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Resumo

Em espectros de galaxias, encontramos duas caracteristicas principais: linhas de
emissao, que nos dizem sobre o gas, e o continuo mais as linhas de absorcao, que nos
dizem sobre o contetido estelar. Nos tltimos anos, desenvolvemos um cédigo de sintese
espectral, o STARLIGHT, o qual utilizamos para realizar a sintese de 926246 galdxias do
SDSS com modelos de populagao estelar modernos, nos dando importantes propriedades
fisicas (massas, histéricos de formacao estelar, etc.) para estudar como galdxias se
formam e como elas evoluem no tempo. Linhas de emissao também sao estudadas
através da sua medida no espectro residual. Por outro lado, a fotometria é muito mais
limitada ja que nao nos permite extrair todas estas propriedades que a resolucao da
espectroscopia nos traz. Contudo, com os recentes avancos dos redshift surveys com
filtros muito estreitos (=~ 100 A, como ALHAMBRA, JPAS e DES), nos interessaria
saber com qual precisao podemos extrair informacao das propriedades fisicas e do gas

de galaxias a partir de dados fotométricos.

Nosso objetivo neste trabalho é responder, usando dados fotométricos simulados, a
seguinte questao: O que podemos aprender sobre galaxias a partir desta nova geragao de
surveys? Por exemplo, podemos medir idade e metalicidade estelares? Podemos separar
galdxias de formacao estelar daquelas que possuem um nucleo ativo? Podemos medir

linhas de emissao, abundancias nebulares e extingao? Com qual precisao?

Para isto, selecionamos uma amostra de cerca de 300 mil galaxias do SDSS e a dividi-
mos em dois grupos: uma amostra 200 mil objetos e uma base de 100 mil. Corrigimos
o espectro para o referencial de repouso (z = 0) e convertemos para os filtros do JPAS.
Utilizando uma abordagem estatistica, calculamos uma funcao distribuicao de probabil-
idades (PDF) para cada propriedade para cada objeto em relagao a base. Uma vez que
temos todas as propriedades de todas as galdxias do banco de dados do STARLIGHT-

SDSS, podemos compara-las com os resultados obtidos dos estimadores da PDF (média,



mediana, etc).

Nossos resultados comprovam que podemos recuperar a idade média das galaxias com
uma boa margem de erro (0 ~ 0.1 — 0.2 dex) e, de forma similar, também outras pro-
priedades fisicas, como razao massa-luminosidade, metalicidade, etc. Além disso, nosso
principal resultado é que podemos recuperar intensidades e razoes de linhas
de emissao com precisao similar. Isto torna nosso método inédito em comparagao aos
outros métodos no mercado que analisam fotometria, e mostra que, do ponto de vista

de estudos de galaxias, os novos surveys serao muito mais lteis que o esperado.



Abstract

On galaxy spectra, one can find mainly two features: emission lines, which tell us
about the gas content, and the continuum plus absorption lines, which tell us about
the stellar content. In the past years, we developed a spectral synthesis code called
STARLIGHT which we used to fit the stellar populations of 926246 galaxies from the
SDSS with modern evolution population synthesis models, giving us important physi-
cal properties (masses, star formation histories, etc.) to study how galaxies form and
evolve in time. Emission lines are also studied, after measuring them from the starlight
subtracted spectrum. Photometry, on the other hand, is much more limited, as it does
not allow us to confidently retrieve all those physical properties that the resolution of
spectroscopy brings us. However, with the recent development of redshift surveys with
ultra-narrow filters (=~ 100 A, like ALHAMBRA, JPAS and DES), it is interesting to
know how confidently we can retrieve information of the physical properties and the gas

content of galaxies from photometric data.

Our aim in this work is to answer, using simulated photometry data, the following
general question: What can we learn about galaxies from these new generation surveys?
For instance, can we measure stellar age and metallicity distributions? Can we separate
star-forming galaxies from AGN? Can we measure emission lines, nebular abundances

and extinction? With what precision?

To accomplish this, we selected a sample of about 300k galaxies from the SDSS and
divided them in two groups: 200k Objects and a Base of 100k. We corrected the spectra
to z = 0 and converted them to filter fluxes. Using a statistical approach, we calculated
a Probability Distribution Function for each property of each Object and the Base. Since
we have the properties of all the data from the STARLIGHT-SDSS database, we could
compare them with the results obtained from summaries of the PDF (mean, median,
etc).



vi

Our results shows that we retrieve the weighted average of the log of the galaxy age
with a good error margin (o ~ 0.1 — 0.2 dex), and similarly for the physical properties
such as mass-to-light ratio, mean stellar metallicity, etc. Furthermore, our main result
is that we can derive emission line intensities and ratios with similar precision.
This makes this method unique in comparison to the other methods on the market to
analyze photometry data and shows that, from the point of view of galaxy studies, future

photometric surveys will be much more useful than anticipated.
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Capitulo 1

Introducao

A principal motivacao para o estudo da astronomia estd ligada a curiosidade do homem
em saber qual o seu lugar no Universo. De onde veio, para onde vai. Por isto, o estudo
da astronomia muito se confunde com o desenvolvimento da civilizagao e tem papel
fundamental nas mais diferentes civilizacoes antigas. Maias, incas, astecas, egipcios e
muitos outros povos tinham a astronomia como centro para o seu desenvolvimento. Os
astronomos nestas sociedades tinham papel fundamental. Esta curiosidade é observada
também quando, com grande frequéncia, assistimos reportagens na televisao sobre as
fascinantes descobertas, jornais divulgam encartes com as pesquisas recentes no campo,
internautas cada vez mais consultam imagens do Universo nos sites de grandes telescopios

baseados na terra e no espaco.

A astronomia moderna, guiada por equipamentos que ampliam nosso poder de visao,
os telescopios, surgiu com Galileu Galilei, em 1609. Com a simples ideia de utilizar
um equipamento inventado para que militares vejam tropas inimigas a grande distancia
para olhar o cosmos, Galileu iniciou a mudanca mais radical na nossa visao do que é o
Universo. Esta mudanca foi tao radical e brusca para os padroes que deixou muita gente

da época confusa, descontente e Galileu quase pagou com sua vida por suas descobertas.

Durante os séculos seguintes, a astronomia teve um crescimento incrivel. Estrelas,
cometas, planetas, luas, aglomerados de estrelas e estranhos objetos, chamados na época
de nebulosas espirais, foram descobertos. Diferentes astronomos realizaram observagoes
destas intrigantes nebulosas. Como, por exemplo, Charles Messier que, no século 18,

desenvolveu um catalogo com 109 desta e, anos mais tarde, William Herschel com um

I Messier estava interessado em observacio de cometas, ndo em galdxias. Catalogou elas como objetos
que nao eram cometas.
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catdlogo de mais de 5000 destes objetos.

Até o inicio do século passado, a natureza destas nebulosas espirais ainda geravam
muita discordancia até que, em 1920, promoveu-se um grande debate entre os dois prin-
cipais representantes das duas ideias principais sobre o significado das nebulosas espirais
(ou extragalacticas). De um lado Herber D. Curtis, que argumentava que cada uma
destas nebulosas era um “universo-ilha” o qual era formado de estrelas e gas e que a Via
Lactea era o universo-ilha ao qual pertenciamos e estavamos localizados em uma posigao
central. Do outro lado, Harlow Shapley argumentava que estas nebulosas eram nuvens
de gas presentes no nosso Universo e que este era formado somente pela Via Lactea

donde estavamos situados muito distantes do centro.

Ambas ideias provaram-se parcialmente incorretas por Edwin Hubble em meados da
década 1920. Enquanto Shapley estava errado quanto a nossa posicao na Galaxia por nao
ter levado em consideragao a atenuacao da luz causada pela poeira, Hubble observando
estrelas na galaxia vizinha de Andrémeda, provou que a distancia dela a Via Léctea era

ainda maior do que a que o préprio Curtis acreditava ser o tamanho de nossa galéuxiaH.

Nasce ai a astronomia extragaldctica. Desde seu principio, realizaram-se surveys
destes objetos, as galaxias, a fim de realizar classifica¢goes em funcao de sua morfologia,
descobrir suas estruturas internas e sua evolucao com o tempo. Pode-se dizer que o
primeiro survey realizado nos moldes dos modernos surveys atuais foi realizado por Shane

et al. (1959) e, desde entao, a quantidade de dados nao para de crescer.

Com as novas geragoes de instrumentos impulsionada principalmente pelo advento
dos detectores de estado sélido, temos observamos uma expansao gigantesca na taxa de
aquisicao de dados. Observagoes de diversos telescdpios, tanto na terra quanto no espaco,
estao gerando volumes de dados a uma taxa da ordem de petabytes por ano com uma
tendéncia de crescimento exponencial tanto em quantidade quanto em complexidade
(Way 2011)).

No campo dos mega-surveys atuais, podemos nomear o Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) como o mais produtivo em quantidade de dados e publicagoes da ultima década.
Para ter-se uma ideia do impacto deste na comunidade astronomica mundial, em 10 anos
produziu-se com dados do SDSS mais de 3200 artigos, com mais de 135 mil citagoes
(Driver 2011)! Nao resta duvida que o SDSS pode ser considerado referéncia quando

falamos em levantamentos modernos. Em seus mais de oito anos de funcionamento,

Zhttp://apod.nasa.gov/diamond_jubilee/debate20.html
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obteve imagens e espectros de um quarto do céu, mapeando tridimensionalmente mais
de 930.000 galaxias e 120.000 quasares, sem contar estrelas, cometas, aglomerados de

estrelas e outras observacoes indiretas.

Isto é somente a ponta do iceberg de dados que nos aguarda. Outros surveys con-
tribuirao para este aumento de dados ja estao em fase de projeto ou tomando seus
primeiros dados como, por exemplo, VST, VISTA, PanSTARRs, DES, LSST e Eu-
clid (todos esses no 6tico), WISE (infravermelho), XMM-XLL (raios X) e ASKAP e
MeerKA (Driver 2011, rddio). Com esta quantidade literalmente astronomica de dados,

gostariamos de aprender ainda mais sobre a composicao das galaxias.

1.1 O STARLIGHT e o mega-levantamento astronomico
SDSS

Um exemplo do que se pode fazer com tamanha quantidade de dados de espectroscopia
Otica como os que o SDSS nos proporciona é o coédigo de sintese espectral STARLIGHT
(Cid Fernandes et all2005), que nosso grupo desenvolveu e vem aprimorando nos ultimos

anos.

O STARLIGHT hoje é amplamente conhecido e utilizado nos quatro cantos do mundo.
Ele ajusta espectros observados Angstrém a Angstrém a partir de combinagoes lineares
de populagoes estelares simples (SSPs, do inglés simple stellar populations), cujos espec-
tros vém dos modelos de |Bruzual & Charlot (2003). Resumidamente, o cédigo de sintese
espectral processa os dados observados (espectros) a um espago de propriedades fisicas
comomassas estelares, idades e metalicidades médias, extincao, dispersao de velocidades

estelares e o proprio histérico de formagao estelar (SFH, do inglés).

Os resultados obtidos da aplicagao do STARLIGHT a 926.246 galdxias do Data Release
7 do SDSS sao excelentes, e tém sido utilizados em diversos estudos tanto por nosso grupo
(Cid Fernandes et al.2005; Mateus et al.2006; Stasinska et al.2006; |Cid Fernandes et al.
2007; Mateus et al. [2007; |Asari et all2007; Stasinska et _all2008; [Vale Asari et all2009;
Cid Fernandes et _al. 2010) quanto por outros grupos (Liang et al. 2007; [Peeples et al.
2009) devido a publicidade tanto do programa de sintese quanto destas analises em um

servico de base de dados disponivel online?.

3http://www.starlight.ufsc.br/
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Outros projetos de cédigos de ajuste espectral de galaxias que tém ajustes bem pareci-
dos podem ser enumerados: MOPED (Panter et al. 2003, 2007). PLATEFIT (Tremonti
et al. 12004), VESPA (Tojeiro et all 2007), STECKMAP (Ocvirk et al) [2006), sedfit
(Walcher et all 2006), NBURSTS (Chilingarian et al. 2007) e ULySS (Koleva et al.
2009).

A partir do STARLIGHT e de seu completo banco de dados de propriedades fisicas e

linhas de emissao obtido da sua aplicagao ao SDSS é que vamos basear este trabalho.

Para este trabalho, nos basearemos nos resultados obtidos da sintese de galdxias do

SDSS utilizando o STARLIGHT.

1.2 O mega-levantamento J-PAS e este trabalho

Oﬁrojeto J-PAS (Javalambre Physics of the Accelerating Universe Astrophysical Sur-
ve

) é uma colaboracao Hispano-Brasileira da qual o Grupo de Astrofisica da UFSC faz
parte juntamente com mais de 70 outros pesquisadores e que pretende, em 3 anos, ma-
pear 8000 graus quadrados do céu em imagens a partir de 56 filtros de largura média de
125 A. Espera-se que, ao final de suas atividades, este survey proporcione “espectros de
baixa resolucao” para cerca de 300 milhoes de galaxias. Essa é uma grande quantidade

de dados que merece ser explorada na sua totalidade.

O principal objetivo cientifico ao mapear tamanha drea do céu em tantos filtros é
a exploracao das causas da aceleracao da expansao do Universo, observada nas ulti-
mas décadas. A natureza desta componente que causaria esta aceleracao, a energia
escura (correspondente a 75% do Universo), atualmente é considerada a primeira das 25
“Grandes Perguntas” para os proximos 25 anos pela revista Science (Seife 2005). Com
esta quantidade de filtros e as novas técnicas de obtencao de redshifts fotométricos, es-
pera se obter uma precisao de o fotom /(1 + 2) ~ 0,003, ideal para o estudo preciso das

oscilagoes acusticas barionicas (Benitez et al. 2009).

Dada esta quantidade inédita de imagens em tantos filtros, ha uma infinidade de

outros casos cientificos que se aproveitarao dos dados obtidos pelo JPAS.

Entre os varios beneficios indiretos do levantamento, podem ser listados:

e Mapeamento de redshifts de quasares e suas vizinhangas correlacionando sistemas

‘http://j-pas.org/
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absorvedores com as galdxias observadas na linha de visada, fornecendo infor-

macoes sobre distribuicao de gas ao redor das galaxias;

e Determinacao de temperaturas efetivas, gravidade e metalicidade em estrelas, prin-

cipalmente no halo Galatico;
e Deteccao e classificacao em familias de asteroides através de suas cores;

e Estudo de propriedades fisicas de galaxias, tanto de suas estrelas como do gés.

Nesta dissertagao, investigaremos quao precisamente podemos tratar o ultimo item.
Quando olhamos os dados de experimentos como o JPAS, gostariamos que os dados
nos contassem informagoes sobre as populacoes estelares das galaxias. Além disto,

gostarfamos também de obter informagoes sobre suas linhas de emissao.

Uma das formas de abordar o problema (figura [L1]), seria realizar ajustes de popu-
lagoes estelares, como é feito pelo STARLIGHT: Utilizar-se de modelos de sintese evolutiva
de populagoes estelares para inferir a partir de ajustes espectrais sobre a Historia de For-
magao Estelar (SFH, do inglés Star Formation History) e medir as linhas de emissao no

espectro residual.

Este é um método. Porém, ao realizar tal tipo de ajustes, incidiriamos em sérias
limitagbes proporcionais as limitagoes em resolugao espectral do JPAS: A\ ~ 100A ou
R = ﬁ ~ 50. O que o STARLIGHT e programas similares fazem é decodificar infor-
macao sobre populacoes estelares na forma do continuo e linhas de absorcao. A forma
do continuo serda bem tragada pelo JPAS, porém as linhas de absor¢ao nao. Esta perda
de informacao deve acarretar em uma baixa da precisao na medida das propriedades.
Medidas de linhas de emissao no espectro residual do JPAS seriam praticamente impos-
siveis com dada resolucao espectral, como também separar algumas linhas de emissao,
como por exemplo [N 11]A6584 de He, inviabilizando o cdlculo de razoes de linhas de

emissao, importantes para muitas aplicagoes.

Exploramos aqui uma alternativa que pode minimizar estas dificuldades ou, pelo
menos, nos dar a mesma quantidade de informacoes que uma abordagem pelo ajuste de

modelos similar a do STARLIGHT nos proporcionaria.

Nossa estratégia é utilizar o SDSS como uma grade referéncia para comparacoes ao
invés de utilizar uma grade composta por modelos de populagoes estelares (como as de
Bruzual & Charlot (2003) utilizadas pelo STARLIGHT). Assim, ao invés de comparar-

mos uma galdxia (gds + estrelas + poeira + ...) com modelos populagoes estelares,
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SDSS JPAS
ESPECTROS @ J-ESPECTROS

STARLIGHT J-STARLIGHT ?

MAIS INFO © MENOS INFO ®
<logt>V <logt>v
<logZ>v <logZ>7?

Av ¥ Av ?

Ho, HB, ... ¥ Ha, HB, ... X

Figura 1.1: Esquema grafico de um modo de anélise para os dados JPAS. Nosso
método para sintese usual consiste em, dado um espectro de uma galaxia obtido
pelo SDSS, encontrar a combinacao linear de modelos de populagoes estelares
que melhor se ajustam (STARLIGHT). Com isto, obtemos todos os parametros
fisicos da galdxia e do espectro residual as medidas da linha de emissao. Isto
poderia ser feito da mesma forma para os dados do JPAS, porém, devido a sua
baixa resolucao, estes seriam recuperados com muito menor precisao.
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comparamos galdxias do JPAS com galaxias SDSS e, de uma maneira simples, assum-
imos que se duas galdxias possuem J-espectros (pontos fotométricos do JPAS) iguais
(ou muito semelhantes), estas possuem propriedades fisicas e linhas de emissao iguais
(ou muito parecidas). A principio, ao comparar o espectro de uma galaxia do JPAS
com uma do SDSS, poderia-se inferir sobre propriedades que necessitariam de uma res-
olugao espectral muito maior que a disponivel, como a separacao entre [N 11| e Ha ja

mencionada.

Para verificar a utilidade do método proposto, gostariamos saber qual a precisao para

as medidas das seguintes propriedades:
e Populacoes Estelares: Idades estelares, extingao, metalicidades estelares, razao
massa luminosidade e outras propriedades fisicas;

e Linhas de emissao: Larguras equivalentes de linhas de emissao (como Hey, [O 11],
..), razoes entre linhas de emissao (como [N 11]/He, [O 111]/HfS, ...) e outras

propriedades observadas quando temos espectros de alta resolucao.

E, ainda, como esta precisao varia em fungao de:

Escolha da amostra de comparagcao;

Escolha do esquema de comparagao (pesos e priores);

Redshift;

Relagao sinal-ruido S/N;

Resumindo, a questao fundamental desta dissertacao seria: O que se pode aprender
sobre galaxias a partir de surveys fotométricos como o JPAS? Tentaremos responder esta

questao e algumas outras que surgirao ao longo de nosso estudo nos proximos capitulos.






Capitulo 2

Do SDSS ao J-PAS

RESUMO: Neste capitulo apresentamos brevemente as caracteristicas dos levantamen-
tos astronoémicos SDSS e J-PAS (se¢oes21l e[2.2). Em seguida, apresentamos os calculos
necessarios para converter um espectro como o do SDSS para um conjunto de filtros como
os do J-PAS (secaol23) e os erros associados a cada ponto (se¢aol24). Por fim, na secao
2.9, mostramos como isto foi feito na pratica e definimos o elemento bdsico que sera

trabalhado nos proximos capitulos: o J-espectro.

2.1 O megalevantamento SDSS

O SDSS (York et al!2000) é um levantamento de dados astronomicos que, sem sombra
de duvidas, revolucionou a maneira de se fazer astronomia. Foi o primeiro grande lev-
antamento que utilizou Charged Coupled Devices (CCDs) ao invés de placas fotograficas
para a obtencao de dados fotométricos e espectroscépicos. Além da quantidade jamais
vista de dados, o que leva este survey a destacadamente ser um sucesso em comparagao
aos seus antecessores ¢ a facilidade proporcionada no acesso aos seus dados através de

uma interface de consult.

O levantamento utiliza um telescépio exclusivo de 2,5m localizado no Apache Point
Observatory (Novo México, EUA). Este é equipado com uma camera CCD, dedicada a
fotografia do céu em 5 bandas fotométricas (u, g, 7, i e 2), e dois espectrégrafos mul-
tifibras com capacidade de realizar espectroscopia de até 640 objetos simultaneamente

com uma resolucdo média de 3A. No Data-Release 7 (DR7) foram observadas espectro-

'http://cas.sdss.org/astrodr7/en/
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scopicamente 929555 galédxias espalhadas em uma regiao do céu correspondente a 9380
graus quadrados (figura 2.J)) em uma faixa espectral que varia entre 3800 e 9200 Ae

magnitude na banda r menor que 17,77.

Os campos sao primeiramente observados fotometricamente a fim de detectar em
quais objetos sera realizada a espectroscopia. Entao, placas de aluminio (figura[2.2]) sao
perfuradas com as posicoes exatas onde as fibras deverao estar localizadas. As fibras sao

conectadas ao espectrégrafo e os espectros sao coletados por um CCD.

Para este trabalho, utilizamos os espectros de 926246 destas galaxias reamostrados
em 1A e no referencial de repouso utilizando os redshifts (z) determinados pela pipeline
do SDSS. Do SDSS, foram extraidos os fluxos para cada comprimento de onda, os erros
associados a cada um destes fluxos e uma flag que indica regioes com problemas no

espectro. Exemplos de espectros do SDSS sao mostrados na figura 2.5
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DRY

DRE

DR14+0DRZ2+DR3
SEGUE or Special Plats,......

Figura 2.1: Projecao equatorial das regioes cobertas pelo levantamento espec-
troscépico do SDSS para seus diversos Data-Releases. Neste trabalho, os dados
utilizados foram os do DR7, que engloba seus predecessores. Figura extraida de
http://www.sdss.org/
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Figura 2.2: Exemplo de um prato de fibras do SDSS. Apoés fotografar o campo
com um CCD, os pratos sao marcados por um software e furados a fim de localizar
as 640 fibras do espectrégrafo nos lugares correspondentes aos objetos que deseja-
se analisar. Figura extraida de http://www.sdss.org/
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2.2 O megalevantamento J-PAS

O J-PAS (Javalambre Physics of Accelerating Universe Astrophysical Surveg@) é um
projeto fruto de uma colaboracao entre instituigoes brasileiras e espanholas que devera
comecar a produzir dados em 2012. Utilizando-se um telescopio de 2,52m, instalado no
recém-criado Observatério Astronomico Javalambre em Teruel (OAJ) na Espanha, ira
fotografar com um mosaico de 14 CCDs (figura 2.3]) 8000 graus quadrados do céu em 56

filtros de largura em comprimento de onda muito estreitos (da ordem de 125 A, figura
2.4).

Como o produto das observagoes sao imagens e nao espectros propriamente, perde-se
na resolugao espectral, quando comparada aos 3A do SDSS, porém ganha-se resolucao
espacial. Ao invés de coletar para cada galdxia apenas a luz proveniente dos 3 segundos
de arco centrais, teremos a informagao pizel a pizel de cada galaxia onde cada pixel
corresponde a aproximadamente 0,23 segundos de arco. Ainda, nestes 8000 graus, espera-
se fotografar 300 milhoes de galaxias, ou seja, 300 vezes mais que no SDSS. Isto o torna
um grande laboratério para estudos estatisticos das propriedades fisicas e observacionais

de galdxias, como propomos neste trabalho.

Embora o escopo geral do projeto ja esteja bem definido, varios aspectos técnicos
ainda estao em estudo, como o perfil dos filtros, a estratégia de observacao e aspectos
da calibracao e reducao. Tais “detalhes”, no entanto, nao afetam de maneira importante

o estudo aqui apresentado.

Para simular dados do JPAS e investigar quanta informagcao poderemos extrair deles

utilizaremos espectros do SDSS.

’http://j-pas.org/
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Figura 2.3: Desenho conceitual do mosaico de CCDs que equiparé o telescopio
de 2,52m no OAJ. Figura extraida de http://j-pas.org/.
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Figura 2.4: Curvas de transmissividade utilizadas neste trabalho. Cada curva
estreita colorida representa um dos 56 filtros de ~ 125 A do J-PAS. Para este
trabalho, devido a faixa de cobertura espectral do SDSS, foram excluidos os
4 filtros marcados em linha pontilhada. As cinco curvas abaixo da do JPAS
representam as curvas u, ¢, 7, i € z do SDSS.
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2.3 Conversao de Espectros do SDSS para o J-PAS

Para realizarmos a conversao de um espectro do SDSS (e os erros associados a este) a

dados fotométricos do J-PAS, utilizamos a seguinte relagao:

[ O\T) \dA
=d 7 ti AN 2.1
J; TTindy ;O,\ I (2.1)

onde Oy ¢é o espectro observado no SDSS, T; , é a curva de transmissividade para um
determinado filtro [ e ¢; , ¢ dado pela relagao:

48N

LRSS SN TRV.9)

(2.2)
tal que J; é o fluxo em um dado filtro [. Definidos dessa maneira, J; e O, tém a mesma
unidade, [ ergs™! cm 2 A‘l]. Exemplos desta conversao sao mostrados na figura

Para calcularmos os espectros acima, os espectros do SDSS foram trazidos para o
referencial de repouso e corrigidos pelo avermelhamento Galactico. Para simplificacao,
utilizaremos todos espectros no referencial de repouso (z = 0). Esperamos que a partir
dos redshifts fotométricos calculados pelos métodos tradicionais (Benitez2000), o ajuste

deste termo seja desnecessario.

2.4 Espectros de erros para o espectro J-PAS

Para calcularmos o erro correspondente ao fluxo J; em cada filtro, utilizamos o erro no

espectro observado no SDSS. A matematica desta transformagao é a seguinte:

Temos nosso espectro observado Oy como uma soma do espectro intrinseco da galaxia

Of mais o ruido ny:

Oy = Of + ny (2.3)

e, portanto,
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0% = (09 + ny)? = 00" + 200, + n? (2.4)

Assumindo que o valor esperado do ruido seja nulo, F(n,) = 0, e que a variancia do
ruido de Oy, 0%(ny), seja conhecida (o SDSS prové esta informagao), podemos calcular

a variancia no J-espectro a partir da relagao:

o® (i) = E(J}) — E*(J) (2.5)

onde E(x) é o valor esperado de x.

Podemos, com a equacao 2.1l calcular o valor esperado de J;:
E(J)=E () OAtMA)\>
A

=F Z(O?\ + TL)\)th)\A/\)

A
=F Z O?\tl’)\A)\> + E <Z n)\tly)\AA>
A A
=J)+ ) Em)taAN = (2.6)
A

onde usamos o fato de que E(ny) = 0. De modo similar, podemos calcular o valor

esperado para J7:

E(Jl2) =F (Z(O? + ni)th)\ Z(O? + nj)tlyjA)\>
i J
=F ( (Z OzotlylA)\ + Z nitlyiA)\> (Z O?tlJA)\ + Z njtl,jA)\> )
i i J J
= ZOQ + 2JlOE (Z nltlﬂA)\> + F <Z nituA)\ Z njtlJ'A)\)
i i J

= l02 + B <Z nitl,iA)\antl,jA)\> (27)
( J



18 2.4 Espectros de erros para o espectro J-PAS

O 1ltimo termo pode ser dividido em duas somas. Uma para ¢ = j e outra para

1 # j. Assim,

FE (Z nituA)\ Z njtw‘A)\) (Z thl ZA)\2 + Z n,tl zA)\ Z n]tl jA/\)
i J

J#i

_ZE t“AA%rZZEnnJ tiiti; AN (2.8)

1 jF

Assumindo que os ruidos n; e n; ndo sejam correlacionados na janela do filtro, n; é

independente de n;, entdo o segundo termo da equacao 2.8 é igual a zero. Assim,

E(J g Z E(n?)t}, AN (2.9)

Substituindo as equagoes [2.6] e 2.9 em 2.5 podemos encontrar uma expressao para
2
o (Jl)l

o*(J) = E(JR) — E(J)? = (JO + o2(h)) — J? (2.10)
o*(J1) = Nag(o(na)*t \AN?)
= N)\ZA/\<O'<H ) >

= N{o(ny)?} ,A>AA (2.11)

onde N); é o nimero de pizels espectrais no filtro [ e Ay = N, ;A\ é o tamanho da janela

espectral do filtro.

Para termos uma ideia aproximada de como o erro em J; depende do erro em O,
podemos considerar um conjunto de filtros retangulares, para os quais a fungao de trans-

missividade é simplesmente #; \ = Ail Neste caso temos:
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0'2(Jl) = AIA)\<O'2(H)\)2§Z27)\>

AN,
= et m)

Substituindo os valores tipicos AJPAS 2~ 100 A e ANSDSS & 3 A temos:

7() = 1 15 (02m)

Esperamos, entao, que nossos erros para cada filtro do JPAS sejam da ordem de

1—30 ~ 6 vezes menor que em cada pizel do SDSS na mesma faixa espectral.

2.5 O J-espectro

Partindo das equacoes 2.11 e 2111, podemos degradar os espectros do SDSS para simular
os J-espectros. Porém, para converter estes espectros, temos que resolver a situagao de
quando nao possuimos um ou mais valores para O,. Isto ocorre, por exemplo, devido
a problemas com o detector do SDSS ou na remocao do céu. Neste caso, adotamos a

seguinte receita em cada filtro do JPAS:

e Caso o ntimero de pontos com problemas seja superior a 50% do ntimero de com-

primentos de onda no filtro, este J-pixel é descartado nas analises.

e Caso o nimero de pontos com problemas seja inferior ou igual a 50% do nidmero de
comprimentos de onda no filtro, usamos o fluxo observado do SDSS para os pontos
sem problemas e o fluxo sintético do STARLIGHT para os pontos com problemas.

No célculo do J-erro, pontos com problemas sao ignorados na equacao 2111

Assim, transformamos todo os espectros do SDSS-DR7 para J-espectros e os uti-

lizamos como base para este trabalho.
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Figura 2.5: Exemplos de J-espectros normalizados distribuidos em (logt,), que
é uma medida da idade média em anos (ponderada pela luz) das populagoes es-
telares em uma galdxia. Em azul o espectro observado pelo SDSS e em vermelho

o J-espectro correspondente.



Capitulo 3

Método

RESUMO: Este capitulo apresenta o método de casamento espectral adotado para ex-
trair informagao dos J-espectros de forma indireta, utilizando resultados obtidos através
da aplicacao do STARLIGHT no SDSS. Comecamos com uma descricao da filosofia geral
do método (se¢aol3.]l) e em seguida definimos a notagao usada para os ingredientes basi-
cos envolvidos no casamento (se¢ao[3.2). Na secao apresentamos a figura de mérito
utilizada para o casamento espectral bem como a receita adotada para dar pesos aos pix-
els de cada J-espectro. Apresentamos, entao, alguns exemplos de casamentos espectrais
na se¢ao e finalizamos com a se¢cao onde apresentamos a abordagem probabilis-
tica utilizada para inferir propriedades fisicas e observacionais a partir dos resultados

dos casamentos espectrais.

3.1 Introducao

O SDSS sem duvida foi divisor de dguas na astronomia como um todo tanto pela quan-
tidade de dados como em respeito a forma que estes foram reduzidos, organizados e
disponibilizados. Nosso grupo, com a aplicagao do STARLIGHT para 926246 galaxias,
pode ao longo dos tltimos anos construir (e disponibilizar em http://starlight.ufsc.br/)
um banco de dados para uma série de propriedades fisicas (massa estelar, extingao, idade
média e outros) e medidas de fluxos e larguras equivalentes de linhas de emissao com

grande precisao (Asari et al)2007).

No capitulo [l vimos quao bem este maquinario funciona e, na figura[l.1] especulamos

que talvez seja possivel para os dados do J-PAS seguir uma rota de trabalho similar a
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aplicada por nés ao estudo do SDSS. Porém, devido a baixa resolucao espectral dos da-
dos, esta abordagem direta aos dados nos traria muito menos informacao. Por exemplo,
¢ intuitivamente 6bvio que nao poderemos extrair histérias de formacao estelar de J-
espectros com o mesmo grau de detalhe que fazemos no SDSS. E, muito menos, medidas
diretas de linhas de emissdao. Serd impossivel, por exemplo, separar as linhas de [N 11]
e Ha em J-espectros, o que acarreta sérias limitagoes em termos de muitas aplicacoes

astrofisicas.

Assim, a ideia chave deste trabalho é tomar um atalh