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Resumo

Em espectros de gahxias, encontramos duas caracterstis principais: linhas de
emissao, que nos dizem sobre o0 @s, e 0 contnuo mais ahdis de absorcao, que nos
dizem sobre o contaudo estelar. Nosultimos anos, desenveinos um @digo de sntese
espectral, ostarlight , o qual utilizamos para realizar a sntese de 926246 galas do
SDSS com modelos de populacao estelar modernos, nos dangmrtantes propriedades
fsicas (massas, hisbricos de formacao estelar, ejc. para estudar como gahxias se
formam e como elas evoluem no tempo. Linhas de emissao tambsao estudadas
atraves da sua medida no espectro residual. Por outro lada,fotometriae muito mais
limitada p que nao nos permite extrair todas estas propedades que a resolwcao da
espectroscopia nos traz. Contudo, com 0s recentes avanums redshift surveyscom
Itros muito estreitos ( 100A, como ALHAMBRA, JPAS e DES), nos interessaria
saber com qual precisao podemos extrair informacao damgriedades fsicas e do s
de gahxias a partir de dados fotonetricos.

Nosso objetivo neste trabalhoe responder, usando dadosdoetricos simulados, a
seguinte questao: O que podemos aprender sobre gabxigadir desta nova geracao de
survey® Por exemplo, podemos medir idade e metalicidade estel@éodemos separar
gahxias de formacao estelar daquelas que possuem uncleo ativo? Podemos medir
linhas de emissao, abundancias nebulares e extircao®Cqual precisao?

Para isto, selecionamos uma amostra de cerca de 300 mil ges do SDSS e a dividi-
mos em dois grupos: uma amostra 200 mil objetos e uma base de til. Corrigimos
0 espectro para o referencial de repousp £ 0) e convertemos para os Itros do JPAS.
Utilizando uma abordagem estatstica, calculamos uma furao distribucao de probabil-
idades (PDF) para cada propriedade para cada objeto em reloa base. Uma vez que
temos todas as propriedades de todas as gahxias do bancoda&los dostarlight -
SDSS, podemos compag@-las com os resultados obtidos dasredores da PDF (nedia,



mediana, etc).

Nossos resultados comprovam que podemos recuperar a idaddiendas gahxias com
uma boa margem de erro ( 0:1 0:2 dex) e, de forma similar, tamkem outras pro-
priedades fsicas, como razao massa-luminosidade, niietdade, etc. Aem disso, n0sso
principal resultado e que podemos recuperar intensidades e razees de linhas
de emissao com precisao similar. Isto torna nosso netodo iredito emmomparacao aos
outros metodos no mercado que analisam fotometria, e moatque, do ponto de vista
de estudos de gahxias, 0s novagirveysserao muito maisuteis que o esperado.



Abstract

On galaxy spectra, one can nd mainly two features: emissiolines, which tell us
about the gas content, and the continuum plus absorption les, which tell us about
the stellar content. In the past years, we developed a spealtrsynthesis code called
starlight  which we used to t the stellar populations of 926246 galaxgefrom the
SDSS with modern evolution population synthesis models,vijig us important physi-
cal properties (masses, star formation histories, etc.) tstudy how galaxies form and
evolve in time. Emission lines are also studied, after measwg them from the starlight
subtracted spectrum. Photometry, on the other hand, is mucimore limited, as it does
not allow us to con dently retrieve all those physical propdies that the resolution of
spectroscopy brings us. However, with the recent developmexi redshift surveys with
ultra-narrow lters (100 A, like ALHAMBRA, JPAS and DES), it is interesting to
know how con dently we can retrieve information of the physial properties and the gas
content of galaxies from photometric data.

Our aim in this work is to answer, using simulated photometrydata, the following
general question: What can we learn about galaxies from treesew generation surveys?
For instance, can we measure stellar age and metallicity ttibutions? Can we separate
star-forming galaxies from AGN? Can we measure emission Enenebular abundances
and extinction? With what precision?

To accomplish this, we selected a sample of about 300k gaksxirom the SDSS and
divided them in two groups: 200k Objects and a Base of 100k. Werrected the spectra
to z = 0 and converted them to Iter uxes. 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 thestarlight -SDSS database, we could
compare them with the results obtained from summaries of thEeDF (mean, median,
etc).



Vi

Our results shows that we retrieve the weighted average ofdhog of the galaxy age
with a good error margin ( 0:1 0:2 dex), and similarly for the physical properties
such as mass-to-light ratio, mean stellar metallicity, etcFurthermore, 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 metids on the market to
analyze photometry data and shows that, from the point of vie of galaxy studies, future
photometric surveys will be much more useful than anticipad.
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Captulo 1

Introdwao

A principal motivacao para o estudo da astronomia est ¢jadaa curiosidade do homem
em saber qual o seu lugar no Universo. De onde veio, para onde #or isto, o estudo
da astronomia muito se confunde com o desenvolvimento daithecao e tem papel
fundamental nas mais diferentes civilizacoes antigas. di&s, incas, astecas, egpcios e
muitos outros povos tinham a astronomia como centro para owsdesenvolvimento. Os
astronomos nestas sociedades tinham papel fundamentabt& curiosidadee observada
tamkem quando, com grande frequéncia, assistimos repagens na televisao sobre as
fascinantes descobertas, jornais divulgam encartes comp&squisas recentes no campo,
internautas cada vez mais consultam imagens do Universo niiesde grandes telesmpios
baseados na terra e no espaco.

A astronomia moderna, guiada por equipamentos que ampliamsso poder de visao,
os telesmpios, surgiu com Galileu Galilei, em 1609. Com anples ideia de utilizar
um equipamento inventado para que militares vejam tropasimigas a grande distancia
para olhar o cosmos, Galileu iniciou a mudarca mais radicah nossa visao do quee o
Universo. Esta mudarca foi tao radical e brusca para os paas que deixou muita gente
daepoca confusa, descontente e Galileu quase pagou comada por suas descobertas.

Durante os fculos seguintes, a astronomia teve um creseimo incrvel. Estrelas,
cometas, planetas, luas, aglomerados de estrelas e estosnbbjetos, chamados naepoca
de nebulosas espirais, foram descobertos. Diferentes @strmos realizaram observacoes
destas intrigantes nebulosas. Como, @or exemplo, Charleeddier que, no sculo 18,

desenvolveu um catlogo com 109 destas, anos mais tarde, William Herschel com um

IMessier estava interessado em observacao de cometasprean gahixias. Catalogou elas como objetos
gue nao eram cometas.
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catlogo de mais de 5000 destes objetos.

Ak o incio do sculo passado, a natureza destas nebulas espirais ainda geravam
muita discordancia ae que, em 1920, promoveu-se um graadebate entre os dois prin-
cipais representantes das duas ideias principais sobregnscado das nebulosas espirais
(ou extragahcticas). De um lado Herber D. Curtis, que argumntava que cada uma
destas nebulosas era um\universo-ilha" o qual era formade @strelas e gas e que a Via
Lactea era o universo-ilha ao qual pertencamos e estaivaos localizados em uma poscao
central. Do outro lado, Harlow Shapley argumentava que estagbulosas eram nuvens
de gas presentes no nosso Universo e que este era formado stenpela Via lactea
donde estivamos situados muito distantes do centro.

Ambas ideias provaram-se parcialmente incorretas por Edwkiubble em meados da
ecada 1920. Enquanto Shapley estava errado quantoa n@sgoscao na Gabxia por nao
ter levado em consideracao a atenuacao da luz causaddapgoeira, Hubble observando
estrelas na gahxia vizinha de Andrdémeda, provou que a déstcia delaa Via lactea era
ainda maior do que a que o poprio Curtis acreditava ser o taanho de nossa gahx@

Nasce a a astronomia extragabhctica. Desde seu princpi realizaram-sesurveys
destes objetos, as gahxias, a m de realizar classi caes em furcao de sua morfologia,
descobrir suas estruturas internas e sua evoluicao com onfg. Pode-se dizer que o
primeiro surveyrealizado nos moldes dos modernssrveysatuais foi realizado por Shane
et al. (1959) e, desde entao, a quantidade de dados nao pdgarescer.

Com as novas geracoees de instrumentos impulsionada pipaimente pelo advento
dos detectores de estado lido, temos observamos uma exg#o gigantesca na taxa de
aquiscao de dados. Observacoes de diversos telesagptanto na terra quanto no espaco,
estao gerando volumes de dados a uma taxa da ordempeéabytespor ano com uma
tendéncia de crescimento exponencial tanto em quantidadgianto em complexidade
(Way 2011).

No campo dosmega-surveysatuais, podemos nomear &loan Digital Sky Survey
(SDSS) como o mais produtivo em quantidade de dados e pulitieas daultima dcecada.
Para ter-se uma ideia do impacto deste na comunidade astomnita mundial, em 10 anos
produziu-se com dados do SDSS mais de 3200 artigos, com maisl85 mil citacoees
(Driver| 2011)! Nao resta duvida que o SDSS pode ser consi@éo referéncia quando
falamos em levantamentos modernos. Em seus mais de oito adesfuncionamento,

Zhttp://apod.nasa.gov/diamond_jubilee/debate20.html
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obteve imagens e espectros de um quarto do eu, mapeanddlitriensionalmente mais
de 930.000 gahxias e 120.000 quasares, sem contar esdret@metas, aglomerados de
estrelas e outras observecees indiretas.

Istoe somente a ponta doicebergde dados que nos aguarda. Outrasurveyscon-
tribuirao para este aumento de dados p estao em fase deoj@to ou tomando seus
primeiros dados como, por exemplo, VST, VISTA, PanSTARRs, DES,3ST e Eu-
clid (todos esses no otico), WISE (infravermelho), XMM-XLL (aios X) e ASKAP e
MeerKA (Driver/ 2011, adio). Com esta quantidade literalmente astrondbmica de dados,
gostaramos de aprender ainda mais sobre a composcacdgabxias.

1.1 O STARLIGHT e o mega-levantamento astrondmico
SDSS

Um exemplo do que se pode fazer com tamanha quantidade de dad®®spectroscopia
otica como 0s que 0 SDSS nos proporcionae o @digo de sge espectrastarlight
(Cid Fernandes et ali 2005), que nosso grupo desenvolveu @ &rimorando nosultimos
anos.

O starlight  hojee amplamente conhecido e utilizado nos quatro canto® agnundo.
Ele ajusta espectros observaddsngstrem a Angstrem a partir de combinacees lineares
de populacees estelares simples (SSPs, do ingi#sple stellar populationy cujos espec-
tros vém dos modelos de Bruzual & Charlot (2003). Resumidamte, o @digo de sntese
espectral processa os dados observados (espectros) a urecespe propriedades fsicas
comomassas estelares, idades e metalicidades nediasineab, dispersao de velocidades
estelares e o poprio hisbrico de formacao estelar (S, do inglés).

Os resultados obtidos da aplicacao detarlight  a 926.246 gabxias ddata Release
7 do SDSS sao excelentes, e tém sido utilizados em diveestisdos tanto por n0sSso grupo
(Cid Fernandes et all 2005; Mateus et &l. 2006; Stashska &t 2006 Cid Fernandes et al.
2007; Mateus et al. 2007; Asari et al. 2007; Stashska et alD@3; Vale Asari et all 2009;
Cid Fernandes et al. 2010) quanto por outros grupos (Liang el. 2007; Peeples et al.
2009) devidoa publicidade tanto do programa de sntese @unto destas aralises em um
servico de base de dados disponvel onlige

3http://www.starlight.ufsc.br/
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Outros projetos de mdigos de ajuste espectral de gab€aue tém ajustes bem pareci-
dos podem ser enumerados: MOPED (Panter etlal. 2003, 2007LATEFIT (Tremonti
et al. 2004), VESPA (Tojeiro et al.[2007), STECKMAP (Ocvirk et d/ 2006), sedt
(Walcher et all |2006), NBURSTS |(Chilingarian et al. 2007) e ULYS (Koleva et al.
2009).

A partir do starlight e de seu completo banco de dados de propriedades fsicas e
linhas de emissao obtido da sua aplicacao ao SDSSe qumua basear este trabalho.

Para este trabalho, nos basearemos nos resultados obtidassdtese de gabhxias do
SDSS utilizando ostarlight

1.2 O mega-levantamento J-PAS e este trabalho

O projeto J-PAS (Javalambre Physics of the Accelerating Universe AstrophyaicSur-
veﬁ)e uma colaboracao Hispano-Brasileira da qual o Grupo de &sfsica da UFSC faz
parte juntamente com mais de 70 outros pesquisadores e quetpnde, em 3 anos, ma-
pear 8000 graus quadrados do cu em imagens a partir de 5ads de largura nedia de
125A. Espera-se que, ao nal de suas atividades, estarveyproporcione \espectros de
baixa resolucao” para cerca de 300 milhees de gahxidsssae uma grande quantidade
de dados que merece ser explorada na sua totalidade.

O principal objetivo cient co ao mapear tamanhaarea do eu em tantos lItrose

a exploracao das causas da aceleracao da expansao dovétso, observada nas ulti-
mas cecadas. A natureza desta componente que causaria eataleracao, a energia
escura (correspondente a 75% do Universo), atualmentee saferada a primeira das 25
\Grandes Perguntas" para 0os poximos 25 anos pela revistackence (Seife 2005). Com
esta quantidade de Itros e as novas ecnicas de obtercate redshifts fotonetricos, es-
pera se obter uma precisao de.om:=(1 + z) 0;003, ideal para o estudo preciso das
oscilacees aasticas baridnicas (Bentez et al. 2009

Dada esta quantidade iredita de imagens em tantos Itros,&huma in nidade de
outros casos cient cos que se aproveitarao dos dados iluts pelo JPAS.

Entre os \arios benefcios indiretos do levantamento, pdem ser listados:

Mapeamento deredshiftsde quasares e suas vizinharcas correlacionando sistemas

4http://j-pas.org/
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absorvedores com as gabxias observadas na linha de visaflanecendo infor-
macoes sobre distribucao de ¢as ao redor das gab€a

Determinacao de temperaturas efetivas, gravidade e métadade em estrelas, prin-
cipalmente no halo Gahtico;

Deteacao e classi cacao em famlias de asteroides ates de suas cores;

Estudo de propriedades fsicas de gahxias, tanto de sua&strelas como do @s.

Nesta dissertacao, investigaremos quao precisamentalemos tratar oultimo item.
Quando olhamos os dados de experimentos como o JPAS, goatabs que os dados
nos contassem informacees sobre as populacees estslasas gabxias. Abem disto,
gostaramos tamkem de obter informacoees sobre suas has de emissao.

Uma das formas de abordar o problema (gur1.1), seria readizajustes de popu-
lacees estelares, comoe feito pekdarlight  : Utilizar-se de modelos de sntese evolutiva
de populacees estelares para inferir a partir de ajustespectrais sobre a Hisbria de For-
mecao Estelar (SFH, do inglésStar Formation History) e medir as linhas de emissao no
espectro residual.

Estee um netodo. Poem, ao realizar tal tipo de ajustes, mcidiramos em <rias
limitacees proporcionaisas limitacees em resolas espectral do JPAS: 10QA ou
R = — 50. O que ostarlight e programas similares fazeme decodi car infor-
macao sobre populacees estelares na forma do contnedinhas de absorcao. A forma
do contnuo sela bem tracada pelo JPAS, poem as linhas deabsoicao nao. Esta perda
de informacao deve acarretar em uma baixa da precisao nadida das propriedades.
Medidas de linhas de emissao no espectro residual do JPASasepraticamente impos-
sveis com dada resolucao espectral, como tamkem separalgumas linhas de emissao,
como por exemplo [Nii] 6584 de H, inviabilizando o alculo de razees de linhas de
emissao, importantes para muitas aplicacees.

Exploramos aqui uma alternativa que pode minimizar estas duldades ou, pelo
menos, nos dar a mesma quantidade de informacees que umardagem pelo ajuste de
modelos similara dostarlight  nos proporcionaria.

Nossa estrakegiae utilizar o SDSS como uma grade refer8@agara comparacees ao
ines de utilizar uma grade composta por modelos de popualaes estelares (como as de
Bruzual & Charlot (2003) utilizadas pelostarlight ). Assim, ao ines de comparar-
mos uma gabxia (gas + estrelas + poeira + ...) com modelos ppulecees estelares,
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Figura 1.1: Esquema gl co de um modo de aralise para os dados JPAS. Nosso
metodo para sntese usual consiste em, dado um espectro dena gabxia obtido
pelo SDSS, encontrar a combinacao linear de modelos de plapees estelares
gue melhor se ajustamgdtarlight ). Com isto, obtemos todos os parametros
fsicos da gahxia e do espectro residual as medidas da i de emissao. Isto
poderia ser feito da mesma forma para os dados do JPAS, poedevidoa sua
baixa resolucao, estes seriam recuperados com muito meprecisao.
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comparamos gabxias do JPAS com gabxias SDSS e, de uma maaesimples, assum-
imos que se duas gabxias possuem J-espectros (pontos fietoicos do JPAS) iguais
(ou muito semelhantes), estas possuem propriedades &sce linhas de emissao iguais
(ou muito parecidas). A princpio, ao comparar 0 espectro & uma gabxia do JPAS
com uma do SDSS, poderia-se inferir sobre propriedades geeeassitariam de uma res-
olucao espectral muito maior que a disponvel, como a sefcao entre [Niij] e H a
mencionada.

Para veri car a utilidade do netodo proposto, gostaramas saber qual a precisao para
as medidas das seguintes propriedades:

Populacees Estelares: Idades estelares, extincao, metalicidades estelareszao
massa luminosidade e outras propriedades fsicas;

Linhas de emissao: Larguras equivalentes de linhas de emissao (como, O ii],
...), razees entre linhas de emissao (como [YfH , [Oiii}/H , ...) e outras
propriedades observadas quando temos espectros de altalteso.

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

Escolha da amostra de comparacao;
Escolha do esquema de comparacao (pesos e priores);
Redshift
Relacao sinal-rudo S=N;
Resumindo, a questao fundamental desta dissertacaoiaelO que se pode aprender

sobre gahxias a partir desurveysfotonetricos como o JPAS? Tentaremos responder esta
guestao e algumas outras que surgirao ao longo de nossadeshos pioximos captulos.






Captulo 2

Do SDSS ao J-PAS

RESUMO: Neste captulo apresentamos brevemente as caracterstis dos levantamen-
tos astrondémicos SDSS e J-PAS (secdesi2[1 € 2.2). Em seguagresentamos os @lculos
necessarios para converter um espectro como o do SDSS pareaonjunto de Itros como
os do J-PAS (secaf 213) e os erros associados a cada ponta(sg.4). Por m, na secao
2.5, mostramos como isto foi feito na patica e de nimos o eiento kasico que sea
trabalhado nos pioximos captulos: o J-espectro.

2.1 O megalevantamento SDSS

O SDSS [(York et al.. 2000)e um levantamento de dados astromicos que, sem sombra
de duvidas, revolucionou a maneira de se fazer astronomi&oi o primeiro grande lev-
antamento que utilizouCharged Coupled Device€CDs) ao inwes de placas fotoga cas
para a obtercao de dados fotonetricos e espectrosopie Aem da quantidade jamais
vista de dados, 0 que leva eswurveya destacadamente ser um sucesso em comparacao
aos seus antecessorese a facilidade proporcionada no swe®s seus dados atrawes de
uma interface de consul

O levantamento utiliza um telesmpio exclusivo de 2,5m latizado noApache Point
Observatory(Novo Mexico, EUA). Estee equipado com uma camera CCD, dedadaa
fotograa do ®u em 5 bandas fotonetricas (1, g, r, i e 2), e dois espectografos mul-
ti bras com capacidade de realizar espectroscopia de a&l® objetos simultaneamente
com uma resolucao nedia de B. No Data-Release7 (DR7) foram observadas espectro-

Yhttp://cas.sdss.org/astrodr7/en/
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scopicamente 929555 gahxias espalhadas em uma regiaadocorrespondente a 9380
graus quadrados (gura[Z.l) em uma faixa espectral que varentre 3800 e 920\ e
magnitude na banda r menor que 17,77.

Os campos sao primeiramente observados fotometricameatem de detectar em
guais objetos ser realizada a espectroscopia. Entacagas de alumnio ( guralZ.2) sao
perfuradas com as poscees exatas onde as bras deverstardocalizadas. As bras sao
conectadas ao espectografo e os espectros sao coletgpdosum CCD.

Para este trabalho, utilizamos os espectros de 926246 desfabxias reamostrados
em JA e no referencial de repouso utilizando asdshifts (z) determinados pela pipeline
do SDSS. Do SDSS, foram extrados 0os uxos para cada compento de onda, 0s erros
associados a cada um destes uxos e umeg que indica regiees com problemas no
espectro. Exemplos de espectros do SDSS sao mostrados oaa .5.
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Figura 2.1: Projecao equatorial das regioes cobertas pelo levan&mo espec-
trosmpico do SDSS para seus diversos Data-Releases. Néstbalho, os dados
utilizados foram os do DR7, que engloba seus predecessoFggura extrada de
http://www.sdss.org/
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Figura 2.2: Exemplo de um prato de bras do SDSS. Aps fotografar o campo
com um CCD, os pratos sao marcados por um software e furadosale localizar
as 640 bras do espectografo nos lugares correspondent®es objetos que deseja-
se analisar. Figura extrada de http://www.sdss.org/
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2.2 O megalevantamento J-PAS

O J-PAS (Javalambre Physics of Accelerating Universe Astrophysicab@e;@) e um
projeto fruto de uma colaboracao entre institucoes lasileiras e espanholas que devea
comecar a produzir dados em 2012. Utilizando-se um telep® de 2,52m, instalado no
reem-criado Observabrio Astrondmico Javalambre em Telel (OAJ) na Espanha, ia
fotografar com um mosaico de 14 CCDs ( gura_2.3) 8000 grausaylrados do cu em 56
Itros de largura em comprimento de onda muito estreitos (dardem de 125A, gura
2.4).

Como o produto das observacoes sao imagens e nao espegiopriamente, perde-se
na resoluwcao espectral, quando comparada aoc& do SDSS, poem ganha-se resolucao
espacial. Ao inwes de coletar para cada gabxia apenas a lproveniente dos 3 segundos
de arco centrais, teremos a informacapixel a pixel de cada gabxia onde cada pixel
corresponde a aproximadamente 0,23 segundos de arco. Aimasstes 8000 graus, espera-
se fotografar 300 milhees de gabxias, ou seja, 300 vezessngue no SDSS. Isto o torna
um grande laborabrio para estudos estatsticos das prapedades fsicas e observacionais
de gahxias, como propomos neste trabalho.

Embora o escopo geral do projeto p esteja bem de nido, \eos aspectos ecnicos
ainda estao em estudo, como o per | dos lItros, a estrakgide observacao e aspectos
da calibracao e reduwcao. Tais\detalhes", no entanto, o afetam de maneira importante
0 estudo aqui apresentado.

Para simular dados do JPAS e investigar quanta informacacogeremos extrair deles
utilizaremos espectros do SDSS.

Zhttp://j-pas.org/
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Figura 2.3: Desenho conceitual do mosaico de CCDs que equipag o telpse
de 2,52m no OAJ. Figura extrada de http://j-pas.org/.
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Figura 2.4: Curvas de transmissividade utilizadas neste trabalho. Cacturva
estreita colorida representa um dos 56 ltros de 125A do J-PAS. Para este
trabalho, devido a faixa de cobertura espectral do SDSS, raim excludos os
4 Itros marcados em linha pontilhada. As cinco curvas abaixda do JPAS
representam as curvas, g, r, i e zdo 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 osseassociados a este) a
dados fotorretricos do J-PAS, utilizamos a seguinte relam:

R
| X
3= —I%T"idd =" oy 2.1)
l;

onde O e o espectro observado no SDSS;. e a curva de transmissividade para um
determinado Itro | et;. e dado pela relecao:

S (2.2)

tal que Jye o uxo em um dado Itro |. De nidos dessa maneira)J, e O t&8m a mesma
unidade, [ ergs'cm ?A 1. Exemplos desta conversao sao mostrados na glral 2.5.

Para calcularmos os espectros acima, 0s espectros do SD®&rfdrazidos para o
referencial de repouso e corrigidos pelo avermelhamentob@#co. Para simpli cacao,
utilizaremos todos espectros no referencial de repougo=0). Esperamos que a partir
dosredshiftsfotonetricos calculados pelos netodos tradicionais (Beez|2000), o ajuste
deste termo seja desnecessrio.

2.4 Espectros de erros para o espectro J-PAS

Para calcularmos o erro correspondente ao uxé em cada lItro, utilizamos o erro no
espectro observado no SDSS. A matematica desta transforra@e a seguinte:

Temos nosso espectro observa@ como uma soma do espectro intrnseco da gahxia
0% mais o rudo n :

O =0%+n (2.3)

e, portanto,
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02=(0%+n )2= 0% +20% + n? (2.4)

Assumindo que o valor esperado do rudo seja nul&(n ) =0, e que a variancia do
rudo de O, 2(n ), seja conhecida (0o SDSS prove esta informacao), podealcular
a variancia no J-espectro a partir da relecao:

Q= EQH E*Q) (2.5)

ondeE (x)e o valor esperado de x.

Podemos, com a equacdo 2.1, calcular o valor esperadalde
!
X
E(J|) = E O t|;

X
E (OO + n )t

! !
X X
E 0%, +E nt.

X
32+ E(n)Hi, =J° (2.6)

onde usamos o fato de qu&(n ) = 0. De modo similar, podemos calcular o valor
esperado paral?:

2 X 0 X 0
EJ)=E (OF + nity; (O + nj)ty;
! j ! I

X X X X
i o i i I
, X | X X |

= J|0 +2J|0E n;t + E nit; n; t;

i I i j
X X .

= JIOZ + E nitm njtw (27)
i j
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O ultimo termo pode ser dividido em duas somas. Uma para= | e outra para
i 6. Assim,

X X ' X X X X X
E nitm njt|;j =E nitm + nitm njtm
i j [ >(i X i6i
E(niz)tﬁi 24 E(ninj)tkitu 2 (28)
i i j6i

Assumindo que os rudosn; e n; nao sejam correlacionados na janela do Itram; e
independente den;, entao o segundo termo da equac@o R.8e igual a zero. Assim

X
EQY) =3+ EM)E 2 (2.9)

Substituindo as equacees 2.6[e 2.9 ém12.5, podemos en@niima expressao para
2(J1):

20N = E@D E@?=(3%+ Q) I? (2.10)
()= Nyh(n)y A
=N, h (n )2tﬁ [
= th(n )27 (2.11)
ondeN . e o rumero de pixelsespectraisno ltrole | N e o tamanho da janela

espectral do ltro.

Para termos uma ideia aproximada de como o erro edy depende do erro enD
podemos considerar um conjunto de ltros retangulares, paos quais a furcao de trans-
missividadee simplesmente;. = il Neste caso temos:
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A= 1 h3n)ti
= h2n)i
|

Substituindo os valores tpicos > 100A e SPSS 3 A, temos:

@)= sogh 2(0)i

q _Esperamos, entao, que nossos erros para cada Itro do JPASase da ordem de

1—2,0 6 vezes menor que em cadaxel do SDSS na mesma faixa espectral.

2.5 0O J-espectro

Partindo das equacees 2l1[e 2111, podemos degradar os @spe do SDSS para simular
os J-espectros. Poem, para converter estes espectrosnts que resolver a situacao de
guando nao possumos um ou mais valores pa€ . Isto ocorre, por exemplo, devido
a problemas com o detector do SDSS ou na remacao do ®u. Mesaso, adotamos a
seguinte receita em cada Itro do JPAS:

Caso o rumero de pontos com problemas seja superior a 50% dmero de com-
primentos de onda no ltro, este J-pixele descartado nas almses.

Caso o rumero de pontos com problemas seja inferior ou ig@eb0% do rumero de

comprimentos de onda no Itro, usamos o0 uxo observado do S[3%ara os pontos
sem problemas e 0 uxo sinetico dostarlight  para os pontos com problemas.
No @lculo do J-erro, pontos com problemas sao ignorados equacad 2. 111.

Assim, transformamos todo os espectros do SDSS-DR7 para gextros e 0s uti-
lizamos como base para este trabalho.
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Figura 2.5: Exemplos de J-espectros normalizados distribudos erogt.i, que
e uma medida da idade nedia em anos (ponderada pela luz) daspulecees es-
telares em uma gabhxia. Em azul o espectro observado pelo S®e em vermelho
0 J-espectro correspondente.



Captulo 3

Metodo

RESUMO: Este captulo apresenta o metodo de casamento espectralletado para ex-
trair informacao dos J-espectros de forma indireta, uitando resultados obtidos atrawes
da aplicacao dostarlight  no SDSS. Comecamos com uma descrcao da loso a geral
do netodo (secad 3.ll) e em seguida de nimos a notecaoaga para os ingredientes kasi-
cos envolvidos no casamento (secBol3.2). Na seLagd 3.3zapntamos a gura de nerito
utilizada para o casamento espectral bem como a receita agldd para dar pesos agsx-
elsde cada J-espectro. Apresentamos, entao, alguns exemplesasamentos espectrais
na secad 34 e nalizamos com a sec@o0 3.5 onde apresemsara abordagem probabils-
tica utilizada para inferir propriedades fsicas e obseacionais a partir dos resultados
dos casamentos espectrais.

3.1 Introdwao

O SDSS sem duvida foi divisor deaguas na astronomia como utado tanto pela quan-
tidade de dados como em respeito a forma que estes foram reidws, organizados e
disponibilizados. Nosso grupo, com a aplicacao daarlight para 926246 gahxias,
podde ao longo dosultimos anos construir (e disponibilizam http://starlight.ufsc.br/ )
um banco de dados para uma rie de propriedades fsicasgssa estelar, extincao, idade
nmedia e outros) e medidas de uxos e larguras equivalente® dinhas de emissao com
grande precisao (Asari et al. 2007).

No captulo [lvimos quao bem este maquirario funciona e, ngura [.1} especulamos
gue talvez seja possvel para os dados do J-PAS seguir umaaate trabalho similara
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aplicada por ros ao estudo do SDSS. Poem, devidoa baixasolucao espectral dos da-
dos, esta abordagem direta aos dados nos traria muito mennfrmacao. Por exemplo,

e intuitivamente obvio que nao poderemos extrair histrias de formacao estelar de J-
espectros com o mesmo grau de detalhe que fazemos no SDSSulomenos, medidas

diretas de linhas de emissao. Sela impossvel, por exelmpseparar as linhas de [Ni]

e H em J-espectros, 0 que acarreta rias limitacees em tessnde muitas aplicacees
astrofsicas.

Assim, a ideia chave deste trabalho e tomar unatalno que nos remeta as pro-
priedades recuperadas do SDSS partindo dos dados do J-PAS @ipao casamento
espectral, como esquematizado na gufa_3.1.

Assumimos que se duas gahxias possuem uxos em 56 Itros estos iguais ou
muito parecidos elas devem ter seus espectros em nediaaalesolicao tamkem muito
parecidos e extrapolamos isto para que, se 0s espectrospasecidos, suas propriedades
fsicas e linhas de emissao tamkem serao.

Esta ideiae uma variacao de uma metodologia muito utiliada hoje em dia como, por
exemplo, por\arios autores que desenvolveram mdigoseaomparam alguns ndices es-
pectrais a conjuntos de modelos gerados a partir de @lcslde sntese evolutiva (Bruzual
& Charlot 2003) como fazem Gallazzi et all (2005). No nosso oagao compararemos a
modelos mas sim a espectros de fato observados, o que nosuma srie de vantagens,
como a possibilidade da medida indireta de linhas de emisspie veremos nos poOximos
captulos.
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Esquema gma co do nmetodo proposto para abordar o problemaa

para os dados do J-PAS,

propomos 0 casamento espectral para obter propriedades ervadas somente

em uma resoluc-ao maior.
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3.2 Dencoes

Os ingredientes lasicos desta aralise sao um J-espeattmservadoO e seus erros associ-

ados, uma bas® de J-espectros de referéncia para o casamento espectraheconjunto
de propriedades a serem estimadas.

A m de facilitar a exposcao do netodo nas poximas sedes, e dicatico de nirmos
uma notecao para estes ingredientes da seguinte forma:
Oii: E 0o uxo no ltro | de umobjeto i de uma amostra de objetos. Estes

simularao gabxias observadas pelo J-PAS seguindo a tré&msnacao da secad 213.

Bij: Eo uxono Itro | de um elementg de umabase de espectros para refer-
eéncia. Seguem a mesma transformacao.

(Bij) e (O): Erros associados aos J- uxos em cada elemento da base e dos

objetos conforme de nidos na secdo 2.4.

Mij - Eo uxono ltro | de um Modelo para o objetd construdo a partir do
elementoj da base. O modeloe dado poMi; = & By;, ondea;; e um fator de
escala a ser otimizado.

3.3 Casamento Espectral: Figura de nerito e pesos

Para o casamento entre os pares de J-espectros calculamoﬁ ma sua forma tradicional:

X
L= (O a&; By )Zwﬁi;j (3.2)
|

onde o fator de escala;; e obtido atraves da minimizacao do 2 pela expressao:

P
@?2 — @ (O & Biy)*wi

=0

0 que nos dh:
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P

2 2
| Bij Wi

(3.2)

Ha\arias maneiras para a escolha dos peses;; , dependendo de quais caractersticas
gostaramos de dar mais importancia no casamento. A maisadicional seria,

" = oyr e &9
onde as incertezas tanto er®;; quanto emM,; sao consideradas.
Todavia, preferimos uma versao levemente diferente, dapar:
2 :
le;i;j = rg:z:l 2(0y) + :;21 2(B1;) (3.4)

onde o segundo termoe dado pela equac&o13.3 e o denominado primeiro termoe
tal que da um peso igualas regiees com maior e menor uxo$ numerador deste foi
inserido a m de manter a adimensionalidade do peso.

Para entender melhor a motivecao para a introducao desttermo ad-hog note que
ele faz com que a difererca quadatica entr®;; e o modeloM;; em um Itro | seja
proporcional a [O;;  M;;)=Q;]°. Desta maneira, uma difererca no pico de uma linha
de emissao (altoO,;) e no fundo de uma linha de absorcao (baix®;;) contribuem
igualmente ao 2 (afora,e claro, os outros fatores envolvidos no segundate em[3.4).
Julgamos esta uma estraegia mais adequada, mas cabe nafae esta decisao no fundo
nao e tao relevante, uma vez que resultados muito parecs sao obtidos seguindo a
receita padrao da equaceo 3.3.

O leitor mais atento percebe que o peso dado pela equatad Bepende dea;, 0
quale dado pela equaca@ 312 que, por sua vez,e dependendew,;; . Para resolver este
fato, no @lculo do 2 foram realizadas iteracees no @lculo de;; ew; ae houvesse
convergéncia. Em geral, nao foram necessarias mais dediou 4 iteracees para que 0
crierio de convergéncia por ros estabelecido (a;; < 10 °) fosse satisfeito.
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Ao m deste processo temos para cada objeto; um vetor ,ZJ , um vetor N;; dado
pelo rumero depixelsconsiderados bons no J-espectro do objedp e doj €simo elemento
de baseB; simultaneamente e um vetor com os fatores de escalg que melhor ajusta

0 objeto O; ao elemento de basB;. Com isso, calculamos

1
o ReD = N (O & Biy)2wi, (3.5)
)

quee chamado de ? reduzido.

3.4 Casamento Espectral: Exemplos

A versao mais simples do casamento espectrale o pareanosiie gabxias. Nele, pegamos
o elementg da base que tem o menor? em relacao ao objetd e supomos que a gahxia

e idénticaa i. Dizemos entao, em uma aproximacao grosseira, que todagpropriedades
dei sao idénticasas propriedades de Os exemplos de pares mostrados nas gurasi3.2
e[3.3 sugerem que esta seria uma estrakgia promissora.

Todavia, quando olhamos akm do menor ?, observamos rapidamente que o parea-
mento nao e necessariamente o melhor metodo p que, qudo ordenamos por 2 e
comparamos 0s espectros (gurds_3.4[e 3.5), constatamos aq@epopria base existem
gahxias muito semelhantes e com propriedades muitas vezgiferentes entre si.

Ao observarmos tamanha semelharca entre os espectros qumgeem os melhores
ajustes nos veio a ideia de, ao inwes de escolher umunicorpabjeto-base para de nir
as propriedades de determinado objeto, dar um enfoque estato onde todas os ele-
mentos da base sao levados em conta proporcionalmentemstarnca com o J-espectro
observado. Decidimos entao a dar um enfoque aralogo ao &dim por Kau mann et al.
(2003), | Brinchmann et al. (2004) e Gallazzi et al. (2005) esto que, no caso deles,
a comparacao e feita a partir de modelos teoricos enquéam a nossae eminentemente
emprica.

Esta ecnica nos permite medir muita coisa, em particularcoisas que nao con-
seguiramos medir de forma direta no J-espectro, como [N e H separadamente, o que
nos permite inferir sobre medidas de larguras equivalentesazees de linhas de emissao



3.4 Casamento Espectral: Exemplos

12
....l....llll..-l..ll..l.... ..a.........
000
.l.
10
'.nl..l""ll...ln..l......l...... oo .
° ©%e00cc0000g,000
g; 8r o’ ' (LN g0ceg
3 perprtereaes’ trotegecttacanney,
i ..|||=ll
2 ..o.'
= s e
2 6 ]
-
LI Y [ N ] [ .
‘e ) IR TP PPTY $000080000000080004.,
4
l..'..........'......'."'.. .".'o..l.ncoaaoa
3%00 4000 5000 6000 7000 8000 9000
(Al

Figura 3.2: Quatro exemplos de J-espectros observados (em azul) e seus
primeiros melhores ajustes (em vermelho).
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Figura 3.3: Espectros suavizados em 1A dos exemplos da guraZ3.2. Nesta

gura pode-se evidenciar qualitativamente a precisao dguste, tanto no con-
tnuo como nas linhas de emissao.
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Figura 3.4: Exemplo de J-espectro observado de uma gabxia Hegti, =9;31

e seus 5 melhores ajustes eni. De cima para baixo, temos em verde o objeto
e, em azul, os 5 melhores ajustes a este J-espectro. Em anoaestao marcados
0s pontos que nao foram levados em conta por estarem masdasgpela pipeline
do SDSS, devido a problemas. Em vermelho, o J-espectro cep@ndente. As
estrelas indicam pontos em que J-espectro nao foi consadir por problemas no
espectro do SDSS.
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Figura 3.5: Outro exemplo de galaxia e seus 5 melhores pares encontrado
mas desta vez para um objeto mais jovem, cohtogti, = 8;50.
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gue sao importantes para, por exemplo, a classi cacao dabxias usando diagramas
de diagrostico/Baldwin, Phillips, & Terlevich[1981; Stasska et al. [2006; Kewley et al.
2001.

A comparacao realizada nesta secao foi somente uma detnacao de como podemos
encontrar pares (e ate conjuntos) de gahxias semelhargg e que semelharca em J-
espectros signi ca em termos de espectros de maior resaloc(SDSS). Este resultado,
mostra que a premissa deste trabalho e \alida, 0 que nos araja a seguir para a
poxima secao, onde desenvolvemos um formalismo que npsrmite fazer inferéncias
sobre propriedades fsicas e linhas de emiss&ao.

3.5 Formalismo Estatstico

Dados um determinado objeto e uma determinada base, gostéanos de inferir sobre os
valores das propriedades deste objeto como, por exemplo,laguras equivalentes de
linhas de emissao, idade nedia das populacees estedamazoes de medidas de linhas de
emiss4ao e outros.

Com o valor de ,ZJ para todos os elementos da base e cada objeto, podemos caicul
uma furcao do tipo likelihood (l;; = e 2 6 ), € a partir dela uma furcao distribucao
de probabilidadesP(p). Como em| Gallazzi et al. [(2005), \A furcao distribucé de
probabilidades para um determinado parametroe simplesemte dada pela distribucao
naquele parametro dadikelihoodsde todos os modelos da biblioteca”. Em nosso caso,

estamos chamando os parametros geopriedades e bibliotecas debases.

Na gura B.6| retirada delGallazzi et al. (2005), temos um exegoio de aplicacao da
estatstica bayesiana para a recuperacao da idade nmelide quatro gabxias do SDSS
com duas bibliotecas diferentes. Neste caso, foram compara@lguns ndices espectrais
([MgFe]® D,400QH A ;H A , etc) como comparacao aos modelos e nao o espectro.

A difererca kasicae que em_ Gallazzi et al.|(2005) foram ulizados modelos de popu-
lacoees estelares como base e aqui estamos utilizand@gials reais (do SDSS), o que ca
ao nosso netodo maior robustez uma vez que estamos buscapdo gabxias atrawes da
comparacao com outras gahxias e nao modelos. Modelagm de nao possuir impor-
tantes informacees como as medidas das linhas de emissaitas vezes podem conter
erros nas suas formulacees, fazendo com que a biblioteeamibdelos talvez nao seja uma
boa representacao do universo de possibilidades.
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Figura 3.6: Figura retirada de|Gallazzi et al. (2005). Furcao de disifbucao
de probabilidade para idade nedia ponderada pela luz na bdar para quatro
gabxias com S/N > 30 e diferentes idades. As linhas lidas do painel inferior
foram obtidas com uma base que leva em consideracao soraamdices sensveis
a idade e, no painel superior, com uma base que leva em coesadao ndices
gue dependem tamkem dos metais. As setas indicam o°J&ercentil, a mediana
e 0 84 percentil, respectivamente.
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De uma maneira formall(Sivia & Skilling 2006), temos que a poabilidade para uma
determinada propriedadep para um dado um objetoO; e dada por:

X
P(PG) = P(pih)P(hjjO) (3.6)
j

onde h; (hipptese)e um conjunto de propriedades observadas e@; e B; e o segundo

termo desta equacaoe dado pelo Teorema de Bayes:

P (Gijhj)P(h;)
P(Gi)

P(hijO)) = (3.7)

Cada um dos termos da equecdo 3.7 possui um nome formal. @me P(h;)e
chamado de prior, que mede nosso estado de conhecimento @uoiancia) sobre a
himptese antes da aralise dos dados. @ (O;jh;) e chamado de likelihood e mede a
probabilidade dos dados dado o modeld®( no nosso caso) e a evidencR(O;)e uma
constante que desaparecer na normalizacao. O term®{pjh;) na equecad 3.6e a furcao
distribucao de probabilidades da propriedad@ para o objetoB; da base.

Por simplicidade, assumiremos quae medido perfeitamente (sem erros) nas gabxias
da base e, portanto,

P(pihj))= (P 1) (3.8)

Seria mais correto (e pretendemos fazer no futuro) usar umaugsiana centrada em
p; e com dispersao dada pela incerteza gena gabxia j da base, dada pela incerteza
observacional correspondente.

Outro termo que desapareceil da aralise & (h;). Nosso prior sea implcito, es-
tabelecido na popria selecao de gahxias para a basedw captulo 4), de modo que
adotaremosP (h;) = 1. Em princpio, este termo poderia ser usado, por exemp| para
excluir gabxias azuis da base quando o objeto for vermelhmas alikelihood deve dar
conta de evitar que tal casamento tenha peso na aralise. Assimdo erros gaussianos e
independentes em cada ltro, dikelihood assume entao a seguinte forma:
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P(Oijh)= Ly = e 2 i (3.9)
Podemos entao reescrever a equadad 3.6 como:

x 2
P(piOi) / P(pjh;)e i (3.10)

Substitumos na equacao anterior o 2 pelo 2., (equacao[3.b), cando a furcao
distribucao de probabilidades aqui utilizada na forma:

X 1 2
P(pRi0)/  P(pihye = i reo (3.11)

Formalmente, o fatorf, na equacao acima deveria ser igual ao inverso do rumero de
pixelsN;; ajustado. No entanto utilizaremosf | como mais um parametro ecnico a ser
otimizado. O valor def_ regula a largura da funcao de distribucao de probabdiade
aumentando ou diminuindo a quantidade de objetos da base qoentribuirao signi -
cantemente para a estimativa de determinada propriedage Este fator sela explorado
posteriormente na secab 4.3.

Nas guras[3.7 e[3.B, mostramos para uma gabxia a estimativda idade nedia
Hogt-i, e log[Nii]=H a partir de uma base qualquer usando o formalismo apresenad
onde a furcao distribucao de probabilidade descritaanequacad 3.10 esta representada
pela linha lida verde no painel superior. Cada um dos payd do painel central repre-
senta um elemento da base. Note que o rumero de gahxias quntribuem efetivamente
para a PDFe pequeno. Contribuem somente 0s poucos pontosgestao na parte inferior
deste gaco (log 2=N 0).

Podemos observar a pequena difererca entrada versus sath idade nedia, como a
esperlvamos, pois a cor do espectro se preserva, mas o quechama atercao ainda mais
e conseguir recuperar a razao de linhas de emissao lag[AH de forma tao precisa, p
gue estas linhas nao aparecem de forma evidente como a carm@arando estas difer-
ercas (sada menos entrada) para todos os objetos de nossaostra, podemos ter uma
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Figura 3.7: Furcao distribucao de probabilidade paraiogt,i, do objeto da
gura 8.4] Cada um dos pontos representa um elemento da basdo eixo X,
temos a idade nedia ponderada pelo uxo (extrada da snese dostarlight

e no eixo y o logartmo do 2 reduzido (equacad_3]5). Nos histogramas lateral
e superior temos em azul a distribucao para a base e em werd mesma dis-
tribucao ponderada pelalikelihood As linhas verticais em preto representam
0s percentis de 16% e 84%, a verdee o valor da idade nedia cuentese do
starlight  retornou para este objeto (valor de entrada) e a vermelhaergedia
das idades nedias ponderada peléelihood (valor de sada).

estimativa da precisao de nosso netodo. Os resultados aédos destas comparacees
serao apresentados no captuld 5.
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Captulo 4

Amostras, bases e detalhes &cnicos

RESUMO: Neste captulo descrevemos a amostra geral de dados do SDSizada
tanto para simular objetos como para a construir bases de eefncia na secab 4.1. Aem
disso, na secab 412 apresentamos duas bases espec easiuggamos para testar o netodo
de casamento espectral e avaliar sua precisao. Por m, dismos o efeito do fatorf, e
na secad 4.3 apresentamos experimentos nunericos delwatao de valored | otimizados
para distintas nalidades. Esses desenvolvimentos comiaen a apresentacao do netodo
proposto neste trabalho, e abrem caminho para a apreserga dos resultados de nossas
simulacees, apresentados no captulo seguinte.

4.1 Amostra Geral

Apesar de p termos apresentado \arios exemplos reais noptalos anteriores, ae agora
nao delimitamos explicitamente a amostra de dados trabaltia nesta dissertacao. Esta
e a furcao desta secao.

Nossas amostras sao totalmente oriundas do SDSS. Inicialteeconstrumos uma
amostra geral aplicando um conjunto de crierios semelh#s aos utilizados nosultimos
artigos do grupo SEAGal:| Cid Fernandes et al. (2010)|e Cid Feandes et al. [(2011).
Especi camente, partimos da amostra de 926426 gabxias d@R7 do SDSS analisadas
com ostarlight , aplicando a seguinte selecao:

As gabxias tém de ser do \Main Galaxy Sample"do SDSS;

Caixas de 31A e centrada nas linhas de emissao HH , [N ii] 6584, [Oii] 3727
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e [Oiii] 5007 nao devem possuir nenhupixel ruim;

O redshift das gabxias deve estar entre 0,01 e 0,11

Estes crierios de selecao nos forneceram uma amostragede 299.253 gahxias. O
ultimo crierio deve-se ao fato de querermos que os dados faixa espectral do SDSS
caiba completamente na regiao dos 51 ltros deste traballfgura 2.4). O segundo foi
estabelecido a m de, quando nao houver nenhuma medida dehkh de emissao, que seja
porque estae inexistente ou muito fraca e nao devido a alguproblema observacional.

Esta amostra raune todos os tipos espectrais de gabxiasoduniverso local (com
formacees estelares de todos os tipos, altas e baixas Meidades, diferentes extircees,
rucleos ativos de linhas de emissao estreitas, etc), cooma&a excecao de gahxias AGNs
de linhas largas Heyfertsde tipo 1 e Quasares).

A partir desta selecao, dividimos as gabxias em dois gp@s: um cujos espectros
possuem razao sinal rudo%=N, medida em um intervalo entre 473@&e 4780A) maior
gue 20 e outro comS=N menor que 20. As 113.821 gabxias co®=N 20 formam o
grupo das quais serao utilizadas como base de referéndiagipal e as outras 185.432 com
S=N < 20 formam o conjunto das quais serao utilizadas como obgtoujas propriedades
deverao ser estimadas a partir do casamento espectral etecr#o a uma subamostra das
gabxias de referéncia.

Como todas as informacees das gabxias vém do nosso basce dados, temos me-
didas diretas e padronizadas de todas as propriedades qustg@mos inferir de uma
gahxia usando os dados do J-PAS e isto sela usado para afeai precisao do metodo
gue propomos. Em outras palavras, compararemos valores atrada conhecidos (por
exemplo, a largura equivalente de Hem um objeto) com as estimativas que obtemos a
partir de nosso netodo.

4.2 Bases

A selecao de uma base de referénciae um dos principaigiedientes do netodo de

casamento espectral. Assim como em nmetodos que comparam idad observadas com
bibliotecas de modelos (Gallazzi et al. 2005), a compaszte uma base que representaa
um universo de parametros assume o papel implcito de umipr (equacaol3.7).

Em geral, aralises bayesianas devem ser relativamente in@sa escolha do prior, no
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sentido de que o resultado nao deve depender criticamenesig. Neste casoe evidente
gue nao devemos construir uma base composta somente daxgas sem linhas de emissao
ou, ao contario, somente com gahxias com linhas de em#&s fortes. Devemos ter em
mente ao de nir crierios de selecao para uma base que edaja a mais gererica possvel
para que cubra todo os tipos de espectros de gahxias.

Tendo isto em mente, surge o problema de como implementaredgirincpio o co"
de forma objetiva. Nesta secao apresentamos duas propastie bases que satisfazem
este princpio geral de conter todos 0s tipos espectraislegantes, mas sao construdas
de formas completamente independentes. Em ambos casos, aseb foram construdas
a partir de um diagrama bidimensional, dividido em pequenasaixas nos eixosX e
Y e populando cada pixel X;Y ) de acordo com uma terceira dimens&ad. Uma das
bases (secab 4.2.1) usa no plan&;(Y ) um aralogo fsico do diagrama cor-magnitude
(CMD, do inglés) para gabxias, enquanto a outra (secad.2.2) utiliza o diagrama de
diagrostico WHAN introduzido por Cid Fernandes et al. (2011) No caso da base CMD,
o terceiro eixo ¢) foi, quando possvel, a exticaoA, e, no caso da base WHAN, o
eixo Z escolhido, quando possvel, foi a razao das linhas de emais log[Qii |=H . Para
escolha dos elementos, ordenamos os elementos da caf& () em ordem crescente de
Z e, entao, escolhemos 10% + 1 ao longo de

4.2.1 Base de Propriedades Fsicas: Diagrama\cor-magnitude"

Em astrofsica, o diagrama cor-magnitude e a base para aglos da evolwcao estelar.
As estrelas passam sua vida ao longo deste diagrama, passaamdoaior parte de sua
vida em uma linha bem de nida chamada sequéncia principahhovendo-sea regiao das
estrelas gigantes e, logo, explodindo em forma de superrsowa convertendo-se em anas
brancas. Em gabxias (Bell et al. 2004} Baldry et al. 2004)temos uma distribucao
aralogaa estelar, com uma distribucao bimodal de galxias divididas em dois grupos
principais: jovens plue cloud e velhas fed sequencg com uma parte transibria (green
valley). Na gura 4.1] retirada de!Baldry et al| (2004), podemos verm exemplo de um
diagrama destes para 66.856 gabxias do SDSS.

Na gura &.2, mostramos nossa versao do diagrama \CMD-is0" onde substitumos
a magnitude pela massa e a cor pela idade nedia. Pode-se oimeuma evidente
correspondéncia entre os dois diagramas. Como massa e &ldé gabxias sao duas
propriedades que se correlacionam muito com as outras quegjamos medir, este crierio
de selecao de base se justi ca.
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Figura 4.1: Diagrama cor/magnitude extrado de|Baldry et al. (2004). G
contornos sao determinados pela quantidade de gabxiasntidas em caixas de
0.1 dex em cor por 0.5 em magnitude de forma logartmica, tiando em 10 e
dobrando a cada dois contornos, com um total de 66.856 gaas.
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Figura 4.2: Diagrama cor-magnitude para a amostra de gahxias selenadas
como base. Esta gura foi fatiada em caixas de 0,1 dex e, pawda caixa, foram
retirados 10% dos objetos variando ao longo @e, quando possvel. Nesta base,
encontramos 11952 elementos.
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4.2.2 Base de Linhas de Emissao: Diagrama WHAN

O diagrama cor-magnitude fsico apresentado na secaotarnor nos remete a propriedades
estelares do espectro de uma gabhxia. Poem, uma outra ingptante componente que
faz parte de uma gabxia sao as linhas de emissao que esedacionadas ao as no meio
interestelar. Apesar de existirem correlecees entre pnogdades estelares e as linhas de
emissao, e interessante de nir uma base que levaa a umipr baseado nas linhas de
emissao, como a discutimos na secao #.2.

Neste trabalho, visando uma aplicacao direta da medida déishas de emissao, temos
o interesse em classi car gabxias a partir de diagramas ddiagrostico. Assim que
estabelecemos nossa segunda base sobre o diagrama WHAN (Qiddreles et all 2011).
A escolha do WHAN W, versus [Nii]/H ) como diagrama diagrostico base se deve ao
fato de que este diagrama estende o tradicional diagrama BEBaldwin et al.[1981) para
uma amostra mais completa. O diagrama WHAN, em uma amostra qualey, abrange
um rumero muito maior de gabxias do que o BPT devido ao fatale nao depender da
medida direta das linhas de emissao [@] e, principalmente, H muitas vezes com baixo
S=N.

O diagrama WHAN ( gura 4.3), reclassi ca as gahxias em cincaategorias: gabx-
ias com formacao estelar (SF), com rucleo ativo forte (S8N), com rucleo ativo fraco
(WAGN), aposentadas (RG) e passivas (PG). Como sumarizado &id Fernandes et al.
(2011), esta nova classi cacao possui trés virtudes pgipais:

Identi ca os trés principais agentes ionizantes em gahas: estrelas jovens, rucleos
ativos e HOLMES (do inglés:Hot low-mass evolved sta)s

E baseada no mais barato e, consequentemente, mais inclosivagrama de di-
agrostico, ounico capaz de classi car a grande populam-de gabhxias com linhas
fracas (Cid Fernandes et al. 2010) ae agora negligencialaDe fato, ela at nos
permite visualizar a regiao ocupada pelas gahxias passs, caracterstica que nao
e possvel atrawes de outro netodo tradicional (vale ressaltar que gahxias com
nenhuma linha de emissao nao aparecem neste diagrama).

As fronteiras que delimitam gabxias SF de AGN e sAGN de wAGN&» baseadas
em transformacees otimizadas de linhas diviorias basgas em diagramas de diag-
rostico tradicionais, onde as classi cacoees funcionaimem, fazendo que em classi -
cacoes com o diagrama WHAN estas sejam preservadas e, ao nog®mpo, resolve
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o problema das gahxias nao classi @aveis por causa deasulinhas de emissao fra-
cas e da incapacidade dos outros netodos de distinguir neos ativos verdadeiros
de falsos.

Ao contario de outros diagramas, o WHAN permite distinguir rucleos ativos
fracos de gahxias aposentadas.
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Figura 4.3: Diagrama WHAN e classi cacao de gahxias: gahxias com fo
macao estelar (SF), com rucleo ativo forte (SAGN), com raleo ativo fraco
WAGN), aposentadas (RG) e passivas (PG). Retirado de Cid Feandes et al.
E:ii:i).
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Figura 4.4: Diagrama WHAN para a amostra de gahxias selecionadas como
base. Esta gura foi fatiada em caixas de 0,1 dex e, para cadab@, foram
retirados 10% dos objetos, variando ao longo de logid=H quando possvel.
Nesta base encontramos 27.536 elementos.
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4.3 Otimizando o fator f

Antes de partir para as aplicacees, temos que considerar witimo ingrediente do
nmetodo de casamento espectral: o fatdr, . Apesar de ser menos relevante que a escolha
da base do ponto de vista los co, este fator tem um impactaireto na estimativa de
propriedades atraves do netodo aqui proposto.

Introduzido na equacad_3.10, este fataad-hocdeveria, em princpio, ser da ordem do
rumero de Itros bons no J-espectro ajustado e da base, maa patica podemos exper-
imentar a variacao deste rumero para outros valores quevem a uma maior e ciéncia
do netodo.

O papel patico do f,. pode ser entendido da seguinte maneira: quandp tende
a zero, todas as gabxias tendem a contribuir igualmente safurcees distribucao de
probabilidade da equacad _3.11. Isto representa uma fuao likelihood que diz muito
pouco sobre a comparacao e o posterior sela quase iguapaior. No outro extremo, com
f_ tendendo ao in nito, apenas a gahxia com o menor? contribuia signi cativamente
para o posterior. Neste limite, o resultado do netodo selagual ao do pareamento
discutido na secad 3]4. Valores intermedarios dig. de nirao se mais ou menos gabxias
contribuirao efetivamente na conta dos posteriores.

Para estabelecer o valor ideal parf , adotaremos uma abordagem heurstica, deter-
minando of . como simplesmente o que nos remete aos melhores resultaé&os\melhor
resultado” queremos dizer aquele que minimize (em um semtidstatstico) a difererca
entre os valores de entrada e os de sada (os estimados bay®smente) para uma dada
propriedade dentre as que desejamos recuperar. Isto imalita possibilidade de termos
um f_ otimo para cada propriedade, ou sejaf, = f_(p), onde pe uma propriedade
qualquer.

Para determinar of ideal, foram calculadas as dispersoes das diferercasrers
parametros de entrada (provenientes dstarlight ) e a nedia de determinada pro-
priedade ponderada pela furcao distribucao de probdidlades (descrita mais formal-
mente na poxima secao, equacad _4.2). Assim, o fatdr a ser escolhido para cada
propriedadep sela 0 que minimiza a relacao abaixo:
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Figura 4.5: Dispersao da difererca entre entrada e sada (nmedia, eecao 4.2)
para diferentes fatore$, e diferentes propriedades para a base CMD. Para este
gl co, foram calculadas estatsticas paraf, =1af, =20com f_  =1e para

fL =25;30, 35 e 40. Na legenda, estao representados os valores mnipaa a
dispersao de cada valor efg que representa estes mnimos.

S

(pr ;saida;i pr ;entraldal;i)2 (4-1)

(pr)_ N

Isto foi realizado para ambas bases, e os resultados saotrades nas guras 4.5 e
4.6. Para ambas as bases, encontramos valored deda ordem de 10 para as diferentes
propriedades fsicas e linhas de emissao. Os valores aguncontrados serao utilizados
nas simulacees apresentadas no captulo 5.
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Figura 4.6: Mesmo gia co anterior, mas para a base \WHAN".
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4.4 Estimadores: Resumos da Furcao Distribucao de
Probabilidades

Mesmo com toda a elegancia que aralises probabilsticg@soporcionam, no sentido que
a furcao distribucao de probabilidadee formal e lo® camente a maneira mais correta
de expressar os resultados, para realizarmos comparaeencretas entrada versus sada
necessitamos um rumero que quanti que determinada promdade. Na patica, com
uma furcao distribucao de probabilidades nao podemaesponder perguntas do tipo:
\Qual a largura equivalente de H do objeto rumero tal do J-PAS?". Assim se torna
necessario resumir esta funcao em um rumero que express quantidade que desejamos
medir mais um outro que represente o erro (ou a con arca) nesmedida.

Ha \arias maneiras de se fazer isto. Neste trabalho, utilizamos a nedia e o desvio
padrao como representacees destes valores. Assim, hasparacoees entrada versus sada
no captulo seguinte, os valores que adotaremos como sade nosso netodo serao, ha
realidade, a nedia da propriedade dada a furcao distrilmao de probabilidades corre-
spondentea equacao 4.2. E, quando falamos nos erros ddaaestamos nos referindo
ao desvio padrao desta furcao dado pela equacao 4.3:

P
_ pihbu _
pi_ - _PL = Psaida;i (4-2)
j =i
q p
j(pj p)? L i
(p) = P—— (4.3)
j LI;J
lembrando queL;; = e 2fe , como de nido na equacao 3.9.

Por exemplo, para o objeto das guras 3.7 e 3.8, estimamldsgt,i, =9;34 0;18
e log[Nii]=H = 0;15 0;18 . Abm de estimar valores para propriedades desejadas,
nosso nmetodo proporciona tamkem uma estimativa de errostraes da PDF, o quee
uma virtude do netodo. No entanto, este fato nao sela exptado neste trabalho devido
a aproximacao feita na equacao 3.8.






Captulo 5

Resultados

RESUMO: Nos captulos anteriores apresentamos 0s princpios gesalo nosso netodo,
seus ingredientes, o formalismo e os detalhes ecnicos. ftdesaptulo, aplicamos a
metodologia desenvolvida com o objetivo de testar e quantar quao precisamente pode-
mos recuperar uma <rie de propriedades de gahxias.

5.1 Propriedades de interesse

O foco deste trabalhoe testar se o casamento espectralepea de nos fornecer infor-
macoeesuteis sobre 0s nossos objetos alvo. Com a metod@aapresentada nos captulos
anteriores, neste captulo veri caremos se estas propdades podem ser recuperadas e
com qual precisao. A precisao ser aferida comparando& sada de nosso netodo
com os valores conhecidos, provenientes da aralise constarlight , loso a tpica
utilizada em qualquer simulacao: comparar a entrada comsada. Vale lembrar que o
Psaida Utilizado neste captuloe de nido nedia ponderada pelaPDF, dada pela equacao
4.2.

Estas comparacees se centrarao em um conjunto de progades fsicas e observa-
cionais que sao de interesse e que acreditamos poder re@updentre as muitas pro-
priedades que dispomos em nosso banco de dados, investigaseas listadas na tabela
5.1.
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Tabela 5.1: Propriedades analisadas, suas unidades e descrcoes.

Propriedade Descrcao Unidade
Ay Extincao estelar mag
Hogt,i, Idade estelar nedia ponderada pela luz anos
HogZ-i Metalicidade estelar media ponderada pela luz Z
logM=L, Razao massa-luminosidade na banda r do SDSS M =L
logM> Massa total M
logWion | Largura equivalente de Ql1 ] A
logWy Largura equivalente deH A
logWion Largura equivalente de Ql11 ] A
logWH Largura equivalente deH A
log Wini; Largura equivalente del Il ] A
logNIl ]=H Razao de uxo de linhas de emissab [l ] por H -
log[Ol11 ]=H Razao de uxo de linhas de emissaO®lll ] por H -
logH =H Razao de uxo de linhas de emissd$ por H -
log[SII ]=H Razao de uxo de linhas de emiss&®ll por H -
log[Ol11 |=H Razao de uxo de linhas de emissa®Il ]| por H -

log[OIll ]=5[NIlI'] Razao de uxo de linhas de emissa®[ll ] por [NII ] -
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Esta lista contempla um conjunto de propriedades que diagstccam tanto as pro-
priedades estelares dos objetos (como idade nedia das plepaes, metalicidade e poeira)
como as propriedades do @as (atrawes das medidas das lishde emissao e razees de seus
uxos). Naoe demais ressaltar novamente a importancia daedida de linhas de emissao
pelo nosso netodo, uma vez que propriedades como extiogadade nedia podem ser
medidas utilizando-se netodos tradicionais de comparam com bibliotecas de modelos
(Gallazzi et al. 2005; Brinchmann et al. 2004), mas linhas @smissao nao podem. Prefe-
rimos aqui converter todas as propriedades para sua formagé#otmica (exceto Ay que
pe de natureza logartmica) para que as dispersees nasualises de entrada versus sada
fossem sempre relativas.

Note que a massa estelar totalM ») includa nesta tabelae calculada a partir de uma
extrapolacao para a quantidade de luz que esh fora dos 8é abertura da fenda do es-
pectografo. Aem disso, por ser uma quantidade extensivanao esperamos reproduzi-la
(duas gahxias podem ter espectros idénticos, mas massksintas). Mesmo assim, a in-
clumos na aralise a ttulo de curiosidade. Para calculamassas de gahxias, utilizaremos
a razao massa-luminosidade, que independe destes fatores

5.2 Resultados: Propriedades Fsicas

Na gura 5.1, mostramos histogramas da difererca sada mes entrada para as pro-
priedades fsicas listadas na tabela 5.1. Nesta gura, a basle referéncia utilizada foi
a CMD (secao 4.2.1) em uma amostra de cem mil objetos. Na tdd&.2, resumimos a
precisao destas medidas em termos da nedia, mediana e depadrao da distribucao
de pontos sada menos entrada. Tanto para a extincao quempara a idade nedia pon-
derada pela luz temos uma distribucao relativamente noral das diferercas sada versus
entrada, poem notamos que tanto para a metalicidade nediponderada pela luz quanto
para a razao massa-luminosidade a sada em gerale ligaitente menor que a entrada,
mas o efeitoe pequeno.
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Figura 5.1: Histogramas de sada menos entrada para as propriedadesidas
de interesse e base CMD.

A tabelas 5.2 e 5.3 resumem os detalhes de nossas aralisesnds para cada pro-
priedade a difererca sada menos entrada (p) tpica, mediana ( ), dispersao (( p)),
mnimos e maximos dos elementos da base. Nestas tabelasnformacao mais relevante
esh na quinta coluna que nos reporta qual a precisao nmedicom que recuperamos as
propriedades fsicas. Ve-se a que esta precisao vamatre 0,1 e 0,2 dex, 0 quee ev-
identemente bom. Curiosamente, esta precisao nao var@rca base. Tanto a base
CMD quanto a WHAN nos fornecem resultados muito parecidos. Notamkem que,
como esperado, os resultados sao bem piores para a masssg,iss@ naoe importante
p que o estimador real de massa que utilizaremos seil ol atraes da razao massa-
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luminosidade, que recuperamos com precisao de 0,11 dex.

Tabela 5.2: Melhor f, nedia, mediana, desvio padrao para p = Psaida
Pentrada » @SSIM COMO MNIMo e nmaximo para as propriedades fsicaanalisadas
com a base CMD

Propriedade f,  p T ( p) Mnimo Maximo

Ay 13 0.023 0.022 0.106 -0.804 2.927
Hogt,i 11 -0.018 -0.017 0.199 6.000 10.255
HogZ-i 9 -0.021 -0.006 0.144 -2.292 0.398
logM=L, 7 -0.045 -0.034 0.114 -1.716 0.682

logM> 7 -0.184 -0.165 0.301 7.146 12.125

Tabela 5.3: Tabela igual a 5.2, mas para base WHAN

Propriedade f,  p e ( p Mnimo Maximo

Ay 16 0.023 0.020 0.101 -0.804 2.927
Hogt,i 14 -0.013 -0.012 0.192 6.000 10.255
HogZ-i 12 -0.020 -0.006 0.141 -2.292 0.398
logM=L, 10 -0.040 -0.029 0.110 -1.716 0.807

logM> 10 -0.182 -0.164 0.296 7.146 12.125

5.3 Resultados: Linhas de Emissao

As guras 5.2 e 5.3 sao amalogasa gura 5.1, poem para lihas de emissao e razees
de linhas de emissao listadas na tabela 5.1. Temos resuraida precisees nas medidas
de linha de emissao e suas razees na tabela 5.4 para a basP €Ma 5.5 para a base
WHAN.

Como ca evidente, os resultados sao excelentes. Por exéampodemos recuperar
logH / H com precisao de 0,1 dex, enquanto logjyH e W, sao recuperadas
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com precisao apenas levemente inferior (0,15 dex). Estawgde precisao permite medir
extircao nebular, classi cacao entre SF e AGN, taxa de fmacao estelar espec ca e
outros. Isto partindo somente da medida direta nos dados totetricos seria impossvel.

Outras linhas sao recuperadas com precisees da mesmarorde

Ao contario do que pensavamos no incio, a mudarca de bas de uma fundamen-
tada em propriedades fsicas para uma em linhas de emissaaienciou muito pouco
guantoa precisao das medidas das linhas de emissao. Igtale estar relacionado ao
fato de haver uma grande intersecao entre as duas bases mda que estas estao muito
sobredimensionadas. Comoe comentado adiante na seca®, &im esforco no sentido da
reducao da base dever ser aplicado antes e durante a ieho de novos ingredientes
computacionalmente mais intensivos como a estimativa dedshift

Tabela 5.4. Tabela igual a 5.2, agora para linhas de emissao

Propriedade f,. p e ( p) Mnimo Maximo

logWioy 9 0.051 0.065 0.223 -0.971 2.232
logWy 9 0.024 0.020 0.145 -1.000 2.119
logWion 9 0.046 0.048 0.245 -1.000 2.924
logWy 16 0.010 0.008 0.160 -1.000 2.881
log Wi 15 -0.028 -0.024 0.159 -1.000 2.282
log[NIl ]=H -0.045 -0.042 0.141 -2.099 1.140

6
loglolll ]=H 8 0.026 0.027 0.250 -1.603  1.350
logH =H 4 -0.011 -0.013 0.107 -0.990  2.268
log[S1 ]=H 9 -0.006 0.019 0.172 -2.381  1.199
log[OI1 ]=H 7 0036 0.049 0.202 -1.150  1.833
loglolll J9N11'] 10 0.075 0.063 0.265 -1.944  2.098
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Figura 5.2: Histogramas sada menos entrada para larguras equivalestée
linhas de emissao e base CMD.
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5.3 Resultados: Linhas de Emissao

Figura 5.3: Histogramas sada menos entrada para as razees linhas dassmo
e base CMD.
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Tabela 5.5: Mesma tabela anterior (5.4), mas para base WHAN

Propriedade f_. p B ( p Mnimo Maximo

logWiol 10 0.040 0.052 0.218 -0.971 2.232
logWy 10 0.030 0.027 0.143 -1.000 2.119
logWion 1 11 0.029 0.034 0.232 -1.000 2.924
logWy 15 0.022 0.015 0.157 -1.000 2.881
log Wini; 16 -0.010 -0.013 0.156 -1.000 2.282

logN11 ]=H 6 -0.044 -0.041 0.146 -2.099  1.140
logOlll ]=H 9 -0.000 0.004 0.238 -1.603  1.344
logH =H 7 -0.010 -0.012 0.114 -1.089  2.268
log[SI1 ]=H 9 -0.016 0011 0.174 -2.381  1.227
log[O!1 ]=H 8 0.016 0.028 0198 -1.158  1.833
log[Olll J9NII' ] 12 0.044 0.037 0.252 -1.944  2.098

5.4 Resumo

Estes experimentos ilustram a pontencialidade do nmetodogai proposto, e cumprem
nosso objetivo central de aferir a precisao com que ele nesmpite inferir propriedades
de gahxias a partir de J-espectros:

Podemos medir as propriedades fsicas com precisao vada entre 0,1 e 0,2 dex e
linhas de emissao e razoes de linhas de emissao com peeEiando entre 0,1 e
0,3 dex.

Ao contario que esperlvamos intuitivamente, obtemos umgorecisao maior na
medida da metalicidade que nas idades. Contudo, este efe#® reduz quando
notamos que idades cobrem 4 ordens de magnitude, enquantdahedade apenas
2,5.

Nossas escolhas de base nao foram relevantes para a mediua e propriedades
fsicas quanto linhas de emissao. Isto devela ser anao futuramente a m de
realizar uma compressao no tamanho da base, diminuindo toe® computacional
e permitindo a inclusao de outros parametros, comoredshift.
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Captulo 6

Conclusees e Perspectivas

RESUMO: Neste captulo apresentamos um resumo do trabalho desenvidb, seus
resultados principais e enumeramos 0S poXimos passos gar seguimento do trabalho.

6.1 Resumo do trabalho e seus principais resultados

O SDSS foi ak hoje o maior levantamento de dados espectapscos do qual extramos

uma grande quantidade de informacao sobre as propriedad#as gabxias. No entanto,
levantamentos espectros®mpicos sao caros e, pelo menasm @ poxima cecada, nao

e realista se esperar a realizacao de outro projeto de mes porte para gabxias mais
fracas (distantes) nem para espectroscopia espacialmergsolvida de gabxias. Apesar
de haver planos nestes sentidos, levantamentos fotonmeis serao em um futuro pox-
imo muito mais abrangentes e abundantes. Boa parte da motia para a realizecao
destes levantamentos e cosmobgica e tém seus esforisecionadosa medida precisa
de redshifts de milhees de gabxias para estimar Oscilacees Aastis Baribnicas e pro-
priedades da maekria escura (Bentez et al. 2009). Nestedbalho, propomos uma forma
de aproveitar esta massa gigantesca de dados em prol de ogtrasa: medir propriedades
das populacees estelares e linhas de emissao nas gadxi

Desenvolvemos e testamos uma ecnica de casamento esp@giara extrair este tipo
de informacao de dados de fotometria para 56 Itros esti®is iguais aos planejados
para o projeto JPAS. O netodo consiste em comparar os uxos s&es Itros (chamados
aqui de J-espectros) observados com aqueles medidos em &amwsde referéncia obtidas
com o SDSS e para as quais dispomos de um grande rumero de peafades muito

61
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bem medidas em espectros com resolucao muito maior do qee ®btida com o JPAS.
A premissa principal e que, se 0s J-espectros de duas ga&x sao parecidos, 0s seus
espectros em maior resolucao tamkem serao e, consedemtente, suas propriedades.

Assim, no captulo 2 apresentamos os dois levantamentos (SB e JPAS) e, em
seguida, apresentamos como foram convertidos os espectit@$SDSS para os do JPAS.
No captulo 3 introduzimos o netodo de casamento espectra apresentamos o formal-
ismo estatstico adotado neste, incluindo alguns exemo

Um ingrediente essencial neste netodoe a base de compasec Formalmente, ela
entra como um prior implcito na aralise. Em princpio, diferentes bases podem ser
construdas, dependendo do que se quer inferir a partir dadsespectros. No captulo 4
apresentamos duas bases com as quais trabalhamos: uma cadsta partir do diagrama
massa-idade (aralogo ao amplamente usado diagrama corgndude para gabxias) e
outra baseada no diagrama WHAN, que usa as linhas de emissao deeH[N ii] para
diagnosticar que tipo de agente ionizante domina a prodap~de emissao nebular em
gahxias. Este captulo tamkem de ne quais amostras do SS foram utilizadas como
objeto e base em nossas simulacees do netodo e, por m, dilmacao do fator f| que
regula o peso dado a cada posterior.

A principal questao a ser respondida neste trabalho e conue precisao podemos
recuperar uma dada propriedade de um objeto. Os resultadegresentados no captulo
5, podem ser resumidos desta forma:

Propriedades Fsicas: Medimos propriedades fsicas cam\y, Hogt-i_, HogZ,i_
e logM=L, com uma precisao que varia entre 0,1 dex e 0,2 dex.

Linhas de emissao: O resultado mais importante e originaste trabalhoe que com
a tcnica apresentada podemos medir linhas de emissao cpracisao maior que
gualquer netodo direto de medida existente. Modelos que whem propriedades
fsicas de gabxias existem (por exemplo, Gallazzi et al2005) e possveis adap-
tacees dostarlight ) e estao sendo aprimoradas, mas nao existe nada parecido
em relacao a medidas de linhas de emissao. Pode-se alarcbases de modelos
incluindo emissao nebular, poem estas nao teriam tantan abilidade como bases
de populacees estelares simples. Medir linhas e razeedidhas de emissao com a
precisao mostrada na secao 5.3((log Wy )e (log[ Ny ]=H ) 0;15 dex) nos
permite diferenciar gabxias de formacao estelar intesa de rucleos ativos, hisbrias
de formacao estelar espec ca e ak metalicidade nebat com os ndices de linhas
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[Oiii |Nii] e RO 1],

6.2 Perspectivas

Com os resultados que apresentamos na secao 5, estamoveaundos que este pro-
jeto tem um grande potencial. Como projeto de doutorament@lanejamos seguir este
trabalho com os poximos passos resumidos nos seguintemni:

Realizar mais testes com outras bases construdas de owtrbormas e aferir que
tipo de basee mais adequada a cada aplicacao;

Substituir as furcees deltas de Dirac que representam @gropriedadep de cada

gahxia da base por distribucees de probabilidade assiadasa esta propriedade.
Ou seja, temos que substituir a furcad (pjh;) = (p p;) por uma furcao dis-

tribucao de probabilidades realista, como, por exempl@ furcao gaussiana. Nao
esperamos que este aprimoramento modi que de modo signite@® Nossos resul-
tados, poem representa um requinte formal fcil de ser iplementado (ainda que

computacionalmente dispendioso);

Nao foram includos Quasares nem Seyferts do tipo 1 em nossaostra geral
e, portanto, tampouco as inclumos em nossas bases de réf@ia e amostras de
objetos. Em um estudo mais completo, estes tipos de gabgidevem ser includos;

O passo mais importante (e tamkem o mais trabalhoso) seancluir o redshift na
aralise. Por simplicidade, e para focar nosso trabalho neetado em si, optamos
por trabalhar com espectros sempre no referencial de repoyg = 0), mas na
patica as gahxias serao observadas ente=0e 1 (no caso do JPAS). Pode-se
imaginar quez (ou sua PDF) sela dado pelos outros membros da colaborague
0 medirao com grande precisao para seus ns cosmobgioosentao incorporarz
como uma propriedade a mais a ser determinada em nossas iaesd. Uma di cul-
dade maiore que, enredshiftsmaiores, as gabxias podem ser muito diferentes. A
sica do @as, principalmente, pode ser muito diferente (Stsnska 2008), nao sabe-
mos see possvel usar uma base construda em baixesdshifts para uma amostra
em altos. A maneira para compensar esta perda da base de #giera ainda nao
est clara. Estudos detalhados neste sentido devem ser lieados.
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6.2 Perspectivas

O trabalho teorico acima descrito e interessante e impodnte, mas a prova real
do netodo seria a aplicacao a dados reais. Apesar de termmntrado nossas sim-
ulacees neste trabalho ao JPAS, podemos adaptar a metodgikp para qualquer
sistema fotonetrico. Assim, do ponto de vista patico podenos enumerar 0S poXx-
imos passos como a aplicacao aos dados do ALHAMBRA que p temmtdmetria
em 20 Itros de largura nmedia de 300A disponvel e, indo mais akm, aplicar o
metodo com os dados fotonetricos do poprio SDSS (apends Itros de 1000 A).
Naturalmente, para o SDSS, esperamos um resultado muito pigue para o AL-
HAMBRA, mas esta aplicacao pode ser vista como um exercciaig pode serutil
para nos dizer sobre o que pode ser recuperado com ousos/eyssimilares que
estao por vir (com destaque para o LSST).
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