de baixa declinação (−2◦ < DEC < 5◦) e outra de alta declinação (56◦ < DEC < 63◦).

Ambas as regiões estão compreendidas no intervalo de ascensão reta (RA, right ascension)
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de 170◦ < RA < 200◦. A Figura 2.6 mostra as regiões em questão sobrepostas sobre as

galáxias em aglomerados do catálogo C4. Em ambas as regiões foram selecionadas apenas

as galáxias não pertencentes aos aglomerados, que possuam resultados da śıntese espectral

e cujo redshift estivesse nos intervalos de 0.03 < z < 0.05, de modo a selecionarmos o

mesmo volume acima.

Figura 2.6: Amostra de galáxias em aglomerados. As posições das galáxias estão no sistema equatorial –

ascensão reta e declinação. As áreas hachuradas retangulares representam as regiões onde foram selecio-

nadas as galáxias de campo. Em ambas as regiões foram selecionadas somente galáxias não pertencentes

aos aglomerados e cujo redshift estivesse no intervalo de 0.03 < z < 0.05.

2.6 Sobre os Resultados da Śıntese Espectral e o STARLIGHT

Além dos dados obtidos diretamente do SDSS, também utilizamos como fonte de dados

os resultados da śıntese espectral para estas galáxias selecionadas. Utilizamos, neste tra-

balho, os resultados da śıntese obtidos pelo Starlight para, praticamente, todo o catálogo
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espectroscópico do SDSS conforme Cid Fernandes et al. (2009, em preparação), que obteve

a śıntese para galáxias com redshift z > 0.002 e que com um ńıvel de confiança no cálculo do

redshift maior que 35%. Isso foi feito para garantir uma qualidade mı́nima nos resultados,

gerando uma amostra de 926246 galáxias. Esses resultados se encontrarão publicamente

dispońıveis no site do projeto Starlight10. Entre eles estão, idade médias, metalicidade

médias, dispersão de velocidades, massa estelar, avermelhamento na banda-V , relações

massa-luminosidade, composição estelar (via vetores de população), entre outros. Cada

um dos resultados utilizados em nossa análise serão descritos em maiores detalhes mais

adiante quando necessário. A seguir, descreveremos resumidamente o Starlight e algumas

de suas particularidades.

2.6.1 O Código Starlight

O Starlight é um código computacional que realiza a decomposição de um espectro

observacional sobre uma base de espectros previamente definida pelo usuário. O espectro

modelado M(λ) é a combinação linear destes espectros de base. Matematicamente, ele

pode ser representado pela seguinte expressão:

M(λ) = Mλ0

[
N∑

j=1

xj bj(λ) r(Aj
V , λ)

]
⊗G(v∗, σ∗) (2.4)

onde N é o número de componentes da base espectral, bj(λ) é o j-ésimo elemento da

base (normalizado no comprimento de onda λ0), xj é a fração da luz no comprimento

de onda λ0 com que o j-ésimo elemento da base contribui para o espectro (análogo ao

peso em uma soma ponderada) e r(λ) é o termo de avermelhamento, isto é, a extinção

interestelar presente no objeto modelado, sendo r(λ) = 10−0.4(Aλ−Aλ0
). Como hipótese

de trabalho, assumimos que a curva de extinção utilizada para representar a extinção da

galáxia modelada seja semelhante a da nossa Galáxia. Para isso utilizamos a lei de Cardelli

et al. (1989). Outra hipótese adotada é que todas as componentes estelares sofram a

mesma extinção, i.e., cada elemento da base é avermelhado pela mesma lei de extinção

com os mesmos parâmetros (apesar de ser posśıvel ao código Starlight ajustar diferentes

valores de AV para cada componente da base). A fração de luz xj pode, de maneira

equivalente, ser expressa em termos do vetor de fração de massa µj se o usuário tiver

10 Em: www.starlight.ufsc.br/
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em mãos tanto os espectros observados quanto a base espectral calibrados em fluxo. O

śımbolo ⊗ representa uma convolução entre o espectro e uma distribuição gaussiana G de

velocidades das componentes estelares (centrada na velocidade sistêmica v∗ e com dispersão

σ∗). Essa convolução tem a finalidade de reproduzir o alargamento e o deslocamento

sistemático das linhas espectrais devido à cinemática estelar. Por fim, Mλ0 é o fluxo no

comprimento de onda de normalização λ0.

O ajuste do espectro observado é feito através de uma técnica probabiĺıstica conhe-

cida como Simulated Annealing, utilizada para encontrar mı́nimos globais de funções em

um grande espaço (geralmente discreto) de parâmetros, com um esquema de Metropolis.

Procura-se, para isso, um mı́nimo para o valore de χ2 =
∑

λ[(Oλ − Mλ)/eλ]
2, onde eλ é

o erro do espectro observado Oλ (para mais informações ver Cid Fernandes et al. 2004, e

suas referências).

2.6.2 A Base Espectral

A definição de uma base espectral adequada é de vital importância para a obtenção

de resultados que possuam alguma conexão com a realidade. Por exemplo, se desejamos

identificar a idade das componentes estelares de uma galáxia, os espectros da base precisam

reproduzir fielmente populações estelares com idades bem definidas. O mesmo vale para

a metalicidade. Para este trabalho, adotamos uma base de populações estelares simples

provenientes do modelo de Bruzual e Charlot (2003, daqui em diante BC03).

O BC03 é um modelo espectrofotométrico usado para computar a evolução espectral

de populações estelares entre as idades de 1 × 105 a 2 × 1010 anos para uma considerável

faixa de metalicidades. Os modelos dispõem de espectros com resolução de 3 Å na faixa

de 3200 a 9500 Å e com resolução mais baixa para valores fora desta faixa no intervalo

de 91 Å a 160 µm. O modelo consiste principalmente de dois ingredientes fundamentais:

as trajetórias evolutivas e as bibliotecas de espectros estelares. As Tabelas 2.1, 2.2 e 2.3

(tiradas de BC03) resumem as descrições e as fontes das trajetórias evolutivas e das biblio-

tecas espectrais (com suas particulares calibrações) utilizadas no modelo. Além destes, um

outro importante ingrediente é a função de massa inicial (IMF). A IMF, em termos gerais,

define a quantidade de estrelas de uma determinada massa que surgem em um surto de

formação estelar. O modelo BC03 permite a escolha entre a IMF clássica de Salpeter e a
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de Chabrier.

A base utilizada neste trabalho contém 150 SSPs do modelo de BC03 distribúıdas em

25 idades que variam de 1 Mano a 18 Ganos e 6 metalicidades, a saber, 0.005, 0.02, 0.2,

0.4, 1.0 e 2.5 Z¯ . Seguindo as prescrições sugeridas pelos autores, utilizamos o modelo que

conta com as trajetórias evolutivas de Padova 1994 e a função de massa inicial de Chabrier.

Adotamos as bibliotecas de espectros estelares de BaSeL (com a calibração BaSeL 3.1) e

STELIB para os intervalos de comprimento de onda mostrados na Tabela 2.2. Os espectros

que compõem esta base podem ser visualizados na Figura 2.7. Cada um dos seis painéis

representa uma metalicidade da base com seus respectivos 25 componentes de idade. Os

espectros de menor idade encontram-se, em geral, mais acima em cada painel e os de

maior idade, mais abaixo pois as populações estelares mais jovens são, normalmente, mais

luminosas que as populações mais velhas. Os espectros são calibrados em fluxo e estão

normalizados para uma unidade de massa solar (M¯ ). A base em questão foi o resultado

de diversos trabalhos e colaborações cuja discussão e principais referências bibliográficas

podem ser vistas em Cid Fernandes et al. (2005, daqui em diante CF05) e Mateus et al.

(2006).

Um aspecto técnico importante de se ressaltar diz respeito as idades das SSPs utilizadas

na base. O leitor pode notar que algumas das populações utilizadas na śıntese espectral

assumem valores maiores que a idade do universo. Isso é um artefato desta base decorrente

do modelo de BC03 (ver Seção 5.1.3 para mais explicações) introduzido propositalmente a

fim de melhorar a qualidade dos ajustes de espectros, que, evidentemente, não representa

uma idade real. Assim, para os cálculos das idades adotamos uma idade máxima para as

populações estelares de modo a não subestimarmos demais a estimativa das idades obtidas.

Apesar disso, enfatizamos que os valores absolutos de idade (ou metalicidade) não são tão

relevantes para este trabalho quanto o são as correlações destas grandezas com outros

parâmetros estruturais e fotométricos.

Outro aspecto da base, relacionado ao modelo de BC03, é que este não reproduz as

linhas de emissão observadas, apenas as linhas de absorção das atmosferas estelares. Desse

modo, para realizar os ajustes com esta base foi necessário “mascarar” as regiões de linhas

de emissão, i.e., as regiões de linhas de emissão foram retiradas do espectro e interpoladas.

Umas consequência disso, é que todo espectro modelado possuem apenas as linhas de
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Tabela 2.1 - Trajetórias evolutivas usadas em BC03. Fonte: BC03

Nome Metalicidades Fonte

Padova 1994 0.001− 0.10 Alongi et al. (1993)
Bressan et al. (1993)
Fagotto et al. (1994a)
Fagotto et al. (1994b)
Girardi et al. (1996)

Padova 2000 0.0004− 0.03 Girardi et al. (2000)

Geneva 0.02 Schaller et al. (1992)
Charbonnel et al. (1996)
Charbonnel et al. (1999)

Tabela 2.2 - Bibliotecas de espectros estelares de BC03. Fonte: BC03

Nome Tipo Intervalo de Poder de Intervalo de Fonte
comprimento de onda resolução Metalicidades

BaSeL teórica 91 Å a 160 µm 300 10−5 Z¯ a 10 Z¯ Kurucz (1995, p.c.)
Bessel et. al. (1989)
Bessel et. al. (1991)
Fluks et. al. (1994)
Allard & Hauschidt (1995)
Rauch (2002)

STELIB observacional 3200 Å a 9500 Å 2000 −2.0 < [Fe/H] < 0.50 Le Borgne et. al. (2003)

Pickles observacional 1205 Å a 2.5 µm 500 Z¯ Pickles (1998)
Fanelli et. al. (1992)

Tabela 2.3 - Diferentes calibrações da base BaSeL. Fonte: BC03

Nome Calibração Fonte

BaSeL 1.0 teórica Lejeune et al. (1997)
Lejeune et al. (1998)

BaSeL 2.2 semi-emṕırica Lejeune et al. (1997)
Lejeune et al. (1998)

BaSeL 3.1 semi-emṕırica Westera (2000)
Westera et al. (2002)
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Figura 2.7: Espectros das SSPs do modelo de BC03 utilizados como base espectral para o código Starlight.

Cada painel representa uma metalicidade da base (como indicado no todo ao centro de cada painel)

contendo as 25 SSPs com idades que variam entre 1 Mano a 18 Ganos. Os espectros estão normalizados

para uma unidade de massa solar.
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absorção.

Alguns exemplos dos ajustes realizados com o Starlight podem ser vistos nos gráficos da

Figura 2.8, tirados de Cid Fernandes et al. (2005). Os painéis acima mostram os espectros

observados (em verde) de duas galáxias do SDSS, uma t́ıpica galáxia passiva, sem linhas de

emissão, e vermelha (a esquerda) e outra, uma galáxias azul com fortes linhas de emissão

(a direita). Sobrepostos (em preto) estão o espectros modelados pelo Starlight. Na parte

inferior dos painéis de cima são mostrados também os erros do espectro observado e os

marcadores (ou flags, em vermelho) que indicam a posição dos pixels defeituosos e das

janelas das linhas de emissão. Nos painéis abaixo são mostrados os espectros dos reśıduos

do ajuste (em preto) com as regiões que não foram levadas em conta no ajuste (em verde).

Os ajustes são extremamente acurados com apenas algumas flutuações sistemáticas que

evidenciam alguns problemas residuais com os modelos fotométricos (uma consequência

disto será mostrada mais adiante). A precisão também é muito boa principalmente para

galáxias com razão S/N ∼ 15 e superior.
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Figura 2.8: Ajustes de espectros observados para duas galáxias do SDSS, uma galáxias passiva (a esquerda)

e uma galáxia ativa (a direita). Os painéis acima mostram o espectro observado (em verde) com seus erros

(abaixo em azul) e o espectro modelado (em preto); também mostram os marcadores (flags) dos pixels

ruins e das regiões de linhas de emissão. Fonte: Cid Fernandes et al. (2005).
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Caṕıtulo 3

Caracterização das Amostras

Neste caṕıtulo passaremos a expor as principais caracteŕısticas de nossa amostra de

galáxias em aglomerados limitada em volume (Seção 3.1). Mostraremos o diagrama cor-

magnitude (CMD) e outras caracteŕısticas relevantes deste conjunto de dados. Na Seção

3.2, exporemos os critérios utilizados para a definição da sequência vermelha (RS) e da nu-

vem azul (BC) que serão usados nos caṕıtulos a seguir. Também caracterizaremos o grupo

de controle na Seção 3.3 e o compararemos com a amostra das galáxias em aglomerado na

Seção 3.4. Por fim, discutiremos a questão da completeza da amostra em relação a massa

estelar das galáxias na Secção 3.5.

Todas as magnitudes absolutas utilizadas nesta e demais análises já foram corrigidas

pela correção-k como descrito na Seção 2.3. As cores que apresentam o sub-́ındice k indicam

que foram calculadas a partir destas magnitudes absolutas corrigidas.

3.1 Galáxias em Aglomerados em z ∼ 0

O estudo de galáxias em baixo redshift (z ∼ 0) é o ponto de partida para todo estudo

da formação e evolução destes objetos. Elas são o v́ınculo final e mais bem determinado

da complexa cadeia de processos que geram uma galáxia. Em particular, para galáxias em

aglomerados esse estudo torna-se essencial pois em z = 0 observamos os aglomerados em

seu estado mais virializado (i.e., mais próximo do equiĺıbrio dinâmico).

De maneira geral, os aglomerados apresentam uma fração maior de galáxias vermelhas

que as regiões de campo. Como mencionado, elas parecem distribuir-se sobre uma estreita

faixa nos CMDs. Na Figura 3.1, no painel da esquerda, mostramos o CMD das galáxias em

aglomerados da amostra mais próxima (0.03 < z < 0.05). O redshift mediano da amostra
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está em z = 0.0431. Podemos notar a caracteŕıstica da bimodalidade pela presença da

nuvem azul e de uma proeminente sequência de galáxias vermelhas. O painel da direita

mostra a distribuição da cor (g − r)k, que enfatiza a existência de um pico elevado neste

histograma. Notamos que a maior parte da amostra está na região mais vermelha; de fato,

quase de 75% destas galáxias têm cor (g − r)k > 0.6.

Figura 3.1: Amostra de galáxias em aglomerado na região de 0.03 < z < 0.05. O painel a esquerda mostra

o diagrama da cor (g − r)k em função da magnitude absoluta na banda-r. O painel a direita mostra a

distribuição desta mesma cor.

Os gráficos da Figura 3.2 mostram mais algumas caracteŕısticas desta amostra. O

painel da esquerda mostra a distribuição de massa total sintetizada em estrelas desde o

ińıcio das galáxias (Mini), o que corresponde a soma da massa em estrelas mais a massa de

gás, originalmente em estrelas, que retornou para o meio interestelar ao longo da história

da galáxia (ambas as quantidades estão entre os resultados da śıntese conforme CF05). A

massa Mini é, portanto, uma estimativa da massa bariônica das galáxias que passou por

estrelas. O painel da direita explicita ainda mais a questão da bimodalidade das populações

de galáxias mostrando a distribuição do ı́ndice espectral Dn4000 (segundo definição de

Balogh et al. 1999), que mede a “altura” da quebra de 4000 Å em um espectro. A

distribuição apresenta claramente dois picos distintos que indicam a existência de uma

população de galáxias com grande quebra em 4000 Å e outra com menor quebra em 4000

Å.
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Figura 3.2: Distribuições da massa total sintetizada em estrelas Mini (painel da esquerda) e do ı́ndice

espectral Dn4000 (painel da direita) para a amostra de galáxias em aglomerado.

3.2 Definição da Sequência Vermelha

A bimodalidade tem sido uma caracteŕıstica bastante explorada por diversos auto-

res. Mateus et al. (2006), por exemplo, realizam uma extensa revisão sobre o tema para

uma amostra de galáxias limitada em volume do universo local. Os autores discutem a

bimodalidade na cor, na estrutura (via ı́ndice de concentração C = R90/R50) e no es-

pectro (via ı́ndice Dn4000) em termos da presença de formação estelar recente onde, de

maneira geral, mostram que galáxias mais jovens (e mais azuis) apresentam uma menor

quebra em 4000 Å e são menos concentradas. Por sua vez, as galáxias “passivas”, ou sem

evidência de formação estelar recente (mais velhas e vermelhas) são mais concentradas e

apresentam uma forte quebra em 4000 Å. Eles obtêm, empiricamente, valores ótimos de

cor (u − r = 2.35), ı́ndice de concentração (C = 2.62) e ı́ndice espectral (Dn4000 = 1.67)

que separam as duas populações. Diversos autores, como mencionado, têm procurado es-

tabelecer uma relação entre as galáxias da RS e galáxias que pararam de formar estrelas

ativamente. Romeo et al. (2008) sugere que, ao longo da história de formação, as galáxias,

começando pelas mais brilhantes, vão se estabelecendo sobre a RS a medida que param de

formar estrelas, constituindo o que eles chamam de dead sequence, i.e., galáxias passivas,

sem formação estelar. A medida que o tempo cosmológico passa, mais galáxias são acres-

centadas a sequência na medida que caem nos aglomerados e, por algum processo, deixam

de formar estrelas. Evidentemente, as duas populações devem estar correlacionadas e pro-
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curaremos, ao longo deste trabalho, inferir sobre tal relação. Para isso, precisamos definir,

com clareza, a região da RS sem introduzir viéses de seleção.

As definições de sequência vermelha que encontramos na literatura estão quase sempre

associados a algum tipo de “chute inicial” para a relação linear que melhor descreve as

galáxias pertencentes a este grupo. Alguns autores chegam a fazer esse ajuste inicial

visualmente e depois fixam um dos parâmetros (geralmente a inclinação) para ajustar o

outro por algum método de reamostragem (bootstrapping). Em nosso trabalho, ajustamos

a RS primeiramente selecionando as galáxias com cor (g − r) > 0.6. Isso garante que a

maior parte das galáxias dessa subamostra sejam vermelhas. Utilizamos então um método

robusto de ajuste linear para encontrar a relação que melhor ajusta estas galáxias. O ajuste

empregado é conhecido como ajuste por “mı́nimo desvio absoluto” (LAD, least absolute

deviation, Press et al. 2007). Diferentemente do método dos mı́nimos quadrados, no lugar

de minimizar o valor de χ2, o ajuste por LAD minimiza a grandeza

N−1∑
i=0

|yi − a− bxi|, (3.1)

que é o somatório dos desvios absolutos. Esta minimização está relacionada a mediana

da distribuição de modo que o ajuste é menos senśıvel a influências de pontos fora da

tendência principal, tendendo a reproduzir o padrão linear associado ao maior número

de pontos. Aplicando este método, obtivemos um ajuste robusto da RS como mostra o

diagrama da Figura 3.3. O ajuste corresponde a equação

(g − r)k = (0.25± 0.04)− (0.0228± 0.0018) Mr (3.2)

onde os erros foram calculados por bootstrapping.

Podemos notar, visualmente, que o método reproduz muito bem a distribuição da

faixa da RS. A linha cheia representa o relação linear ajustada enquanto que as linhas

pontilhadas representam o intervalo que compreende duas vezes (para mais e para menos)

a mediana dos desvios absolutos (dRS). Assim, definimos a RS como constitúıda por toda

galáxias pertencente ao intervalo

a + bMr − 2dRS < (g − r)k < a + bMr + 2dRS (3.3)

com os valores de a e b dados pela equação 3.2 e com dRS = 0.041. Com este valor da

mediana dos desvios absolutos a cor na RS corresponde a uma região de ∆(g−r)RS ∼ 0.16
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ao redor do pico da distribuição para cada valor de magnitude absoluta fixa. Através

desta definição, obtivemos que 64.8% da amostra de galáxias em aglomerados próximos

está compreendida na RS; 32.4% das galáxias estão na região da BC (abaixo da sequência)

e 2.8% encontram-se acima da região da RS. Além disso, também constatamos que apenas

8.6% das galáxias mais vermelhas que (g − r)k = 0.6 estão abaixo da região definida pela

RS.

Figura 3.3: Ajuste da sequência vermelha (RS) no diagrama cor-magnitude da amostra de galáxias em

aglomerados próximos (0.03 < z < 0.05). A linha cheia corresponde ao ajuste robusto das galáxias com a

cor (g− r)k > 0.6. As linhas tracejadas delimitam o intervalo de galáxias da RS como sendo duas vezes o

valor da mediana dos desvios absolutos para mais e para menos.

Uma outra maneira de percebemos que a RS forma uma região relativamente estreita no

diagrama cor-magnitude é observamos a distribuição dos reśıduos da RS, como mostrado

na Figura 3.4. Os reśıduos são definidos de maneira semelhante ao desvio, como sendo a

distância ri = (g−r)k, i−a−bM r
i . Notamos que os reśıduos são relativamente concentrados

ao redor da reta ajustada e possuem uma distribuição relativamente simétrica; o valor da

mediana desta distribuição (mostrado no gráfico) deve ser próximo a zero por construção.
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Figura 3.4: Distribuição dos reśıduos do ajuste da RS selecionados pela relação 3.3.

3.3 Galáxias de Campo em z ∼ 0

Tão importante quanto o estudo das próprias galáxias em aglomerados está a com-

paração com a contrapartida destas nas regiões de campo. Para isso, aplicamos os mesmos

critérios descritos acima para as galáxias de campo em z ∼ 0, cujo redshift mediano é

z = 0.046. As Figuras 3.5 e 3.6 (descritas a seguir) trazem as caracteŕısticas gerais destas

galáxias do grupo de controle (em 0.03 < z < 0.05) e as comparações com as galáxias em

aglomerados. As distribuições foram normalizadas pelo número de dados de cada uma das

amostras de modo a possibilitar as comparações.

Na Figura 3.5 apresentamos o CMD para as galáxias de campo. Realizamos o ajuste

robusto para essa amostra que produziu a relação

(g − r)k = (0.26± 0.04)− (0.0215± 0.0022) Mr (3.4)

com um valor da mediana dos desvios absolutos de dRS = 0.046. Notamos pouca diferença

entre os parâmetros da equação 3.4 e a equação 3.2, mostrando a chamada universalidade

da sequência vermelha. Apesar de pertencerem a ambientes tão distintos, as galáxias na

RS parecem formar um grupo razoavelmente uniforme independentemente do meio que as
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circundam. Entretanto, para a região de campo, a presença de uma sequência vermelha

não implica que a maior parte das galáxias pertençam a esse grupo. Neste caso, observamos

que a região da BC parece estar mais populada que a sequência propriamente dita. De

fato, apenas 43.8% das galáxias de campo estão na RS, enquanto que 53.1% estão abaixo

desta região, na BC, e 3.1% encontram-se acima da sequência.

Figura 3.5: Diagrama cor-magnitude da amostra de galáxias de campo (em 0.03 < z < 0.05). A linha

cheia corresponde a um ajuste robusto para as galáxias com a cor (g − r)k > 0.6. As linhas tracejadas

delimitam o intervalo de galáxias da RS como sendo duas vezes (para mais e para menos) o valor da

mediana dos desvios absolutos.

3.4 Primeiras Comparações entre Aglomerados e Campo

Na Figura 3.6 apresentamos as distribuições da cor (g−r)k (painel superior a esquerda),

da massa total sintetizada em estrelas Mini (painel superior a direita), do ı́ndice espectral

Dn4000 (painel inferior a esquerda) e dos reśıduos da RS (painel inferior a direita) para

as galáxias em aglomerados (representada pela linha pontilhada vermelha) e de campo

(representada pela linha tracejada azul). Podemos comparar as distribuições em cada

região.
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No canto superior direto de cada painel calculamos o teste estat́ıstico de Kolmogorov-

Smirnov (teste K-S ) entre as distribuição de cada região. Em termos gerais, o teste

K-S determina a probabilidade de se encontrar as diferenças observadas nas funções de

distribuição cumulativas de duas amostras por pura flutuação estat́ıstica assumindo-se

por hipótese que ambas sejam iguais (hipótese nula). Assim, quanto menor o valor da

probabilidade K-S calculada, mais provável que as duas amostras sejam provenientes de

distribuições genuinamente diferentes (Press et al. 2007). É importante ressaltar que a

estat́ıstica K-S é particularmente senśıvel a variações do tipo “deslocamento” entre duas

distribuições (evidenciado por mudanças no valor da mediana) e menos senśıvel a variações

do tipo “alargamento” (ou diferenças de dispersão entre duas distribuições).

O fato da RS ser menos povoada na região de campo pode também ser notado nas

distribuições de cor e do ı́ndice Dn4000. Notamos que em ambas as distribuições a bimo-

dalidade é um pouco menos expressiva na região de campo do que nos aglomerados, porém

ainda percept́ıvel. Elas retratam, também, um aumento na fração de galáxias azuis e uma

diminuição das vermelhas na região de campo quando comparada com os aglomerados.

A distribuição dos reśıduos das RS mostra que as galáxias pertencentes a esse grupo

em aglomerados e no campo possuem distribuições semelhantes ao retor do ajuste robusto.

O valor do teste K-S (mesmo que valha apenas 2%) não diferencia completamente as duas

amostras. No entanto, notamos que a distribuição de reśıduos das galáxias da RS de campo

é ligeiramente menos concentradas ao redor do pico na distribuição da cor e assimétrica

na direção de valores negativos de reśıduos, o que indicaria uma tendência para valores

menores de cor.

Outro aspecto interessante diz respeito a distribuição de massa das duas amostras. As

distribuições de massa das galáxias mais massivas que log(Mini/M¯) > 11 são semelhantes

entre as duas regiões (aglomerados e campo); no entanto, observamos um aumento das

frações de galáxias menos massivas de campo em comparação com as frações de galáxias

nos aglomerados de modo que, como um todo as distribuições são incompat́ıveis (com K-S

< 10−4).
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Figura 3.6: Comparações entre algumas distribuições das galáxias em aglomerados (linha cheia vermelha)

e as galáxias de campo (linha tracejada azul) na região de 0.03 < z < 0.05. O painel superior a esquerda

mostra a distribuição da cor (g − r)k; o painel superior a direita a distribuição da massa total sintetizada

em estrelas Mini; o painel inferior a esquerda a distribuição do ı́ndice espectral Dn4000 e o painel inferior

a direita a distribuição dos reśıduos das galáxias da RS. As definições das grandezas estão na Seção 3.1.

No canto superior direito de cada painel calculamos o valor da probabilidade do teste K-S.

3.5 Completeza em Massa Estelar

Uma questão de grande importância ao analisarmos estatisticamente os dados diz res-

peito a completeza de nossa amostra com respeito aos parâmetros estudados a fim de

evitar viéses de seleção. Já tomamos o cuidado de selecionar o volume de nossa amostra,

limitando-a em luminosidade (conforme Seção 2.4). Isso a torna completa para esta gran-

deza. Em nosso trabalho, também utilizaremos a massa em diversas situações o que requer

um tratamento com relação a sua completeza.

A Figura 3.7 mostra as distribuições da massa presente em estrelas M∗ (painel da
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esquerda) e da dispersão de velocidades para cada uma das regiões. Diferentemente da

massa total Mini, M∗ é a massa que se encontra atualmente em estrelas e, portanto, é

a aquela que efetivamente contribui para a luminosidade. Esta é a massa estelar que

adotaremos para as análises no restante deste trabalho. Não utilizaremos, em nosso estudo,

a dispersão de velocidades por razões que serão explicitadas mais adiante (ver Seção 4.1).

Figura 3.7: Distribuições da massa estelar M∗ (painel da esquerda) e da dispersão de velocidades σ

(painel da direita) para ambas as regiões de nossa amostra. No canto superior a direita dos painéis

acima mostramos os resultados da comparação com o teste K-S entre ambas as regiões. No painel abaixo

mostramos o diagrama da luminosidade na banda-r em função da massa estelar M∗ para a amostra de

galáxia em aglomerados. A linha vertical tracejada representa o limite de completeza em massa estelar de

log(M∗/M¯) = 10.2.
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As distribuições enfatizam a incompleteza de nossa amostra para estas grandezas. As-

sim, adotaremos para as análises em relação a massa o limite de completeza de M∗ >

2× 1010M¯ , o que corresponde a log(M∗/M¯) > 10.2. Esse limite corresponde ao maior

limite que torna a amostra completa para ambas as regiões. Podemos ver que o limite

selecionado é conveniente observando, por exemplo, o painel inferior da Figura 3.7. Nele

mostramos o diagrama da luminosidade na banda-r em função da massa estelar M∗ para

a amostra de galáxias em aglomerados1. A linha vertical tracejada representa o limite de

completeza em massa estelar.

Nesta caṕıtulo, resumidamente, caracterizamos as amostras estudadas nesta dissertação.

Definimos as relações para a RS e a BC e constatamos a universalidade da RS, i.e., o ponto

zero, a inclinação e a dispersão da RS não dependem da região onde se encontra. Por outro

lado, observamos a questão da bimodalidade das cores e do ı́ndice Dn4000 e como ela é

mais ou menos proeminente dependendo do meio. Observamos que a fração de galáxias na

RS é maior nos aglomerados do que nas regiões de campo. O comportamento inverso foi

observado para as galáxias da BC. Também estimamos um limite de completeza em massa

para nossas amostras, limite esse que será usado nas demais análises.

1 O diagrama para as galáxias de campo é análogo e foi, portanto, omitido
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Caṕıtulo 4

Resultados da Śıntese Espectral

Introduziremos agora os principais resultados da śıntese espectral para nosso conjunto

de dados. Entre eles podemos destacar as idades, as metalicidades, as massas estelares e

a dispersão de velocidades. Neste caṕıtulo, estudaremos mais detalhadamente as galáxias

em aglomerados bem como sua contrapartida nas galáxias de campo. Analisaremos as

galáxias da RS e da BC comparativamente através uma estudo canônica dos principais

parâmetros que descrevem suas populações estelares.

Na Seção 4.1, apresentaremos as massas estelares e discutiremos nossa preleção a esta

grandeza sobre a dispersão de velocidades. Na Seção 4.2, detalharemos as idades e me-

talicidades das populações estelares e na Seção 4.3 a relação entre as idades e as massas

estelares. Na Seção 4.4, analisaremos as relações entre a massa e a luminosidade e suas

consequências para a razão M∗/Lr.

4.1 As Massas Estelares

Começaremos os estudos dos resultados da śıntese por analisar duas importantes gran-

dezas utilizadas, normalmente, como parâmetros estruturais das galáxias: a massa estelar

e a dispersão de velocidades. No caṕıtulo anterior, já os apresentamos de maneira geral,

no entanto, analisaremos aqui mais alguns aspectos dos mesmos.

Na Figura 4.1 mostramos as distribuições da massa estelar (painéis a esquerda) e da

dispersão de velocidades (painéis a direita) para as galáxias presentes em aglomerados

(painéis acima) e no campo (painéis abaixo). Em cada um dos painéis mostramos as

distribuições totais (linhas cheias), da RS (linhas pontilhadas) e da BC (linhas tracejadas).
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Figura 4.1: Distribuições da massa estelar (painéis a esquerda) e da dispersão de velocidades (painéis a di-

reita) para as galáxias em aglomerados (painéis acima) e de campo (painéis abaixo). As distribuições totais

(linhas cheias), da RS (linhas pontilhadas) e da BC (linhas tracejadas) podem ser vistas separadamente

em cada painel.

Com relação as dispersões de velocidades, observamos que a RS é constitúıda por

galáxias com valores de σ mais elevados do que as galáxias da BC. Por exemplo, para as

galáxias em aglomerados, cerca de 95% das galáxias com dispersão de velocidades acima

de 150 km/s pertencem a RS. A dispersão de velocidade, em geral, é interpretada como

uma medida da profundidade do poço de potencial gravitacional das galáxias. Elevados

valores de σ indicam galáxias mais massivas e implicam também que a dinâmica interna
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das estrelas não é suportada por rotação. Isso quer dizer a maior parte das galáxias da RS

são mais eĺıpticas e lenticulares, como era esperado.

Muitos autores preferem utilizar a dispersão de velocidades como parâmetro estrutural

mais confiável que a massa estelar, com a justificativa de que o primeiro pode ser medido

diretamente, enquanto que o segundo é uma medida indireta. Em nossa análise, entretanto,

teremos como preferencia a utilização das massas estelares. A razão disso é que a dispersão

de velocidades é um parâmetro ajustado pelo programa Starlight para reproduzir o alar-

gamento das linhas do espectro modelado. No entanto, a própria resolução dos espectros

observados (pelo SDSS) não é suficiente para obtermos uma estimativa muito confiável1 de

dispersão de velocidades para valores menores que σ ∼ 70− 80 km/s. A própria forma das

distribuições de σ nos mostra que a técnica não é confiável para estes valores. Por exem-

plo, notamos que o valor de σ ∼ 0 é um ponto de acumulação do ajuste. Isso certamente

não implica em dispersão de velocidades nula e apenas enfatiza a deficiência do método

para valores baixos de σ. A determinação da massa estelar, por outro lado, é muito mais

robustas no contexto da śıntese espectral e apresentam um comportamento muito mais

aceitável.

Com relação as massas estelares, realizamos o teste K-S para as galáxias acima do limite

de completeza em massa. Os testes mostram que as distribuições são equivalentes (para

cada tipo RS e BC) quando comparamos aglomerados e campo. Para ambas as regiões,

as galáxias da RS são sistematicamente mais massivas que as galáxias da BC. Iremos, nas

próximas seções, correlacionar este resultado com as idades e metalicidades obtidas através

da śıntese espectral.

4.2 Idades e Metalicidades

A determinação da idade de uma galáxia não é trivial. Em primeira instância de-

pende da própria definição de “origem” da galáxia, que varia com o tipo de abordagem do

problema. Por exemplo, em estudos dinâmico de formação de estruturas, realizados via

simulações numéricas, a origem de uma galáxia se dá pela aglomeração das part́ıculas de

massa (ou da sobredensidade do flúıdo hidrodinâmico, dependendo do tipo de simulação).

1 Ver www.sdss.org/dr7/algorithms/veldisp.html para mais informações e referências sobre os métodos

de obtenção da dispersão de velocidades (ver também discussões e referências em Graves et al. 2009).
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A “idade” é contada a partir de quando a galáxia atinge uma certa massa cŕıtica, ou

quando ela atinge uma fração de sua massa final. Por outro lado, estudos observacionais

e de populações estelares costumam definir a idade de uma galáxia pela idade das estre-

las que a constituem. Ambas as definições são, evidentemente, aceitáveis dependendo do

contexto em que estão inseridas. No caso deste trabalho, é intuitivo pensar em idades no

segundo sentido uma vez que temos acesso às idades das populações estelares que compõem

as galáxias.

Com o código Starlight, o espectro de cada galáxia foi decomposto sobre uma base de

espectros calibrados de populações estelares de idades e metalicidades definidas (conforme

explicado na Seção 2.6). Cada população de estrelas é responsável por uma fração da luz

total, de maneira que podemos atribuir à galáxia uma idade média entre as populações

estelares que a constituem. Existem duas maneiras de se calcular essa média: uma pon-

derada pela fração da luz com que cada população contribui para a luz total da galáxia

e outra ponderada pela massa com que cada população contribui para a massa estelar

total da galáxia. É fácil notar que as idades são diferentes entre si. Por exemplo, uma

população jovem geralmente contém uma quantidade maior de estrelas mais brilhantes que

uma população antiga. Assim, uma única população jovem poderia corresponder a uma

fração maior da luz de uma galáxia do que uma população mais antiga, mesmo que essa

última tenha mais massa e maior número de estrelas que a primeira. Uma consequência

imediata desse fato é que as idades ponderadas pela luminosidade são, em geral, menores

que as idades ponderadas pela massa. Uma outra caracteŕısticas dessas idades é que a pri-

meira média esta relacionada com a observação em si, enquanto que a segunda está mais

associada a história de constituição da galáxias, conhecida como mass assembly history.

As mesmas colocações podem ser feitas para o caso das metalicidades médias.

Neste estudo, daremos mais ênfase as grandezas obtidas via ponderação pela massa.

As idades e metalicidades foram obtidas através das relações

〈log t〉M =

∑
µj log tj∑

µj

e 〈log Z〉M =

∑
µj log Zj/Z¯∑

µj

(4.1)

onde tj e Zj são, respectivamente, as idades e metalicidades da j-ésima população estelar

que compõem a base espectral e µj é a fração em massa estelar com que a j-ésima compo-

nente contribui na massa estelar total da galáxia. Ambas as grandezas foram calculadas

tomando-se o logaritmo na base 10.
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Na Figura 4.2, apresentamos o resultado da śıntese para as idades e as metalicidades

médias ponderadas pela massa para a amostra de galáxias em aglomerados. Calculamos

o coeficiente de correlação não-paramétrico de Spearman (rs) e a “significância” deste

resultado (no canto superior esquerdo do gráfico). O coeficiente de correlação de Spearman

é uma medida do grau de correlação entre duas distribuições (Press et al. 2007). Ele assume

valores de −1 a 1 de modo que valores positivos significam correlação positiva e valores

negativos significam anti-correlação. Quanto mais próximo de zero menos correlacionados

estão os dados. Para discriminar se um resultado é significativo ou não, i.e., se o valor

do coeficiente obtido é representativo de uma real correlação entre os dados, calculamos a

probabilidade P (H0), que é a probabilidade de se obter um valor de rs pelo menos igual ao

valor obtido supondo a hipótese de ausência total de correlação entre os dados – também

chamada de hipótese nula ou hipótese zero H0. Em outras palavras, quando menor o valor

de P (H0), menos provável que a distribuição encontrada seja aleatória e mais significativo

o valor de rs em representar uma verdadeira correlação entre os dados. Obtivemos, para

o diagrama idade-metalicidade das galáxias em aglomerados, os valores de rs = 0.610 e

uma significância P (H0) < 10−4. Isso indica que existe uma correlação entre a idade e a

metalicidade e que esse resultado é estatisticamente significativo.

Apesar da forte dispersão nos dados podemos observar duas tendências. Primeiramente,

quanto maior a idade de uma galáxia, maior a sua metalicidade. Podeŕıamos entender esta

relação imaginando que quanto mais velha uma galáxia, maior o tempo de ter o seu meio

enriquecido por qualquer processo. No entanto, esta é uma interpretação ingênua pois

sabemos que a metalicidade está correlacionada com a eficiência de enriquecimento do meio

(por ventos estelares e supernovas, por exemplo), com o poço de potencial gravitacional

da galáxia e até com influências do meio externo (e.g., meio intra-aglomerado). Assim,

a correlação observada aparece pois estes processos mais fundamentais estão, de alguma

forma, correlacionados com a idade da galáxia. A segunda tendência que podemos notar

é que a maior parte das galáxias na amostra possui valores de idade mais elevados, e

metalicidades ao redor do padrão solar.

Analisamos também se estas relações se mantêm para as galáxias fora da região dos

aglomerados. A Figura 4.3 mostra o diagrama idade-metalicidade para a amostra de

galáxias de campo. A semelhança entre as duas distribuições é evidente e os ı́ndices de



72 Caṕıtulo 4. Resultados da Śıntese Espectral

Figura 4.2: Diagrama idade-metalicidade para a amostra de galáxias em aglomerados em 0.03 < z < 0.05.

As idades e metalicidades são grandezas médias ponderadas pela fração em massa de cada componente

(população estelar) da base espectral. No canto superior esquerdo, calculamos o coeficiente de correlação

de Spearman (rs) e a probabilidade P (H0) desse resultado ser proveniente de uma distribuição não corre-

lacionada entre as amostras.

correlação, rs e P (H0), apontam para um mesmo ńıvel de correlação que a amostra em

aglomerados. Ela parece indicar que os processos que levam a dependência entre a idade e a

metalicidade das galáxias atuam independentemente do meio. No entanto, podemos notar

uma sutil diferença entre as duas amostras. Por exemplo, o espalhamento na região de

altas idades e metalicidades parece ser ligeiramente menor no caso das galáxias de campo,

em comparação com as galáxias em aglomerados. Isso pode estar relacionado a algum

processo de enriquecimento das galáxias que dependa do ambiente, porém que aja somente

sobre uma parcela destes objetos, a saber, os de maior idade.

As distribuições de idades e metalicidade foram também analisadas separadamente. Nas

Figuras 4.4 e 4.5, mostramos as distribuições de idade e metalicidade, respectivamente, para

a amostra de galáxias em aglomerados (painéis acima em cada figura) e de campo (painéis

abaixo) divididos em três intervalos de massa estelar acima do limite de completeza em

massa. Traçamos também as distribuições das galáxias da RS (linhas pontilhadas) e da BC
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Figura 4.3: Diagrama idade-metalicidade para a amostra de galáxias de campo em 0.03 < z < 0.05,

conforme descrito para a Figura 4.2.

(linhas tracejadas) para cada amostra. A escolha das galáxias da RS segue a definição da

Seção 3.2, sendo todas as galáxias dentro do intervalo de cores dado pela equação 3.3; as

galáxias da BC aquelas abaixo desta região. Para cada par de painéis aglomerado-campo,

calculamos o teste K-S para cada grupo de galáxias. As Tabelas 4.1 e 4.2 trazem os valores

das medianas de cada uma das distribuições para os diferentes intervalos de massa estelar.

Observando as distribuições totais (linhas cheias) notamos que ambos os ambientes

abrangem os mesmos intervalos de idades e metalicidades. No entanto, as frações de

galáxias mais antigas e mais novas são bastante diferentes em cada região. Novamente,

vemos que os aglomerados possuem uma maior fração de galáxias mais antigas na RS

em comparação a região de campo. Algo análogo pode ser dito sobre as metalicidades, a

amostra de aglomerados possui uma maior fração de galáxias de maior metalicidade do

que a amostra de campo.

As galáxias da RS, nos intervalos de massa mais elevados, tanto nos aglomerados quanto

no campo, apresentam um pico razoavelmente estreito em altas idades e metalicidades.

Muitos autores utilizam esta caracteŕıstica para argumentar que as galáxias da RS sofreram

o que chamamos de um episódio de formação estelar coordenado, ou seja, essas galáxias
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Figura 4.4: Distribuições da idade para a amostra de galáxias em aglomerado (painéis acima) e de campo

(painéis abaixo) para diferentes intervalos de massa estelar. As linhas cheias representam as distribuições

totais, enquanto que as linhas pontilhadas e tracejadas representam, respectivamente, as galáxias da RS e

da BC. Nos painéis abaixo foram colocados os valores do teste K-S. As comparações foram feitas entre as

galáxias de campo e dos aglomerados para cada grupo (RS e BC) para cada intervalo de massa.

Tabela 4.1 - Medianas das distribuições de idades mostradas nos painéis da Figura 4.4. As colunas identificadas como

(1), (2) e (3) representam, respectivamente, os intervalos de massa estelar 10.2 < log( M∗
M¯

) < 10.5, 10.5 < log( M∗
M¯

) < 10.9 e

10.9 < log( M∗
M¯

) < 11.9

Idades 〈log t〉M (anos)

Grupo Região (1) (2) (3)

RS
Aglomerados 10.00 10.04 10.08

Campo 9.97 10.03 10.07

BC
Aglomerados 9.89 9.95 10.02

Campo 9.91 9.96 10.01

teriam se formado há muito tempo atrás (z > 2− 3, segundo, por exemplo, Cassata et al.

2008, etc.) e em um curto intervalo de tempo em conformidade com o modelo de colapso

monoĺıtico (Eggen et al. 1962).

Por outro lado, as distribuições também possuem uma cauda, mais ou menos alongada,

dependendo do intervalo de massas, estendendo-se até idades (e metalicidades) menores.

No caso das idades, essa assimetria pode chegar até ∼ 0.2 − 0.3 dex para as menores
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Figura 4.5: Distribuições de metalicidade. Descrições análogas as da Figura 4.4.

Tabela 4.2 - Medianas das distribuições de metalicidades mostradas nos painéis da Figura 4.5 e colunas identificadas

como descrito na Tabela 4.1

Metalicidades 〈log Z〉M
Grupo Região (1) (2) (3)

RS
Aglomerados −0.17 −0.08 0.02

Campo −0.26 −0.10 −0.01

BC
Aglomerados −0.52 −0.28 −0.14

Campo −0.57 −0.33 −0.17

massas (o que corresponde a um intervalo de ∼ 4 × 109 anos até cerca de metade do

tempo de Hubble), indicando que (1) o episódio de formação tenha se estendido durante

algum tempo após o ińıcio da formação, ou que (2) galáxias com formação estelar mais

recente tenham entrado posteriormente na RS. A assimetria parece depender da massa, de

modo que quanto maior a massa, mais concentrada (e menos assimétrica) é a distribuição

e quanto menor a massa, mais alongada a cauda para menores idades. Como sabemos,

grande parte dos parâmetros observados são, de alguma forma, dependentes da massa das

galáxias.

As distribuições evidenciam que as galáxias da RS são, em média, mais velhas e possuem

maior metalicidade que as galáxias da BC. As diferenças nas medianas são de ∼ 0.1 dex



76 Caṕıtulo 4. Resultados da Śıntese Espectral

para 〈log t〉M (que corresponde a uma diferença de ∼ 2×109 anos entre as duas populações)

e ∼ 0.05 dex para 〈log Z〉M .

Apesar das frações de galáxias nos aglomerados e no campo serem bastante d́ıspares,

existe pouca diferença na forma as distribuições (de idades e metalicidades) quando com-

paradas dentro de uma mesma faixa de massa. Os testes K-S mostram que não existem

diferenças significativas entre as distribuições das galáxias da BC nos aglomerados e do

campo. Também mostram que as diferenças entre as distribuições de idades e metalicidades

da RS somente tornam-se significativas2 para as menores massas.

Aparentemente, os processos que formaram as galáxias atuam independentemente do

ambiente. Por outro lado, a fração relativa destas parece ser fortemente determinada pela

região em que se encontram. Estas observações estão diretamente ligadas a questão da

perspectiva “nature versus nurture” na formação e evolução das galáxias (ver Mateus et al.

2007, e suas referências). Neste sentido, as evidências parecem indicar que as caracteŕısticas

intŕınsecas das populações estelares das galáxias (como idades e metalicidades estelares)

são inerentes aos processos de formação das galáxias (nature) e, portanto, sofrem menos

influência do meio. Por outro lado, os números de galáxias em cada população parecem ter

forte ligação ou são consequências da interação com o ambiente que as circunda (nurture).

4.3 A Relação entre a Massa Estelar e a Idade

Nas seções anteriores, acabamos de mostrar que as galáxias da RS são, em média,

mais antigas que as galáxias da BC. Também mostramos que as galáxias da BC são, em

média, menos massivas que as da RS. Estes resultados são uma constatação direta de um

fenômeno conhecido como “downsizing” (Thomas et al. 2005), o qual descreve que galáxias

massivas formaram suas estrelas em épocas mais antigas, enquanto que as menos massivas

mostram evidência de populações estelares jovens. Os gráficos da Figura 4.6, explicitam

este fenômeno mostrando diagramas da idade estelar média em função da massa estelar.

Os pontos em vermelho representam galáxias da RS e os pontos em azul da BC. As linhas

pontilhadas mostram o limite de completeza em massa.

É evidente a tendência de que quanto menor a massa estelar mais jovens podem ser

as populações estelares que compõem as galáxias. É interessante notar que essa tendência

2 Entendemos como “diferença significativa” valores de probabilidade do teste K-S menores que 1%.
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Figura 4.6: Diagramas da idade estelar média em função da massa estelar para as galáxias em aglomerados

(painel da esquerda) e de campo (painel da direita). Os pontos em vermelho representam galáxias da RS

e os pontos em azul as da BC. As linhas pontilhadas em preto mostram o limite de completeza em massa.

permanece mesmo dentro de cada população (RS ou BC) e vale tanto para as regiões

de campo quanto para os aglomerados. Em termos absolutos, notamos que os dados

estabelecem um limite inferior para a idade de uma galáxias dado um valor de massa

estelar. Analogamente, dada a idade de uma galáxia, a relação fixa um limite superior

para a sua massa estelar. Este resultado enfatiza o cenário hierárquico de formação de

estruturas. As primeiras galáxias que surgiram no universo eram pequenas (em termos

de massa estelar), porém, com o passar do tempo, uma série de fusões criaram estruturas

cada vez mais massivas. Essas “primeiras galáxias”, pararam então de formar estrelas e

sofreram uma transformação para o que hoje observamos ser uma sequência vermelha e

antiga. No entanto, a formação de “novas galáxias” continuou ao longo da história do

universo, sendo, assim como as anteriores, de baixa massa. Desse modo, observamos, em

z = 0, galáxias massivas sendo muito antigas e as galáxias menos massivas com idade

menor. Temos a impressão de que a formação estelar “migrou” das galáxias mais massivas
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para as menos massivas, no entanto, isso pode ser apenas um efeito das fusões ao longo do

tempo cosmológico.

Em outras palavras, se uma galáxia for mais jovem, pode ser que ela ainda não teve

tempo de se fundir com muitas outras, limitando superiormente a sua massa. Isso não quer

dizer, evidentemente, que todas as galáxias menos massivas possuem populações estelares

jovens. Pelo contrário, o diagrama mostra que existem galáxias de menor massa e ainda

sim são antigas. Na verdade, toda galáxia, mesmo jovem possui uma parte de sua luz

formada por populações estelares antigas, como veremos mais adiante. Estatisticamente, é

posśıvel esperar que algumas galáxias, mesmo que antigas, simplesmente não tiveram um

número suficiente de encontros que resultassem em fusões.

Um outro resultado que podemos enxergar neste diagrama, percebendo a ausência de

galáxias jovens de alta massa, é que as galáxias não nascem com altas massas. Ou seja,

o cenário de colapso monoĺıtico não é razoável para explicar o surgimento de galáxias

massivas mediante a esta observação. É posśıvel que este mecanismo seja responsável

pelo surgimento das primeiras estruturas (as galáxias menos massivas) que depois irão

crescer via fusões. Nas regiões primordiais mais densas ele seria mais eficiente e formaria

as primeiras estruturas enquanto que nas menos densas o colapso seria mais lento. No

entanto, sobre este assunto, podemos apenas especular.

4.4 Relação Massa-Luminosidade

A massa estelar também está diretamente ligada a luminosidade via relação massa-

luminosidade. Esta é uma importante caracteŕısticas estudada há muitas décadas e está

relacionada a diversas outras relações de escala. Entre elas, destaca-se o conhecido plano

fundamental das galáxias eĺıpticas (Djorgovski e Davis 1987; Dressler et al. 1987) no espaço

de parâmetros do raio efetivo re, a dispersão de velocidades σ e o brilho superficial médio

dentro do raio efetivo Σe. O plano fundamental relaciona estes três observáveis pela

equação:

log re = a log σ + b log Σe + c
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onde a, b e c são constantes. Pelo teorema do virial, estes três parâmetros estão relacionados

com a razão massa-luminosidade M/L através da relação:
(

M

L

)
∝ σ2r−1

e Σ−1 (4.2)

As relações massa-luminosidade para as galáxias de nossas amostras podem ser vistas

nos gráficos da luminosidade na banda-r em função da massa estelar na Figura 4.7. Os

painéis acima mostram estes diagramas para as galáxias de aglomerados, e os abaixo, para

as de campo. Nos painéis da esquerda mostramos as galáxias da RS, onde fizemos um

ajuste robusto para as galáxias acima do limite de completeza em massa (galáxias com

log(M∗/M¯) > 10.2, como indicado pelas linhas pontilhadas em cada gráfico), enquanto

que nos painéis da direita são mostradas as galáxias da BC. As linhas tracejadas nos painéis

da direta representam o mesmo ajuste robusto feito com as galáxias da RS como forma de

referência visual para facilitar a comparação entre os gráficos.

Percebemos nitidamente que as galáxias da RS possuem uma razão M∗/Lr maior que

as galáxias da BC – as primeiras, que aparecem mais a esquerda nos diagramas massa-

luminosidade, possuem massa estelar maior que as últimas para uma dada luminosidade

fixa. Isto era de se esperar pois, como já mostrado, as galáxias da BC são em geral mais

jovens, fazendo com que sua população estelar seja mais brilhante para uma massa fixa.

Isto é uma consequência natural da evolução estelar e pode ser observado de forma mais

expĺıcita no gráfico da Figura 4.8, que mostra a razão M∗/Lr em função da idade para

todos os objetos de nossa amostra de galáxias em aglomerados3. Os pontos vermelhos

representam as galáxias na RS e os em azul na BC. Podemos notar que quanto maior a

idade, maior a razão M∗/Lr de uma galáxia.

Comparando as duas regiões estudadas (aglomerados e campo) através da Figura 4.7,

notamos muitas semelhanças. Os ajustes robustos para as galáxias da RS são compat́ıveis

entre si e a dispersão em cada caso é semelhante.

Uma outra caracteŕıstica comum a ambas as regiões é que a relação massa-luminosidade

das galáxias da BC é bem mais dispersa que a relação das galáxias da RS. Essa menor

dispersão para a RS seria a justificativa para a presença do plano fundamental para as

galáxias eĺıpticas e não para as espirais – de fato alguns autores mostram que a correlação

entre os parâmetros do plano é muito grande e a dispersão é pequena (ver, por exemplo,

3 O diagrama para as galáxias de campo é completamente análogo e foi omitido desta análise.



80 Caṕıtulo 4. Resultados da Śıntese Espectral

Figura 4.7: Diagramas massa-luminosidade para as galáxias em aglomerados (painéis acima) e de campo

(painéis abaixo). Nos painéis da esquerda selecionamos apenas as galáxias da RS, enquanto que nos da

direita selecionamos as da BC. Obtivemos ajustes robustos para as galáxias da RS acima do limite de

completeza em massa (linha cheia a esquerda). As linhas tracejadas vermelhas nos painéis da direta são o

mesmo ajuste robusto das galáxias da RS, colocadas como referência visual.

Dressler et al. 1987; Bernardi et al. 2003). Não obstante a grande correlação entre a massa

e a luminosidade das galáxias da RS, podemos observar a existência uma dependência

na dispersão em função da massa (ou da luminosidade). A dispersão parece aumenta no

sentido de menores massas e luminosidades mais fracas. Acredita-se que isto possa estar

relacionado ao fenômeno de downsizing descrito acima no sentido de que as galáxias de me-

nor massa (e, portanto, menor idade) possuem épocas de formação diferentes das galáxias

mais massivas e isso causaria um aumento na dispersão. Se isso for verdade, deveŕıamos
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Figura 4.8: Razão massa-luminosidade em função da idade ponderada pela massa para todos os objetos

da amostra de galáxias em aglomerados. As galáxias de campo possuem um comportamento análogo.

esperar que as galáxias mais acima na relação massa-luminosidade fossem também mais

jovens. Para verificar esta hipótese, calculamos os reśıduos da relação massa-luminosidade

para as galáxias da RS em relação ao ajuste robusto. Correlacionamos estes reśıduos com

a idade e a metalicidade ponderadas pela massa. Os resultados desta análise podem ser

vistos nos gráficos da Figura 4.9. Os painéis acima mostram os reśıduos das galáxias da

RS nos aglomerados, enquanto que os painéis abaixo os reśıduos para galáxias de campo.

A esquerda fazemos a correlação com a idade e a direita com a metalicidade. Nos can-

tos superiores a esquerda de cada painel mostramos os resultados para o coeficiente de

Spearman rs e a probabilidade de hipótese nula P (H0).

É curioso notar que existe uma correlação bastante significativa entre os reśıduos e

a idade e não para a metalicidade. De fato, notamos que o aumento da dispersão para

baixas massas está associado a galáxias mais novas que entraram na RS posteriormente,

novamente em acordo com o cenário descrito na seção anterior. Este resultado pode indicar,

também, que a dispersão no plano fundamental, mesmo que pequena, pode ser descrita

por uma sequência de idades. Este resultado pode ser entendido como um deslocamento

no ponto zero do plano fundamental com a evolução das populações estelares e está de
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Figura 4.9: Reśıduos da relação massa-luminosidade para as galáxias da RS acima do limite de completeza

em massa, como mostrados na Figura 4.7, em função das idades e das metalicidades. Nos cantos superiores

a esquerda de cada painel mostramos os resultados para o coeficiente de correlação de Spearman rs e a

probabilidade de hipótese nula P (H0).

acordo com trabalhos como Treu et al. (2006).

4.5 Dispersões na RS

Voltaremos agora, brevemente, nossa atenção para a largura da RS. Como mencionado,

devido as galáxias vermelhas formarem uma faixa estreita no CMD e possúırem em média

uma elevada idade, muitos autores têm atribúıdo a dispersão em idade como explicação

para a largura da RS. Muitas vezes, no entanto, este estudo não envolve um importante

fator para a cor das galáxias cuja formação estelar foi interrompida há muito tempo: a
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metalicidade. Na figura 4.10, mostramos as galáxias da RS em aglomerados (painéis a

esquerda) e no campo (painéis a direita). De cima para baixo, mostramos as idade médias

(divididas pela idade do universo), as metalicidades médias, e a massa estelar, em função

da magnitude absoluta na banda-r. Em todos os casos selecionamos apenas as galáxias

acima do limite de completeza em massa. Calculamos a mediana e os quartis de cada

uma das amostras dividindo-as em dez intervalos de magnitude absoluta de modo que

cada intervalo contivesse o mesmo número de galáxias. A linha grossa em cada painel

representa a mediana e as linhas mais finas acima e abaixo desta representam os quartis.

Enquanto que os painéis mais abaixo são simplesmente uma outra maneira de se ex-

pressar a relação massa-luminosidade já estudada, os demais painéis mostram como as

idades e a metalicidades médias se distribuem ao longo da RS. A primeira caracteŕıstica

que notamos é que, ao longo da RS, a metalicidade tem uma variação maior que a idade.

A mediana das metalicidades sofre uma variação de ∼ 0.3 dex das galáxias menos brilhan-

tes para as mais brilhantes; já as idades sofrem uma variação de apenas ∼ 0.1 dex. Vale

ressaltar, no entanto, que as amostras não são, necessariamente, completas em idades e

metalicidades, de modo que não daremos tanta importância às tendências apresentadas

nas regiões de menos brilhantes dos diagramas.

Como já discutido, as idades são todas elevadas; no entanto, observamos que a dispersão

varia com a luminosidade. As galáxias mais brilhantes parecem ter uma menor dispersão

em idades e as menos luminosas, uma dispersão maior. Algo muito similar acontece com

as metalicidades. Este fato está ligado à também já mencionada entrada de novas galáxias

na RS ao longo do tempo. Estas novas galáxias foram sintetizadas mais recentemente

e, portanto, possuem idades médias inferiores e não foram tão enriquecidas em metais

quanto as galáxias mais antigas. As relações entre as dispersões de idade e metalicidade

e a luminosidade das galáxias da RS podem ser vistas na Figura 4.11. Nela mostramos a

amplitude dos quartis (da Figura 4.10) em função da magnitude absoluta na banda-r.

A dispersão da idade e da metalicidade, de fato, possuem uma pequena correlação com

a luminosidade independentemente do ambiente em que se encontram, indicando que a

alimentação da RS pode ser um fato que decorra da própria natureza da evolução das

galáxias (por exemplo, pela extinção do gás intra-galáctico), e não somente por efeitos

ambientais, como as vezes é sugerido. No entanto, o fato da RS nos aglomerados ser mais
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Figura 4.10: Diagramas da idade média (painéis acima), metalicidade média (painéis ao centro) e massa

estelar (painéis abaixo), em função da magnitude absoluta na banda-r. Nos painéis da esquerda mostra-

mos as galáxias em aglomerados enquanto que nos painéis da direita as de campo. Em todos os casos

selecionamos apenas as galáxias acima do limite de completeza em massa estelar. As idades das galáxias

foram divididas pela idade do universo para facilitar a comparação dos valores de metalicidade.

povoada que na região de campo, é uma evidência de que o ambiente tem sim um papel

importante neste processo.

Observamos ainda que a dispersão das metalicidades, como um todo, é significativa-

mente maior que a das idades. Isto é uma constatação extremamente importante pois
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Figura 4.11: Amplitude dos quartis das distribuições mostradas na Figura 4.10 de idade (linha pontilhada)

e metalicidade (linha tracejada) em função da magnitude absoluta na banda-r para as galáxias da RS em

aglomerados (painel a esquerda) e no campo (painel a direita) acima do limite de completeza em massa.

indica que, ao contrário do que normalmente se atribui à largura da RS, a dispersão da

cor das galáxias na RS parece ser dominada mais pela dispersão da metalicidade do que

pela idade. A Figura 4.12 mostra a relação entra a idade e metalicidade e os reśıduos da

RS para as galáxias em aglomerados (painéis da esquerda) e de campo (painéis da direita)

acima do limite de completeza em massa. Em cada painel realizamos o ajuste robusto da

relação e no canto superior a esquerda mostramos o valor da inclinação deste ajuste com

erros calculados por bootstrapping.

Em ambas as regiões constatamos que a dependência dos reśıduos da RS com a meta-

licidade é mais forte do que a dependência com a idade. A diferença nas inclinações dos

ajustes robustos em cada região é de cerca de duas vezes o erro estimado, o que indica

uma grande probabilidade das tendências serem estatisticamente diferentes. Nesse caso,

as cores das galáxias da RS são influenciadas mais pela metalicidade das galáxias do que

pela sua idade. Mesmo assim, reportamos uma dependência das duas grandezas pois, em

todos os casos o ı́ndice de correlação de Spearman é da ordem de ∼ 0.2−0.3 com um valor

de P (H0) < 10−10.

Em resumo, neste caṕıtulo estudamos as principais propriedades das populações estela-

res por uma análise canônica destes parâmetros. Verificamos novamente a dependência das
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Figura 4.12: Diagramas da idade (painéis acima) e da metalicidade (painéis abaixo) em função dos

reśıduos da RS para as galáxias acima do limite de completeza em massa em aglomerados (à esquerda) e

de campo (à direita). Realizamos um ajuste robusto para cada caso e, no canto superior a esquerda de

cada painel, mostramos a inclinação do ajuste com a incerteza calculada por bootstrapping.

frações de galáxias (desda vez em relação as distribuições de massa estelar, idade e metali-

cidade) com o ambiente que as circunda. Constatamos algumas importantes caracteŕısticas

destas distribuições, tais como:

I. As galáxias da RS são, em média, mais antigas e possuem maior metalicidade que as

galáxias da BC.

II. As galáxias da RS são, em média, mais massivas que as da BC.

III. A forma das distribuições de idade e metalicidade estão correlacionadas com a massa

estelar.

IV. Para cada intervalo de massa estelar, a forma das distribuições de idade e metali-
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cidade praticamente não dependem do ambiente, a não ser para as galáxias menos

massivas da RS.

Verificamos que as distribuições das idades e metalicidades das galáxias da RS possuem

um pico para valores elevados destas grandezas, porém estas distribuições se estendem

até menores valores de idades e metalicidades. Os diagramas de massa-idade enfatizam a

presença do fenômeno de downsizing e colocam restrições a massa e a idade das galáxias

para ambas as regiões estudadas. Constatamos a dependência da idade de uma galáxia e

sua posição relativa na relação massa-luminosidade e, por fim, mostramos que as dispersões

da metalicidade são maiores que as de idade indicando sua importância para a determinação

das cores das galáxias sobre a RS.
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Caṕıtulo 5

Sobre as Populações Estelares e suas Histórias

Evolutivas

Além das massas estelares totais, a śıntese espectral nos dá acesso às massas de cada

população de estrelas que compõe as galáxias. Este é um dos resultados mais importantes

da śıntese espectral com o Starlight (dos quais derivam todos os demais) que discutiremos

neste caṕıtulo. Aqui procuraremos responder a algumas importante perguntas sobre as

populações estelares que constituem as galáxias (na Seção 5.1) e prosseguir na investigação

dos principais cenários que descrevem a formação das galáxias mais antigas do universo.

Na Seção 5.2, discutiremos os aspectos evolutivos dentro de nossa amostra de galáxias

em aglomerados e na Seção 5.3 utilizaremos estes conceitos para criar um modelo simples

para traçar a trajetória evolutiva das galáxias da RS sobre o diagrama cor-magnitude.

5.1 As Populações Estelares das Galáxias

Um dos resultados que obtivemos até agora diz que as galáxias da RS são, em média,

mais antigas e possuem maior metalicidade que as galáxias da nuvem azul (conforme Seção

4.2). Uma outra maneira de enxergarmos este resultado é dizer que, em média, as galáxias

da BC são mais jovens que as da RS. Isso parece trivial, mas esta colocação permite-

nos levantar a seguinte pergunta: As galáxias da nuvem azul são mais novas por que

possuem mais formação estelar recente ou por que não possuem estrelas antigas? Ambas

as alternativas podem levar a uma idade média menor, mas são ideias conceitualmente

diferentes. Essa pergunta seria dif́ıcil de ser respondida observando apenas as idades e

metalicidades médias. Para respondê-la precisamos conhecer melhor as populações que
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constituem as galáxias. Essa informação está acesśıvel nos vetores de população ~x e ~µ, que

são, respectivamente, a fração em luz e massa estelar com que cada componente estelar

contribui para a luminosidade e massa de uma galáxia.

Lembramos que a base espectral é composta de SSPs de 25 idades e 6 metalicidades.

Se somarmos os elementos de µj que possuem a mesma idade (fizermos uma soma sobre

todas as metalicidades) teremos a fração em massa de populações estelares que surgiu

em cada peŕıodo da história da galáxia, o que nos oferece uma estimativa da história de

formação estelar de cada galáxia. A Figura 5.1 retrata esta ideia mostrando a mediana da

fração de massa integrada sobre as metalicidades 〈M〉 (mostrados em porcentagens) em

função da idade das populações estelares da base tbase. Essa grandeza pode ser expressa

matematicamente pela soma:

〈M(ti)〉 = Mediana

( ∑
j, t=ti

µj

)
(5.1)

onde a mediana pode tomada sobre diferentes grupos de galáxias em nossa amostra.

O painel superior da Figura 5.1 mostra este resultado para as galáxia em aglomerados e

o inferior para as galáxias de campo. Em cada um dos painéis, as amostras foram subdivi-

didas em galáxias da RS (linhas pontilhadas) e da nuvem azul (linhas tracejadas). Assim,

representamos qualitativamente a composição estelar média em cada um destes grupos.

Para sermos mais rigorosos, lembramos que estas curvas não devem ser entendidas como

uma história de formação propriamente dita (no sentido usual de taxa de formação estelar

espećıfica em função do tempo). Devemos observar estes gráficos como o comportamento

médio das populações estelares dentro das galáxias de nossa amostra que possuam a idade

tbase.

Notamos uma considerável diferença entre as galáxias da RS e da BC independente-

mente de pertencerem aos aglomerados ou ao campo. As galáxias da RS possuem maior

fração da massa nas populações estelares mais antigas enquanto que a BC tem uma fração

menor da massa nestas componentes1. Para as populações de menor idade o comporta-

mento é o inverso.

Observamos, no entanto, que, para ambos os grupos, a grande parte da massa estelar

das galáxias encontra-se nas populações com idades mais elevadas1. Por este motivo as

1 O fato de havermos tomado o logaritmo da mediana da fração integrada de massa pode levar o leitor
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Figura 5.1: Mediana da fração em massa das componentes da base espectral somadas sobre todas as

metalicidades (em porcentagem) em função das idades das populações estelares que compõem a base (ver

texto para mais explicações). O painel acima mostra as galáxias em aglomerados e o painel abaixo as de

campo. Em ambos casos as amostras foram subdivididas entre galáxias da RS (linhas pontilhadas) e da

BC (linhas tracejadas). Os gráficos não representam a história de formação estelar propriamente dita (no

sentido de taxa de formação estelar espećıfica em função do tempo), mas demonstram o comportamento

médio da composição em massa das populações estelares que constituem as galáxias.

idades apresentadas no caṕıtulo anterior são elevadas para a maior parte das galáxias.

Mesmo as galáxias azuis parecem ter uma fração de sua massa nas populações estelares

mais antigas. Isso responde a nossa questão: As galáxias da nuvem azul são mais novas

porque possuem parte de sua massa constitúıda de estrelas de menor idade (o que evidencia

formação estelar recente desdes objetos), no entanto, também possuem grande parte de

a não visualizar facilmente que as maiores frações de massa encontram-se na região de idades maiores

que 1010 anos, que possuem log〈M〉 > 1, e que pequenas variações de seu valor pode representar grandes

diferenças de fração de massa.
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sua massa composta por estrelas velhas. De fato, apenas uma fração muito pequena da

massa (menos que 1%, em média) encontra-se em populações muito jovens, mesmo assim

as galáxias da BC possuem uma cor (g−r) pequena. Isso nos leva a concluir que o passado

recente é determinante na cor de uma galáxia. Em outras palavras, as galáxias da BC são

azuis porque possuem evidência de formação estelar recente, enquanto que as vermelhas

não.

5.1.1 A Formação Estelar Recente

Uma maneira de verificamos qualitativamente esta conclusão é utilizarmos este argu-

mento f́ısico para selecionarmos as galáxias no diagrama cor-magnitude. Se o argumento de

que a cor das galáxias é determinada pelo que ocorre no seu passado recente for verdadeiro,

podemos usar o vetor M para determinar se uma galáxia é vermelha ou azul.

Definamos o parâmetro fti como sendo a fração em massa da galáxia formada nos

últimos ti anos de sua história. Assim, fti pode ser escrito como:

fti =
∑

k, tk≤ti

M(tk) (5.2)

Devemos, então, definir valores de fti e ti de modo a diferenciar as galáxias vermelhas

e azuis. As escolhas para estes parâmetros foram feitas arbitrariamente, tomando como

base os resultados medianos de cada população da Figura 5.1 e analisando o vetor M
individualmente para algumas galáxias representativas de cada amostra. Com relação a

idade ti, percebemos que, de fato, a maior diferença nas populações estelares entre as

galáxias da RS e da BC surgem para as populações estelares de menor idade. Sabemos que

os tempos de transformação morfológica são da ordem de ∼ 109 anos. Assim, escolheremos

o primeiro valor de idade na base menor que este como sendo a idade de diferenciação entre

as duas populações, a saber, td = 9× 108 anos.

Para estas idades, as populações estelares da BC têm valores de 〈M〉 ∼ 10−1− 10−2 %,

enquanto que as populações estelares das galáxias da RS possuem frações no mı́nimo 10

vezes menores que estas. Analisamos, então, a distribuição da fração em massa ftd das

galáxias sintetizada nos últimos 9 × 108 anos. A figura 5.2 mostra a distribuição de ftd

para as galáxias de nossa amostra de galáxias em aglomerados2.

2 A distribuição de ftd
para as galáxias de campo é semelhante e foi omitida desta análise
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Figura 5.2: Distribuição da fração da massa total ftd
das galáxias sintetizada em estrelas nos últimos

td = 98 anos (conforme definido pela Equação 5.2). A linha vertical tracejada representa a fração de 0.5%

adotada como a fração onde o comportamento das galáxias muda sua distribuição.

Uma grande porção das galáxias possui frações muito pequenas de sua massa total

sintetizada nos últimos td anos. As demais possuem frações de massa cada vez maiores.

Notamos claramente dois comportamentos distintos: um conjunto numeroso de galáxias

com pouca formação recente e um outro conjunto com diversos valores de fração de sua

massa sintetizada nos últimos 9× 108 anos. Notamos que a distribuição sofre uma rápida

elevação no número de galáxias para valores de ftd menores que 1%. Arbitramos, assim,

que as galáxias azuis são aquelas que possuem ftd > 0.5%, e as vermelhas aquelas com as

frações inferiores a esta. Podemos observar este valor no gráfico da Figura 5.2 como uma

linha vertical pontilhada, que explicita a quebra de comportamento da fração em massa

para cada grupo.

Estes valores de td e ftd foram, então, utilizados para analisar nossas amostras. Os

gráficos da Figura 5.3 mostram diagramas cor-magnitude (painéis acima) e distribuições

do ı́ndice Dn4000 (painéis abaixo) onde aplicamos este critério de seleção entre galáxias

vermelhas e azuis. As galáxias em aglomerados são mostradas nos painéis da esquerda e

as galáxias de campo nos painéis da direita. Nos CMDs, os śımbolos em forma de estrela
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representam as galáxias com ftd > 0.5% (galáxias azuis) e os śımbolos com forma eĺıpticas

representam as galáxias com ftd < 0.5% (galáxias vermelhas).

Figura 5.3: Diagramas cor-magnitude (painéis acima) e distribuições do ı́ndice espectroscópico Dn4000

(painéis abaixo) para as galáxias em aglomerados (painéis da esquerda) e as galáxias de campo (painéis

da direita). Nos CMDs, os śımbolos em forma de estrela representam as galáxias com ftd
> 0.5% e os

śımbolos com forma eĺıpticas representam as galáxias com ftd
< 0.5%, para td = 9× 108.

Notamos que grande parte das galáxias classificadas como “vermelhas” por este método

seguem a distribuição da RS em ambas as amostras. Nos histogramas do ı́ndice Dn4000,

onde as galáxias vermelhas são representadas pelas linhas pontilhadas e as azuis pelas

tracejadas, podemos observar a reprodução do comportamento bimodal da amostra. Os
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resultados são bastante contundentes.

Apesar da concordância destes resultados, fica evidente que a presente seção não tem a

pretensão de propor rigorosamente um critério para a separação entre a RS e a BC, mesmo

porque a utilização das frações fti são pouco práticas para este fim. Nosso objetivo, com o

estudo foi o de permitir-nos construir uma intuição f́ısica sobre as causas da presença da RS

a fim de responder a seguinte pergunta: Quais os processo fundamentais que determinam

a cor de uma galáxia? Acabamos de mostrar, ao menos em parte, que uma das principais

causas da cor de uma galáxia é a presença ou não de formação estelar recente. Ademais,

estimamos que uma galáxia será considerada azul se ∼ 0.5% de sua massa estelar houver

sido produzida nos últimos ∼ 900 milhões de anos de sua história. Em outras palavras,

galáxias que tenham deixado de formar estrelas neste mesmo peŕıodo têm uma grande

probabilidade de serem encontradas hoje sobre a RS. Evidentemente existem outros fatores

que influenciam na cor de uma galáxia como, por exemplo, a presença de poeira, os efeitos

da metalicidade das populações, etc. No entanto, este resultado está em excelente acordo

com os modelos de transformação morfológica como descrito por van Dokkum e Franx

(2001).

5.1.2 A Época de Formação da RS

Podemos, então, realizar a mesma análise das frações de massa fti somente para as

galáxias da RS. Estas são as galáxias mais antigas do universo e, como discutido, acredita-

se que tenham sido formadas em z ∼ 2−3, o que corresponde a idades entre 10 e 11 bilhões

de anos. A maior parte destas galáxias possuem pouca ou nenhuma evidência de formação

estelar recente, assim , utilizamos um valor maior de ti do que o usado anteriormente3.

Para este estudo, adotamos uma idade de formação tf = 1010 anos atrás (z ∼ 2), i.e.,

quando o universo tinha ∼ 3 bilhões de anos e analisamos a distribuição das frações de

massa formada após esta época.

Se a formação tiver ocorrido de forma coordenada e rápida (como proposto pelo cenário

de colapso monoĺıtico), devemos observar um pico estreito na distribuição de ftf . Este pico

3 Lembramos que o valor de ti é adotado como a idade das populações estelares, sendo assim, valores

maiores de ti correspondem a populações formadas em épocas distantes, quando as idades do universo

eram menores.
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será próximo a zero se tivermos escolhido tf menor que a época de formação “real” das

galáxias (i.e, as galáxias se formaram antes da idade adotada e, portanto, não possuem

fração de massa sintetizada em populações de idades mais recentes). Por outro lado, se

tivermos escolhido tf maior que a “verdadeira” idade de formação, as galáxias ainda não

terão formado todas as suas estrelas e terão um pico em frações próximas a 100%. Na Fi-

gura 5.4, podemos visualizar as distribuições de ftf para as galáxias da RS nos aglomerados

(linha cheia) e no campo (linha tracejada). Observamos que, ao contrário do que argu-

mentamos para a formação coordenada, a distribuição é relativamente dispersa, quando

comparada, por exemplo, a distribuição da Figura 5.2. Constatamos um grande número

de galáxias da RS com menos que 40% de sua massa formada por populações estelares com

idade menores que 1010 anos, no entanto, a distribuição se estende consistentemente até o

valor de 100% da massa.

Figura 5.4: Distribuição da fração da massa total ftf
das galáxias da RS, sintetizada em estrelas nos

últimos tf = 1010 anos (conforme definido pela Equação 5.2). A linha cheia representa as galáxias em

aglomerados enquanto que a linha tracejada as galáxias do campo.

Propomos que um cenário que melhor descreva estas observações é tal que a formação

estelar das galáxias da RS não ocorreu em um curto intervalo de tempo para todas as

galáxias, sendo que a sequência foi alimentada ao longo do tempo por galáxias formadas
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posteriormente. Este cenário está em acordo com o proposto por Poggianti et al. (2006),

onde os autores consideram o cenário em que a população de galáxias passivas é composta

por duas componentes: galáxias passivas primordiais, em que todas as estrelas formaram-

se antes de z = 2.5, e galáxias formadas em épocas mais recentes cuja formação estelar foi

interrompida abruptamente pelo ambiente em que se encontram.

É importante ressaltar, no entanto, que a entrada das galáxias mais novas na RS

não deve ter como única explicação o ambiente, visto que a comparação entre as regiões

de campo e nos aglomerados mostram compartibilidade em ambas as distribuições (com

resultado do teste K-S de ∼ 10%). A ambiente é fundamental para determinar a fração

destes objetos, servindo, portanto, mais como um meio catalisador da evolução do que

como meio discriminador.

O fato do pico desta distribuição não se encontrar em zero indica apenas que a idade

da base tf escolhida é superior ao peŕıodo de formação estelar mais intensa da maior parte

das galáxias da RS. Não atribuiremos, no entanto, uma idade absoluta para o ińıcio do

processo de formação das galáxias, como fazem a maioria dos autores, pois os resultados

parecem indicar que um ińıcio preciso deste processo não está completamente definido e

também devido a questões existentes entre a base espectral utilizada e os valores absolutos

de idade obtidos, como mostrado na Seção 5.1.3, a seguir.

5.1.3 Sobre a Śıntese Espectral das Galáxias Vermelhas

Cabe neste ponto ressaltar dois pontos importantes com respeito a śıntese espectral das

galáxias vermelhas. Primeiramente, a questão do “excesso das populações de 1 Gano”. Este

é um fato conhecido desde as primeiras análises com a śıntese espectral para a respectiva

base e pode ser notado nos gráficos da Figura 5.1 como um pico em log tbase = 9 para as

galáxias da RS. Este aspecto foi abordado por Gomes (2003), onde o autor discute esta

observação como sendo um artefato do ajuste, não representando um evento verdadeiro

de formação estelar. Este fato foi originalmente atribúıdo a deficiências na base espectral

(i.e., BC03).

Mais recentemente, tem-se percebido um segundo aspecto da śıntese espectral para as

galáxias vermelhas que também diz respeito a distribuição das populações estelares. As

galáxias vermelhas são repetidamente modeladas por um grupo de populações com idades
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maiores que 109 anos e um grupo de populações com idades inferiores a ∼ 107 anos, sem

qualquer outra população intermediária. Apesar das quantidades serem muito pequenas

(em massa) para estas últimas populações, o efeito é sistemático. Não seria fisicamente

razoável esperar que as galáxias da RS possúıssem uma distribuição como esta. Sabemos

que grande parte das galáxias vermelhas (mais especificamente as da RS) não possuem

evidência de formação estelar recente e, mesmo que algumas evidenciem atividade nuclear

(AGNs), essa atividade é muito distinta das assinaturas da formação estelar. Novamente,

nos deparamos com limitações da técnica e/ou dos modelos que emprega.

Não é posśıvel, com a presente análise, saber se os dois efeitos provêm da mesma fonte,

ou mesmo inferir sobre as causas destes efeitos, no entanto, trabalhos recentes têm apon-

tado uma direção a ser seguida no sentido compreender suas razões. Koleva et al. (2008)

fazem uma detalhada comparação entre três diferentes modelos de śıntese de populações

estelares, a saber, Pegase-HR, Galaxev (de BC03) e Vazdekis/Miles, utilizando aglomera-

dos globulares galácticos bem conhecidos como grupo de controle. Os autores mostram

algumas limitações da biblioteca estelar STELIB, utilizada nos modelos de BC03, e enfa-

tizam a sensibilidade dos resultados para a presença de estrelas azuis do ramo horizontal

(BHB, blue horizontal branch) nas populações mais antigas.

As estrelas BHB são velhas, bastante brilhantes e possuem cor mais azul. A ausência

destas na base espectral pode facilmente afetar a determinação das populações estelares

antigas. No caso de nosso ajuste, é posśıvel que estrelas quentes das populações mais jovens

(e/ou de menor metalicidade) sejam introduzidas, sistematicamente, na modelagem das

galáxias vermelhas para compensar pela ausência das estrelas BHB. Podemos entender que,

na falta destas estrelas, o código Starlight procura na base espectral por outras populações

com cores e magnitudes semelhantes.

Como resultado desde procedimento, obtemos idades menores do que deveŕıamos de-

vido a introdução destas populações mais jovens. Em termos das idades e metalicidades

ponderadas pela massa, a introdução dessas populações causa pouco efeito, uma vez que

uma pequena quantidade de estrelas das populações jovens é suficiente para introduzir

uma grande luminosidade. O efeito maior certamente ocorre nas idades e metalicidades

ponderadas pela luminosidade. A determinação da massa estelar também pode conter

erros não despreźıveis, uma vez que as populações mais antigas necessitariam uma quan-
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tidade maior de populações BHB para reproduzir a mesma luminosidade simulada pelas

populações jovens. No entanto, não é do escopo deste trabalho o estudo destes efeitos.

Basta, no momento, termos em mente que nossos valores absolutos de idade, metalicidade

e massa estelar estão ligeiramente subestimados para as galáxias da RS.

5.2 Uma Breve Análise sobre a Evolução da RS

Passaremos nas próximas seções a uma breve analise sobre aspectos evolutivos de nossa

amostra.

Quanto mais profundas as observações do céu, mais para trás olhamos no tempo.

Quanto mais distantes as observações, notamos que as populações de galáxias parecem,

em média, mais azuis e com morfologia mais espiral ou irregular. Variações nas cores das

galáxias em altos redshifts podem implicar em uma mudança no aspecto da RS. Diversos

autores têm procurado por algum tipo de variação na RS, i.e., no ponto zero e na inclinação

da sequência, em função do redshift (e.g. Koyama et al. 2007; De Lucia e Poggianti 2008;

Mei et al. 2009; Roche et al. 2009; Skelton et al. 2009, entre outros). Muitos têm reportado

uma evolução nos parâmetros do ajuste, enquanto outros mostram não ser significativa, ar-

gumentando que a sequência de galáxias vermelhas já está plenamente estabelecida desde,

pelo menos, z = 1.

Utilizando o SDSS como única base de dados, pouco podemos estudar neste sentido de-

vido a proximidade das observações. No entanto, como descrito na Seção 2.4, selecionamos

uma região mais distante (0.10 < z < 0.12), com redshift mediano de z = 0.106, a fim de

verificarmos posśıveis efeitos de evolução passiva dentro de uma amostra que abrangesse

esta faixa larga de redshifts. A separação entre as duas amostras corresponde a ∼ 800

milhões de anos na cosmologia padrão, o que apesar de cosmologicamente pequeno, deve

ser suficiente para se observar alguma evolução das populações estelares.

Para realizarmos as comparações entre as galáxias em aglomerados de ambos os redshifts

precisamos limitar o volume da amostra mais próxima para corresponder ao volume da

amostra mais distante. Infelizmente, devido a amostra espectroscópica do SDSS não ser

suficientemente profunda, este procedimento elimina grande parte (cerca de 85%) da amos-

tra mais próxima. Com pouco mais de 300 galáxias restantes, as incertezas calculadas para

os parâmetros do ajuste da RS se tornam da ordem de grandeza dos próprios parâmetros,
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inviabilizando comparações confiáveis entre os ajustes. No entanto, podemos ainda com-

parar as distribuições das cores para cada redshift uma vez que os efeitos evolutivos, se

presente, devem ser refletidos nas cores das galáxias.

A Figura 5.5 mostra a distribuição da cor observada (g−r)k para a amostra de galáxias

em aglomerados mais próximos (em z ∼ 0.04, representado pela linha cheia) e para os

aglomerados mais distantes (em z ∼ 0.11, representado pela linha tracejada). Sobre a

distribuição mais distante foram colocados as incertezas de Poisson a fim de observarmos

se as diferenças entre as frequências são significativas. As incertezas na outra distribuição,

são muito semelhantes e, portanto, foram exclúıdas para facilitar a visualização. Também

aplicamos o teste K-S entre as amostras.

Figura 5.5: Distribuição da cor observada (g − r)k para as galáxias nos aglomerados mais próximos

(0.03 < z < 0.05, linha cheia) e mais distantes (0.10 < z < 0.12, linha tracejada). As barras de erro

colocadas sobre uma das distribuições representam os erros de Poisson e foram omitidos da outra outra

para melhor visualização por serem muito semelhantes.

As diferenças entre as distribuições são muito significativas. Notamos um deslocamento

no pico das galáxias vermelhas no sentido de cores mais azuis para a amostra mais distante.

Também notamos uma clara diminuição da fração de galáxias no pico das vermelhas e um

aumento da fração de galáxias azuis para a amostra em z ∼ 0.11. Estes efeitos podem
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ser compreendido no contexto da evolução passiva das populações estelares. Quanto mais

distantes as observações, menos evolúıdas estarão as populações estelares e, portanto, mais

azuis serão suas cores. A mudança na fração relativa entre cada amostra também pode

ser entendida dessa forma uma vez que as populações mais jovens sofrem variações mais

rápidas de cor que as populações vermelhas, assim causando um acúmulo maior de galáxias

sobre a população vermelha.

A fim de verificar estes argumentos sobre a evolução das cores das galáxias em curtos

intervalos de tempo aplicamos um modelo simples de evolução passiva sobre as populações

estelares. O modelo consiste em evoluir os espectros da base utilizada pelo ajuste com

o Starlight e recalcular os espectros sintéticos para a nova base utilizando a equação 2.4.

Para tanto, assumimos que nos intervalos de tempo não haja variações significativa da razão

massa-luminosidade, da metalicidade e do conteúdo de poeira das galáxias modeladas, bem

como dos demais parâmetros estruturais tais como dispersão de velocidades e massa. Para

a evolução da base espectral usamos o modelo de śıntese evolutiva de populações estelares

Galaxev de BC03. Utilizamos uma grade com 221 idades (para cada metalicidade) geradas

por este modelo e interpolamos os espectros para valores de idades intermediárias.

Na Figura 5.6, comparamos a cor (g−r)syn calculada a partir dos espectro sintético (mo-

delado) ajustado pelo Starlight para as galáxias em aglomerados para ambos os redshifts.

A cor (g − r)syn é diferentes da cor (g − r)k pois é calculada diretamente dos espectros

sintéticos ajustados das observações, que são provenientes das fibras ópticas. Por receberem

apenas a luminosidade proveniente das regiões mais centrais das galáxias, a primeira cor é

mais vermelha que a segunda devido aos gradientes de cor nas galáxias. Outra diferença é

que a segunda contém as linhas de emissão das galáxias, enquanto que a primeira as omite.

Ambas as cores são calculadas no referencial de repouso. No painel da esquerda mostramos

a cor (g− r)syn para as galáxias com suas populações estelares com as idades como obtidas

pelo método da śıntese espectral. No painel da direita mostramos a cor (g− r)z=0
syn para as

galáxias com as populações estelares evolúıdas do look-back time4 referente ao redshift de

sua observação. As linhas em cada painel correspondem as descrições da Figura 5.5.

A diferença observada na cor no painel da esquerda (da Figura 5.6), que corresponde

4 O look-back time é o tempo que levou para a luz se propagar do objeto observado até nós, calculado

no referencial de observação. É a idade do universo hoje menos a idade do universo na época da emissão

dos fótons.
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Figura 5.6: Distribuições da cor (g− r)syn (ver texto para explicações) para as galáxias nos aglomerados

próximos (0.03 < z < 0.05, linhas cheias) e nos aglomerados mais distantes (0.10 < z < 0.12, linha

tracejada). O painel da esquerda representa as cores calculadas com os espectros sintéticos reconstrúıdos

com as idades obtidas do ajuste, enquanto que o painel da direita representa as cores calculadas com os

espectros cujas idades das populações estelares foram evolúıdas do look-back time para corresponderem a

aparência que teriam em z = 0.

a mesma diferença existente na Figura 5.5, praticamente desaparece quando evolúımos as

populações estelares para a mesma época cosmológica. Pelos testes K-S, constatamos que

estes resultados são estatisticamente significativos. Dependendo da precisão obtida nos

ajustes da RS, a evolução passiva das populações estelares pode ter um papel relevante

nos estudos da RS de amostras em diferentes redshifts. Por exemplo, para o intervalo de

tempo de ∼ 800 milhões de anos entre as duas amostras, a diferença na cor foi, em média,

de ∼ 0.02 − 0.03. Isso a uma fração considerável de variação do ponto zero da relação

da RS e justifica, portanto, a definição de intervalos de redshift estreitos para a obtenção

de amostras como os escolhidos neste trabalho. Muitos autores escolhem intervalos muito

maiores a fim de ampliar o número de objetos amostrados, mas com isso introduzem

mais dispersão nas cores da RS que podem ser devidas somente às diferenças nas épocas

cosmológicas de observação e não representam uma dispersão real das cores das galáxias.
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5.3 Trajetórias Evolutivas no CMD

Conhecer os detalhes de cada população estelar (através dos vetores de população ~x e

~µ) nos permite, além de estimar a evolução das galáxias, reconstruir a sua história estelar.

O mesmo método descrito acima usado para criar um modelo simples de evolução das cores

pode ser “rodado ao contrário” para modelar o desenvolvimento das populações estelares

ao longo do tempo passado. Para isso, diminúımos a idade de cada SSPs que constitui

a base espectral. Quando uma idade chega a zero, podemos simplesmente retirar a SSP

correspondente da base, já que tal população estelar ainda não havia sido formada nesta

época.

Podemos, portanto, retraçar a evolução das cores de uma galáxia sobre o diagrama cor-

magnitude. Trajetórias evolutivas no diagrama cor-magnitude são bastante comuns para a

astronomia estelar (trajetórias no diagrama H-R), mas ainda não exploradas no contexto da

astronomia extragaláctica. Na Figura 5.7 mostramos um exemplo de trajetórias evolutivas

para algumas galáxias da RS nos aglomerados próximos. Para este modelo, adotamos as

mesmas hipóteses de avermelhamento, dispersão de velocidades, etc., utilizadas no modelo

evolutivo anterior. No gráfico, mostramos a cor (g−r)syn (como descrito na seção anterior)

em função da magnitude absoluta no referencial de repouso M syn
r . Os pontos em cinza

representam as galáxias em aglomerados com 0.03 < z < 0.05. As linhas tracejadas são os

limites da região da RS (como definido na Seção 3.2) calculados para a cor e magnitude

obtidas do espectro sintético. As linhas cheias representam as trajetórias evolutivas até

z = 5 onde, ao lado, mostramos o tempo cosmológico (em unidades de bilhões de anos)

rodado para trás desde a posição inicial de cada galáxia.

Apesar de ser bastante simplificado, o modelo nos permite observar que as trajetórias

evolutivas estão de acordo como esperado: para tempos passados, as cores são mais azuis e

as magnitudes são maiores. Vale ressaltar que as magnitudes absolutas obtidas representam

a magnitude como se toda a massa estivesse reunida em um único objeto. Pelo cenário

hierárquico de formação de galáxias sabemos que essa massa se encontrava distribúıda

em diferentes galáxias progenitoras. A śıntese espectral, no entanto, nos dá acesso as

populações estelares de todos os progenitores, independentemente da história de fusões

que tiveram, permitindo assim retraçar suas cores e acessar, em tese, a época em que

passaram a pertencer a RS.
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Figura 5.7: Diagrama da cor (g− r)syn em função da magnitude Msyn
r para as galáxias nos aglomerados

próximos. As linhas tracejadas representam os limites da região da RS para esta cor e magnitude. As

linhas cheias representam exemplos de trajetórias evolutivas de seis galáxias da RS. Próximo as trajetórias

estão representados o tempo para cada ponto da trajetória (em unidades de bilhões de anos) rodado para

trás desde a época da observação até z = 5.

Um aspecto importante que podemos notar é que, pelo menos para os exemplos mostra-

dos, as galáxias já pertenciam a RS desde 6− 8 bilhões de anos atrás. Isto está em acordo

com outros autores que argumentam que a RS já está estabelecida desde pelo menos z = 1

(7.7×109 anos) (ver, por exemplo, Koyama et al. 2007; Mei et al. 2009, e suas referências).

Outro especto que notamos é que as trajetórias das galáxias de mais baixa massa são mais

irregulares, enquanto que as de alta massa parecem seguir uma trajetória mais retiĺınea.

Isso acontece porque, como visto, as galáxias de baixa massa possuem um número maior

de populações mais jovens o que faz com que pequenas variações na sua idade tenham

uma variação maior na cor das galáxias. Cada vez que uma SSP é retirada da base a cor

pode sofrer um salto para valores maiores, pois estamos retirando uma população jovens e

azul. Isso explica porque algumas galáxias apresentam uma quebra na trajetória próximo

a idade de 109 anos, que aparece devido ao já discutido problema do excesso de populações
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com esta idade.

As carateŕısticas das trajetórias das galáxias da RS como um todo foram acessadas,

estatisticamente, através de um diagrama de trajetórias evolutivas no CMD mostrado na

Figura 5.8. Neste diagrama são mostradas as trajetórias medianas das galáxias da RS para

diferentes intervalos de massa estelar (como indicados no canto superior direito da figura)

para as diferenças de cor ∆(g − r)syn em função da magnitude ∆M syn
r . As diferenças

foram tomadas em relação a cor e magnitude inicial de cada galáxia, de modo que todas

as trajetórias partem da origem do diagrama. O contorno em linha tracejada representa

a região por onde passam todas as trajetórias de galáxias acima do limite de completeza

em massa. Podemos notar que as trajetórias são bastante dispersas, mas seguem a mesma

direção aproximada.

O diagrama nos mostra onde deveŕıamos encontrar as galáxias da RS em função do

tempo em relação a posição da RS em z ∼ 0. Na realidade, ao invés de nos referirmos a

galáxias, devemos lembrar que estamos simulando as cores da soma das populações estelares

das galáxias progenitoras daquelas observadas no universo local. Podemos notar que as

diferentes luminosidade (e, portanto, diferentes massas) possuem evoluções distintas. Por

exemplo, as populações estelares das galáxias de menor massa, em média, executam uma

trajetória com menor variação da luminosidade no diagrama cor-magnitude, enquanto que

as populações estelares das galáxias mais massivas possuem uma trajetória com maior

variação da luminosidade.

Desse modo, podeŕıamos esperar uma pequena variação na inclinação da RS (mudança

no coeficiente b da RS ajustada) no sentido de inclinações mais negativas (∆b < 0) em

comparação com a RS em z = 0. Para nossa simulação, obtivemos uma variação percentual

da inclinação (até z = 1), em média, de ∆b ∼ −2%. Evidentemente, esta variação só deve

ser significativa se tivermos estat́ıstica suficientemente boa para obtermos erros menores

que a própria variação. Na prática, os erros associados a determinação dos parâmetros

da RS são maiores que isso, impossibilitando esta verificação. No caso desta análise, por

exemplo, o menor erro na determinação da inclinação da RS obtido foi de ∼ 8%, no caso

da RS das galáxias de aglomerados próximos, onde a sequência é bem proeminente, com

mais 2300 galáxias amostradas e em uma faixa de redshifts relativamente estreita. Por

esta razão, a grande maioria dos autores não têm reportado mudanças significativas da
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Figura 5.8: Diagrama da trajetória evolutiva das galáxias em aglomerados próximos. Nesta figura,

mostramos a diferença e cor ∆(g − r)syn em função da diferença de magnitude ∆Msyn
r . As diferenças

foram tomadas em relação a posição inicial da galáxias no CMD em z ∼ 0. Foram traçadas as trajetórias

das galáxias acima do limite de completeza em massa para 4 intervalos de massa distintos. As trajetórias

representam as medianas das posições do CMD em função do tempo passado até z = 5. O contorno

tracejado representa a região total por onde passaram todas as trajetórias acima do limite de completeza

em massa.

inclinação da RS mesmo para amostras distantes.

Neste caṕıtulo, realizamos uma análise aprofundada das caracteŕısticas das populações

estelares que compõem as galáxias. Analisamos os vetores de população µj e constata-

mos que a presença de formação estelar recente nas galáxias é um dos parâmetros mais

importantes para a determinação da sua cor – de modo bastante generalizado, é isto o

que determina se uma galáxia pertence a RS ou a BC. Também estudamos a história de

constituição da RS; percebemos que a sequência não foi formada em um evento único, mas

deu-se continuamente ao longo de vários bilhões de anos. Mais importante, percebemos

que o seu mecanismo de construção não depende do meio. Por fim, analisamos alguns

aspectos evolutivos de nossa amostra. Mostramos que a escolha de intervalos estreitos de



Seção 5.3. Trajetórias Evolutivas no CMD 107

redshift é fundamental para reduzir as dispersões na RS. Constrúımos um modelo simples

de evolução das galáxias baseado nos modelos evolutivos de BC03 e percebemos que a

sequência vermelha já se encontrava estabelecida em z ∼ 1 e que a inclinação desta relação

variou pouco neste intervalo de tempo se pudermos assumir que poucos eventos de fusão

entre suas galáxias ocorreram neste peŕıodo.
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Caṕıtulo 6

Conclusões e Perspectivas

Esta dissertação de mestrado teve como principal objetivo estudar as propriedades dos

diagramas cor-magnitude (CMD) e os resultados da śıntese emṕırica de populações a fim

de examinar os principais cenários de formação e evolução das galáxias no universo.

Os aglomerados de galáxias tiveram um importante destaque neste trabalho. Essas

estruturas são relativamente recentes e estima-se que começaram a atingir a densidade de

colapso gravitacional por volta de z ∼ 1. As galáxias que compõem estes sistemas, por

outro lado, estão entre as mais antigas do universo. Apesar de aparentemente paradoxal, as

ideias são perfeitamente conexas dentro do cenário hierárquico de formação de estruturas,

fazendo com que os aglomerados sejam excelentes laboratórios para o estudo da evolução

galáctica.

Utilizamos, como base de dados, as observações do Sloan Digital Sky Survey (SDSS) em

sua sétima publicação oficial (DR7) até o limite espectroscópico de 17.77 magnitudes bem

como os resultados da śıntese espectral de Cid Fernandes et al. (2009, em preparação).

Os estudos foram realizados sobre três amostras: duas mais próximas, com redshifts entre

0.03 < z < 0.05 (uma com galáxias em aglomerados e outra com galáxias de campo)

e uma mais distante com 0.10 < z < 0.12 (apenas com galáxias em aglomerados). As

amostras foram limitadas em volume, respectivamente, em Mr = −19.2 e Mr = −21.4.

Diferentemente de outros trabalhos, as magnitudes absolutas utilizadas neste estudo foram

corrigidas por correções-k calculadas diretamente dos espectros observados. As correções,

obtidas individualmente para cada objeto e aplicadas sobre as magnitudes Petrosian do

SDSS, são independente de modelo. Isso forneceu valores muito confiáveis das magnitudes

absolutas totais e das cores utilizadas nas análises dos CMDs.
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Selecionamos as galáxias pertencentes a aglomerados utilizando o catálogo de aglomera-

dos C4 (Miller et al. 2005). A amostra de campo foi selecionada de regiões fora do catálogo

C4 a fim de compararmos as caracteŕısticas das populações entre estes dois ambientes. Es-

timamos que estas amostras sejam completas em massa estelar para log(M∗/M¯) > 10.2,

o que corresponde a M∗ ∼ 2× 1010 M¯ .

Com respeito à comparação entre a amostra mais próxima e a mais distante em aglo-

merados, mostramos que a escolha de intervalos de redshift pode ter um efeito mensurável

sobre a determinação da sequência vermelha (RS). Com pouco menos de 800 milhões de

anos de separação entre as duas amostras (calculado pela mediana dos redshifts de cada

uma) foi posśıvel detectar um deslocamento estatisticamente bastante significativo de 0.02

a 0.03 na cor (g − r)k. Apesar de parecer pouco em termos da posição absoluta do ponto

zero da RS (principalmente em face das incertezas obtidas com os ajustes), essa diferença

pode causar um aumento artificial na dispersão da RS de mais de 10% somente pelas dife-

renças nas épocas cosmológicas de observação das galáxias, não sendo devido à dispersão

na época de formação das mesmas, como normalmente se atribui. Isso justifica a esco-

lha de intervalos de redshift estreitos para estudos de galáxias da RS, como fizemos neste

estudo.

Analisando as amostras de galáxias em aglomerados e de campo em z ∼ 0 (amostras

próximas) observamos uma dicotomia nos parâmetros espectrofotométricos da cor (inclu-

sive no CMD) e do ı́ndice espectral Dn4000 e a estudamos em termos das populações

estelares que constituem as galáxias. A śıntese espectral, realizada com o código Star-

light, nos permitiu acessar, em detalhes, a história de constituição das SSPs que formam

as galáxias, fornecendo a idade, a metalicidade e a fração em massa de cada uma de suas

componentes estelares. Percebemos que a bimodalidade pode ser entendida principalmente

pela presença (ou ausência) de formação estelar recente ou, de outra maneira, que o pas-

sado recente de uma galáxia é determinante para a sua cor (ou forma do espectro). Em

termos gerais, se cerca de ∼ 0.5% da massa estelar de uma galáxia tiver sido sintetizada

recentemente é muito provável que ela seja encontrada sobre a chamada nuvem azul (BC)

e tenha uma quebra em 4000 Å pequena em seu espectro. Estimamos que se a formação

estelar tiver sido interrompida há mais de ∼ 900 milhões de anos, uma galáxia terá mi-

grado da população azul para a RS e seu espectro desenvolverá uma maior quebra em 4000
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Å. Este resultado está de acordo com os modelos de “transformação morfológica” como

descritos, por exemplo, por van Dokkum e Franx (2001).

Em nosso trabalho, a região da RS foi definida como o intervalo de duas vezes (para mais

e para menos) a mediana dos desvios absolutos de um ajuste linear robusto sobre as galáxias

no CMD com a cor (g−r)k > 0.6. Analisamos comparativamente as galáxias da RS e da BC

em aglomerados e no campo próximos. Constatamos uma universalidade na posição e na

dispersão da RS, que independem da região onde se encontram. Também observamos uma

universalidade nas distribuições de idade e metalicidade médias das galáxias dependendo da

faixa de massa estelar. No entanto, percebemos que as frações de galáxias em cada um dos

grupos está fortemente correlacionada com o ambiente. A RS nas regiões de aglomerados

é muito mais povoada do que a RS nas regiões de campo. Já a BC na região de campo

é mais povoada que a BC em aglomerados. Estes resultados nos remetem à discussão

da perspectiva nature versus nurture na formação e evolução das galáxias (e.g. Mateus

et al. 2007). Apesar de não procurarmos estudar em detalhes este tema, os resultados

parecem indicar que algumas caracteŕısticas das galáxias são intŕınsecas. Por exemplo, as

distribuições de idade e metalicidades da população mais massiva e os processos de evolução

e constituição das galáxias parecem ocorrer de forma semelhante independentemente do

local em que se encontram. Por outro lado, as populações de galáxias, principalmente no

que diz respeito as frações relativas dos representantes de cada grupo, parecem depender

diretamente pelo meio. Desse modo, é posśıvel que o ambiente esteja servindo muito mais

como um meio catalisador da evolução galáctica do que discriminador.

Observações das propriedades das populações estelares de galáxias da RS, parecem

sugerir que a largura da RS no CMD, i.e, a dispersão em cores das galáxias da RS, está

mais correlacionada com a dispersão nas metalicidades do que com a dispersão em idades,

como costuma-se atribuir. Sugerimos que, depois do interrompimento da formação estelar,

a metalicidade é um dos fatores mais importantes para a determinação da cor de uma

galáxia, seguido pela idade. Observamos também que o processo de formação das estrelas

que constituem estes objetos não foi tão rápido e coordenado como normalmente se supõe.

As distribuições de idades da RS pode se estender até ∼ 2 bilhões de anos após o evento

inicial de formação, no caso das galáxias mais massivas, ou até metade do tempo de

Hubble para as galáxias menos massivas. Tanto os resultados das distribuições de idade e
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metalicidade, quanto a análise dos vetores de população estelar individualmente de cada

objeto, parecem sugerir que a construção da RS não deve ter ocorrido em um só evento,

mas deve ter sido alimentada continuamente por galáxias que, ao longo da história do

universo, vão deixando de formar estrelas ativamente, seja por influência do meio externo,

ou simplesmente porque extinguiram seu combust́ıvel interno (i.e., gás frio). Além disso,

os reśıduos da relação massa-luminosidade das galáxias da RS estão correlacionados com

sua idade médias indicando que, de fato, pode existir uma sequência de idades na dispersão

da razão M∗/Lr dessas galáxias e, portanto, do plano fundamental das galáxias eĺıpticas

(Treu et al. 2006).

Propomos que o cenário que melhor descreve estas observações é um cenário próximo

ao sugerido, por exemplo, por Poggianti et al. (2006), onde considera-se que a população de

galáxias passivas é composta por duas componentes: primeiro, uma população de galáxias

passivas primordiais com uma formação estelar mais antiga e, segundo, uma população

mais nova que teve sua formação estelar interrompida pelo ambiente. Em nosso trabalho,

sugerimos que esse cenário seja mais cont́ınuo, começando com um evento inicial mais

intenso de formação de estruturas que vão se estabelecendo sobre a RS, mas que se es-

tenda durante vários bilhões de anos. Esse processo poderia ocorrer tanto em aglomerados

quanto na região de campo, mas seria mais “eficiente” no primeiro. As evidência sugerem

ainda, que essa acresção de galáxias sobre a RS aconteça das mais massivas para as menos

massivas. Isso está de acordo com as observações do fenômeno conhecido como downsizing

(Thomas et al. 2005).

Ao reportarem as observações desse fenômeno, alguns autores argumentam sobre uma

aparente “incoerência” dessas com o cenário hierárquico de formação de galáxias. No

entanto, entendemos que o efeito de downsizing está em perfeito acordo com o paradigma

de formação hierárquica. Os diagramas massa-idade, por exemplo, sugerem que a idade de

uma galáxia está limitada superiormente para cada intervalo de massa fixo. Analogamente,

a massa de uma galáxia é limitada inferiormente para uma dada idade. Essa ausência de

galáxia de alta massa e baixa idade enfatiza que o cenário de colapso monoĺıtico para a

formação de galáxias massivas não é adequado e sugere que as galáxias ao se “formarem”

são pequenas e que cresçam por fusões e acresções. Desse modo, um observador em z = 0

tem a impressão que a formação estelar migrou das galáxias mais massivas para as menos
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massivas, mas isso pode ser entendido por um processo de formação de estruturas cont́ınuo

ao longo da história do universo.

Por fim, utilizando um modelo simples de evolução passiva sobre as componentes estela-

res ajustadas pelo programa Starlight, reconstrúımos as trajetórias evolutivas das galáxias

da RS sobre o CMD. Constatamos que os progenitores das galáxias pertencentes a RS estão

estabelecidos sobre essa sequência há pelo menos 6− 8 bilhões de anos, em conformidade

com os autores que sugerem que a RS esteja presente desde z ∼ 1. Utilizamos este modelo

para simular a inclinação da RS para este intervalo de tempo. Constatamos que, se a

taxa de fusões não for muito grande neste peŕıodo, a inclinação desta relação deva variar

pouco, cerca de 2%, o que deve ser dif́ıcil de se observar visto as incertezas envolvidas na

determinação dos parâmetros da RS.

Este trabalho contribuiu para estabelecer algumas dos importantes conceitos que en-

volvem os estudos dos CMDs. Mostramos algumas técnicas e cuidados importantes que

devem ser tomados para a determinação de amostras produzindo resultados robustos neste

aspecto. Também trouxemos mais argumentos para os debates sobre os principais cenários

de formação e evolução das galáxias.

Entre as perspectivas futuras para este estudo, podemos destacar alguns aspectos im-

portantes. Primeiramente, a utilização de um novo catálogo, mais atualizado e completo

de estruturas em larga escala poderia trazer mais informações a respeito da importância

do ambiente sobre os processos de formação e evolução das galáxias. Recentemente, um

novo catálogo de aglomerados foi gerado por Wen et al. (2009, em submissão) para o DR6

do SDSS. Este catálogo conta com quase 40000 aglomerados para praticamente todo o

catálogo espectroscópico do SDSS com aproximadamente o mesmo ńıvel de completeza

do catálogo C4. Dessa forma, a estat́ıstica em nossos dados poderia melhorar considera-

velmente permitindo estabelecer melhores estimativas na posição da RS. No entanto, um

dos maiores avanços certamente seria a utilização de uma base espectral mais completa

para os ajustes com o Starlight. Como descrito, algumas deficiência das bibliotecas este-

lares que compõem o modelo de BC03 – como a discutida ausência das estrelas quentes

BHB, entre outros – têm gerado inconsistências na descrição das populações estelares de

alguns tipos de galáxias. Isto ficou evidente no caso das populações mais antigas, o que

impossibilitou que pudéssemos derivar, de maneira confiável, valores acurados do ińıcio
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da atividade de formação estelar no universo. Outros grupos têm procurado maneiras al-

ternativas de formar bases espectrais mesmo com tais limitações. Richards et al. (2009),

por exemplo, demonstram como construir, de maneira sistemática, uma base espectral de

forma otimizada, o que poderia, além de diminuir ainda mais efeitos de degenerescência

de idade-metalicidade, como argumentam os autores, eliminar as inconsistência nas des-

crições das populações estelares discutidas na Seção 5.1.3. Tal análise permitiria reforças

os resultados alcançados e possibilitar a obtenção dos valores absolutos dos parâmetros das

populações estelares, como já discutido. Além disso, podeŕıamos ainda realizar a śıntese

espectral de galáxias distantes (z ∼ 1). Isso permitiria expandir nosso conhecimento deste

tipo de objetos (visto que a śıntese espectral tem sido pouco utilizada para galáxias a

grandes distâncias) e poderia impor v́ınculos mais fortes sobre os modelos de evolução

galáctica.
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