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Resumo

Neste trabalho foram desenvolvidas ferramentas para trabalhar com espectros de campo
integral (IFS) do survey CALIFA. Os espectros dos spaxels são preprocessados e em seguida
analisados com o uso do programa starlight. Uma das ferramentas principais discutidas aqui,
PyCASSO, organiza os arquivos de saída do starlight em cubos de dados de produtos da
síntese de população estelar. Ele também permite uma programação interativa e exploratória,
dando acesso de forma prática e simples aos dados multidimensionais.

Através do uso destas ferramentas, foi desenvolvido um método que obtém e analisa as po-
pulações estelares das componentes morfológicas (bojo e disco) de galáxias, a partir de dados
de IFS. A decomposição morfológica é feita utilizando o programa IMFIT, com um wrapper

em Python. Uma amostra de 43 galáxias classificadas com S0 e com baixa inclinação foi es-
colhida para aplicação do método. O modelo morfológico utilizado foi um bojo com perfil de
Sérsic e um disco exponencial. A decomposição morfológica é feita a cada comprimento de
onda, de tal forma que se obtém ao final um espectro para cada pixel do bojo e do disco. Uma
boa medida da PSF é essencial neste procedimento, então foi feita a caracterização da PSF do
CALIFA utilizando as estrelas de calibração do survey. Os parâmetros morfológicos (re, n,
P.A. e ε para o bojo, h, P.A. e ε para o disco), na maioria dos casos, depende linearmente, em
média, do comprimento de onda, mas o seu comportamento a cada λ ainda não é bem compre-
endido. Foi feita a síntese espectral de populações estelares das componentes morfológicas de
9 galáxias da amostra, que tiveram um bom resultado na decomposição. Apenas duas destas
produziram ajustes do starlight com pouco resíduo, CALIFA 0592 (NGC 4874) e CALIFA
0858 (UGC 10905). Em ambos os casos se obtém um bojo mais velho e menos metálico e
um disco mais jovem e mais metálico do que o resultado da síntese do espectro observado.
A síntese de populações estelares utilizando os espectros integrados produziram resultados
mais robustos. Os espectros espacialmente resolvidos do bojo e do disco parecem ter artefatos
que interferem no ajuste do starlight, sendo interpretados como poeira, entre outras coisas,
levando a resultados equivocados.
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Abstract

In this work we have developed some tools to work with Integral Field Spectroscopy (IFS)
spectra from the CALIFA survey. The spectra from the spaxels are preprocessed, and then
analyzed using the software starlight. One of the main tools discussed here, PyCASSO, orga-
nizes the output from starlight into datacubes of stellar population synthesis products. It also
allows for interactive exploratory programming, giving easy access to the multi-dimensional
data.

Using these tools, we developed a method for recovering and analysing the stellar populati-
ons of the different morphological components of galaxies using IFS data. Using the software
Imfit, wrapped in Python, we perform the decomposition of a sample of 43 candidate S0 gala-
xies from the CALIFA Survey into a Sérsic bulge and an exponential disk. The decomposition
is made wavelength-wise, so that at the end we get the bulge and disk spectra for each pixel. A
good PSF measurement is critical to this process, so we perform a characterization of the PSF
using the calibration stars from the survey. The morphological parameters (re, n, P.A. and ε
for bulge, h, P.A. and ε for disk) in most cases depend linearly on the wavelength, on average,
but their behavior at each λ are not yet fully understood. Using the decomposed spectra from
the 9 best decompositions from the sample we apply a stellar population synthesis using star-
light, in order to recover the stellar populations of bulge and disk. Only two of those galaxies
produced starlight fits with a small residual, CALIFA 0592 (NGC 4874) and CALIFA 0858
(UGC 10905). In both cases we recover an older and lower-metallicity bulge and a younger
and higher-metallicity disk (in comparison to the whole galaxy). The stellar synthesis produ-
ces more robust results using the integrated spectra. The spatially resolved spectra from bulge
and disk seem to have artifacts that get interpreted as dust, among other things, thus leading
to wrong results.
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Capítulo 1

Introdução

1.1 Espectroscopia de campo integral

Na última década presenciamos uma proliferação de surveys de imageamento e espectrosco-
pia. Surveys como o SDSS (York et al. 2000), ALHAMBRA (Moles et al. 2008) e COSMOS
(Scoville et al. 2007), para citar alguns exemplos, permitem explorar a distribuição espectral
de energia (SED1) de centenas de milhares a milhões de galáxias. Entretanto, da forma como
estes surveys são executados, há sempre um compromisso entre a resolução espacial e a es-
pectral. As imagens obtidas pelo SDSS têm um boa resolução espacial, mas mapeiam a SED
de forma grosseira, com apenas 5 filtros de banda larga (ugriz). Já os espectros obtidos pelo
mesmo survey possuem uma excelente resolução e cobertura espectral, mas apenas sobre a
superfície integrada da região central das galáxias.

O melhor dos dois mundos pode ser alcançado com instrumentos que fazem espectroscopia
de campo integral (IFS2). Instrumentos que realizam este tipo de espectroscopia consistem em
geral de um amontoado de fibras óticas, as quais alimentam um espectrógrafo comum. Assim,
depois de um processo relativamente complicado de redução de dados, obtêm-se espectros
espacialmente resolvidos com uma boa resolução espectral e espacial. O survey CALIFA
(Calar Alto Legacy Integral Field Area survey3) está utilizando o instrumento PMAS/PPAK
do observatório Calar Alto para obter IFS de 600 galáxias (Sánchez et al. 2012). Destas, 100
foram disponibilizadas no primeiro Data Release (Husemann et al. 2013, DR1), e 200 no
segundo (García-Benito et al. 2015), afirmando o caráter de legado deste survey.

1Spectral Energy Distribution.
2Integral Field Spectroscopy.
3http://www.caha.es/CALIFA/
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2 1.1 Espectroscopia de campo integral

4 Sánchez

Figure 1. Schematic figure comparing the different on-going major IFU surveys. The top-left
figure shows a 90”×90” post-stamp image of NGC5947 extracted from the SDSS imaging survey.
The same image as it would be observed by the four different IFU surveys discussed in this article
are presented in the different post-stamp figures. For MaNGA we have selected the bundle with
the largest FoV, although we should remind the reader that only 1/5th of the survey will be
observed using this bundle. Finally, the wavelength range covered by each survey is presented in
the bottom panel. We should remind that the spectral resolution is different for each survey. For
SAMI the largest resolution is achieved in the redder wavelength range covered by this survey.

Figura 1.1: Comparação entre surveys espectroscópicos de campo integral em execu-
ção atualmente. A figura superior à esquerda mostra um recorte de 90× 90 ′′ de NGC
5947, extraída do SDSS. Ao redor, como esta galáxia seria observada pelos surveys
ATLAS3D, MaNGA, SAMI e CALIFA a diferentes redshifts típicos de cada amostra.
Abaixo a faixa de comprimento de onda coberta por cada survey (CALIFA em verde
e vermelho, ATLAS3D em azul, SAMI em cinza, MaNGA em preto). Retirado de
Sánchez (2014).

Quando completado, o CALIFA terá obtido da ordem de 106 espectros, quase o mesmo que
o SDSS. Porém, este não será apenas mais um survey espectroscópico. A riqueza do CALIFA
está nas informações espacialmente resolvidas, em uma amostra representativa do universo
local (0.005 < z < 0.03, limitada em diâmetro angular) cobrindo a distribuição de galáxias
no diagrama cor–magnitude da nuvem azul à sequência vermelha, amostrando galáxias de
todos os tipos morfológicos (espirais, elípticas, irregulares e até mesmo alguns sistemas em
interação).



1.2 Síntese de população estelar espacialmente resolvida 3

Comparado a outros surveys já realizados, como o Altas3D (Cappellari et al. 2011) ou o
Disk Mass Survey (DMS) (Bershady et al. 2010), o CALIFA cobre uma faixa muito maior de
tipos morfológicos e massas. Outros surveys que estão em andamento são o SAMI (Croom
et al. 2012; Bryant et al. 2015) e o MaNGA (Bundy et al. 2015). Estes também buscam obter
uma amostra grande de galáxias, bem maior do que a do CALIFA. Entretanto, a vantagem
do CALIFA está na cobertura e amostragem espacial, observando uma maior porção de cada
galáxia com mais riqueza de detalhes. A Figura 1.1, mostra uma comparação simplificada
do tamanho do campo e cobertura espectral destes surveys. A primeira Seção 2.1 apresenta o
survey CALIFA em mais detalhes.

1.2 Síntese de população estelar espacialmente resol-

vida

Espectros espacialmente resolvidos podem ser descritos como um cubo de dados, com as duas
primeiras dimensões sendo a posição x e y (ascensão reta e declinação) e a terceira sendo o
comprimento de onda. Nestes cubos, planos com comprimento de onda constante são ima-
gens, enquanto colunas definidas por um par (x, y) constante são espectros. Podem-se tratar
estes espectros individualmente, embora na verdade nos cubos do CALIFA os spaxels4 vizi-
nhos estejam correlacionados devido ao seeing do céu e ao processo de observação e redução.
Há a queda na relação sinal/ruído (S/N) nas regiões mais afastadas do núcleo da galáxia, onde
o brilho superficial é muito menor. Algumas galáxias possuem outros objetos “intrometidos”
que precisam ser mascarados. Linhas telúricas5 também precisam ser mascaradas. Assim, em
geral, é necessário um preprocessamento visando manter um S/N mínimo e garantir um es-
pectro livre de contaminação. Os detalhes sobre o preprocessamento utilizado neste trabalho
estão descritos na seção 3 do Apêndice D.1.

Um aspecto importante do preprocessamento utilizado é que o cubo de dados é dividido
em zonas de Voronoi, onde regiões com baixo S/N são combinadas, formando efetivamente
“spaxels maiores”. Desta forma, o cubo original é transformado numa matriz de zonas e
comprimento de onda, onde fatias de zona constante são espectros. Com isso, os espectros, e
as máscaras e erros que os acompanham, estão prontos para serem usados pelo próximo passo.

4A palavra spaxel é uma mistura de space e pixel, se referindo ao espectro proveniente da região espacial
representada por um pixel.

5Linhas de absorção causadas pela atmosfera.
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A síntese de população estelar consiste em obter a história de formação estelar (SFH6) de
uma galáxia utilizando modelos de população estelar simples (SSP7). Ajusta-se o espectro de
uma galáxia como a soma de espectros de SSPs com idades e composições químicas distintas
(levando em conta a atenuação por poeira e a cinemática). O resultado é um vetor de frações
de luz e massa destas SSPs, que podem ser facilmente convertidos a uma SFH conforme a
prescrição de Asari et al. (2007). O programa utilizado é o starlight, desenvolvido por Cid
Fernandes et al. (2005).

Como apresentado na Seção 2, todos os espectros das zonas foram passados pelo star-
light, obtendo-se o resultado da síntese como um arquivo de saída separado para cada zona.
Entretanto, para visualizar ou mesmo tentar entender estes resultados, é preciso organizar e
converter estes arquivos para um formato mais adequado.

1.3 O nascimento do PyCASSO

Dada a grande quantidade de dados espalhados em diversos formatos, a análise dos resultados
da síntese de populações estelares para uma determinada galáxia pode se tornar um grande
e complexo quebra-cabeças computacional. Trabalhar com todas as galáxias do survey fica
virtualmente impossível desta forma. Assim, da necessidade de manipular os resultados da
síntese dos cubos de dados das galáxias do CALIFA, nasceu o software PyCASSO.

PyCASSO (Python CALIFA starlight Synthesis Organizer) é um software desenvolvido
em Python com o objetivo de organizar gerenciar os dados produzidos pelo starlight com
base nos dados do CALIFA. O survey CALIFA é apresentado no Capítulo 2, que também
discute os softwares QBICK e starlight, ferramentas básicas em nossa análise de cubos de
dados. O Capítulo 3 apresenta a documentação do PyCASSO, e em seguida discute alguns
dos artigos publicados que o utilizam intensivamente.

1.4 Decomposição morfológica de galáxias

Utilizando PyCASSO para trabalhar com cubos do CALIFA, buscou-se um problema onde se
pudesse utilizar a natureza multidimensional dos dados. Com o starlight se obtêm informa-
ções sobre a história das populações estelares, ou seja, transforma-se comprimento de onda

6Star Formation History.
7Simple Stellar Population.
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em tempo e luminosidade em massa. Porém, isto é feito de forma individual, para cada spa-

xel. Adicionando uma análise na distribuição de brilho da galáxia, pode-se tentar decompor
o seu espectro em componentes morfológicas, e em seguida estudar a história das populações
estelares de cada componente.

O processo de fazer a decomposição morfológica em cubos de dados espectrais de galá-
xias, tal que se toma imagens de fatias em comprimento de onda (λ-a-λ), é chamado neste
trabalho de decomposição morfológica espectral. Dele resulta um conjunto de modelos mor-
fológicos, que podem ser manejados de forma a obter cubos de dados espectrais das com-
ponentes morfológicas. O modelo morfológico de interesse aqui consiste em um bojo e um
disco. O Capitulo 4 apresenta um breve histórico de morfologia.

A decomposição morfológica depende de uma boa caracterização da PSF (Point Spread

Function). Como parte deste trabalho, a PSF do CALIFA foi determinada (Capítulo 5), com os
resultados sendo aproveitados pela colaboração do CALIFA, e publicados em García-Benito
et al. (2015). Foram feitos testes do algoritmo de decomposição, descritos no Capítulo 6,
utilizando uma galáxia sintética. Estes testes não foram exaustivos, eles apenas indicam que
a decomposição pode funcionar. Os testes incluem populações estelares compostas, variáveis
com a posição no modelo. Outro teste importante, apresentado no mesmo capítulo, foi o efeito
de usar uma PSF mal dimensionada na decomposição, com largura diferente da PSF do cubo
de dados.

O Capítulo 7 descreve em detalhes o algoritmo de decomposição morfológica espectral. O
preprocessamento dos dados inclui (mas não se limita a) regularizar a cinemática da galáxia,
combinar espectros em imagens, calcular erros correlacionados. O ajuste das imagens ao
modelo bojo–disco é feito utilizando o programa IMFIT (Erwin 2015), descrito na seção 4.2.3.
Foi escolhida uma amostra de galáxias que potencialmente podem ser decompostas em bojos
e discos, resultando num conjunto de cubos espectrais de componentes bojo e disco de cada
galáxia desta amostra. Os cubos destas componentes são tratados exatamente da mesma forma
que uma galáxia ao serem passados pelo starlight. Utilizando PyCASSO, os resultados da
síntese espectral foram analisados e comparados com a síntese da galáxia original.
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Capítulo 2

Síntese de populações estelares em

espectroscopia de campo integral

2.1 O survey CALIFA

O Centro Astronómico Hispano Alemán (CAHA) se localiza na Sierra de los Filabres, na
Comunidade Autônoma de Andaluzia, Espanha. Ele é operado pelo Max-Planck-Institut für

Astronomie (MPIA), em Heidelberg, Alemanha, e pelo Instituto de Astrofísica de Andalucía

(IAA/CSIC), em Granada, Espanha. O survey CALIFA foi agraciado com 210 noites pelo
Comitê Executivo do Calar Alto, espalhadas por 6 semestres, iniciando em junho de 2010
(na prática, as observações se estenderam até o final de 2014). O instrumento utilizado foi a
unidade de campo integral PPAK1 (Kelz et al. 2006), do Espectrógrafo PMAS2 (Roth et al.
2005; Roth et al. 2010), no telescópio de 3,5 m do CAHA.

A intenção do survey é caracterizar a população local de galáxias, que pode ser resumida
nos seguintes aspectos científicos principais (Sánchez et al. 2012):

• Amostra cobrindo uma fração substancial da função de luminosidade.

• Amostra grande o suficiente para obter conclusões com uma estatística significativa para
todas as classes de galáxias do survey.

• Caracterização das galáxias sobre toda a sua extensão, evitando bias de abertura.

1PMAS fiber PAcK.
2Potsdam Multi-Aperture Spectrophotometer.

7
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PMAS. II. THE WIDE INTEGRAL FIELD UNIT PPAK 133

2006 PASP, 118:129–145

Fig. 4.—Three CAD views of the mount that holds the focal reducer lenses,
the fiber head, and optional filters. Due to space constraints, the fibers bend
90! below the IFU and exit sideways. A flexure analysis of the mount stability
vs. inclination yields a maximum deformation of 4 mm at the top part with
respect to the fixed mount plate. (Mechanical design by S. M. B.) [See the
electronic edition of the PASP for a color version of this figure.]

TABLE 2
Breakdown of Total Number of Fibers

for PPak

Fiber Type Active Buffer Total

Object . . . . . . . . . . . 331 216 547
Sky . . . . . . . . . . . . . . 36 186 222
Calibration . . . . . . 15 22 37
Total . . . . . . . . . . 382 424 806

Fig. 5.—Layout and dimensions of the PPak IFU. The central hexagonal is
made up of 331 object fibers surrounded by six sky IFUs. Note that only the
white circles represent active fibers, while the black ones are protective buffers.
Each circle represents the combined fiber core, cladding, and buffer material.
While the physical size of the central IFU is just 4 mm, its coverage on the
sky is more than 1!. [See the electronic edition of the PASP for a color version
of this figure.]

2.2. PPak IFU
The final PPak design features 331 fibers in a densely packed

hexagonal grid with a maximum diameter of 74", while each
fiber projects to 2".68 in diameter on the sky. The fiber-to-fiber
pitch is 3".6. The projected fiber area, with 5.7 arcsec2, is com-
parable to that of DensePak or INTEGRAL, but is smaller than
for SparsePak. However, the larger number of fibers allows the
observer much freedom to apply adaptive binning of spaxels
to increase the signal-to-noise ratio (S/N).
An additional 36 fibers are distributed among six “mini-

IFUs” and are placed 72" away from the center to sample the
surrounding sky (see Fig. 5). Not shown are 15 extra fibers
that are not part of the IFU, but are connected to a calibration
unit. These calibration fibers can be illuminated with light from
spectral-line lamps during the science exposures. This provides
a synchronous spectral calibration and keeps track of any image
shifts at the spectrograph detector (see § 4.9 of Paper I).
A fair number of additional fibers (shown in black) are placed

around the active (white) fibers to serve as protective buffers
and to avoid increased FRD (focal ratio degradation) edge ef-
fects (see Figs. 8 and 9 in Bershady et al. 2004) of the outer

science fibers. These buffer fibers are ∼70 mm long and ter-
minate inside the mount, just below the IFU head. Table 2
gives a summary of the total fiber breakdown.

2.3. Fiber Slit
The output ends of the fibers are placed side-by-side to form

a long fiber slit. For practical reasons and to assist with data
reduction, the overall fiber slit is divided into 12 blocks (called
slitlets). A slitlet is 7.5 mm wide and features 32 V-grooves
with a spacing of 0.234 mm (see Fig. 6, right). Given a spec-
trograph magnification of 0.6 and 15 mm pixel!1, a fiber core
projects to 6 pixels at the detector, with a pitch of 9.4 pixels.
The chosen spacing is a trade-off to minimize cross talk and
the overall slit length, because of edge vignetting.

This content downloaded from 179.107.54.64 on Mon, 20 Jul 2015 08:48:45 AM
All use subject to JSTOR Terms and Conditions

Figura 2.1: Distribuição espacial das fibras e dimensões do IFU do instrumento
PMAS/PPAK. Círculos brancos representam fibras ativas, e círculos pretos fibras es-
paçadoras, que têm apenas papel estrutural e não obtêm espectros. Os 6 conjuntos de
fibras ao redor do IFU são utilizados para medir o céu. O tamanho físico é de 4 mm e
a largura do campo é maior que 1 ′′. Retirado de Kelz et al. (2006).

• Determinação de mecanismos de ionização do gás: formação estelar, choques, AGN.

• Medição de abundâncias de oxigênio e nitrogênio no gás ionizado (regiões H ii).

• Medição de propriedades de populações estelares: idades, razões massa-luminosidade,
metalicidades e (de forma limitada) padrões de abundâncias.

• Medição de cinemática galática em gás em estrelas, campos de velocidade para todas as
galáxias e dispersão de velocidades para as mais massivas.

A arquitetura do survey foi então desenhada levando em conta os requerimentos acima, junto
com as limitações instrumentais e de tempo disponível. Ela está descrita nas seções a seguir.

2.1.1 Instrumentação

À época do início do CALIFA3, o PPAK/PMAS era o instrumento de sua classe com o maior
tamanho de campo, > 1 arcmin2. Ele consiste em um maço de 331 fibras ópticas cobrindo o

3Hoje em dia o MUSE (https://www.eso.org/sci/facilities/develop/instruments/muse.html)
é o detentor do recorde.

https://www.eso.org/sci/facilities/develop/instruments/muse.html
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campo de observação, direcionado a um espectrógrafo de fenda longa que espalha a luz so-
bre um detector CCD4. A Figura 2.1 ilustra a montagem esquemática do instrumento. Desta
forma, de cada fibra se obtém um espectro. Através de um programa de computador, os espec-
tros podem ser reorganizados de modo a formar um cubo de dados, onde há duas dimensões
espaciais e uma dimensão espectral. Todavia, pode-se notar na Figura 2.1 que as fibras não
cobrem totalmente o campo de observação. Na verdade, apenas em torno de 60% da luz prove-
niente do campo cai dentro das fibras. O restante se perde nos espaços entre elas. Para mitigar
este problema, observa-se o mesmo campo 3 vezes, deslocando o telescópio uma fração do
diâmetro de uma fibra em direções diferentes formando um triângulo, tal que as 3 exposições
cobrem toda a àrea a ser observada. O cubo de dados é reconstruído utilizando uma técnica
chamada dithering.

A estratégia inicial do survey foi observar todos os objetos utilizando duas configurações
diferentes e complementares do instrumento. A primeira utiliza a grade de difração V500, com
resolução λ/∆λ ≈ 850 em λ = 5000 Å e uma largura a meia altura FWHM ≈ 6 Å, cobrindo a
maior faixa espectral possível, tal que as linhas [O ii] λ3727 e [S ii] λ6731 sejam observadas
para todos os objetos da amostra. A segunda utiliza a grade de difração V1200, com resolução
λ/∆λ ≈ 1650 em λ = 4500 Å e uma largura a meia altura FWHM ≈ 2,7 Å, cobrindo a faixa
azul do espectro, para incluir a descontinuidade de Balmer, Hδ, Hγ e [O iii] λ4363. Estas duas
configurações são chamadas daqui em diante de V500 e V1200 respectivamente. A principal
motivação para as observações com a V1200 é medir a cinemática estelar, explorando a maior
resolução espectral dessa grade (σinstrumental ∼ 78 km/s).

2.1.2 Amostra

A amostra obtida pelo CALIFA deve satisfazer os requerimentos científicos descritos anteri-
ormente, levando em conta as limitações técnicas e instrumentais. Assim, uma amostra foi
inicialmente selecionada a partir do catálogo DR7 do SDSS (Abazajian et al. 2009), garan-
tindo a disponibilidade de imagens de boa qualidade em múltiplas bandas espectrais, e, em
muitos casos, espectros nucleares. Sobre esta amostra inicial foram feitos cortes referentes ao
tamanho aparente e o redshift da galáxia. O tamanho aparente da galáxia deve ser compatível
com o instrumento, por isso escolheu-se limitar a amostra em diâmetro da isofota de brilho su-
perficial 25 mag/arcsec2 (D25), tal que 45 ′′ < D25 < 80 ′′ na banda r do SDSS. O redshift deve
ser 0,005 < z < 0,03, para manter a cobertura espectral consistente, e também descartar obje-
tos do catálogo que são na verdade estrelas classificadas como galáxias de forma equivocada.

4Charge Coupled Device.
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S.F. Sánchez et al.: CALIFA, the Calar Alto Legacy Integral Field Area survey. I.

– Large enough sample to allow statistically significant con-
clusions for all classes of galaxies represented in the survey.

– Characterization of galaxies over their full spatial extent
(covering in most cases the R25 radius), i.e. avoiding aper-
ture biases and harnessing the additional power of 2D reso-
lution (gradients, sub-structures: bars, spiral arms...).

– Measurement of gas ionization mechanisms: star formation,
shocks, AGN.

– Measurement of ionized gas oxygen and nitrogen abun-
dances.

– Measurement of stellar population properties: ages, mass-to-
light ratios, metallicities, and (to a limited extent) abundance
patterns.

– Measurement of galaxy kinematics in gas and stars, i.e. ve-
locity fields for all galaxies and velocity dispersions for the
more massive ones.

A careful assessment of these, partially competing, drivers and
of the practical limits imposed by the instrument, the observatory
and the timescale has led to the following key characteristics of
the survey: (i) Sample: ∼600 galaxies of any kind in the Local
Universe, covering the full color–magnitude diagram down to
MB ∼ −18 mag, selected from the SDSS to allow good a pri-
ori characterization of the targets; (ii) Instrument: PPAK IFU of
the Potsdam Multi-Aperture Spectrograph (PMAS) instrument
at the 3.5 m telescope of CAHA, with one of the largest fields-
of-view for this kind of instruments (>1 arcmin2); (iii) Grating
setups: two overlapping setups, one in the red (3750–7000 Å,
R ∼ 850, for ionized gas measurements and stellar popula-
tions) and one in the blue (3700–4700 Å, R ∼ 1650, for detailed
stellar populations and for stellar and gas kinematics); and (iii)
Exposure times: 1800 s in the blue and 900 s in the red.

3. The CALIFA galaxy sample

We now briefly describe how the sample has been constructed.
We limit this section to some fundamental considerations that
are important for understanding the potential and limitations of
the survey. In a later paper we will present a detailed character-
ization of the sample and the distribution of galaxy properties,
including comparisons to other studies and the galaxy popula-
tion as a whole.

The guiding principle for building the CALIFA galaxy sam-
ple followed from the broad set of scientific aims outlined in
the previous section, i.e. the sample should cover a wide range
of important galaxy properties such as morphological types, lu-
minosities, stellar masses, and colours. Further constraints were
added due to technical and observational boundary conditions,
such as observing all galaxies with the same spectroscopic setup
to make scheduling as flexible as possible. As detailed below, a
small set of selection criteria was employed to define a sample
of 937 possible target galaxies, the so-called “CALIFA mother
sample”. From this mother sample, the galaxies are drawn as
actual targets only according to their visibility, i.e. in a quasi-
random fashion, so that the final catalog of CALIFA galaxies
will be a slightly sparsely sampled (∼2/3) subset of the mother
sample.

The CALIFA mother sample was initially selected from the
SDSS DR7 photometric catalog (Abazajian et al. 2009), which
ensures the availability of good quality multi-band photometry,
and in many cases (but not all, cf. below) nuclear spectra. The
CALIFA footprint is thus largely identical to that of the SDSS
imaging survey, modified only by an additional restriction of
δ > 7◦ for galaxies in the North Galactic hemisphere to ensure

Fig. 1. Distribution of the targets in the CALIFA mother sample in equa-
torial coordinates. The distribution over the two Galactic caps is obvi-
ous. Note that the north galactic plane part of the sample has been lim-
ited to δ > +7◦ while the south galactic plane part does not have that
limitation, to counterbalance the much lower number of SDSS objects
in the south galactic plane region. The orange square at the center of the
figure indicates the location of the Coma cluster.

Fig. 2. Apparent r-band magnitude and redshift distribution of the
CALIFA mother sample.

good visibility from the observatory. Note that this criterion was
not applied to objects at southern Galactic latitudes, in order to
at least partly counterbalance the much smaller sky coverage of
SDSS data in this region and improve on the observability of
CALIFA targets throughout the year. Figure 1 shows the result-
ing distribution of the CALIFA mother sample in the sky.

The defining selection criteria of the CALIFA mother sam-
ple comprise a combination of angular isophotal diameter selec-
tion with lower and upper redshift limits (0.005 < z < 0.03).
We further justify and discuss the consequences of these selec-
tion criteria later in this section. Note that while no explicit cut
in apparent magnitude is involved, the adopted criteria implic-
itly ensure that only relatively bright galaxies enter the sample,
with a roughly Gaussian distribution of the total r-band magni-
tudes centred on a mean of r = 13.3 and with a 1σ dispersion of
0.8 mag. No CALIFA galaxy is fainter than r = 16. In Fig. 2 we
show the distribution of the mother sample in the fundamental
observed properties, total r-band magnitudes and redshifts.
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Figura 2.2: Distribuição de magnitude aparente na banda r contra o redshift da amos-
tra mãe do CALIFA. Retirado de Sánchez et al. (2012).

O resultado é uma amostra de 939 galáxias, denominada amostra mãe, descrita e estudada em
detalhes por Walcher et al. (2014). O conteúdo da amostra, junto com tabelas auxiliares, está
disponível no website do CALIFA5. A amostra final observada deve conter aproximadamente
2/3 da amostra mãe, em torno de 600 galáxias, a serem selecionadas conforme a visibilidade,
num padrão quase aleatório. A Figura 2.2 mostra a distribuição de magnitude aparente na
banda r contra o redshift da amostra mãe. O diagrama cor–magnitude pode ser visto na Figura
2.3.

2.1.3 Data Releases

A primeira liberação pública de dados (em inglês, data release), denominada DR1 (Husemann
et al. 2013), ocorreu em outubro de 2013. Foram escolhidas 100 galáxias nas duas configura-
ções, V500 e V1200, que passaram por um controle de qualidade do survey, num total de 200
cubos de dados. As características da amostra do DR1 reproduzem bem as da amostra mãe,
dentro do que é esperado estatisticamente para uma amostra menor.

O data release seguinte, DR2 (García-Benito et al. 2015), dobra a quantidade de cubos
de dados, com 200 galáxias nas duas configurações. Todos os cubos de dados do DR2 foram

5http://www.caha.es/CALIFA/

http://www.caha.es/CALIFA/
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García-Benito et al.: The CALIFA survey III. Second public data release

Fig. 1. Distribution on the sky of galaxies in the CALIFA mother sam-
ple (small open circles) and CALIFA DR2 sample (blue filled symbols).
The upper panel shows the distribution in an Aito↵ projection in J2000
Equatorial Coordinates (cut o↵ at � = �30�, below which the sample
does not extend), while the middle panel is plotted in the cartesian sys-
tem. The lower panel shows both samples as a function of right ascen-
sion. The number distribution in bins of 30� along the right ascension
is shown for the mother sample (grey area) and the DR2 sample (blue
area).

from April to October. As noted in H13, there was a downtime
of the 3.5 m telescope from August 2010 until April 2011 due
to operational reasons at the observatory, which delayed the sur-
vey roughly by 8 months. In addition to this, due to scheduling
matters, a large part of the granted time was allocated in summer
seasons. Regardless of the observing time issue, the distribution
of physical properties for DR2 is nearly random, as expected,
and covers galaxies with a wide range of properties as discussed
below.

Figure 2 shows the distribution of galaxies in the color-
magnitude diagram. The DR2 sample covers nearly the full
range of the CALIFA MS. On average, the DR2 targets com-
prise ⇠37% of each color-magnitude bin of the total 600 objects
in the full CALIFA sample. The deficit of low luminosity galax-
ies with intermediate colors noted in DR1 has improved. Fluc-
tuations can be explained by the e↵ect of low number statistics,
especially within those color-magnitude bins in which the MS
contains fewer galaxies. This point is highlighted in Figure 2
and emphasizes the need to eventually observe the full CALIFA
sample in order to obtain a su�cient number of galaxies in each
bin for a meaningful multi-dimensional statistical analysis.

Fig. 2. Upper panel: Distribution of CALIFA galaxies in the u�z vs. Mz
color-magnitude diagram. Black dots denote galaxies in the CALIFA
mother sample (S12, W14) and colored symbols indicate CALIFA DR2
galaxies. Di↵erent colors account for the morphological classification,
which range from ellipticals (E) to late-type spirals; group “O” includes
Sd, Sdm, Sm and I types. Lower panel: Fraction of galaxies in the DR2
sample with respect to the CALIFA MS distribution (939 objects) in
bins of 1 mag in Mz and 0.75 mag in u� z. The total number of galaxies
per bin in the DR2 sample and the MS are shown in the upper and lower
part of each bin, respectively. Bins for which the number of galaxies in
the MS is less than 5 are prone to low-number statistics and enclosed by
a orange square for better identification.

Figure 3 compares the redshift distribution of the CALIFA
galaxies in the DR2 and DR1, as a percentage of the CALIFA
MS. Except for a few particular bins, the redshift distribution is
homogeneous with respect to the MS.

Fig. 3. Redshift distribution of the DR2 (blue) and DR1 (orange) as
percentage of the CALIFA MS.
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Figura 2.3: [Painel superior: diagrama cor–magnitude (u − z contra Mz) da amostra
mãe do CALIFA. Os círculos coloridos indicam galáxias publicadas no DR2 (ver
Seção 2.1.3), com a cor indicando o tipo morfológico. Painel inferior: fração das
galáxias publicadas no DR2 com respeito à amostra mãe. Retirado de García-Benito
et al. (2015).
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García-Benito et al.: The CALIFA survey III. Second public data release

Fig. 7. Distribution of stellar masses in the DR2 sample. The stellar
masses have been determined from the CALIFA data using spectral fit-
ting techniques (see text for details).

galaxies, including at least 10 galaxies per 0.25 dex bin between
1010 and 1011.75M� and a median value close to 1011M�. The
asymmetric distribution is expected from the distribution in ab-
solute magnitudes (see Fig. 2) and is inherited from the CALIFA
MS due to its selection criteria (see W14 for details).

A more general “panoramic view” of the DR2 sample char-
acteristics is presented in Fig. 8. Several of the main proper-
ties observable in 2D are highlighted for 169 randomly-selected
galaxies, shown individually in hexagons that together form the
shape of a CALIFA-like FoV. The galaxies have been ordered
by r-band absolute magnitude, from top right (brightest abso-
lute magnitude) to bottom left (faintest absolute magnitude).
The highlighted properties derive from several di↵erent analy-
sis pipelines developed within the collaboration. Stellar proper-
ties like ages and mass surface density were measured with the
starlight code (see references in the preceding paragraph de-
scribing the distribution of stellar masses in the sample) while
gas properties and emission lines were measured using FIT3D
(Sánchez et al. 2007). This plot is only intended to demonstrate
the diversity of the DR2 sample.

3. Observing strategy and setup overview

For the sake of completeness, we provide here a brief summary
of the instrument layout and observing strategy. All the details
can be found in S12. The PPak fiber bundle of the PMAS instru-
ment has a FoV of 7400 ⇥ 6400. There are 382 fibers in total, dis-
tributed in 3 di↵erent groups. The PPak Integral Field Unit (IFU)
holds 331 “science” fibers in a hexagonal grid with a maximum
diameter of 7400 while each fiber projects to 200.7 in diameter on
the sky. The fiber-to-fiber distance is 300.2 which yields a total
filling factor of 0.6. An additional set of 36 fibers devoted to
measuring the surrounding sky background are distributed in six
bundles of 6 fibers each, located in a ring 7200 from the center.
Finally, there are 15 extra fibers connected to the calibration unit.

Every galaxy in the CALIFA sample is observed in the opti-
cal range using two di↵erent overlapping setups. The V500 low-
resolution mode (R ⇠ 850) covers the range 3745-7500 Å, but it
is a↵ected by internal vignetting within the spectrograph giving

an unvignetted range of 4240-7140 Å. The blue mid-resolution
setup (V1200; R ⇠ 1650) covers the range 3400-4840 Å with an
unvignetted range of 3650-4620 Å. The resolutions quoted are
those at the overlapping wavelength range (� ⇠ 4500 Å). In or-
der to reach a filling factor of 100% across the FoV, a 3-pointing
dithering scheme is used for each object. The exposure time per
pointing is fixed. V1200 observations are carried out during dark
nights with an exposure time of 1800 s per pointing (split in 2
or 3 individual exposures). V500 observations are taken during
grey nights with 900 s per pointing.

In the following section we describe the improvements to the
CALIFA data reduction pipeline used to produce the DR2 data.

4. Data processing and error propagation

4.1. Overview of the reduction scheme

As described in H13, since V1.3c the CALIFA pipeline has a
Python-based architecture (Py3D package). Here we present a
summary of the main steps of the reduction process. The par-
ticular improvements on the new CALIFA pipeline, V1.5, are
described in Sect. 4.2.

Each raw frame is stored in four di↵erent FITS files, cor-
responding to each of the four amplifiers of the detector. As
a first step, these four files are combined into a single frame
and bias subtracted. We developed a new tool (Husemann et al.
2012) for the detection and clipping of cosmic rays, which uses a
Laplacian edge detection scheme combined with a point spread
function convolution approach. Relative flexure o↵sets are es-
timated with respect to the continuum and arc-lamp calibration
frames and the wavelength solution is corrected for each indi-
vidual science frame. The stray-light map is reconstructed us-
ing the gaps between the fiber traces and subtracted from the
calibration and science exposures. For spectral extraction, the
widths of the fiber profiles are measured using the position of
the fibers obtained from the continuum lamp. An optimal ex-
traction algorithm (Horne 1986) is used to extract the spectra
based on the previous measurements of the position and widths.
The extracted flux, for each pixel in the dispersion direction, is
stored in a row-stacked-spectrum file (RSS). The wavelength so-
lution is obtained from the HeHgCd calibration lamp exposure
for each CALIFA dataset. The spectra are resampled to a linear
grid in wavelength and the spectral resolution is homogenized
to a common value along the dispersion axis using a Gaussian
convolution. Flexure o↵sets in the dispersion direction are in-
cluded at this step. The Poisson plus read-out noise (and bad
pixel masks) are propagated in the reduction process. For the
wavelength solution, errors are analytically propagated during
the Gaussian convolution and a Monte Carlo approach is used to
estimate the noise vector after the spline resampling of the spec-
tra. Fiber transmission throughput is corrected by comparing the
RSS science frames with the corresponding sky exposures taken
during twilight.

In the V1.3c pipeline, standard star observations were used to
derive the sensitivity curve to perform the flux calibration of the
science exposures. Aperture losses were empirically corrected
by comparing the CALIFA spectra with SDSS images. In the
V1.5 pipeline, we follow a completely new approach described
in Sect. 4.2. After flux calibration, frames are corrected for tel-
luric lines. The sky spectrum is obtained by taking the mean of
the 30 faintest sky fibers out of the 36 sky fibers of PPak, and
then subtracted from the science frames.

The science spectra corresponding to the three dithered ex-
posures are combined into a single frame of 993 spectra. In
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Figura 2.4: Distribuição de massa estelar das galáxias no DR2 do CALIFA. As mas-
sas foram determinadas através de síntese espectral de populações estelares com o
starlight. Retirado de García-Benito et al. (2015).
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Fig. 13. Normalized distributions of PSF FWHM (top) and �M (bottom)
parameters of a 2D Mo↵at profile fitted to 45 calibration stars, weighted
by the likelihood of the fit. The mean values of the distributions are
marked with a white dashed line.

SDSS images: in these cases we revert to the old registration
scheme adopted for DR1 (pipeline V1.3c) and mark the objects
with a dagger in Tables 6 and 7.

6.4. Astrometric accuracy and spatial resolution

6.4.1. Astrometric registration accuracy

Pipeline V1.5 implements a new method (see Sect. 4.2) to regis-
ter the absolute astrometry of the datacube coordinate system to
the International Coordinate Reference System (ICRS). The pre-
vious pipeline, V1.3c, used tabulated coordinates of the galaxy

V band photometric center that were assigned to the barycenter
measured in the reconstructed image from the datacubes (just
one point, instead of the global match applied in V1.5).

In order to check the accuracy of the new astrometric
registration for V500 and V1200 datacubes, we performed
independent tests using SDSS r and g-band images (DR10)
for each galaxy. Synthetic r and g-band PPaK images were
computed using the V1.5 reduced data. The coordinates of the
peak centroid PPAK images are used as an approximate galactic
center, and the corresponding peak was measured in the SDSS
images. The o↵sets between the SDSS and CALIFA are less
than 300 (rms ⇠ 100) for the majority of the DR2 sample. Large
o↵sets are mostly due either to edge-on galaxies, centers of the
galaxies not well defined due to dust lanes, irregular morphology
or bright field star(s) near the center of the galaxy. Objects with
o↵sets larger than 300 measured in V500 setup are: IC1652,
NGC0444, UGC00809, UGC00841, NGC0477, IC1683,
NGC0499, NGC0496, NGC0528, UGC01938, NGC1056,
NGC3991, MCG-01-01-012 and NGC7800. For the V1200
setup: IC1528, IC1652, NGC0444, UGC00809, UGC00841,
NGC0477, NGC0499, NGC0496, NGC0528, UGC02222,
NGC3991, UGC11792, MCG-01-01-012 and NGC7800.

6.4.2. Seeing and spatial resolution

In order to cover the complete FoV of the central bundle and
to increase the final resolution of the CALIFA datacubes (PPak
fibers have a diameter of 2.700), a dithering scheme with three
pointings has been adopted, as described in S12. For imaging, in
addition to the telescope aperture, instrumental and atmospheric
seeing determine the final spatial resolution. This has to be added
to the particular IFU characteristics.

The average atmospheric seeing conditions throughout CAL-
IFA observationswere derived from the measurements acquired
by the DIMM (DIMM, Aceituno 2004), which operates fully
automatically at the Calar Alto observatory during the night.
DIMM has di↵erent operational constraints from the 3.5m tele-
scope (humidity lower than 80% and wind speed less than
12 m s�1). Thus seeing information is not available for every
CALIFA observation and these values are missing from Tables 6
and 7, but the overall seeing distribution is not expected to be
very di↵erent12. Figure 12 shows the DIMM seeing distribution
for the DR2 sample, which has a median value of 000.9 FWHM
(the distribution is very similar to the DR1 sample), and there-
fore atmospheric seeing is not a limiting factor in the spatial res-
olution of the CALIFA cubes. At any rate, the final spatial res-
olution of the CALIFA data is maily set by fiber size and the
dithering and interpolation scheme.

We use the following approach to measure the PSF in the dat-
acubes. Since January 2012 standard stars have been observed
using the same dithering pattern adopted for the science obser-
vations for the V500 setup. We observed a total of 107 nights
in this period. Only 70% of the nights had weather conditions
good enough to acquire a calibration star and 2/3 were observed
adopting the dithering scheme, yielding a total of 45 datacubes.
We reduced these data using the same procedure described be-
fore for the science objects. The PSF can be measured very pre-

12 Sánchez et al. (2008) have shown that the seeing distribution within
the Dome under the standard observing conditions (i.e., with or without
the DIMM monitor under operations) is very similar to the seeing dis-
tribution derived by the DIMM. In average the seeing is degradated by
just 10% inside the Dome in comparison with the values provided by
the DIMM.
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Fig. 13. Normalized distributions of PSF FWHM (top) and �M (bottom)
parameters of a 2D Mo↵at profile fitted to 45 calibration stars, weighted
by the likelihood of the fit. The mean values of the distributions are
marked with a white dashed line.

SDSS images: in these cases we revert to the old registration
scheme adopted for DR1 (pipeline V1.3c) and mark the objects
with a dagger in Tables 6 and 7.

6.4. Astrometric accuracy and spatial resolution

6.4.1. Astrometric registration accuracy

Pipeline V1.5 implements a new method (see Sect. 4.2) to regis-
ter the absolute astrometry of the datacube coordinate system to
the International Coordinate Reference System (ICRS). The pre-
vious pipeline, V1.3c, used tabulated coordinates of the galaxy

V band photometric center that were assigned to the barycenter
measured in the reconstructed image from the datacubes (just
one point, instead of the global match applied in V1.5).

In order to check the accuracy of the new astrometric
registration for V500 and V1200 datacubes, we performed
independent tests using SDSS r and g-band images (DR10)
for each galaxy. Synthetic r and g-band PPaK images were
computed using the V1.5 reduced data. The coordinates of the
peak centroid PPAK images are used as an approximate galactic
center, and the corresponding peak was measured in the SDSS
images. The o↵sets between the SDSS and CALIFA are less
than 300 (rms ⇠ 100) for the majority of the DR2 sample. Large
o↵sets are mostly due either to edge-on galaxies, centers of the
galaxies not well defined due to dust lanes, irregular morphology
or bright field star(s) near the center of the galaxy. Objects with
o↵sets larger than 300 measured in V500 setup are: IC1652,
NGC0444, UGC00809, UGC00841, NGC0477, IC1683,
NGC0499, NGC0496, NGC0528, UGC01938, NGC1056,
NGC3991, MCG-01-01-012 and NGC7800. For the V1200
setup: IC1528, IC1652, NGC0444, UGC00809, UGC00841,
NGC0477, NGC0499, NGC0496, NGC0528, UGC02222,
NGC3991, UGC11792, MCG-01-01-012 and NGC7800.

6.4.2. Seeing and spatial resolution

In order to cover the complete FoV of the central bundle and
to increase the final resolution of the CALIFA datacubes (PPak
fibers have a diameter of 2.700), a dithering scheme with three
pointings has been adopted, as described in S12. For imaging, in
addition to the telescope aperture, instrumental and atmospheric
seeing determine the final spatial resolution. This has to be added
to the particular IFU characteristics.

The average atmospheric seeing conditions throughout CAL-
IFA observationswere derived from the measurements acquired
by the DIMM (DIMM, Aceituno 2004), which operates fully
automatically at the Calar Alto observatory during the night.
DIMM has di↵erent operational constraints from the 3.5m tele-
scope (humidity lower than 80% and wind speed less than
12 m s�1). Thus seeing information is not available for every
CALIFA observation and these values are missing from Tables 6
and 7, but the overall seeing distribution is not expected to be
very di↵erent12. Figure 12 shows the DIMM seeing distribution
for the DR2 sample, which has a median value of 000.9 FWHM
(the distribution is very similar to the DR1 sample), and there-
fore atmospheric seeing is not a limiting factor in the spatial res-
olution of the CALIFA cubes. At any rate, the final spatial res-
olution of the CALIFA data is maily set by fiber size and the
dithering and interpolation scheme.

We use the following approach to measure the PSF in the dat-
acubes. Since January 2012 standard stars have been observed
using the same dithering pattern adopted for the science obser-
vations for the V500 setup. We observed a total of 107 nights
in this period. Only 70% of the nights had weather conditions
good enough to acquire a calibration star and 2/3 were observed
adopting the dithering scheme, yielding a total of 45 datacubes.
We reduced these data using the same procedure described be-
fore for the science objects. The PSF can be measured very pre-

12 Sánchez et al. (2008) have shown that the seeing distribution within
the Dome under the standard observing conditions (i.e., with or without
the DIMM monitor under operations) is very similar to the seeing dis-
tribution derived by the DIMM. In average the seeing is degradated by
just 10% inside the Dome in comparison with the values provided by
the DIMM.
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Figura 2.5: Caracterização da PSF do CALIFA DR2. À esquerda, distribuição da
largura a meia altura (FWHM), e à direita, de β de um perfil de Moffat. Ver mais
detalhes na Seção 5.2. Retirado de García-Benito et al. (2015).
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reduzidos com uma versão aprimorada do pipeline de redução de dados, apresentando melhor
calibração espectrofotométrica, registro de imagem e resolução espacial. A massa das galáxias
obtidas através de síntese espectral de populações estelares foi utilizada para caracterizar a
amostra do DR1 e do DR2 (painel inferior da Figura 2.4). A PSF (Point Spread Function)
típica dos cubos de dados (Figura 2.5) do survey foi determinada utilizando as mesmas técnicas
de ajuste de imagem apresentadas no Capítulo 7. Mais detalhes sobre a medição da PSF no
Capítulo 5. Um data release final está programado para o final de 2015.

2.2 Síntese de população estelar

2.2.1 QBICK

O programa QBICK foi desenvolvido por Rubén García Benito para fazer o mascaramento e
tesselação dos cubos de dados descrito a seguir. Para mais detalhes sobre o processo completo,
ver o artigo por Cid Fernandes et al. (2013), reproduzido no Apêndice D.1.

É preciso preparar os espectros para passarem pelo starlight. Isto envolve principalmente
remover medidas não confiáveis, além de deixar todos os espectros e cubos de dados num
formato comum, para executar o starlight em modo pipeline. Antes de tudo, todos os spaxels

que contêm luz não proveniente da galáxia, como estrelas de campo ou galáxias de fundo,
foram mascarados. Também foram mascarados artefatos da observação e regiões de baixo
sinal–ruído. Este é um procedimento quase artesanal, e necessita de um bom par de vistas
humanas bem treinadas. Para um survey do porte do CALIFA, com cerca de 600 galáxias,
isto ainda é factível. Após o mascaramento espacial, foram mascaradas as linhas espectrais
causadas pela atmosfera terrestre. Os espectros foram em seguida postos no referencial de
repouso utilizando o redshift obtido pela pipeline, medido nos 5 ′′ centrais da galáxia. Foi
escolhida uma janela espectral de 5590 a 5680 Å para fazer a medida do sinal–ruído dos es-
pectros. Espectros com sinal–ruído baixo, em geral nas regiões menos brilhantes da galáxia,
podem gerar resultados espúrios no starlight. Estes espectros foram combinados de modo a
obter um melhor sinal–ruído utilizando uma técnica conhecida como de tesselação de Voro-
noi. Foi escolhido um sinal–ruído de 20 como alvo para o agrupamento dos spaxels. O código
utilizado para a tesselação de Voronoi foi implementado por Cappellari & Copin (2003) e mo-
dificado para levar em conta erros correlacionados. Um exemplo de aplicação do QBICK é
mostrado na Figura 2.6.
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Figura 2.6: Exemplo processamento com QBICK da galáxia NGC 2916 (CALIFA
0277). (a) Imagem do SDSS na banda r. (b) Imagem do CALIFA em 5635 Å com
máscara espacial. (c) Mapa de sinal–ruído em 5635 Å. (d) Sinal–ruído após a seg-
mentação em zonas de Voronoi. (e) Número de spaxels em cada zona. (f) Percentual
de pixels ruins na faixa de 3800–6850 Å. Retirado de Cid Fernandes et al. (2013).
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2.2.2 starlight

O starlight é um código de síntese espectral desenvolvido por Cid Fernandes et al. (2005).
Nele, o espectro observado de uma galáxia é modelado como uma combinação linear de es-
pectros de uma base, um modelo de atenuação por poeira, e efeitos cinemáticos (redshift e
dispersão gaussiana de velocidades). Esta base é composta por uma grade de populações este-
lares simples (SSP), onde cada SSP consiste em um conjunto de estrelas formadas ao mesmo
tempo com a mesma metalicidade, com espectros proveniente de alguma biblioteca de mo-
delos. O starlight busca neste espaço de parâmetros (que pode ser imenso, com quase 300
dimensões no caso do presente estudo) qual conjunto de frações de luz, atenuação e cinemática
que melhor ajusta o espectro observado, que toma a forma

Fmodelo
λ =

N?∑

j=1

F?
λ (t j,Z j)10−0,4Aλ ⊗G(v?, σ?).

Nesta equação, Fmodelo
λ é o fluxo em cada comprimento de onda. O termo 10−0.4Aλ corrige o es-

pectro pelo efeito de atenuação interestelar, que pode ser por exemplo do tipo CCM (Cardelli,
Clayton, & Mathis 1989) ou CAL (Calzetti, Kinney, & Storchi-Bergmann 1994). G(v?, σ?)
denota uma função gaussiana (centrada em v? e com dispersão σ?) utilizada para modelar os
efeitos da cinemática estelar. Na prática a equação acima é implementada após um procedi-
mento de normalização a um comprimento de onda de referência λN , isto é,

Fmodelo
λ = Fmodelo

λN

N?∑

j=1

x jb?λ (t j,Z j)10−0,4(Aλ−AλN ) ⊗G(v?, σ?),

onde b?λ (t j,Z j) ≡ F?
λ (t j,Z j)/F?

λN
(t j,Z j) denota o espectro do elemento j da base normalizado

a seu valor em λN . A dada elemento j corresponde uma idade t j e uma metalicidade Z j,
e a importância de cada elemento na soma total é dada pelo peso x j. O conjunto {x j, i =

1,2, . . . ,N?} é chamado vetor de população (~x) da galáxia considerada. O melhor ajuste é
escolhido minimizando

χ2 =
∑

λ

[
(Fobservado

λ − Fmodelo
λ )wλ

]2

onde o peso wλ é definido como o inverso do erro em Fobservado
λ .

Os espectros da base provêm de modelos de síntese evolutiva de populações estelares. A
maior parte dos resultados publicados do starlight usa os modelos de Bruzual & Charlot
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(2003, BC03). Em particular, em seus estudos de galáxias do SDSS o grupo da UFSC nor-
malmente usa uma base composta de 150 SSPs cobrindo 25 idades (entre 0,001 e 18 Ga) e 6
metalicidades (log Z/Z� entre −2,3 e +0,4; vide Mateus (2006)). A Figura 2.7 mostra ajus-
tes feito para 5 galáxias do SDSS utilizando esta base. A extinção é modelada com uma lei
de avermelhamento de CCM. Neste trabalho usamos modelos mais atualizados de espectros
de SSPs, extraídos dos modelos de Granada (González Delgado et al. 2005, para idades até
63 Ma) e os do projeto MILES (Vazdekis et al. 2010, para idades maiores que 63 Ma). No
total esta nova base contém 235 elementos cobrindo idades de 0,001 a 14 Ga, e log Z/Z� de
−2.3 a +0.33. Para mais detalhes ver González Delgado et al. (2014a,b).

A aplicação mais imediata do resultado do starlight é a remoção do contínuo estelar para
medir com maior precisão as linhas de emissão provenientes do gás, não incluídas no modelo.
É possível também estudar o vetor de população ~x, que representa a fração de luz proveniente
de cada população estelar da base (como na coluna central de painéis da Figura 2.7). De forma
alternativa, pode-se utilizar o vetor de fração de massa ~µ, que se relaciona ao ~x através da re-
lação massa–luminosidade de cada elemento da base. Individualmente os componentes x j e
µ j dos vetores não são confiáveis, pois há muita degenerescência nos elementos da base (Cid
Fernandes et al. 2005). Porém, a informação contida nos vetores pode ser condensada, ge-
rando medidas físicas como a taxa de formação estelar, a idade estelar média e a metalicidade
estelar média, os dois últimos ponderados por luminosidade (~x) ou massa (~µ), por exemplo.
Estas medidas são muito mais robustas, como demonstrado por Cid Fernandes et al. (2014),
reproduzido no Apêndice D.1.

Esta técnica foi utilizada em diversos artigos. Em particular a colaboração SEAGal (Semi

Empirical Analysis of Galaxies), liderada pela UFSC, aplicou o starlight a 926246 espectros
de galáxias do DR7 do SDSS. As propriedades físicas derivadas desta análise de populações
estelares, junto com as medidas de linhas de emissão, foram disponibilizadas como um banco
de dados no website http://www.starlight.ufsc.br/.

Os resultados foram utilizados em estudos varrendo desde a história de formação estelar
de galáxias (Asari et al. 2007) a efeitos ambientais (Mateus et al. 2007) e a origem de linhas
de emissão de galáxias “aposentadas” (Stasińska et al. 2008; Cid Fernandes et al. 2011). Além
desses, pesquisadores em todo o mundo produziram artigos independentes (Bian et al. 2006;
Liang et al. 2007; Peeples et al. 2009; Lara-López et al. 2009, 2010, para citar alguns) baseados
nesse banco de dados.

Em todos esses estudos, cada galáxia é representada por apenas um espectro. A extensão
desse tipo de estudo a dados IFS parece trivial, e em certa medida o é se considerarmos o

http://www.starlight.ufsc.br/
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Figura 2.7: Exemplos de ajuste de espectros de galáxias com o starlight (Asari et al.
2007). À esquerda, espectros observados (preto), espectros modelados (vermelho),
com regiões mascaradas em magenta. No meio, a fração da luz associada a cada uma
das 25 idades das SSPs usadas na síntese, com a curva representando a versão suavi-
zada do histórico de formação estelar. À direita, imagens do SDSS correspondentes
às galáxias.
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espectro de cada zona (ou spaxel) como o espectro de uma galáxia inteira. No entanto, para
tirar máximo proveito da informação sobre populações estelares e sua distribuição espacial
é necessária uma ferramenta que organize os resultados do starlight para um dado cubo de
dados. Dessa necessidade nasceu a plataforma PyCASSO, assunto do próximo capítulo.



Capítulo 3

PyCASSO

A fim de agilizar o desenvolvimento de ferramentas de manipulação de cubos de dados do
CALIFA, alguns programas de computador foram desenvolvidos. Foi montado um “kit de
ferramentas”, chamado PyCASSO (Python CALIFA starlight Synthesis Organizer), para or-
ganizar e analisar o resultado da síntese de populações sobre os dados do CALIFA. PyCASSO
foi desenvolvido em sua maior parte pelo autor desta tese, utilizando a linguagem Python,
e foi utilizado de forma extensiva pelo grupo de populações estelares (cerca de 10 pessoas),
resultando em vários artigos, alguns deles descritos neste capítulo.

A grosso modo, PyCASSO é composto de três partes:

1. Conversor de tabelas. Com ele se converte a saída do starlight (arquivos ASCII para
cada pixel de cada galáxia) para cubos de dados nos formatos FITS e HDF5, de forma a
otimizar o acesso aos dados. Uma galáxia leva tipicamente 2 minutos para ser carregada
em memória usando arquivos texto. Este tempo se reduz para menos de um segundo
usando arquivo FITS. Há outra otimização para acessar dados de várias galáxias simul-
taneamente, utilizando o formato HDF5. Neste caso a carga dos dados em disco para a
memória é “preguiçosa”, quer dizer, é feita somente quando os dados são efetivamente
acessados.

2. Camada de entrada e saída. Os arquivos FITS e HDF5 foram montados de forma a
serem facilmente acessados em qualquer ambiente. Ainda assim, há uma camada de
abstração de armazenamento, onde as várias matrizes e cubos são acessadas com nomes
próprios (por exemplo, popx, que designa a fração de luz distribuída pelas populações
estelares), de forma a ser possível programar ferramentas de análise sem precisar se
preocupar com as características de cada formato de armazenamento.

19
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3. Camada de análise. Como foi mencionado na Seção 1.2, o resultado da síntese con-
siste em cubos indexados por zona. Os dados ficam armazenados no disco desta forma.
Porém, na grande maioria das vezes se está interessado na informação espacialmente
resolvida. Esta camada implementa uma rotina de conversão da notação de zonas para
(x, y). Boa parte das propriedades da síntese, como luminosidade, massa, atenuação
por poeira, e idade estelar, já estão implementadas. Estes cubos espacialmente resol-
vidos são calculados dinamicamente, quer dizer, não ocupam memória do sistema até
que sejam acessados. Existem outras rotinas para calcular geometria, perfis radiais e
azimutais, e raio de escala. Outras rotinas podem ser adicionadas facilmente1.

Este software está sendo utilizado pelo grupo de populações estelares da colaboração do
CALIFA, do qual o autor faz parte. No total são aproximadamente 10 pessoas utilizando este
software. Foram publicados 6 artigos que utilizam extensivamente PyCASSO, e mais alguns
que utilizaram algum dado resultante de forma indireta, apresentados na Seção 3.2.

3.1 A ferramenta de manipulação de cubos de dados Py-

CASSO

PyCASSO é uma biblioteca desenvolvida em Python. Porém uma biblioteca não é nada sem
uma boa documentação. Aqui se apresenta de forma breve das capacidades do PyCASSO. A
documentação completa se encontra no Apêndice C.

O trabalho com a variedade e quantidade de dados gerados pela síntese espectral em 3-D
tem em geral um caráter fortemente exploratório. Frequentemente não se sabe exatamente
o que se está buscando, e o trabalho do programador/cientista consiste em desenhar gráfi-
cos, realizar cálculos, determinar operações ou filtros nos dados com base nestes gráficos
e cálculos, desenhar novamente, e assim sucessivamente. Assim se escolheu a linguagem
Python, que possui ferramentas adequadas à programação exploratória2, como o IPython3 e
o matplotlib4. Foi feito um esforço para que o acesso aos dados de cada galáxia fosse feito
de forma simples e direta. Um exemplo de código pode ser visto na listagem de código fonte
abaixo.

1Há um estudo de PCA (análise de componentes principais) sendo desenvolvido pelo estudante da UFSC
Eduardo A. D. Lacerda, por exemplo.

2Além de estar se tornando uma espécie de lingua franca na Astrofísica computacional.
3http://ipython.org/
4http://matplotlib.org/

http://ipython.org/
http://matplotlib.org/
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Código fonte 3.1: Exemplo de acesso aos dados. Todas as propriedades estão dispo-
níveis diretamente pelo nome, inclusive utilizando a função autocompletar da maioria
dos ambientes de desenvolvimento Python.

1 # Carregar arquivo FITS com os dados.
2 from pycasso import fitsQ3DataCube
3 K = fitsQ3DataCube(’K0001_synthesis_suffix.fits’)
4
5 # Acessar a idade media ponderada pela luminosidade.
6 at = K.at_flux__z
7
8 # Calcular a idade media da galaxia.
9 at_total = (at * K.Lobn__z).sum() / K.Lobn__z.sum()

10 print ’Idade media da galaxia: %.2f’ % at_total

Para algumas operações, como o cálculo da idade estelar média feito na Figura 3.1, pode-
se utilizar apenas o resultado para as zonas. Neste caso, a idade estelar média é calculada
usando a expressão 〈log t〉gal

L =
∑

z〈log t〉L,zLz/
∑

z Lz, onde Lz é a luminosidade de cada zona e
〈log t〉L,z é a idade estelar média de cada zona. Entretanto, para tirar vantagem das informações
espaciais, é preciso converter as propriedades da notação de zona para imagem. Por exemplo,
o programa a seguir calcula a idade estelar média espacialmente resolvida5, e em seguida
desenha um gráfico da imagem gerada.

Código fonte 3.2: Programa para desenhar o mapa de idade estelar média ponderada
pela luminosidade. O gráfico resultante é mostrado na Figura 3.1.

1 # Carregar arquivo FITS com os dados.
2 from pycasso import fitsQ3DataCube
3 K = fitsQ3DataCube(’K0001_synthesis_suffix.fits’)
4
5 # Converter zonas para imagem.
6 at_image = K.zoneToYX(K.at_flux__z , extensive=False)
7
8 # Desenhar o mapa.
9 import matplotlib.pyplot as plt

10 plt.imshow(at_image)
11 plt.colorbar()

Enquanto um mapa é uma forma muito boa de visualizar informações em duas dimensões,
há vezes em que uma visualização resumida é mais adequada. Galáxias em geral têm simetria
aproximadamente axial, logo poder medir perfil radial das propriedades das galáxias é funda-
mental para estudá-las. Com o PyCASSO, o cálculo do perfil radial é bastante simples, como

5O mapa de idade já está previamente calculado, disponível através da propriedade at_flux__yx. Esta
conversão é feita explicitamente aqui para ilustrar como a conversão pode ser feita para qualquer propriedade.



22 3.1 A ferramenta de manipulação de cubos de dados PyCASSO

0 10 20 30 40 50 60 70
0

10

20

30

40

50

60

70

8.4

8.6

8.8

9.0

9.2

9.4

9.6

9.8

Figura 3.1: Mapa de idade estelar média ponderada pela luminosidade da galáxia IC
5376, desenhado pelo programa da Listagem de código fonte 3.2.
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pode ser visto na Listagem de código fonte 3.3, que calcula o perfil radial da idade estelar
média. O resultado está na Figura 3.2.

Código fonte 3.3: Programa para desenhar o perfil radial da idade estelar média
ponderada pela luminosidade.

1 # Carregar arquivo FITS com os dados.
2 from pycasso import fitsQ3DataCube
3 K = fitsQ3DataCube(’K0001_synthesis_suffix.fits’)
4
5 # Converter zonas para imagem.
6 at_image = K.zoneToYX(K.at_flux__z , extensive=False)
7
8 # Calcular o perfil radial.
9 bins = np.arange(0, 26, 1)

10 bin_center = (bins[1:] + bins[:-1]) / 2.0
11 at_rad = K.radialProfile(at_image, bins, rad_scale=1.0)
12
13 # Desenhar o perfil radial.
14 import matplotlib.pyplot as plt
15 plt.plot(bin_center , at_rad)

Esta é só uma pequena demonstração das ferramentas existentes no PyCASSO. Também é
possível trabalhar com espectros, calcular perfis azimutais, lidar com pixels mascarados, entre
outras coisas. Tudo isto está descrito em detalhes no manual do programa (Apêndice C).
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Figura 3.2: Perfil radial da idade estelar média ponderada pela luminosidade da ga-
láxia IC 5376, desenhado pelo programa da Listagem de código fonte 3.3.
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3.2 Artigos publicados

Nesta seção discutem-se os artigos onde se utilizou PyCASSO e nos quais o autor desta tese
teve uma colaboração importante. Além destes artigos, Husemann et al. (2013), no artigo
apresentando o DR1 do CALIFA, utiliza as massas estelares determinadas pelo starlight e
disponibilizadas pelo PyCASSO para caracterizar a amostra do CALIFA. O artigo que apre-
senta o DR2, de García-Benito et al. (2015), também utiliza as massas da mesma forma (ver
Figura 2.4). O mesmo artigo inclui a medição da PSF do CALIFA (ver Figura 2.5), apresen-
tado neste trabalho na Seção 5.2.

González Delgado et al. (2014a) explora a relação massa–metalicidade estelar em 300 ga-
láxias do CALIFA, utilizando PyCASSO. Em González Delgado et al. (2015) se utiliza, além
do PyCASSO, a decomposição bojo–disco (ver Seção 4.2.1) em uma amostra de galáxias,
realizada pelo autor desta tese, adaptando técnicas discutidas no Capítulo 7.

3.2.1 Artigo: Resolving galaxies in time and space. I. Applying STAR-

LIGHT to CALIFA datacubes

Este artigo por Cid Fernandes et al. (2013) descreve todo o processo de síntese espectral dos
cubos de dados do CALIFA, mencionados no Capítulo 1, e serve como uma demonstração da
capacidade do PyCASSO. O artigo está reproduzido na íntegra no Apêndice D.1. O preproces-
samento dos cubos de espectros é feito através do programa QBICK, desenvolvido por Rubén
García Benito especialmente para o CALIFA, mas é genérico o bastante para ser usado em
outros cubos de dados. Após explicar em detalhes todos os passos envolvidos desde o prepro-
cessamento, passando pela descrição do starlight até a importação dos dados pelo PyCASSO,
o artigo apresenta um caso de estudo com a galáxia NGC 2916.

As Figuras 3.3 e 3.4 mostram mapas de propriedades físicas obtidas pela síntese espectral.
Propriedades como a massa (Figura 3.3d) e luminosidade (Figuras 3.3a e 3.3c) são quantida-
des extensivas, e são proporcionais à escala. Já a atenuação por poeira (Figura 3.3b), idade
e metalicidade estelar são quantidades intensivas, independentes de escala. Na prática isto
significa que as quantidades extensivas podem ser divididas entre os pixels que compõem
uma zona, enquanto as intensivas são uma propriedade comum a todos os pixels desta zona.
Esta diferença pode ser notada nas zonas mais externas dos mapas, onde aparecem platôs
na quantidades intensivas. As quantidades extensivas passam por um processo apelidado de
“dezonificação”, onde uma medida referente a uma zona é dividida entre os pixels com base
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Figura 3.3: Propriedades físicas espacialmente resolvidas para a galáxia NGC 2916.
(a) Luminosidade em 5635 Å por unidade de área. (b) Atenuação por poeira na banda
V . (c) Luminosidade em 5635 Å por unidade de área, corrigido de extinção. (d)
Densidade superficial de massa estelar. Retirado de Cid Fernandes et al. (2013, figura
4), Apêndice D.1.
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Figura 3.4: Idade e metalicidade estelar média, espacialmente resolvidas, para a ga-
láxia NGC 2916. (a) Idade estelar média pesada pela luminosidade. (b) metalicidade
estelar média pesada pela luminosidade. (c) Idade estelar média pesada pela massa.
(d) metalicidade estelar média pesada pela massa. Retirado de Cid Fernandes et al.
(2013, figura 6), Apêndice D.1.
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Figura 3.5: Diagramas R × t para luz, massa e taxa de formação estelar (SFR). (a)
Luminosidade em 5635 Å por unidade de área. (b) Massa transformada em estrelas
por unidade de área. (c) Taxa de formação estelar por unidade de área. A linha sólida
representa o gráfico colapsado na direção vertical, apenas para ilustrar a variação
temporal das quantidades mapeadas. Retirado de Cid Fernandes et al. (2013, figura
12), Apêndice D.1.
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em um peso, normalmente dado pelo fluxo na janela de normalização. Isto faz com que as
imagens não tenham um aspecto segmentado, com patamares nas zonas periféricas.

Um dos desafios de se trabalhar com cubos multidimensionais é como visualizar esta infor-
mação. Uma alternativa é comprimir determinadas dimensões. Para ilustrar esta capacidade
do PyCASSO, a Figura 3.5 mostra diagramas de luz, massa e taxa de formação estelar (SFR)
em função do tempo, onde as dimensões x e y foram transformadas em distância radial. Dia-
gramas como este, junto com perfis 1-D radiais e temporais ajudam a visualizar e interpretar
o resultado da síntese espectral, oferecendo novas ferramentas para estudar a estrutura e evo-
lução de galáxias.

3.2.2 Artigo: Resolving galaxies in time and space: II: Uncertainties

in the spectral synthesis of datacubes

Uma crítica bastante comum aos métodos de ajuste é que eles não provêm a incerteza associ-
ada aos valores ajustados. A forma mais simples de determinar esta incerteza é refazer o ajuste
várias vezes, perturbando as medidas reproduzindo de forma realista os erros. Este artigo por
Cid Fernandes et al. (2013) investiga a incerteza nos ajustes feitos no artigo discutido na seção
anterior. O artigo está reproduzido na íntegra no Apêndice D.2.

Quando se injetam erros aleatórios, obtém-se incertezas de ∼ 0.08 dex em idades e meta-
licidades pesadas pela luminosidade, e de ∼ 0.15 dex quando pesadas pela massa. A massa
estelar teve uma incerteza de ∼ 0.08 dex, e AV de ∼ 0.06 mag. Injetando erros sistemáticos
em cor6 as incertezas são similares, exceto para AV , que recebe um desvio sistemático de
+0.05 mag e uma incerteza de ∼ 0.16 mag.

Embora haja uma incerteza considerável analisando-se as propriedades da galáxia pixel a
pixel, os perfis radiais em geral são bastante robustos. Propriedades diretas como a luminosi-
dade, massa, idade e metalicidade estelar, quando vistas em perfil radial (Figura 3.6), mantêm
o mesmo formato com pouca dispersão, exceto nas regiões mais afastadas do núcleo, onde há
poucas zonas. Na verdade, qualquer forma de média espacial que envolva pixels (ou zonas)
suficientes deverá levar a uma diminuição na incerteza.

O artigo também explora os efeitos da escolha da base de SSPs nos resultados do ajuste.
Em geral, bases diferentes levam a resultados consistentes. Pode-se ver na Figura 3.7 que a
idade estelar média ponderada pela luminosidade, a atenuação e a massa estelar inicial têm

6Adicionando componentes lineares em comprimento de onda, a fim de emular uma má calibração de fluxo.
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Fig. 4. Azymuthally averaged radial profiles of some global properties. (a) Dereddened luminosity surface density at 5635 Å; (b)
stellar mass surface density; (c) extinction; (d) SFR surface density over the last 140 Myr; (e) luminosity and (f) mass weighted
mean log ages; (g) luminosity and (h) mass weighted mean metallicities. The original solution is shown as the solid black line, while
those obtained from simulations are shown in colored shades. Light blue shades show the full range of values found among the 10
realizations of random noise (OR1 runs). The darker blue bands mark the range spanned by the 6 values closer to the median (marked
with the blue solid line). OC002 simulations of color-change e↵ects are plotted in red. The di↵erences between the simulations and
original profiles are shown at the bottom of each panel, with the zero level indicated by the dashed black line. The dispersion and
o↵sets along these di↵erence profiles give a measure of the uncertainties and biases involved in the radial profiles.

even for our most pessimistic simulations (C004 and R3). This
gain comes at the expense of a loss of spatial information—
compressing the x, y plane to a single dimension (R) in the ex-
ample presented here. Other forms of spatial averaging can be
envisaged, like isolating structural components (bulge, disk, bar,
arms, inter-arm regions). From the results above, it is easy to see
that, as long as enough zones are involved in the statistics, any
averaging scheme should lead to small uncertainties.

3.3. Uncertainties in Star Formation Histories

starlight outputs SFHs as population vectors: x and µ. The first
gives the fractional contribution of each base element to the total
flux at the chosen reference wavelength (5635 Å in our case),
while the latter gives the corresponding mass fractions. The 39

ages in our base6 sample the 1 Myr to 14 Gyr interval with a
mean log t separation of just 0.1 dex. Individually, the strength
of each component is not reliable (see Fig. 1 in Cid Fernandes
et al. 2004 for an example), given the many ways that spectrally
similar components can rearrange their x j values to produce a
similar total spectrum. Yet, their combination in indices such as
hlog tiL produces robust quantities, as shown by the simulations.

None of the properties studied in the previous sections relies
heavily on the details of the spectral decomposition performed
by starlight. Mean ages, for instance, are defined as the first
moment of the age distributions encoded in x and µ. By con-
struction, however, SFHs do rely on higher order descriptions
of the age distribution. This section aims to evaluate the uncer-

6 The base ages were chosen such that SSP spectra for ages in be-
tween t j and t j+1 are adequately interpolated with the j and j + 1 SSPs
(see Mateus et al. 2006 for further details).

8

Figura 3.6: Incerteza nos perfis radiais de algumas propriedades. (a) Luminosidade
superficial a 5635 Å, corrigida de extinção. (b) Densidade superficial de massa. (c)
Atenuação na banda V . (d) Taxa de formação estelar (últimos 140 Ma) por unidade
de área. (e) Idade estelar média ponderada pela luminosidade. (f) Idade estelar média
ponderada pela massa. (g) Metalicidade estelar média ponderada pela luminosidade.
(h) Metalicidade estelar média ponderada pela massa. As linhas em preto marcam a
solução original. Em faixas azuis e vermelhas, as distribuições das realizações com
ruído aleatório, e sistemático em cor, respectivamente. A diferença entre as simula-
ções e o original está desenhada abaixo de cada painel, com o zero marcado pela linha
tracejada. Retirado de Cid Fernandes et al. (2014, figura 4), Apêndice D.2.
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Cid Fernandes et al.: Uncertainties in spectral fitting of datacubes

Fig. 9. Comparison of the global properties obtained with di↵erent bases GM (vertical axis) and CB (horizontal). The top pan-
els compare luminosity weighted ages (hlog tiL), mass weighted metallicities (loghZiM), extinction (AV ) and initial stellar masses
(log M0) obtained for ⇠ 105 zones of 107 CALIFA galaxies, with contours drawn at every 20% of enclosed points. The bottom
panels repeats the comparisons, but now for galaxy-wide values. A one-to-one line is drawn in all panels. Note that zone masses in
the top right panel are multiplied by 100 to put them on the same scale as the bottom panel.

to be 0.04 mag smaller in BC fits. This relatively good level of
agreement does not apply to mass weighted metallicities, which
di↵er substantially. Given that these two sets of models coincide
in isochrones, IMF and evolutionary synthesis code, this disagre-
ment must be related to the stellar libraries. Because of the sev-
eral improvements in MILES over STELIB (Sánchez-Blázquez
et al. 2006), metallicities from the CB and GM bases should be
considered more reliable than those obtained with BC (see also
Koleva et al. 2008). This is in line with previous empirical tests
by González Delgado & Cid Fernandes (2010), who showed that
MILES based SSP spectra perform better than STELIB based
ones in matching the metallicities of star clusters derived from
spectroscopy of individual stars or CMD analysis of the same
systems.

Fig. 11 shows histograms of the pair-wise �’s: GM � CB
(top), BC � CB (middle), GM � BC (bottom). The width of these
histograms (the �� values listed in each panel) gives a measure
of the uncertainties related to the choice of evolutionary synthe-
sis models for the spectral fits. As usual, mass weighted proper-
ties present larger uncertainties than luminosity-weighted ones.
Metallicities, for instance, have dispersions in � loghZiL of 0.14

and 0.19 dex (GM versus CB, and BC versus CB, respectively),
smaller than the 0.18 and 0.27 dex found for � loghZiM .

The overal conclusion of these comparisons is that, from a
statistical perspective, physical properties obtained from a spec-
tral synthesis analysis do not depend strongly on the choice of
SSP models. Mean ages and extinctions retrieved with the three
models investigated here all agree to within relatively small mar-
gins, and the same is true for stellar masses once in-built dif-
ferences in IMFs are accounted for. Metallicities are generally
harder to estimate and our experiments confirm that. Unlike
other properties mean Z’s are sensitive to the choice of mod-
els. Base BC gives the most discrepant results, highlighting the
influence of stellar libraries.

Rounding up numbers, we find that uncertainties related to
the SSP models adopted in the analysis are of the order of 0.15
dex in hlog tiL, 0.23 dex in hlog tiM , 0.15 dex in log M0 and 0.1
mag in AV . Excluding BC models, loghZiL and loghZiM have
uncertainties of 0.14 and 0.18 dex, respectively.
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Figura 3.7: Comparação de propriedades obtidas com o ajuste utilizando as bases
GM (eixo vertical) CB (eixo horizontal). Os painéis superiores mostram um histo-
grama 2-D com contornos para propriedades de cada pixel de 107 galáxias do CA-
LIFA. Da esquerda para a direita: idade estelar ponderada pela luminosidade, metali-
cidade estelar ponderada pela massa, atenuação na banda V , massa estelar inicial. Os
painéis inferiores mostram a distribuição das mesmas propriedades, porém calculadas
para o espectro integradas das galáxias. Retirado de Cid Fernandes et al. (2014, figura
9), Apêndice D.2.
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uma concordância muito boa entre as bases. As metalicidades médias mostram uma corre-
lação, mas com uma dispersão muito grande, certamente devido a diferenças nas trajetórias
evolucionárias dos modelos, poucos valores de metalicidade na base, e diferenças na metalici-
dade máxima da base. A incerteza nestas propriedades mencionadas acima é cerca de 2 vezes
maior do que as calculadas adicionando ruído aleatório. Claramente a escolha de uma base
adequada é de grande importância para a análise.

3.2.3 Artigo: The Evolution of Galaxies Resolved in Space and Time:

A View of Inside-out Growth from the CALIFA Survey

Em Pérez et al. (2013) se estuda o crescimento de dentro para fora de 105 galáxias do CA-
LIFA. O estudo se baseia na síntese espectral com o starlight, e segue exatamente a mesma
prescrição de Cid Fernandes et al. (2014), descrita na Seção 3.2.1. O artigo está reproduzido
na íntegra no Apêndice D.3.

Galáxias vêm em todos os tamanhos. Para determinar o crescimento, as distâncias são
normalizadas utilizando o raio onde a luminosidade cumulativa (em 5635 Å) alcança 50%
da luminosidade total da galáxia, denominado R50 (ou HLR7). As galáxias da amostra são
separadas em caixas com 15 galáxias cada, segundo a sua massa. O crescimento em massa
em função do tempo é calculado para cada pixel de cada galáxia e somado em cada caixa de
massa.

A Figura 3.8 ilustra o crescimento de massa em anéis crescentes em raio (0,1 R50, 0,5 R50,
1 R50 e > 1 R50.). Em cada painel, o tempo passa da direita para a esquerda, e a massa es-
telar, normalizada, cresce desde zero (direita, em preto) até 1 (esquerda, em branco). Se vê
claramente que galáxias menos massivas, na parte inferior das figuras, têm um crescimento
gradual mais ou menos constante em todos os raios. As galáxias mais massivas, na parte su-
perior das figuras, apresentam um crescimento muito rápido nas regiões centrais, enquanto
as regiões externas crescem mais gradualmente. As linhas azul, verde e vermelha, em cada
painel, representam cortes horizontais na caixa de mais baixa massa, no intermediário e no de
mais alta massa, respectivamente, para facilitar a visualização. A mudança de regime ocorre
em log M? = 10,83, ou seja, uma massa de ∼ 7 × 1010 M�. Vários estudos indicam esta faixa
como uma “massa especial”, onde a taxa de formação estelar alcança valores altos muito ra-
pidamente. De qualquer forma, esta é uma evidência observacional de algo que já se suspeita
há muito tempo: que as galáxias massivas se formaram de dentro para fora.

7Half Light Radius.
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Figure 3. Inside-out stellar mass growth and spatially resolved downsizing. Panels show the normalized growth (gray scale in 10 intervals of 10%, with the 80%
contour in black) in time in the four zones of Figure 2. To avoid number statistics biases, the galaxies are stacked in seven equally populated bins of 15 galaxies
each, sorted by present-day total stellar mass; this implies that the vertical axis in Figures 3–5 is not uniform in log mass. For each spatial component, the growth is
normalized to its total final stellar mass (i.e., the growth curves of Figure 2 are cuts for two of the mass bins through the gray scale and contours). For each zone, three
example mass bins growth curves are plotted (lowest, intermediate, and highest in blue, green and red, respectively) showing how the signal of downsizing is spatially
preserved (the four blue lines here correspond to the four dashed lines in Figure 2, while the four green lines here correspond to the four full lines in Figure 2); the
axis corresponding to these cuts is the same as the gray scale, i.e., the scale 0.0–1.0 on the right-hand side. For a given galaxy mass, the progressive steepening of the
growth from the outer (>1 R50) toward the nucleus shows the inside-out growth trend with the total mass of the galaxy. At the same time, for a given galaxy region,
more massive galaxies grow faster than less massive ones, and this is sustained systematically from the inner to the outer zones.
(A color version of this figure is available in the online journal.)

Figure 4. Inside-out stellar mass growth: ages. Using the same vertical axis as in Figure 3, this figure color codes the age at which each spatial component grows to
80% of its final stellar mass; the age (in Gyr) is shown within each box. For a given mass, the horizontal run of color gives the systematic aging from the outer (right)
to the inner regions (left). Conversely, for a given galaxy region, the vertical run gives the systematic aging of that zone with increasing galaxy total stellar mass. There
is a systematic change with both mass and location for all cases, with the exception of the very low mass galaxies (bottom row) for which there is no inside-out growth
(the age at 80% growth is approximately the same in all four spatial components). These diagrams show clearly the differential inside-out growth and its explicit
dependence on galaxy mass and galactocentric radius.
(A color version of this figure is available in the online journal.)

preparation). At a glance, it is clear that (1) running vertically for
a given galaxy zone, older ages (red) correspond to more massive
galaxies, and (2) running horizontally for a given galaxy mass,
older ages (red) correspond to the central zones. The trends are
clear for all masses and spatial regions, except for the lower mass
bin, where there is no evidence of inside-out growth. In fact, the
evidence at the lower masses is that galaxies do grow outside-in

(Figure 2), connecting with the behavior seen in studies of
dwarf galaxies (e.g., Gallart et al. 2008; Zhang et al. 2012 and
references therein).

The increase in mean stellar ages with increasing M! reflects
the downsizing phenomenon previously established on the basis
of fossil record analyses of spatially unresolved data (Heavens
et al. 2004; Pérez-González et al. 2008). Figures 3 and 4 show,

4

Figura 3.8: Crescimento de massa estelar de dentro para fora. As 105 galáxias foram
separadas em grupos de 15, em massa, formando as caixas do eixo vertical. Os painéis
mostram o crescimento da massa em escala de cinza, normalizado, em função do
tempo e da massa das galáxias. O contorno em preto marca 80%. Da direita para a
esquerda se vê as regiões em raio r < 0,1 R50, 0,1 < r ≤ 0,5 R50, 0,5 < r ≤ 1 R50 e
r > 1 R50. Para facilitar a visualização da forma da variação temporal, as linhas azuis,
verdes e vermelhas em cada painel mostram um corte horizontal nas caixas inferior,
intermediário e superior, com escala de 0 a 1. Retirado de Pérez et al. (2013, figura
9), Apêndice D.3.

3.2.4 Artigo: The star formation history of CALIFA galaxies: Radial

structures

O artigo por González Delgado et al. (2014b) faz um estudo detalhado da estrutura radial de
diversas propriedades de 107 galáxias do CALIFA. O artigo está reproduzido na íntegra no
Apêndice D.4. Um dos resultados mais importantes é que a densidade superficial de massa
estelar e idade estelar média ponderada por luminosidade, medidas a 1 R50, são representativos
das médias da galáxia como um todo. A Figura 3.9 mostra a correlação entre os valores em três
raios distintos e o global para a idade estelar média ponderada pela luminosidade (esquerda)
e a densidade superficial de massa estelar (centro). Valores a 1 R50, marcado como HLR nas
figuras, coincidem em geral com a média global da galáxia. Ainda na mesma figura pode-se
ver a correlação entre a densidade superficial de massa estelar média da galáxia e a massa
estelar total da galáxia. Este resultado está de acordo com Kauffmann et al. (2003), usando a
amostra do SDSS.

O raio contendo metade da massa estelar (HMR8) é em média 20% menor que R50 (HLR).
A razão entre HMR e HLR tem correlação com a massa total da galáxia e o tipo morfoló-

8Half Mass Radius.
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Fig. 6. Left: Correlation between hlog ageiL at 1 HLR and the galaxy-averaged age hlog ageigalaxy
L . Black dashed line shows the

fit, which is almost equal to the one-to-one line. Black dots mark spheroidal galaxies, C � 2.8. Red and blue plus signs establish
the relation between the nuclear (inner 0.1 HLR) and outer disk (2 HLR) ages as a function of hlog ageigalaxy

L . Center: Correlation
between the stellar mass surface density at 1 HLR (gray circles) and log µgalaxy

⇤ . Black dashed line shows the fit to all the points, and
dashed blue line the fit to the disk galaxies; plus signs like in the left plot. Right: Correlation between the galaxy averaged stellar
mass surface density and galaxy stellar mass. Black points are spheroidal galaxies, C � 2.8. The dashed lines show the fits, for disk
(blue) dominated galaxies and spheroidals (red). Black dashed line is the fit to all the galaxies.

Fig. 7. Comparison of the averaged stellar population properties derived from the spatially resolved star formation history and the
integrated properties derived from fitting the total galaxy spectrum: a) total stellar mass; b) luminosity weighted age; c) stellar
extinction. The histograms in the insets show the distribution of the di↵erence between the integrated and resolved properties. Black
dots show the comparison between the integrated property and the value of the property at 1 HLR.

– Galaxy-averaged stellar mass surface density: We simply di-
vide the total mass (summing the contributions from all the
spaxels) by the total area of these spaxels to obtain the galaxy
averaged stellar mass density

µ
galaxy
⇤ =

P
xy MxyP
xy Axy

(2)

Fig. 6 compares these galaxy-wide averages with the corre-
sponding values at R = 0.1 (red crosses), 1 (grey circles) and 2
HLR (blue crosses).

The left panel shows a very good agreement between
hlog ageiL at 1 HLR and the galaxy-wide average. The relations
for other radii exihibit o↵sets and larger dispersions. As expected
(see Fig. 4), the nuclei are older by (on average) 0.2 dex with
respect to the galaxy averaged age (red crosses). Note that due
to the variation of the age gradient with the galaxy mass and
Hubble type, the nuclei of spheroidal galaxies (C � 2.8) are (on
average) only 0.16 dex older than hlog ageigalaxy

L , whereas for
disk galaxies this di↵erence increases to 0.23 dex. On the other
hand, the outer 1–3 HLR of either disk or spheroidal galaxies
are more similar to the average galaxy age (blue crosses), with
an average o↵set of �0.08 dex.

Fig. 6b repeats these comparisons, but now for the stellar
mass surface density. Again, the galaxy-averaged values are well
matched by the µ⇤ values at R = 1 HLR. For spheroidal galaxies

(marked with black dots), µgalaxy
⇤ is slightly smaller than µ⇤ at 1

HLR, coinciding better with µ⇤ at 1.2 HLR. In nuclei µ⇤ is signif-
icantly larger than µgalaxy

⇤ , by typically 1.25 dex in disk galaxies
and 1.43 for spheroidal galaxies.

In summary, the values of hlog ageiL and µ⇤ at 1 HLR
represent remarkably well the galaxy-averaged age and stellar
mass surface density, except that spheroidal galaxies are slightly
denser at R = 1 HLR than their spatially averaged value.

Both hlog ageigalaxy
L and µgalaxy

⇤ correlate with the total stel-
lar mass. The latter relation is shown in the right panel of Fig.
6, where one sees µgalaxy

⇤ increasing from ⇠ 101.5M�/pc2 for
M⇤ ⇠ 109M� to ⇠ 103M�/pc2 for the most massive galaxies in
the sample. The points are well fitted by a power law, µgalaxy

⇤ /
M0.52±0.04
⇤ . This relation was reported before by Kau↵mann et al.

(2003b) from the analysis of a much larger SDSS sample. They
also report a sharp change in the slope in the µ⇤–M⇤ relation at
a stellar mass of ⇠ 3 ⇥ 1010M�, finding that below this mass µ⇤
increases as M0.54

⇤ , while above it µ⇤ is constant. Even though
Fig. 6c does not show a clear change in slope, we can confirm
that in the disk galaxies of our sample, µgalaxy

⇤ / M0.55±0.04
⇤ , and

in spheroid dominated galaxies (black symbols) the relation fol-
lows a much flatter slope, with µgalaxy

⇤ / M0.1±0.07
⇤ . Similar re-

sults are obtained if we repeat the analysis replacing µgalaxy
⇤ by

the surface density at 1 HLR, except that in this case the slope for
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Figura 3.9: Esquerda: correlação entre a idade estelar média ponderada pela lumino-
sidade em 1 R50 (círculos cinza), 0,1 R50 (cruzes azuis), 2 R50 (cruzes vermelhas) e a
média da galáxia. Pontos em preto marcam galáxias esferoidais, com C ≥ 2,8. Meio:
o mesmo gráfico para a densidade superficial de massa estelar. Direita: correlação
entre a densidade superficial de massa média da galáxia e a massa estelar total da ga-
láxia. As linhas tracejadas mostram o ajuste linear total (preto), apenas discos (azul),
e apenas para esferoidais (vermelho). Retirado de González Delgado et al. (2014b,
figura 6), Apêndice D.4.
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Fig. 10. Relation between aM
50/a

L
50 and the total stellar mass.

Points are colored according to the luminosity weighted age of
the stellar population at R = 0.5aL

50. Galaxies with concentration
index C � 2.8 are marked with a cross. Dashed blue line show
the fit for all the galaxies with log M⇤ (M�)  11, dashed red for
log M⇤ (M�) > 11, and dotted blue and red lines are the fit for
disk dominated galaxies and spheroidal galaxies, respectively.

colors. They find that ages are much better correlated with their
local surface brightness than with the galaxy absolute magni-
tude in the K band, and conclude that the surface density plays
a more fundamental role in the SFH of disks than the mass of
the galaxy. They suggest that the correlation can be explained
through a dependence of the star formation law on the local den-
sity (see also Bell & Bowen 2000; Boissier & Prantzos 2000).
Note that they assume that colors trace age, and use surface
brightness and total luminosity as proxies for µ⇤ and M⇤ respec-
tively. Furthermore, this conclusion was obtained only for spiral
galaxies. In the light of this result, and armed with our spec-
troscopically derived properties, we ask whether this conclusion
holds for all types of galaxies, and for all regions within galaxies.

We start by exploring the age-density relation for all regions
of all galaxies in our sample. Fig. 11 plots µ⇤ as a function of
hlog ageiL for all our 98291 individual spectra, color coded by
the log density of points in the diagram. Large circles overplotted
represent the galaxy averaged hlog ageiL and log µ⇤ obtained as
explained in Section 6 (equations 1 and 2). The color of these
circles code M⇤ (as labeled on the left-hand side legend). In this
plane, our galaxies are well divided into two distinct families that
break at a stellar mass of ⇠ 6–8 ⇥ 1010M�. Galaxies below this
critical mass show a correlation between log µ⇤ and hlog ageiL,
and are usually young disk galaxies. Above the critical mass, the
relation is significantly flatter, and galaxies there are increasingly
dominated by a spheroidal component. A similar result is found
by Kau↵mann et al. (2003b, 2006) analyzing galaxy averaged
hlog ageiL and µ⇤ for 122808 SDSS galaxies. The critical mass
reported by these works (⇠ 3 ⇥ 1010M�), is close to the one we
find here once the di↵erences in IMF are accounted for.

Note that galaxy-averaged values fall where a large frac-
tion of the individual zone results are located. This is because
log µgalaxy

⇤ and hlog age igalaxy
L are well represented by values

around 1 HLR, and most of the single spaxel zones are located
between 1–1.5 HLR. In fact, Fig. 11 shows that most of the in-
dividual zones follow the same general trend followed by the
galaxy averaged properties. Thus, local ages correlate strongly

Fig. 11. The stellar mass surface density – age relationship re-
sulting from fitting the 98291 spectra of 107 galaxies. The color
bar shows the density of spectra per plotted point (red-orange are
a few tens of spectra). Also plotted (as larger circles) are the av-
eraged values for each galaxy, obtained as explained in Section
6. The colors of these circles code the galaxy mass (orange-
red are galaxies more massive than 1011M�) dashed line marks
µ⇤ = 7 ⇥ 102 M�/pc2.

with local surface density. This distribution also shows that there
is a critical value of µ⇤ ⇠ 7 ⇥ 102M�/pc2 (similar to the value
found by Kau↵mann et al. 2006 once di↵erences in IMF are fac-
tored in). Below this critical density µ⇤ increases with age, such
that regions of low density formed later (are younger) than the
regions of higher surface density, while above this critical den-
sity the dependence of µ⇤ on age is very shallow or altogether
absent.

Since hlog ageiL reflects the SFH and it correlates with µ⇤,
the general distribution of galaxy zones in Fig. 11 suggests that
the local mass density is linked to the local SFH, at least when
µ⇤  7 ⇥ 102M�/pc2. Since these densities are typical of disks
(Fig. 7), this result is in agreement with the findings of Bell & de
Jong (2000) that explain the correlation through a local density
dependence in the star formation law. Note, however, that there
is a large dispersion in the distribution for individual regions,
caused mainly by the radial structure of the age and of the stellar
mass surface density.

8.2. Radial gradients of stellar mass surface density and age

We now investigate inner gradients in age and µ⇤, and their re-
lation with M⇤. The gradient of log µ⇤ in the inner HLR of each
galaxy was computed as 5 log µ⇤ = log µ⇤[1 HLR] � log µ⇤[0],
and similarly for 5hlog ageiL. Fig. 12 shows these gradients as a
function of the galaxy mass. Grey dots denote disk dominated
galaxies (C < 2.8) and black dots mark spheroid dominated
galaxies (C � 2.8). Coloured symbols show mean values in eight
equally populated mass bins3, with circles and stars representing
spheroid and disk dominated systems, respectively.

A clear anti-correlation exists between 5 log µ⇤ and M⇤. The
stellar mass surface density profile becomes steeper with in-
creasing galaxy mass. There does not seem to be a dependence

3 15 galaxies per bin, except in the two bins with largest mass (log
M� > 11.4) that add up to 17 galaxies
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Figura 3.10: Relação entre aM
50/a

L
50 e a massa estelar total. A cor dos pontos reflete

a idade estelar média ponderada pela luminosidade, em 0,5 aL
50. Galáxias com índice

de concentração C ≥ 2,8 estão marcadas com uma cruz. A linha azul mostra o ajuste
linear para galáxias com massa estelar Retirado de (González Delgado et al. 2014b,
figura 10), Apêndice D.4.

gico. Na Figura 3.10 pode-se ver que a relação HMR/HLR diminui com a massa estelar para
galáxias com massa menor que 1011 M�, enquanto permanece constante para galáxias mais
massivas. Um comportamento similar ocorre com o tipo morfológico: em galáxias com disco
a relação HMR/HLR diminui com a massa, e em galáxias esferoidais a relação é aproximada-
mente constante.
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Fig. 13. The radial profiles of the stellar mass surface density and ages stacked in seven bins of galaxy stellar mass. In each bin
log M(M�) is: 9.2–10.2, 10.2–10.6, 10.6–10.8, 10.8–11.0, 11.0–11.2, 11.2–11.4, and 11.4–11.8. Upper panel: All the galaxies.
Middle panel: Disk dominated galaxies. Lower panel: spheroidal dominated galaxies (C � 2.8). Here, we are showing only the
profiles in the mass bins with at least two galaxies. Numbers in the middle and lower panel indicate the number of galaxies in each
bin. In the upper panel the number of galaxies in each mass bin is 15, except in the highest mass bin that has 17 galaxies. The error
bars in all panels indicate the typical dispersion at any given distance in the mass bin log M (M�) = 11.2–11.4; it is similar for other
mass bins and radial distances.

mass ones, not only in their core but all along their extent. There
is also a clear trend of the age profile with the mass. More mas-
sive galaxies are older along most of their radial extent. There is
some overlapping in the ages at radii between 1 and 2 HLR in
galaxies of few 1011M� (red and orange). The mean age shows
radial structure, with a generally steeper gradient in the inner

HLR. This depends on M⇤, with the largest inner gradient occur-
ring in galaxies of intermediate mass (light blue to red curves).
The most massive galaxies of the sample studied here (brown)
show also negative age gradient but flatter than that of galaxies
that belong to the intermediate mass bins, even though they have
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Figura 3.11: Perfis radiais da densidade superficial de massa estelar (esquerda) e
idade estelar média ponderada pela luminosidade (direita), para caixas de massa es-
telar contendo 15 galáxias cada. Cima: todas as galáxias. As caixas em massa estão
codificados em cores. Meio: galáxias dominadas por disco. Baixo: galáxias esferoi-
dais (C ≥ 2,8). Retirado de González Delgado et al. (2014b, figura 13), Apêndice
D.4.

Para galáxias esferoidais, o gradiente de idade depende mais da massa estelar total da galá-
xia do que da densidade superficial de massa estelar, que, conforme o painel inferior esquerdo
da Figura 3.11, é aproximadamente constante. A massa total da galáxia é a propriedade mais
fundamental para galáxias esferoidais, enquanto a densidade superficial de massa é mais im-
portante para as galáxias com disco.



Capítulo 4

Morfologia de galáxias

A descoberta das formas das galáxias, e a sua separação em classes segundo a sua morfologia,
somente se tornou uma ciência séria quando surveys fotográficos extensos começaram a ser
realizados (Sandage et al. 1975). Pode-se considerar o ano de 1845 como um marco inicial no
estudo da forma das galáxias, quando Lord Rosse, observando com o telescópio refletor de 72
polegadas no Castelo de Birr, descobriu estruturas espirais em M51 (Galáxia do Redemoinho,
no catálogo de Messier). À época, pouco se sabia sobre a natureza das “nebulosas espirais”
e os esquemas de classificação eram puramente descritivos como o de Wolf (1908), mostrado
na Figura 4.1. Knox-Shaw (1915), entre outros, chamou a atenção para nebulosas sem braços
espirais, que viriam a ser chamadas mais tarde de elípticas. Curtis (1918) foi o primeiro a
identificar espirais com barra. Em meados de 1940 já se havia descoberto a maioria dos tipos
mais comuns das “nebulosas extragaláticas”, termo que já começava a cair em desuso em favor
do nome mais glamouroso, segundo o próprio Hubble (1936): “galáxias”.

Neste capítulo é feita uma breve introdução sobre a morfologia de galáxias. O objetivo é
compreender e descrever quantitativamente uma galáxia segundo a sua forma. Daqui saem as
ferramentas e a motivação para a decomposição morfológica espectral, estudada nos Capítulos
6 e 7. A decomposição, conforme será visto na Seção 4.2.3, requer uma boa PSF1. Por isso, é
feito pequeno desvio no Capítulo 5 para caracterizar a PSF do CALIFA.

1Point Spread Function.
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Figura 4.1: Sistema de classificação descritivo de nebulosas por Wolf (1908), apre-
sentava também nebulosas galáticas (na primeira linha, que foi removida). Reprodu-
zido de Sandage et al. (1975).
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4.1 Classificação de Hubble

O primeiro sistema amplamente utilizado de classificação de galáxias segundo a sua morfo-
logia foi o de Hubble (1926). Neste sistema, as galáxias são separadas nas classes elíptica,
espiral, espiral com barra e irregular. As elípticas são classificadas segundo o seu formato,
desde esférico até mais alongado. As espirais são classificadas conforme o tamanho relativo
do bojo e as características dos braços (quantidade, grau de espiralamento e granularidade).
A forma final de classificação de Hubble é frequentemente ilustrada pelo “diagrama diapa-
são”, apresentado na Figura 4.2, do clássico The Realm of the Nebulae de Hubble (1936), e
atualizado (incluindo a classe S0 na intersecção dos ramos das espirais) por Sandage et al.
(1975).

O sistema de Hubble parece ser mais do que um simples “catálogo botânico” de galá-
xias. Muitas das propriedades observadas das galáxias, como índices de cor, tipo espectral
e densidade de hidrogênio gasoso, variam sistematicamente na sequência de formas. De al-
gum modo, parece haver algo de fundamental escondido nesta classificação baseada apenas
na forma, que talvez indique uma relação com as condições iniciais e subsequente evolução
temporal das galáxias (Sandage et al. 1975). Estas correlações fizeram com que, durante muito
tempo, a sequência de Hubble fosse considerada uma sequência evolutiva, onde as galáxias
eram inicialmente elípticas, passavam a ser lenticulares e depois espirais. Isto sobrevive até

Figura 4.2: Sistema de classificação de Hubble (1936), também conhecido como
“diagrama diapasão de Hubble”. Foi atualizado por Sandage et al. (1975), de onde se
reproduz a figura, para incluir a classe S0 na intersecção dos ramos das espirais.
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hoje na nomenclatura “early type” (tipo jovem) para elípticas e lenticulares, e “late type” (tipo
tardio) para espirais e irregulares. Entretanto, Hubble (1927) enfatizou desde o início que a
classificação era puramente empírica, e que interpretações de natureza evolutiva deveriam ser
tomadas com cautela.

4.2 Componentes estruturais

Os sistemas de classificação descritos na seção anterior são baseados em inspeção visual, com
natureza evidentemente qualitativa. Levando tal forma de classificação a um extremo, como o
projeto GalaxyZoo (Lintott et al. 2008; Willett et al. 2013), chegam-se a conclusões estatísti-
cas, mas ainda não se obtêm medidas quantitativas de objetos individuais. Para descrever mais
precisamente a estrutura de uma galáxia, normalmente é necessário decompô-la em subestru-
turas. Estas subestruturas são em geral modeladas como funções analíticas, as quais permitem
derivar medidas quantitativas. De forma simplificada, podemos considerar que galáxias são
compostas de duas componentes principais: bojo e disco. Os próprios discos podem conter
barras, braços espirais e anéis, para citar algumas subcomponentes mais comuns.

4.2.1 Bojos e discos

Do ponto de vista fotométrico (medindo o perfil de brilho superficial), galáxias lenticulares
(S0) e espirais early type (Sa-Sb) podem ser bem descritas como uma combinação de duas
componentes: um bojo e um disco. Neste modelo, o disco é delgado enquanto o bojo é
quase esférico (embora haja casos em que ele seja um elipsoide triaxial), ambos observados
projetados no plano do céu.

Levando em consideração apenas o perfil de brilho superficial, a separação em compo-
nentes baseado no aspecto visual parecer arbitrária. Afinal, pode-se inventar algum modelo
empírico onde uma só componente descreva as imagens observadas tão bem quanto a soma
de um bojo e um disco. Porém, estas componentes parecem ter outras propriedades distintas,
como índices de cores, conteúdo de gás e poeira, cinemática e populações estelares, o que
confere uma certa confiança no conjunto de componentes escolhido.

King (1966) descreve um modelo derivado para aglomerados globulares, assumindo ve-
locidades estelares isotérmicas e isotrópicas. Muito embora este modelo tenha motivações
físicas, ele não possui uma forma funcional simples. Leis como as de Hubble-Reynolds (Bin-
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Figura 4.3: Perfis empíricos de Sérsic. O índice n controla a concentração do per-
fil. Com n = 1 obtém-se um perfil exponencial (azul), e com n = 4 um perfil de de
Vaucoulerus (vermelho). Outros valores de n são mostrados em linhas descontínuas.

ney & Tremaine 2011, equação 2.55) e de Vaucouleurs (1948, 1977), mesmo sendo puramente
empíricas, descrevem bem bojos de galáxias. Suas formas funcionais são:

I(r) =
I0[

1 + (r/rH)2
] (Hubble-Reynolds)

I(r) = Ie exp

−7,67

(

r
re

)1/4

− 1

 (de Vaucouleurs)

Os termos re e rH são os parâmetros de escala radial, I0 é o brilho para r = 0 na lei de
Hubble-Reynolds e Ie é o brilho para r = re na lei de de Vaucouleurs. Estas formas funcionais
se ajustam bem à maioria dos bojos e galáxias elípticas. Para sistemas que não são esféricos,
deve-se ainda introduzir uma elipticidade e uma orientação. Adicionalmente, a elipticidade e
a orientação podem variar com o raio.

Discos, por outro lado, são facilmente modelados como um perfil exponencial (Freeman
1970) dado por

I(r) = I0 exp
(
− r

h

)
,

com h sendo o parâmetro de escala radial, e I0 o brilho em r =0.
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Sérsic (1963) mostra que os perfis de de Vaucouleurs e exponencial podem ser tomados
como casos particulares da equação

I(r) = Ie exp

−bn


(

r
re

)1/n

− 1

 ,

que ficou conhecida como “lei de Sérsic”. Aqui, o parâmetro n é o índice de concentração,
também chamado de “índice de Sérsic”, que pode variar continuamente. A Figura 4.3 mostra
alguns exemplos. Com n=1 obtém-se uma lei exponencial (linha azul), e com n=4 a lei de de
Vaucouleurs (linha vermelha). A maioria dos bojos de espirais e galáxias elípticas podem ter
seus perfis de brilho ajustados com índices de Sérsic na faixa de 1 < n < 10. Valores maiores
de n mudam muito pouco a forma da curva. O termo bn está definido em função de n, ver a
seção 6.1.5 de Erwin (2015).

É preciso ter em mente que estas leis são empíricas, e dependem do bom senso de escolher
o perfil (ou conjunto de perfis) certo para a galáxia em questão. Tentar ajustar um modelo ina-
propriado a uma galáxia pode levar a conclusões equivocadas, embora o ajuste possa parecer
bem sucedido.

4.2.2 Dependência dos modelos com o comprimento de onda

Tudo o que se discutiu sobre classificação de galáxias quanto à sua forma, até agora, le-
vou em conta imagens feitas no banda óptica do espectro. Basta olhar umas poucas galáxias
em infravermelho ou ultravioleta para verificar que a forma de uma galáxia pode mudar dra-
maticamente dependendo do comprimento de onda em que se observa. Bojos normalmente
desaparecem em ultravioleta por possuírem poucas estrelas jovens. Já em infravermelho, os
bojos tendem a dominar, e discos podem ter uma forma bastante diferente por conta da menor
profundidade óptica das estruturas de poeira. Claramente há uma dependência da morfologia
das galáxias com o comprimento de onda.

Kelvin et al. (2012) utilizou imagens de galáxias do projeto GAMA (Driver et al. 2009)
em 9 bandas espectrais, do óptico (Abazajian et al. 2009, bandas ugriz do SDSS DR7) ao in-
fravermelho (Lawrence et al. 2007, bandas Y JHK do UKIDSS), para ajustar perfis de Sérsic
a mais de 160.000 galáxias, encontrando gradientes leves no índice de Sérsic em função do
comprimento de onda. Os ajustes para cada comprimento de onda foram feitos individual-
mente. O projeto MegaMorph (Häußler et al. 2013) faz o mesmo de uma forma um pouco
mais refinada. Utilizando as bandas fotométricas do SDSS, eles ajustam a variação dos parâ-
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Figure 3. Example fitting results for eleven galaxies: 1-NGC853, 2-NGC2775, 3-NGC3521, 4-NGC3992, 5-NGC4274, 6-NGC4431, 7-NGC4434, 8-
NGC4496A,9-NGC4570, 10-NGC4623, 11-NGC4900. We show recovered effective radius for both single-band (top row) and multi-band (bottom row)
fitting methods. The leftmost column shows results from fitting the original images, while the remaining columns show results from fitting images artificially
redshifted to redshifts 0.01, 0.06 and 0.12. Multi-band fitting results have a smooth dependence on wavelength as, by design, re is only permitted to vary
linearly with wavelength. A typical one sigma error is given for the largest and smallest galaxy for the MONTAGE images. The errors have estimated in
Section 3.3. The eleven galaxies were chosen to show a variety of parameters, while ensuring some large galaxies were included. Note that in the panels with
redshifted images there are a few cases where the effective radius, mostly in u-band, takes values above the upper limit of the plot, e.g., for NGC3992 at
z = 0.01 the re,u = 35 kpc.

while others may be optionally specified by the user. Constraints
are useful to improve the reliability and efficiency early in the fit-
ting process, by excluding regions of parameter space which are
believed to be unphysical or eliminated by other considerations.
However, if the minimisation routine repeatedly encounters con-
straints, this is an indication that a good model fit to the data cannot
be achieved. In this case at least some of the resulting parameters
will typically lie very close to a constraint boundary. These param-
eters for such a fit are likely to be seriously biased, and hence it is
sensible to discard them from further analysis.

The extension to multi-band fitting required the implementa-
tion of constraints to be significantly modified in GALFITM. If a
proposed parameter step would violate a constraint, GALFIT3 typ-
ically resolves the conflict by simply setting the offending param-
eter to the value at the constraint boundary. For multi-band fits,
however, constraints on parameters may be violated in some bands
but not others and there is a non-trivial relationship between the

standard parameter at a given wavelength and the polynomial coef-
ficients which are the true fit parameters.

In GALFITM, constraint violations are avoided by simply not
changing the offending parameter. For instance, if an individual
step would violate a constraint, then the coefficients corresponding
to the affected parameter are not changed on that step. The subse-
quent step may not violate constraints, in which case the parameter
will continue to converge toward its optimum value. However, in
the standard implementation of GALFITs LM algorithm, if a step
successfully reduced the �2, then the algorithm is ‘encouraged’ and
the next step will be larger. In some cases this can lead to one or two
parameters repeatedly attempting to violate constraints and hence
becoming ‘frozen’ for the duration of the fit. To mitigate this, we
found that periodically substantially reducing the global step size
would often lead to ‘frozen’ parameters being able to take a small
step towards their constraint boundary and hence ‘thawing’. Tests
(see comparison in Figure 9) show that this approach works well,
and GALFIT3 and GALFITM typically return very similar results,

c� 2012 RAS, MNRAS 000, 1–29

Figura 4.4: Ajuste morfológico de 11 galáxias, utilizando as bandas fotométricas do
SDSS. Os gráficos mostram o raio efetivo (re neste trabalho) ajustado livremente a
cada banda (painéis superiores), e com uma dependência linear em comprimento de
onda (painéis inferiores). À esquerda estão os ajustes com as imagens originais, as
colunas seguintes são para imagens com redshift artificiais. Retirado de Vika et al.
(2013).
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Figure 3. The decomposed one-dimensional bulge and disc spectra for
NGC 1375.

Figure 4. Example of the bulge and disc data for NGC 1375 with the
Vazdekis et al. (2010) SSP model for the bulge kinematics over-plotted. Hβ
is the age indicator while [MgFe]′ is the metallicity indicator. The circle
represents the bulge while the rectangle corresponds to the disc value. The
error bars represent the statistical uncertainties.

achieved using the Penalized Pixel Fitting method (PPXF) of
Cappellari & Emsellem (2004), which uses the MILES stellar li-
brary to model the line-of-sight velocity distribution as a Gaussian
with a series of Gauss-Hermite polynomials. For this sample, the
Hβ corrections were never more than 24% of the Hβ index, with
the majority being less than 10%, so any residuals from the ap-
proximate nature of this correction are unlikely to compromise the
results significantly. The PPXF code also used the stellar library to
measure the line of sight velocity and velocity dispersion for each
decomposed spectrum, which could then be used to tune the SSP
models. These values are also given in Appendix A.

Having measured and corrected the observed line strengths,

Figure 5.Age versus metallicity for the decomposed spectra. Each galaxy is
represented by a different colour, with circles and rectangles corresponding
to bulges and discs respectively. Dotted lines join the bulge and disc of the
same galaxy. The size of each symbol reflects the luminosity of the galaxy
(Madore et al. 1999). The filled and open symbols are used to show the
results from the two semi-major axes in each galaxy, where both could be
measured.

SSP models were created for each decomposed spectrum and plot-
ted using using Hβ and [MgFe]′ as the age and metallicity indi-
cators respectively, where the latter was chosen due to its negli-
gible dependence on the α-element abundance (González 1993;
Thomas, Maraston & Bender 2003). As an example, Fig. 4 shows
the indices derived for the bulge and disc spectra of NGC 1375, to-
gether with the grid of predictions for SSP models of differing ages
and metallicities corrected to the velocity dispersion of this galaxy,
from which one can read off estimates of the relative age and metal-
licity for the data. Since these measurements were obtained from
spectra representing the integrated light over the full bulge and
disc, they correspond to the global, luminosity-weighted values for
age and metallicity for each component. The errors shown reflect
the statistical uncertainties outlined above. Clearly in this case the
bulge is inferred to be young and metal rich, while the disc is old
and metal poor.

Figure 5 shows the results of this analysis applied to all galax-
ies in the sample. Where both were observed, we show the two
sides of each galaxy separately, principally as a test of the repro-
ducibility of the results. Dotted lines join the bulges and discs de-
rived from the same side of the same galaxy, while points corre-
sponding to different halves of the major axis of the same galaxy
share the same colour. In the few cases where the index measure-
ments lay outside of the SSP model grids, such as in Fig. 4, the
metallicities were estimated by using an extrapolation method. Due
to the uncertainties already mentioned, and the fact that different
SSP models would give different grids, it is important to consider
the results in Fig. 5 as constraining the relative ages and metallic-
ities within the data set as opposed to their absolute values. The
errors shown on the data points correspond to the statistical errors
given in Fig. 4 plus interpolation errors, while a more realistic mea-
sure of the uncertainties can be obtained by comparing the results
for each half of the major axis of each galaxy, as represented by
closed and filled symbols. It can be seen that both within individual
galaxies and viewing the data set as a whole, there is clearly a trend

Figura 4.5: Espectros unidimensionais de bojo (acima) e disco (abaixo) de NGC
1375. É possível reconhecer a linha espectral Hβ e o tripleto de magnésio, em absor-
ção. Retirado de Johnston et al. (2012).

metros morfológicos com o comprimento de onda através de um polinômio (Vika et al. 2013,
Figura 4.4). Todos os comprimentos de onda são ajustados de uma vez. Aí se pode ver que
em grande escala (em comprimento de onda), há galáxias com um comportamento linear (ou
até razoavelmente constante) em re. Nestes casos, utilizar um modelo linear em função do
comprimento de onda, segundo os autores, melhora a qualidade do ajuste.

Além de efeitos causados pelo método de ajuste, como má escolha do modelo, mudança
no sinal–ruído nas várias bandas espectrais, ou mínimos locais, parece haver motivos reais
para levar a sério a variação dos parâmetros morfológicos com o comprimento de onda. Po-
pulações estelares diferentes emitem mais intensamente em comprimentos de onda distintos,
com populações mais jovens dominando em comprimentos de onda menores. Isto parece cau-
sar um leve gradiente no índice de Sérsic em galáxias early type (La Barbera & de Carvalho
2009). Poeira parece afetar a medida do tamanho e forma de discos (Möllenhoff et al. 2006).
O conteúdo e a distribuição de poeira e pode variar significativamente de galáxia a galáxia,
dificultando uma conclusão global sobre o seu efeito nos parâmetros morfológicos.

Johnston et al. (2012) obtiveram espectros de fenda longa de galáxias lenticulares (S0),
gerando assim perfis de brilho unidimensionais das galáxias para cada comprimento de onda.
Ajustando um perfil de de Vaucouleurs e um exponencial ao perfil de brilho de cada uma
das galáxias (em ambos os lados do núcleo), eles obtêm os espectros separados de cada um
dos seus dois componentes morfológicos, como mostrado na Figura 4.5. Com os espectros,
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Figure 3. The decomposed one-dimensional bulge and disc spectra for
NGC 1375.

Figure 4. Example of the bulge and disc data for NGC 1375 with the
Vazdekis et al. (2010) SSP model for the bulge kinematics over-plotted. Hβ
is the age indicator while [MgFe]′ is the metallicity indicator. The circle
represents the bulge while the rectangle corresponds to the disc value. The
error bars represent the statistical uncertainties.

achieved using the Penalized Pixel Fitting method (PPXF) of
Cappellari & Emsellem (2004), which uses the MILES stellar li-
brary to model the line-of-sight velocity distribution as a Gaussian
with a series of Gauss-Hermite polynomials. For this sample, the
Hβ corrections were never more than 24% of the Hβ index, with
the majority being less than 10%, so any residuals from the ap-
proximate nature of this correction are unlikely to compromise the
results significantly. The PPXF code also used the stellar library to
measure the line of sight velocity and velocity dispersion for each
decomposed spectrum, which could then be used to tune the SSP
models. These values are also given in Appendix A.

Having measured and corrected the observed line strengths,

Figure 5.Age versus metallicity for the decomposed spectra. Each galaxy is
represented by a different colour, with circles and rectangles corresponding
to bulges and discs respectively. Dotted lines join the bulge and disc of the
same galaxy. The size of each symbol reflects the luminosity of the galaxy
(Madore et al. 1999). The filled and open symbols are used to show the
results from the two semi-major axes in each galaxy, where both could be
measured.

SSP models were created for each decomposed spectrum and plot-
ted using using Hβ and [MgFe]′ as the age and metallicity indi-
cators respectively, where the latter was chosen due to its negli-
gible dependence on the α-element abundance (González 1993;
Thomas, Maraston & Bender 2003). As an example, Fig. 4 shows
the indices derived for the bulge and disc spectra of NGC 1375, to-
gether with the grid of predictions for SSP models of differing ages
and metallicities corrected to the velocity dispersion of this galaxy,
from which one can read off estimates of the relative age and metal-
licity for the data. Since these measurements were obtained from
spectra representing the integrated light over the full bulge and
disc, they correspond to the global, luminosity-weighted values for
age and metallicity for each component. The errors shown reflect
the statistical uncertainties outlined above. Clearly in this case the
bulge is inferred to be young and metal rich, while the disc is old
and metal poor.

Figure 5 shows the results of this analysis applied to all galax-
ies in the sample. Where both were observed, we show the two
sides of each galaxy separately, principally as a test of the repro-
ducibility of the results. Dotted lines join the bulges and discs de-
rived from the same side of the same galaxy, while points corre-
sponding to different halves of the major axis of the same galaxy
share the same colour. In the few cases where the index measure-
ments lay outside of the SSP model grids, such as in Fig. 4, the
metallicities were estimated by using an extrapolation method. Due
to the uncertainties already mentioned, and the fact that different
SSP models would give different grids, it is important to consider
the results in Fig. 5 as constraining the relative ages and metallic-
ities within the data set as opposed to their absolute values. The
errors shown on the data points correspond to the statistical errors
given in Fig. 4 plus interpolation errors, while a more realistic mea-
sure of the uncertainties can be obtained by comparing the results
for each half of the major axis of each galaxy, as represented by
closed and filled symbols. It can be seen that both within individual
galaxies and viewing the data set as a whole, there is clearly a trend

Figura 4.6: Idade (eixo vertical) e metalicidade (eixo horizontal) estelares de bojos
(marcadores redondos) e discos (marcadores retangulares) de uma amostra de galá-
xias S0 observadas com espectrógrafo de fenda longa. As linhas pontilhadas ligam
componentes de uma mesma galáxia. Retirado de Johnston et al. (2012).

pode-se tentar entender que populações estelares compõe o bojo e o disco destes galáxias. Os
autores estimam a idade e a metalicidade estelar das componentes utilizando a intensidade
da linha Hβ e do tripleto de magnésio, comparando com uma grade de modelos sintéticos
de populações estelares. A conclusão que chegam é que os bojos são sistematicamente mais
jovens e mais metálicos do que os discos (Figura 4.6). Inspirado neste estudo, os Capítulos 6
e 7 descrevem a decomposição de espectros de galáxias em espectros de bojos e discos, mas
utilizando cubos de dados do CALIFA.

4.2.3 Ajuste de modelos

Utilizam-se geralmente algoritmos de minimização para encontrar os modelos que melhor
ajustam o perfil de brilho de uma galáxia. A abordagem usual é baseada no princípio de má-
xima verossimilhança (L). Se a estatística das medidas é gaussiana (que é aproximadamente
verdade na maioria das imagens astronômicas relevantes ao ajuste de modelos), o logaritmo da
verossimilhança se assemelha à familiar soma de χ2 (Erwin 2015, seção 4.1.2). Isto significa
que o problema passa a ser a minimização da equação

−2 lnL = χ2 =

N∑

i

(di − mi)2

σ2
i

,
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Figure 1. The light profile of NGC 1375 at 5195 Å in black with the best
fit model in green, comprising the sum of a disc (blue line) and bulge (red
line) components.

whereRe is the bulge effective radius and IBe is the bulge effective
surface brightness (de Vaucouleurs 1953). For a two-dimensional
spectrum we can apply exactly the same method to each individual
wavelength in the data. For example, Fig. 1 shows the light profile
along the major axis of NGC 1375 at 5195 Å, together with the best
fit achieved using a de Vaucouleurs bulge and exponential disc.

The only complication here is accounting for the velocity dis-
persion and radial velocity, where the velocity dispersion of the
galaxy decreases at larger radii, while the rotational velocity red-
or blue-shifts the spectra at larger radii relative to that from the
centre of the galaxy. Therefore, before fitting the light profile at
each wavelength, the two-dimensional spectrum must be corrected
such that each spectral feature has the same velocity dispersion and
radial velocity, thus ensuring that the light profiles for each wave-
length bin measures the light from the same point on the rest-frame
spectrum at all radii. Extra care must be taken with this correction
when a bar is present within the galaxy to account for its kinemat-
ics. The velocity dispersion was corrected by convolving the spec-
trum from each spatial location with the appropriate Gaussian to
bring it up to the maximum value measured within that galaxy. The
rotational velocity was then corrected by cross correlation, where
the shift in the wavelength of the spectral features at each location
was measured relative to those in the peak spectrum. In order to
minimise the noise in these shift measurements, a rolling average
was applied to the shifts for each spectrum until the radius where
the noise dominated the results, at which point the final reliable
shift was applied to the remaining rows. This gave a smooth ve-
locity curve from which the necessary shift could be calculated.
Since the two-dimensional spectra cover the entire length of the
major axis in all but one galaxy in the sample, the two halves of
each galaxy spectrum, i.e. the two semi-major axes, were analysed
separately. This duplication was useful to ensure the results were
reproducible for each galaxy, and can also provide information on
spatial asymmetries within the galaxies.

Once this velocity alignment has been carried out, we can per-

form the bulge–disc decomposition at all wavelengths. By way of
illustration, Fig. 2 shows a small section of the models produced
for NGC 1381 of the bulge, disc and composite galaxy, as derived
by fitting the spatial profile of the two-dimensional spectrum (also
shown) wavelength by wavelength. In each profile, the central few
arcseconds were masked out prior to fitting in order to eliminate
the effects of seeing, so the peaks of the bulge and disc spectra at
very small radii in Fig. 2 were not used in the fit. Aditionally, the
light profiles of each galaxy were also checked by eye to ensure
that the exponential parts most likely represented the disc rather
than the spheroid. This was found to be the case in all the galax-
ies that were decomposed successfully. The results for the bulge
effective radius and disc scale length for each galaxy from the de-
composition are given in Appendix A. These were compared to the
photometric results of (Bedregal et al. 2006) derived from the Two-
Micron All-Sky Survey (2MASS) K-band images of these galaxies,
and were found to be reasonably consistant considering the limited
model used in this study.

The total luminosity of the bulge and disc at each wavelength
can then be calculated by simple integration, using the standard
results that

LB(λ) = 7.22πIe(λ)R2
e(λ) (3)

for the bulge, and

LD(λ) = I0(λ)R2
0(λ) (4)

for the disc, where we have now made the dependence on wave-
length, λ, of the various fitted parameters explicit. These quanti-
ties are simply the modeled spectra of the integrated light from the
separate bulge and disc components. For example, Fig. 3 shows the
spectra derived in this way for NGC 1375. The high signal-to-noise
ratio of the spectra obtained using this integrated light approach is
immediately apparent, such that one can see that both the Hβ line
and the magnesium triplet appear stronger in the bulge than in the
disc; since these features are used as age and metallicity indicators
respectively, this difference already hints that the bulge contains
younger stars with a higher metallicity than the disc in this galaxy,
and we will make a more quantitative assessment of this impression
in Section 4.

Application of this technique to the full sample of galaxies
described in Section 2 revealed the kind of data required to imple-
ment this analysis successfully. In fact, of the nine galaxies, only
two (NGC 1381 and NGC 1375) could be reliably decomposed
into bulge and disc spectra in this manner. A further three galax-
ies (IC 1963, ESO 358-G006 and ESO 359-G002) were found by
Bedregal et al. (2006) to have very compact bulges and therefore
to be disc dominated from very small radii, making it impossible to
determine a reliable bulge model. For these systems a disc spectrum
was extracted by assuming that the bulge light was negligible out-
side of the central masked region, and just fitting a disc component.
In two further cases (NGC 1380 and NGC 1316) we found that al-
though the spectra could be decomposed into bulge and disc com-
ponents, the resulting model did not reproduce the original two-
dimensional spectrum at all well. Images of these galaxies clearly
show the presence of major-axis dust lanes in both cases, which
would affect the light profile, and it has also been suggested by
Caon, Capaccioli & D’Onofrio (1994) that NGC 1316 is a merger
remnant, which would complicate its light profile and therefore
make it unsuitable for fitting a de Vaucouleurs bulge and expo-
nential disc. The final two spectra (NGC 1380A and ESO 358-
G059) could not be decomposed as their light profiles were again
too complex for the current simple model. We have therefore as-

Figura 4.7: Ajuste morfológico em uma dimensão, utilizando modelos de bojo e
disco. A linha preta mostra o perfil de brilho da galáxia NGC 1375 em 5195 Å,
obtido através de espectroscopia de fenda longa. Em azul um perfil exponencial e em
vermelho um perfil de De Vaucouleurs (Sérsic com n = 4), que somados são o melhor
ajuste, em verde. Retirado de Johnston et al. (2012).

Figura 4.8: Ajuste morfológico em duas dimensões, feito com o programa GALFIT.
Retirado de (Peng et al. 2002).

onde di é o valor medido, mi é o valor do modelo, e σi é o erro gaussiano na medida. O modo
como se procura o mínimo χ2 vai depender de como se aborda o problema.

A Figura 4.7 mostra um exemplo de ajuste de bojo e disco em um perfil de brilho unidi-
mensional. Pode-se fazer o ajuste diretamente na imagem, em duas dimensões (Figura 4.8),
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utilizando modelos com perfis elipsoidais. Independente da escolha do modelo, há um aspecto
importante do ajuste da morfologia que foi negligenciado até agora: efeitos instrumentais e at-
mosféricos. Estes efeitos são representados pela figura da PSF, tratada em detalhes no Capítulo
5. A grosso modo, levar em conta a PSF significa considerar que a luz que atinge determi-
nada posição no detector não é proveniente apenas de uma região pontual no céu, e sim de
uma região extensa que depende dos instrumentos e da turbulência atmosférica. Efetivamente,
objetos pontuais tornam-se “borrões” na imagem observada.

Pode-se evitar tocar neste ponto quando se faz o ajuste em uma dimensão. Se as dimen-
sões da PSF forem muito menores do que as da galáxia, e esta tiver uma imagem suave, a
forma da galáxia muda muito pouco devido à PSF, exceto exatamente sobre o núcleo. Isto é
especialmente problemático em early types, onde um perfil de Sérsic pode gerar um pico de
várias ordens de magnitude, concentrado em uns poucos em pixels. A forma mais simples
de se escapar da PSF, em uma dimensão, é “varrê-la para baixo do tapete”, isto é, não tentar
ajustar pontos muito próximos ao núcleo (mascarando alguns segundos de arco, dependendo
do tamanho da PSF). O ajuste de um perfil de Sérsic pode ficar comprometido em casos onde
a PSF é muito grande e se descarta uma fração considerável do bojo.

Em duas dimensões o mais adequado é adotar a PSF como parte do problema. Uma boa
caracterização da PSF é crucial para se obter resultados satisfatórios no ajuste. Mas trabalhar
com a PSF traz um custo computacional enorme, uma vez que é preciso efetuar um cálculo
de convolução (ver Seção 5.1) cada vez que se avalia o modelo para um determinado conjunto
de parâmetros. O problema de minimização, que já é de natureza não linear para modelos de
componentes de galáxia, torna-se ainda mais complicado.

Diversos algoritmos foram desenvolvidos para tratar do problema de minimização não li-
near. O método Levenberg-Marquardt (Levenberg 1944; Marquardt 1963, daqui em diante L-
M), com sua busca através do gradiente no espaço de parâmetros, tem a vantagem de ser muito
rápido. Mas sua própria natureza de gradiente faz com que seja necessário um bom “chute ini-
cial”, com a possibilidade de ficar preso em mínimos locais. Pode-se reduzir a chance de ser
pego em mínimos locais utilizando algoritmos mais complexos, como o Nelder-Mead simplex

(Nelder & Mead 1965, daqui em diante N-M). A desvantagem é que, conforme se vai au-
mentando a complexidade do algoritmo, o tempo necessário para encontrar o mínimo tende a
crescer drasticamente. De qualquer modo, tanto o L-M quanto o N-M sofrem de um problema
comum: é preciso especificar um valor inicial, e o algoritmo segue um ou mais caminhos até
encontrar o mínimo. O algoritmo de Metropolis (Metropolis et al. 1953; Saha & Williams
1994) adota uma abordagem Bayesiana, e o problema de minimização se torna análogo a um
problema de mecânica estatística, onde, combinado com uma técnica de Simulated Annealing
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(Kirkpatrick et al. 1983), baixa-se a temperatura até encontrar o estado de menor energia. São
necessários apenas os limites do espaço de parâmetros, uma grande vantagem em casos onde
não se sabe de antemão o modelo aproximado. Novamente troca-se velocidade por robus-
tez, este algoritmo é significativamente mais lento do que L-M e N-M. Differential Evolution

(Storn & Price 1997, daqui em diante DE) aborda o problema de forma completamente dis-
tinta. Nele, a busca através do espaço de parâmetros é feita com uma população de modelos.
Os modelos sofrem “mutações” e “recombinações” em cada iteração, e somente os modelos
que se saem melhor são mantidos. Algoritmos desta natureza são chamados genéticos. Como
o algoritmo de Metropolis, apenas são necessários os limites do espaço de parâmetros. Outra
vantagem é que é muito mais improvável que este algoritmo fique preso num mínimo local
do que o L-M, o N-M ou mesmo o de Metropolis. Tudo isto cobra um grande preço: ele é o
algoritmo mais lento considerado aqui, cerca de duas ordens de magnitude mais lento do que
o L-M para este problema.

Existem diversas ferramentas utilizadas em astrofísica que implementam algum destes al-
goritmos para fazer o ajuste de modelos em imagens. Vale citar, por exemplo, GALFIT3 (Peng
et al. 2010) e GASP2D (Méndez-Abreu et al. 2008) utilizando L-M, BUDDA (de Souza et al.
2004) utilizando N-M, GIM2D (Simard et al. 2002) utilizando o algoritmo de Metropolis, e
IMFIT2 Erwin (2015), que utiliza L-M, N-M ou DE. O programa escolhido para o presente
trabalho foi o IMFIT, em grande parte por ter seu código livre, e também por ter sido desen-
volvido tendo em mente a facilidade de modificação. Entretanto, como a versão original foi
feita em forma de um programa executado em linha de comando, não é muito prático utilizá-la
em seu formato original para implementar as tarefas deste trabalho.

Foi feita uma versão modificada do IMFIT em forma de biblioteca dinâmica. Em seguida
foi feito um código wrapper, em Python, que acessa todas as funções do IMFIT. Esta bibli-
oteca, junto com o código wrapper. foi chamada python-imfit3. Com ela pode-se fazer tudo
que o IMFIT permite, mas em arrays numéricos do Python. Esta biblioteca é bastante ge-
nérica, e pode ser utilizada para qualquer aplicação de ajuste de imagem. Contudo, o mais
importante é que a manipulação de modelos e o ajuste para múltiplas imagens deixa de ser um
exercício tedioso de organização de shell scripts, passando a ser um programa de computador
propriamente dito, com toda a maquinaria do Python a sua disposição. O programa resultante,
que faz a decomposição em bojo e disco em um cubo de dados do CALIFA, é apresentado no
Capítulo 7.

2http://www.mpe.mpg.de/~erwin/code/imfit/index.html
3https://github.com/streeto/python-imfit

http://www.mpe.mpg.de/~erwin/code/imfit/index.html
https://github.com/streeto/python-imfit


Capítulo 5

Caracterizando a PSF do CALIFA

5.1 Efeitos instrumentais e atmosféricos

A PSF (sigla para Point Spread Function, em inglês) descreve a resposta de um sistema de
imageamento a uma fonte pontual. Observando uma fonte pontual no infinito, que emite no
comprimento de onda λ com uma lente ideal de diâmetro de abertura D, obtém-se uma imagem
de diâmetro (em radianos) θ ≈ 1,22 λ

D . Esta imagem, conhecida como Disco de Airy, é a figura
de interferência causada por uma abertura circular, e limita a resolução espacial teórica que se
pode obter com um telescópio de uma dada abertura. Isto vale para desde câmeras e pequenos
telescópios, até telescópios espaciais.

Para um telescópio suficientemente grande, na superfície terrestre, a figura de difração
torna-se desprezível se comparada ao efeito causado pela turbulência atmosférica, conhecida
como seeing. Telescópios com diâmetro a partir de ∼20 cm já têm sua resolução espacial (no
óptico) limitada pelo seeing1. O modelo de Kolmogorov, baseado em estudos de turbulência e
desenvolvido por Tatarskii (1961), descreve como as frentes de onda são perturbadas durante
a passagem por células de turbulência atmosférica. Uma excelente revisão sobre a teoria da
PSF é feita por Racine (1996). O perfil de Kolmogorov é dado pela transformada de Bessel da
função de transferência de modulação atmosférica dado pelo modelo de Kolmogorov, e fica
definido em função de uma integral sem forma fechada, devendo ser resolvida numericamente.
Costumam-se utilizar formas funcionais que se aproximam do perfil de Kolmogorov. Gaussia-
nas são usadas muito frequentemente, mesmo não sendo adequadas. O perfil de Moffat (1969)
se ajusta bem ao perfil de Kolmogorov numa faixa de ∼ 7 magnitudes em brilho superficial,

1Desconsiderando telescópios que aplicam técnicas de óptica adaptativa, que não fazem parte do escopo deste
trabalho.
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Fig. 3—The Kolmogorov PSF (open circles) fitted by a Moffat ftinction 
with ß=A (thin line) and by the sum of two Moffat functions (/¾=7 and 
02=2). AU functions have the same HW as the PSF. 

containing 80% of the total flux and contributing 86% to the 
central intensity, and the other with ^=2. Note that the 
fluxes quoted correspond to the integral of the profiles to 
infinite radii. For the �~2 aureole of the King PSF (Fig. 1), 
that integral diverges. The single function fit is good over a 
range of ~7 mag in surface brightness; the two-function 
model provides a good fit over more than 15 mag (106). 

5.2 The Aureole 

Previous observations of the outer PSF profile (de Vau- 
couleurs 1948, 1958; van de Hülst 1952; King and Hinrichs 
1967; Moffat 1969; Kormendy 1973; King 1971) have 
prompted a number of speculations on its origin. Besides 
well-understood diffraction effects caused by the pupil ge- 
ometry, light scattering by atmospheric aerosols, or by 
scratches, microripples or dust on the telescope optics have 
been identified as the most likely culprits (van de Hülst 1952, 
1981). Roddier and Roddier (1993) and Roddier (1995) have 
indeed shown by computer simulations that the �~2 falloff 
can be closely approximated by the intensity scattered from a 

realistic spectrum of optical surface microripples. A compre- 
hensive list of contributors to the aureole is given and dis- 
cussed by Beckers (1995). At large offsets, the intensity of 
^-dependent terms is found to be dominated by that from 
microripple and dust scattering whose effects Beckers as- 
sumes to be proportional to 0~2. 

The PSF aureole may also be caused, in part, by the dif- 
fusion and reflection of light within the detector assembly. 
The spot of light which forms the PSF must act as a diffuse 
source. Some of that light can be returned to the detector by 
reflection on another (glass?) surface. 

Let F be the total flux detected in the PSF, aureole ex- 
cluded, and fF the flux which is returned to the detector by 
diffusion and reflection. The fraction / depends on the dif- 
fuse reflectivity of the surface on which the PSF is formed, 
assumed to have an isotropic phase function in 27��steradi- 
ans, and on the coefficient of specular reflection kr of the 
(glass?) surface. If the distance between the diffuse source 
and the reflecting surface is d0 in HW units, the surface 
brightness of the diffuse aureole can be written 

w=^cos3(atan(¿" (7) 

Figure 4 shows that the addition of an aureole described 
by Eq. (7) to the Kolmogorov PSF can adequately represent 
the full PSF defined by King's photographic data and the one 
from the present CCD data. The parameters of the fit 
(dç/HW-J) are (100±30; 0.03±0.01) for the King data and 
(10±2; 0.020±0.005) for the CCD data. For the King pho- 
tographic data, the value of ¿/q/HW leads to <i0~l mm, 
which is the thickness of a Palomar Schmidt plate. The value 
of / appears reasonable given a coefficient of diffusion of 
—0.5 for the emulsion and a reflectivity of —0.04 for a glass 
surface. The Tyson CCD data lead to d0~0.5 mm; this does 
not correspond to the distance of any surface above or be- 
hind the detector: the cryostat window, the nearest surface, is 
— 10 mm away. This brighter aureole may have been caused 
by thin cirrus clouds. Although this numerology does not 
prove that the PSF aureole is partly an instrumental effect— 
the experimental results are too ambiguous—it leads one to 
suspect that this may have been the case for photographic 
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Fig. A—The observed PSFs (symbols) fitted by the sum of a Kolmogorov profile plus an aureole given by Eq. (7): (a) King's photographic data (the two 
triangles are from measurements of the sky brightness near the Sun); (b) CCD data. 
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Figura 5.1: Ajuste de perfil de Moffat (linhas sólidas) ao modelo de PSF de Kol-
mogorov (círculos abertos). A linha fina, é um perfil de Moffat com β = 4, e a linha
espessa é a soma de dois perfis de Moffat, com β=7 (80 % do fluxo) e β=2 (20 % do
fluxo). Retirado de Racine (1996).

muito além do que a maioria dos casos de uso requer, e tem uma forma bastante simples, dada
por

I(r) =
I0[

1 +
(

r
α

)2
]β , α =

FWHM

2
√

21/β − 1
.

Dois parâmetros controlam a forma da PSF neste perfil: a largura a meia altura (FWHM) e o
índice β, que controla a intensidade das “asas” da PSF. Com β→∞, o perfil de Moffat torna-se
uma gaussiana. O melhor ajuste ao perfil de Kolmogorov se obtém quando β=4 (Figura 5.1).

Se a PSF é constante em todo o campo, seu efeito na imagem pode ser calculado como
a convolução entre a imagem da PSF e a imagem original. Isto tem um custo computacional
extremamente elevado, especialmente quando se utiliza algum procedimento iterativo como
um ajuste de modelo. Uma convolução, em cálculo numérico, significa calcular uma integral
em duas dimensões para cada pixel, ou seja, escala com O(n2). Um truque bastante comum é
utilizar transformadas de Fourier para simplificar este cálculo e transformá-lo num algoritmo
que escala com O(n log n). Se I é a imagem original e IPSF a imagem da PSF, a imagem final
I∗ é dada por

I∗ = I ⊗ IPSF.
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Aplicando a transformada de Fourier,

F {I∗} = F {I ⊗ IPSF}
= F {I} · F {IPSF},

ou seja, troca-se uma convolução por uma multiplicação. Para obter a imagem final, basta
aplicar a transformada de Fourier inversa sobre o produto. A transformada de Fourier da PSF
é sempre a mesma, logo a cada iteração apenas duas integrais numéricas em duas dimensões
são necessárias: a transformada da imagem original e a transformada inversa para a imagem
final. O ganho é tão significativo que praticamente todos os programas de ajuste de imagens
astronômicas utilizam transformadas de Fourier para convoluir a imagem.

5.2 Medindo a PSF

Para determinar as caraterísticas da PSF, idealmente é preciso observar um objeto pontual
brilhante, em várias regiões do campo do detector, e com as mesmas condições atmosféricas
que as observações. Raramente estas condições são preenchidas, mesmo para fotometria CCD
com campos muito grandes. Assim, conhecer a PSF em instrumentos IFU não é uma tarefa
trivial. Ainda há o fato de que as imagens são reconstruídas através de técnicas de dithering

(ver Seção 2.1.1), e, dependendo o algoritmo utilizado, a PSF pode nem sequer ser analítica.
Entretanto, é preciso de algum modo obter uma aproximação da forma da PSF para poder
modelar a morfologia de uma galáxia (Capítulo 4), especialmente o seu bojo. O procedimento
descrito a seguir é mais um esforço para entender a PSF e poder realizar a decomposição
morfológica do que um estudo aprofundado sobre o tema.

Para o CALIFA, observar campos estelares para caracterizar a PSF significaria a redução
no número de galáxias na amostra final do survey. Dadas as restrições de tempo de telescópio
e de significância estatística da amostra, além do fato de a PSF não ser fundamental para os
casos científicos alvo do survey, estas observações não foram realizadas. Porém, sendo um
survey espectroscópico, o CALIFA necessita de observações de “velas padrão” para calibrar o
fluxo das galáxias. Foram observadas 45 estrelas para este fim, as quais foram reaproveitadas
aqui para análise da PSF. Estas estrelas se encontram no centro no campo de observação do
instrumento, com um tempo de exposição muito menor do que o das galáxias (120 s contra
900 s). Esta amostra foi denominada “estrelas de calibração”. Alternativamente, pode-se pro-
curar estrelas que apareçam na frente das galáxias do survey. Neste caso a vantagem é que as
estrelas têm o mesmo tempo de exposição das galáxias, e são observadas nas mesmas condi-
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Figura 5.2: Exemplo de ajuste de PSF para a estrela de calibração Feige67, observada
em 16/06/2012, com a configuração V500. O modelo ajustado foi um perfil de Moffat
elipsoidal com β = 4. Nos painéis superiores estão imagens do fluxo observado numa
caixa de 400 Å centrada em 4949 Å, do modelo ajustado e do resíduo do ajuste. No
painel inferior mostra-se o perfil de brilho radial médio: observado (linha sólida, onde
as barras de erro são ±1σ da média), modelo (linha tracejada, e a linha traço–ponto
marca a largura a meia altura FWHM = 2,963 ′′) e resíduo (linha pontilhada).

ções atmosféricas. Porém, não se encontram estas estrelas intrometidas em todos os cubos,
logo obter uma PSF para cada um deles está descartado. Outro problema em potencial é que
elas em geral, por construção do survey, são fracas e se localizam na periferia do campo de
observação. Esta amostra foi denominada “estrelas de campo”, com 9 estrelas suficientemente
brilhantes escolhidas em cubos de galáxias early type. As duas amostras de estrelas reapro-
veitadas foram usadas para caracterizar a PSF do CALIFA com o procedimento descrito a
seguir.
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O modelo utilizado foi um perfil de Moffat 2-D elipsoidal, com β = 4, conforme visto na
Seção 5.1. Os cubos foram combinados em caixas de 400 Å de largura, gerando 10 imagens
de fluxo e incerteza para cada estrela. Estas imagens foram ajustadas aos modelos através de
um programa desenvolvido utilizando a biblioteca PYTHON-IMFIT2. O resultado do ajuste
são os parâmetros do perfil de Moffat e a estatística χ2 do melhor modelo. A Figura 5.2 ilustra
o ajuste feito para uma estrela de calibração, numa faixa espectral próxima a 5000 Å.

Este procedimento foi realizado para as 45 estrelas de calibração, e o resultado pode ser
visto na Figura 5.3. Praticamente não há dependência da PSF com o comprimento de onda,
como se pode verificar no painel superior da figura. Na mesma figura, no painel inferior,
mostra-se um histograma ponderado pela verossimilhança (e−χ

2/2) de todos os ajustes (todas
as estrelas em todas as caixas de comprimento de onda). Desta distribuição obtém-se uma
largura a meia altura média de FWHM = 2,888 ± 0,332 ′′. A elipticidade (ε = 1 − b/a) média
encontrada é de ε = 0,097 ± 0,065, ou seja, a PSF é praticamente circular. A incerteza nos
dois casos representa o desvio padrão (1σ) da média ponderada. O mesmo vale para todas as
incertezas obtidas no resto desta seção.

O mesmo procedimento foi realizado para as 9 estrelas de campo, presentes nos cubos
de galáxias do survey e normalmente mascarados por não serem de interesse no estudo do
espectro das galáxias. As estrelas desta amostra estão na frente de galáxias com simetria axial
(elípticas e S0). Dado um cubo de uma galáxia, recortaram-se 7 spaxels ao redor da estrela,
gerando dois cubos: um da galáxia, com a estrela mascarada, e outro da estrela. Neste ponto o
cubo da estrela ainda está contaminado pela luz da galáxia. Então, considerando que a galáxia
tem simetria axial, calculou-se um perfil de brilho radial médio da galáxia (ver Seção 3.1,
Figura 3.2), para cada comprimento de onda. Com este perfil, é possível estimar quanto a
galáxia está contribuindo para a luz de cada spaxel do cubo da estrela, pois a distância de
cada spaxel ao centro da galáxia é conhecido. Criou-se assim um cubo de “luz de fundo”
para a mesma região que contém a estrela. Subtraindo o cubo de fundo do cubo da estrela,
obteve-se um cubo com apenas a luz proveniente da estrela. Este cubo foi então analisado da
mesma forma que os cubos de estrelas de calibração, com os resultados mostrados na Figura
5.4. Da mesma forma, não há dependência da FWHM da PSF com o comprimento de onda,
com FWHM = 2,564 ± 0,354 ′′ e elipticidade ε = 0,093 ± 0,059.

Há uma diferença considerável no valor obtido para a FWHM da PSF nos dois casos, em-
bora eles estejam a cerca de 1σ de separação. Isto poderia indicar uma diferença sistemática
entre a PSF das estrelas de calibração e a PSF das estrelas de campo. Todavia, observando

2PYTHON-IMFIT é uma biblioteca baseada no programa IMFIT de Erwin (2015), a mesma utilizada no
programa de decomposição morfológica, ver Seção 4.2.2.



52 5.2 Medindo a PSF

4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500
Comprimento de onda [ ]

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

FW
H

M
 [a

rc
se

c]

1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0
FWHM [arcsec]

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

1.2

1.4

1.6

D
en

si
da

de
 d

e 
pr

ob
ab

ili
da

de

FWHM = 2.888 ′′ ± 0.332

Perfil de Moffat - estrelas de calibração

Figura 5.3: PSF do CALIFA modelada como um perfil de Moffat com β = 4, uti-
lizando 45 estrelas de calibração. Acima: FWHM da PSF em função do compri-
mento de onda (caixas de 400 Å). As linhas tracejadas indicam a distribuição em 1 σ.
Abaixo: Histograma da FWHM da PSF, ponderado pela verossimilhança do modelo
em todos os comprimento de onda de todas as estrelas, com FWHM = 2,888±0,332 ′′.
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Figura 5.4: PSF do CALIFA modelada como um perfil de Moffat com β = 4, utili-
zando 9 estrelas de campo, na frente das galáxias observadas. Acima: FWHM da PSF
em função do comprimento de onda (caixas de 400 Å). As linhas tracejadas indicam
a distribuição em 1 σ. Abaixo: Histograma da FWHM da PSF, ponderada pela veros-
similhança do modelo em todos os comprimentos de onda de todas as estrelas, com
FWHM = 2,564 ± 0,354 ′′.



54 5.2 Medindo a PSF

atentamente o histograma de FWHM das estrelas de campo (painel inferior da Figura 5.4),
pode-se notar que a distribuição possui um excesso próximo a 2,8 ′′. Isso parece indicar que a
FWHM da PSF das estrelas de campo é em geral maior do que o estimado pela média ponde-
rada, já que a distribuição se desvia de uma gaussiana. Isto, aliado ao fato de que o tamanho
da amostra de estrelas de calibração (45) é maior do que o das estrelas de campo (9), fez com
que se escolhesse a medida da primeira amostra como a mais confiável.

Já com os valores de elipticidade (ε) obtidos nos dois casos, os semieixos maior e menor
da FWHM estão dentro da faixa de 1σ um do outro. E, em ambos os casos, ε é muito próximo
a zero, dentro da incerteza. Levar a elipticidade em conta seria adicionar uma complexidade
desnecessária (e possivelmente artificial) ao modelo de PSF.

Assim, a PSF adotada neste trabalho é um perfil de Moffat com simetria axial, β = 4 e
FWHM = 2,9 ± 0,3 ′′. Este foi o mesmo procedimento para fazer a caracterização da PSF
publicada no DR2 do CALIFA (García-Benito et al. 2015), mas com uma diferença. Naquele
caso, modelou-se tanto FWHM quanto β, obtendo-se FWHM = 2,39±0,26 ′′ e β = 1,73±0,11.
A diferença está basicamente em qual região da PSF se está interessado. Por uma questão
geométrica, há mais pixels longe do centro do perfil, o que acaba causando mais peso destas
regiões periféricas no modelo escolhido pelo ajuste (ver as barras de erro cada vez menores
com a distância, na Figura 5.2, que são a grosso modo inversamente proporcionais ao peso).
Porém, na maioria destes pixels periféricos o fluxo proveniente da estrela já está submerso no
ruído, achatando o perfil (isto é, diminuindo β). O ajuste resultante é então pior nas regiões
centrais, com peso menor. No caso do ajuste morfológico de uma galáxia, isto pode causar
problemas na determinação dos parâmetros do bojo. Assim, optou-se por refazer a análise da
PSF para esta tese com β fixo.



Capítulo 6

Testes da decomposição morfológica

espectral

A decomposição morfológica espectral, aplicada ao cubo de dados de uma galáxia, resulta
numa sequência de modelos morfológicos em função do comprimento de onda. Avaliando os
modelos como imagens, é possível montar cubos de dados espectrais para as componentes do
modelo. Ou seja, com um modelo bojo e disco, a decomposição de um cubo de dados de uma
galáxia gera dois cubos, um para o bojo e outro para o disco.

De posse destes cubos de dados espectrais das duas componentes, pode-se começar a pon-
derar o significado de um de seus spaxels. Intuitivamente, espera-se que, espectroscopica-
mente, ele se pareça a um spaxel da galáxia original. No entanto, nada garante que ele deva
ser parecido com espectro algum, afinal o cubo espectral da componente morfológica é resul-
tado de um processo computacional bastante complexo, que leva em conta apenas informações
espaciais. Também, como se comentou na Seção 4.2.1, é preciso ter cuidado ao interpretar o
resultado de um ajuste de modelo empírico. Isto é ainda mais importante em casos onde se
faz este ajuste de forma automatizada, sem inspecionar cada imagem e seus modelos de forma
individual, como é o caso da decomposição morfológica espectral.

O próximo Capítulo descreve em detalhes a decomposição morfológica espectral de cubos
de dados do CALIFA. A fim de determinar se o método funciona, neste capítulo foi construído
um modelo de galáxia simples, com parâmetros morfológicos e espectros das componentes
conhecidos. A decomposição foi aplicada a esta galáxia sintética, com o resultado apresentado
a seguir.
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6.1 Construindo uma galáxia

Não é objetivo deste exercício modelar uma galáxia realista. Os parâmetros foram escolhidos
apenas para que o modelo que se assemelhe a uma galáxia real, sem qualquer necessidade de
ser fisicamente possível tal galáxia existir. O modelo utilizado foi um bojo com uma lei de de
Vaucouleurs (Sérsic com n = 4) e um disco com uma lei exponencial (ver Seção 4.2.1), cada
componente com um perfil elipsoidal distinto dado por uma elipticidade (ε = 1 − b/a, onde a

e b são os semieixos maior e menor) e um ângulo de posição (P.A.) medido em sentido anti-
horário a partir do eixo horizontal. Os parâmetros do modelo original não listados na Tabela
6.1.

Modelo original
Bojo Disco

Ie 2,0 I0 1.0

re 5,0 ′′ h 15.0 ′′

n 4

P.A. 60◦ P.A. 45◦

ε 0,1 ε 0,1

Tabela 6.1: Parâmetros do modelo morfológico original da galáxia sintética.

Este modelo original, mostrado na Figura 6.1, descreve o brilho superficial da galáxia no
comprimento de onda de normalização escolhido, 5635 Å.

Para transformar este modelo num cubo de dados espectral, deve-se estendê-lo na direção
de comprimento de onda. Utilizando espectros de populações estelares simples (SSP) de
uma base e históricos de formação estelar (SFH) sintéticos para cada componente, obteve-
se espectros para cada pixel da galáxia. Neste teste, o SFH do disco é sempre o mesmo,
independente da posição na componente. Isto significa que todos os espectros do disco têm a
mesma forma, modulados pela distribuição espacial de brilho dado pelo modelo morfológico
(Figura 6.1). Já o SFH do bojo varia com a posição, ou seja, os espectros variam tanto em
forma quanto em intensidade. A forma exata dos SFH do bojo e do disco não é relevante,
basta que representem populações suficientemente diferentes uma da outra. O modelo de
populações é mostrado na Figura 6.2.

Escolheu-se modelar o SFH do bojo como um surto de decaimento exponencial de forma-
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Figura 6.1: Modelo morfológico da galáxia sintética utilizada para testar a decom-
posição morfológica espectral. A este modelo ainda não foi aplicada a convolução
com a PSF. Acima, a imagem referente às componentes bojo e disco, e total (bojo +

disco). Abaixo, o perfil radial de brilho, calculado em isofotas da imagem total.
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Figura 6.2: Populações estelares das componentes bojo (em vermelho) e disco (em
azul) da galáxia sintética. No painel superior, a dependência espacial do tempo de
escala do decaimento, τ, da SFR do bojo. No painel central taxas de formação estelar
(SFR), modelados como Ψ(t) = A exp(−t/τ). A SFR do disco é constante, com τ →
∞. Abaixo, os espectros resultantes, utilizando a base Granada–MILES.
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ção estelar com início há 14 Ga, com a taxa de formação estelar em função do tempo (SFR)
dada por Ψ(t) = A exp(−t/τ), normalizada de tal forma que

∫
Ψ(t) dt = 1 M�. O SFH do disco

consiste numa SFR constante. A escala de tempo de decaimento τ tem a sua dependência
espacial, no bojo, dada pela lei linear τ = τ0 + αr, onde τ0 é o seu valor no núcleo da galáxia
e α o seu gradiente. Foram escolhidos τ0 = 2 Ga e α = 0,2 Ga/′′, com um τ resultante mos-
trado no o painel superior da Figura 6.2. Para o disco, a SFR constante é obtida com τ → ∞.
Estas SFR sintéticas foram discretizadas para aplicar a uma base de modelos de SSP. A base
utilizada foi a de Granada–MILES, explicada na Seção 2.2.2. A SFR do bojo e do disco estão
mostrados no painel central da mesma figura, respectivamente em vermelho e azul. A forma
das SFR foge um pouco de uma exponencial devido ao fato de a base de modelos não ser
homogeneamente espaçada em idade. Os espectros finais são obtidos somando os espectros
da base, com o peso dado pelo vetor de população obtido das SFR sintéticas. O painel inferior
da Figura 6.2 mostra os espectros do bojo para r = 0, 10 e 30 ′′ com o mesmo código de
cores das SFR. O espectro do bojo tem um aspecto de populações velhas no centro da galáxia
(τ = 2 Ga), e vai ficando cada vez mais jovem à medida que se afasta do centro. O espectro
do disco é sempre mais jovem do que o do bojo.

Nenhuma outra propriedade física foi modelada. Adicionar poeira, por exemplo, modifi-
caria os espectros, mas isto não faria diferença no teste. O importante aqui é que bojo e disco
tenham espectros diferentes, e que os espectros possam variar de forma com a posição. Por
outro lado, a cinemática mereceria um teste dedicado. Modelar (e levar em conta no ajuste
morfológico) o efeito da cinemática não é uma tarefa trivial, já que bojos e discos têm cine-
máticas completamente distintas. Este é certamente um problema que deve ser visitado no
futuro.

Multiplicando a imagem do modelo pelo conjunto de espectros de cada componente,
obteve-se um cubo de dados espectral para bojo e disco. Para obter o cubo da galáxia sintética,
somaram-se as duas componentes, convoluiu-se com a PSF de FWHM = 2,9 ′′, e adicionou-se
ruído gaussiano de 5% (para um sinal–ruído de 20). Para deixar o cubo em dimensões pareci-
das à do CALIFA, os spaxels a uma distância r > 32 ′′ foram mascarados, como aparece nos
painéis superiores da Figura 6.3, descrita na próxima seção.

6.2 Decompondo a galáxia sintética

O algoritmo da decomposição morfológica espectral é tratado em detalhes no Capítulo 7,
sendo descrito apenas superficialmente nesta seção.
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Figura 6.3: Modelo morfológico ajustado à galáxia sintética em 5635 Å utilizando o
algoritmo DE. A imagem de resíduo é a diferença entre observado e modelo, dividida
pelo observado, nos painéis superiores. O perfil radial de brilho, no painel inferior,
pode ser comparado ao perfil da Figura 6.1. Note que o perfil para o fluxo observado,
aqui, está convoluído com a PSF.
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Como o objetivo é fazer a decomposição λ-a-λ, o algoritmo escolhido foi o de L-M (Seção
4.2.3). Ele pode ser extremamente rápido, mas requer um bom chute inicial. Então, o primeiro
passo na decomposição é encontrar um modelo com valores aproximado das propriedades das
componentes. Para tanto, pode-se utilizar um algoritmo mais complexo, como o DE, que
requer apenas uma faixa de valores para os parâmetros do modelo. O procedimento de ajuste
inicial é descrito em detalhes é descrito na Seção 7.1.3. A decomposição foi feita com a
mesma PSF utilizada para criar o cubo, FWHM = 2,9 ′′. Na Seção 6.3 discute-se o que
acontece quando se utiliza uma PSF diferente da ideal.

A Figura 6.3 mostra o modelo ajustado inicial. O ajuste foi feito numa faixa de 90 Å ao
redor de 5635 Å (a mesma utilizada para normalizar os espectros antes de rodar o starlight).
O ajuste foi suficientemente bom, próximo ao modelo original (comparar com a Figura 6.1).
Os parâmetros do modelo inicial ajustado estão listados na Tabela 6.2.

Modelo inicial
Bojo Disco

Ajuste Original Ajuste Original
Ie 3,0 2 I0 1,2 1

re 3,9 ′′ 5 ′′ h 14,3 ′′ 15 ′′

n 3,4 4

P.A. 60,3◦ 60◦ P.A. 46,5◦ 45◦

ε 0,1 0,1 ε 0,1 0,1

Tabela 6.2: Parâmetros do modelo inicial ajustado à galáxia sintética, utilizando o
algoritmo DE.

Este ajuste não precisa ser perfeito, ele será refinado no primeiro passo do ajuste espectral.
Espera-se que os parâmetros morfológicos variem com o comprimento de onda, logo o valor
inicial deve variar de acordo. O cubo espectral é então quebrado em caixas de 200 Å, cada
fatia sendo somada em comprimento de onda, formando várias imagens. Cada imagem é
ajustada agora com algoritmo de L-M, e os parâmetros são, independentemente, ajustados a
uma reta em função do comprimento de onda. Estas retas, uma para cada parâmetro, formam
os modelos iniciais para o segundo passo, a decomposição λ-a-λ do cubo de dados espectral
da galáxia sintética.

os params morf ajustados sao mostrados em funcao do comprimento de onda na fig 6.4
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Figura 6.4: Parâmetros morfológicos da galáxia sintética, em função do comprimento
de onda. Pontos vermelhos: ajuste feito em caixas de 200 Å. Linhas pretas: ajuste
feito λ-a-λ. Linhas pontilhadas, que praticamente não aparecem por trás dos ajustes,
são os parâmetros originais em 5635 Å. Os painéis à esquerda são referentes ao bojo,
e os à direita ao disco. Ajuste feito com uma PSF de FWHM = 2,9 ′′.
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Os parâmetros morfológicos ajustados são mostrados em função do comprimento de onda
na Figura 6.4. Os ajustes individuais dos parâmetros, λ-a-λ (linhas pretas), não se afastam
muito dos parâmetros iniciais (pontos vermelhos), e concordam bem com o modelo original
(linhas pontilhadas), praticamente escondidas atrás das linhas de ajuste na maioria dos gráfi-
cos. Os parâmetros re e n, do bojo, parecem crescer um pouco na região abaixo de 4000 Å, o
que pode indicar uma dependência destes valores com as características da população estelar
do bojo. O ajuste do disco, por outro lado, é praticamente constante em comprimento de onda.
os parâmetros morfológicos médios, ponderados pela verossimilhança do ajuste, são listados
na Tabela 6.3.

Média espectral dos modelos
Bojo Disco

Ajuste Original Ajuste Original
re 5,50 ± 0.88 ′′ 5 ′′ h 14,97 ± 0,27 ′′ 15 ′′

n 4,21 ± 0,39 4

P.A. 60,4 ± 2,4◦ 60◦ P.A. 44,5 ± 2,5◦ 45◦

ε 0,10 ± 0,01 0,1 ε 0,10 ± 0,01 0,1

Tabela 6.3: Média espectral dos parâmetros morfológicos ajustados à galáxia sinté-
tica, ponderada pela verossimilhança dos ajustes.

Estes valores não necessariamente precisam ser iguais aos do modelo original. Aquele foi
usado para definir o modelo em 5635 Å, e se a média espectral se desvia dele, claramente é
devido à dependência dos parâmetros morfológicos com o comprimento de onda. Isto é, se a
decomposição realmente encontra os cubos espectrais do bojo e do disco. É preciso examinar
os espectros ajustados.

A Figura 6.5 mostra os espectros em spaxels escolhidos (núcleo, acima, e r = re, no
centro), e os espectros integrados. Os ajustes parecem muito bons, com os espectros originais
(linhas pontilhadas) praticamente indistinguíveis dos espectros ajustados (linhas contínuas).
No caso integrado, os espectros ajustados parecem ruidosos, mas o resíduo é praticamente
nulo. Isto quer dizer que aquilo que parece ruído nos espectros é na verdade causada por
degenerescência no ajuste. As variações nas duas componentes estão anti-correlacionadas,
como se pode verificar no painel de zoom nos espectros integrados. Esta degenerescência
precisa ser estudada mais a fundo no futuro.

Mesmo verificando visualmente que os espectros ajustados são parecidos com os originais,
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Figura 6.5: Espectros ajustados à galáxia sintética. Em preto o espectro observado,
em vermelho o bojo, em azul o disco, e em magenta o resíduo. Os espectros dos
componentes originais são as linhas pontilhadas, praticamente cobertas pelos ajustes.
Os dois painéis superiores mostram a decomposição no spaxels nuclear e em r = re.
Os espectros integrados espacialmente são mostrados no painel inferior, com um zoom
entre 6000 e 6200 Å para mostrar a anti-correlação entre os ajustes de bojo e disco.
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anéis de raio constante. Valores desviando de 1 indicam erro no ajuste. Acima a razão
para o bojo, e abaixo para o disco. A escala radial é diferente nos dois casos.
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é preciso quantificar a qualidade do ajuste. Calculando a média da razão entre o ajuste e o
original, obtém-se para o bojo um valor de 1,00±0,03. Ou seja, o ajuste tem um desvio médio
de menos de 1%, e um desvio padrão de 3%. Para o disco a razão média é 0,99 ± 0.05, isto é,
um desvio médio de 1%, e um desvio padrão de 5%. A ordem de magnitude destes desvios
não é nenhuma surpresa, levando em conta que foram adicionados 5% de ruído gaussiano
aos dados. Mesmo assim, deve-se explorar melhor a razão ajuste–original, para determinar
se existe algum efeito sistemático nestes desvios. A Figura 6.6 mostra a razão média em
anéis de raio constante, para que seja possível fazer uma análise visual em termos de espaço e
comprimenrto de onda simultaneamente. O ajuste do bojo, mostrado no painel superior, tem
um desvio menor no centro, e vai aumentando conforme se afasta do núcleo. Isto é esperado,
já que o brilho superficial do bojo cai muito rapidamente com o raio. O ajuste do disco, no
painel inferior, parece não ter desvios espaciais significativos. Não há tampouco um gradiente
espectral apreciável, isto é, uma cor, nas duas componentes. Entretanto, ambas mostram o
surgimento de “linhas espectrais artificiais”, que parecem estar anti-correlacionadas, conforme
foi visto nos espectros integrados.

Em linhas gerais, o resultado do teste é promissor. Idealmente, é necessário testar todas as
configurações possíveis de morfologia, para mapear em quais delas a decomposição espectral
é válida. Mas é preciso lembrar que o modelo morfológico tem 7 parâmetros livres. Se cada
um deles puder tomar n valores diferentes, a quantidade de modelos a serem testados é n7.
Com somente 4 valores por parâmetro, são mais de 16 mil modelos possíveis, o que, com
cada decomposição levando cerca de 5 minutos em um computador de 24 núcleos, leva mais
de 50 dias, sem contar o tempo necessário para análise dos resultados. Isso sem incluir popu-
lações estelares variáveis, e diferentes PSFs (ver a Seção seguinte). Esgotar toda a gama de
modelos possíveis não é uma estratégia viável. É preciso buscar uma abordagem mais inteli-
gente. Também é preciso determinar se as populações estelares das componentes modeladas,
ajustadas com starlight, são compatíveis com as originais. Os espectros são parecidos, o
que indica populações semelhantes, mas pode haver efeitos sistemáticos. Este teste preliminar
apenas serviu para verificar que o algoritmo pode funcionar, e justificar o seu uso em galáxias
reais, do CALIFA, no próximo Capítulo.

6.3 Efeitos da PSF no ajuste

A PSF do CALIFA foi caracterizada no Capítulo 5. Lá se verificou que a PSF segue um
perfil de Moffat com β = 4 e FWHM = 2,9 ± 0,3 ′′. Os testes da Seção anterior foram feitos
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utilizando esta PSF, tanto nos dados originais quanto no ajuste morfológico. Mas, dado que
a FWHM da PSF tem uma certa distribuição de valores, é justo levantar a questão: o que
acontece quando a PSF original e a utilizada na decomposição são diferentes? Em outras
palavras, como se comporta a decomposição morfológica espectral quando não temos um
conhecimento perfeito da PSF?

Para tentar compreender o efeito de uma PSF inadequada aos dados na decomposição, o
teste foi refeito, porém com a galáxia original sintética convoluída com PSFs de FWHM =

2,6 ′′ e FWHM = 3,3 ′′. Com isto tem-se valores próximos aos limites dados pela incerteza
na medida da PSF do CALIFA. A mesma PSF de FWHM = 2,9 ′′ foi utilizada na decompo-
sição morfológica espectral. No caso da galáxia sintética com a PSF de 2,6 ′′, o ajuste está
sobre-estimando o valor da FWHM real, enquanto no caso da galáxia com 3,3 ′′ a FWHM é
subestimada.

As Figuras 6.7 e 6.8 mostram os parâmetros morfológicos obtidos para os dois casos.
Pode-se ver que os parâmetros obtidos para o disco são muito próximos dos parâmetros do
teste anterior. Não é de se estranhar, pois o disco é muito suave e não tem estruturas na escala
de tamanho da PSF. O bojo, por outro lado, é muito afetado pela má escolha da PSF. Sobre-

estimar a FWHM da PSF (2,9 ′′ > 2,6 ′′) faz os valores de re e n aumentarem muito, de 5 ′′ e
4 para cerca de 13 ′′ e 7, respectivamente. Também aumenta a dispersão nos dois parâmetros,
provavelmente causado por degenerescência no ajuste. Com a FWHM subestimada (2,9 ′′ <
3,3 ′′), os valores destes parâmetros diminui, com re ∼ 4 ′′ e n ∼ 2,5. O disco muda pouco,
como no outro caso. Os parâmetros médios das duas decomposições são listados na Tabela
6.4.

Média espectral dos modelos (PSF diferente)
Bojo Disco

FWHM = 2,6 ′′ FWHM = 3,3 ′′ FWHM = 2,6 ′′ FWHM = 3,3 ′′

re 13,64 ± 5.22 ′′ 3,83 ± 0,22 ′′ h 14,40 ± 0.38 ′′ 14,47 ± 0,27 ′′

n 7,38 ± 1,25 2,51 ± 0,13

P.A. 60,7 ± 2,6◦ 60,5 ± 2,6◦ P.A. 40,2 ± 3.6◦ 47.4 ± 1.7◦

ε 0,11 ± 0,01 0,09 ± 0,01 ε 0,10 ± 0,01 0,099 ± 0,01

Tabela 6.4: Média espectral dos parâmetros morfológicos ajustados à galáxia sinté-
tica, ponderada pela verossimilhança dos ajustes, com a PSF do ajuste (FWHM =

2,9 ′′) diferente da PSF dos dados.
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de onda. Ajuste feito com uma PSF de FWHM = 2,9 ′′ sobre dados com FWHM =

2,6 ′′. Ver legenda da Figura 6.4.
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Figura 6.8: Parâmetros morfológicos da galáxia sintética, em função do comprimento
de onda. Ajuste feito com uma PSF de FWHM = 2,9 ′′ sobre dados com FWHM =

3,3 ′′. Ver legenda da Figura 6.4.
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Figura 6.9: Espectros ajustados à galáxia sintética. Ajuste feito com uma PSF de
FWHM = 2,9 ′′ sobre dados com FWHM = 2,6 ′′. Ver legenda da Figura 6.5.
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Figura 6.10: Espectros ajustados à galáxia sintética. Ajuste feito com uma PSF de
FWHM = 2,9 ′′ sobre dados com FWHM = 3,3 ′′. Ver legenda da Figura 6.5.
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Figura 6.11: Razão ajuste–original média dos espectros ajustados à galáxia sintética.
Ajuste feito com uma PSF de FWHM = 2,9 ′′ sobre dados com FWHM = 2,6 ′′. Ver
legenda da Figura 6.6.

A dispersão nos parâmetros do bojo, no caso sobre-estimado, parece um problema em po-
tencial. Percebe-se, porém, que a dispersão nos parâmetros não se reflete tanto nos espectros,
como mostra a Figura 6.9. Os espectros são parecidos com os originais, com diferenças sis-
temáticas e um “ruído” maior do que o ajuste com a PSF correta. No caso subestimado, os
espectros parecem melhor ajustados (Figura 6.10), mas também com com diferenças sistemá-
ticas.

Fazendo a razão ajuste–original (Figura 6.11), percebe-se que espectro ajustado do bojo
torna-se maior do que o original conforme se afasta do centro, enquanto o disco apresenta um
gradiente espectral, ficando mais azul, quando se sobre-estima a FWHM. As “linhas espectrais
artificiais” neste caso são bem pronunciadas. A razão média para o bojo é de 1,06 ± 0,06, e
para o disco de 0,77± 0,08. Quando se subestima a FWHM (Figura 6.12), o espectro ajustado
do bojo é mais fraco e do que o original, e diminui com o raio. O disco não parece ter gradiente
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Figura 6.12: Razão ajuste–original média dos espectros ajustados à galáxia sintética.
Ajuste feito com uma PSF de FWHM = 2,9 ′′ sobre dados com FWHM = 3,3 ′′. Ver
legenda da Figura 6.6.
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radial, e, em ambos os casos, não há um gradiente espectral perceptível, com “linhas espectrais
artificiais” menos intensas do que no outro caso. A razão média neste caso é 0,94 ± 0,05 para
o bojo e 1,13 ± 0.04 para o disco.

Ao se utilizar, na decomposição morfológica, uma PSF com FWHM maior do que a real
(superestimando), é impossível criar um modelo com um bojo tão concentrado quanto o ob-
servado. O que acontece então é que o algoritmo chega aos modelos mais próximos, que não
representam exatamente a galáxia. O mesmo não ocorre quando se utiliza uma FWHM menor.
Neste caso, basta fazer um bojo menos concentrado (re e/ou n menor). Pelo teste, este caso é
mais estável, isto é, possui menos degenerescência.

Assim, pode-se ficar tentado a utilizar a PSF com FWHM menor na decomposição mor-
fológica espectral das as galáxias do CALIFA, a fim de evitar os caso onde se superestima
a PSF. Utilizando uma PSF menor pode-se ter a ilusão de obter o resultado da decomposi-
ção para mais galáxias. Entretanto, deve-se lembrar que o ajuste é significativamente melhor
quando se usa a PSF correta, e apresentando menos artefatos na dependência dos parâmetros
morfológicos com o comprimento de onda. Com uma PSF menor, conforme visto na distri-
buição da Figura 5.3, a probabilidade é muito pequena de que algumas das galáxias tenham
sido observadas com aquela PSF. Como a decomposição morfológica espectral é um método
experimental, o melhor é utilizar a PSF mais frequente da distribuição, de FWHM = 2,9 ′′, e
selecionar somente as galáxias onde a decomposição parece ter um menor espalhamento no
ajuste dos parâmetros em função do comprimento de onda. A decomposição é, provavelmente,
mais confiável nestes casos.



Capítulo 7

Decomposição morfológica espectral

de galáxias

7.1 O procedimento de decomposição morfológica es-

pectral

A decomposição morfológica espectral apresentada neste capítulo foi desenhada para trabalhar
com galáxias lenticulares (S0), que podem ser decompostas em um bojo e um disco. Conforme
a Seção 4.2.1, o perfil de brilho do bojo é modelado como uma lei de Sérsic, e o perfil do disco
como uma lei exponencial, conforme as equações

I(r) = Ie exp

−bn


(

r
re

)1/n

− 1

 ,

I(r) = I0 exp
(
− r

h

)
.

Diferente do método de Johnston et al., os perfis do bojo e do disco são tratados em duas
dimensões como elipsoides, cada qual com uma elipticidade (ε) e um ângulo de posição (P.A.)
independentes. O ângulo de posição é medido em sentido anti-horário a partir do eixo horizon-
tal positivo. Estes modelos são ajustados a imagens em cada comprimento de onda, utilizando
o programa IMFIT, conforme descrito na seção a seguir. A decomposição é realizada sobre
os espectros observados. As linhas de emissão são mascaradas, pois estamos interessados

75
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apenas na distribuição de populações estelares. O ajuste morfológico é feito deixando livres
todos os parâmetros das equações acima (Ie, re, n, I0, h) e a geometria de cada componente
(P.A. e ε), sem fazer hipótese alguma sobre como os parâmetros morfológicos variam a cada
comprimento de onda.

Conforme descrito na Seção 5.2, convoluem-se as imagens do modelo com uma PSF de
perfil de Moffat com β = 4 e FWHM = 2,9 ′′. Possíveis efeitos causados por uma PSF mal
dimensionada foram vistos na Seção 6.3. Esta é uma preocupação muito relevante no caso do
CALIFA, pois em geral os bojos estão mal resolvidos.

7.1.1 Cinemática

Antes de começar a decomposição, é preciso refletir um pouco sobre a cinemática das estrelas
da galáxia. As estrelas estão distribuídas em bojos e discos, e a cinemática em cada um dos
casos é diferente. A estrutura plana dos discos é causada por um alto momento angular, com
um campo de velocidades sistêmico projetado na linha de visada. Isto faz com que uma dada
linha espectral tenha um redshift diferente, dependendo da sua posição no disco. Já os bojos
são normalmente caracterizados por baixa rotação, mas uma grande dispersão de velocidades,
crescendo à medida que se aproxima do centro. Ou seja, as linhas são mais alargadas nas
regiões centrais.

Para que a decomposição morfológica espectral faça sentido, é preciso ter certeza que,
em uma imagem em uma dada janela espectral, se estejam observando os mesmos proces-
sos físicos em todos os spaxels. Por exemplo, não se pode ter um spaxel que contenha fluxo
proveniente do fundo de uma linha de absorção, enquanto outro spaxel contém fluxo do con-
tínuo adjacente. Chega-se então num problema cíclico. É preciso saber as características das
componentes morfológicas para que se conheça a cinemática de cada uma delas. Porém, sem
compensar os efeitos da cinemática, não se pode fazer a decomposição de forma confiável.

O que se faz aqui é obter uma medida aproximada da cinemática, medindo apenas uma
velocidade sistêmica (v0) e uma dispersão (vd) assumindo uma distribuição de velocidades
gaussiana para cada spaxel. Isto não é o ideal, pois bojos podem ter alguma rotação e discos
podem ter alguma dispersão de velocidades. A cinemática pode até ser diferente para cada
cada população estelar em uma mesma componente. Entretanto, isto é uma boa primeira
aproximação. A medida de v0 e vd foi obtida utilizando o starlight, que ajusta a cinemática
juntamente às populações estelares.

Corrigir efeitos de v0 é simples, basta aplicar um redshift (ou blueshift) de mesma velo-
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Figura 7.1: Correção de efeitos da cinemática. Linhas escuras: dois espectros com
cinemática diferente. Linhas claras: espectros deslocados para rest frame, com as
linhas alargadas para uma dispersão de velocidades vd,alvo = 259 km/s. O fluxo está
em unidades arbitrárias para melhor visualização.

cidade, na direção oposta, tal que os espectros fiquem todos em rest frame. Já vd requer um
pouco mais de consideração, pois não é possível “desalargar” as linhas espectrais. O que se
faz então é tentar deixar todos os spaxels com a mesma dispersão de velocidades, degradando
a resolução do espectro. Se a distribuição de velocidades na linha de visada segue uma distri-
buição gaussiana, isto é obtido convoluindo (em espaço de velocidades) o fluxo cada spaxel

com uma gaussiana de largura dada por um vd,∗ adequado, isto é

Fλ,∗ =
1

vd,∗
√

2π

∫ +∞

−∞
Fλ

(
λ′ =

λ

1 + v/c

)
exp

[
−1

2
(v/vd,∗)2

]
dv.

Quando se convolui duas gaussianas, suas dispersões se somam em quadratura. Portanto, vd,∗
deve ser tal que o fluxo final tenha a dispersão alvo vd,alvo:

vd,∗ =

√
vd,alvo − v2

d.
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Deve-se escolher vd,alvo de modo que vd,∗ seja sempre um número real, ou seja, vd,alvo > vd,
para todos os spaxels. Na prática, alguns cubos podem ter uns poucos spaxels com vd anômalo
(tanto por ajuste ruim pelo starlight quanto por uma dispersão realmente grande). Neste caso,
a resolução espectral seria degradada enormemente por conta de um punhado de spaxels. A
solução encontrada foi usar um vd,alvo maior do que 95% dos vd, e não fazendo a convolução
nos poucos casos onde vd > vd,alvo. A Figura 7.1 ilustra o efeito da correção de cinemática em
spaxels com cinemática distinta. Pode-se ver que as linhas espectrais tendem a ficar coerentes
após a correção.

7.1.2 Propagação de erros nos espectros

Em alguns passos da decomposição, são tomadas imagens dos cubos espectrais em caixas com
uma determinada largura em comprimento de onda. Os espectros são empilhados formando
uma imagem, e os erros devem ser propagados de acordo. Os espectros do CALIFA, na con-
figuração V500, têm uma PSF espectral gaussiana de FWHM = 6 Å. Porém, a amostragem é
feita em caixas de 2 Å. Isto que dizer que fluxos estão correlacionados, logo deveria-se traba-
lhar com a matriz de covariância, ao invés de um espectro de erros (ou incerteza). Entretanto,
somente o espectro de erros está disponível nos cubos de dados do CALIFA (e na maioria
dos espectros astronômicos). Note que o mesmo raciocínio de propagação de erros se aplica
à correção de cinemática descrita anteriormente, com a gaussiana da dispersão de velocidades
fazendo o papel de um peso na soma dos espectros.

Sem a matriz de covariância, há duas alternativas. Se erros nos fluxos estão correlacio-
nados com dependência na distância espectral de forma a depender apenas da distância, isto
é, uma função p(λ′ − λ′′), pode-se calcular a correção que a covariância causaria numa soma
ponderada de fluxo. O fluxo médio F ponderado pelos pesos wλ é dado por

F =

∑
λ

wλFλ

∑
λ

wλ

.

Geralmente se normalizam os erros tal que
∑
λ

wλ = 1, para simplificar os cálculos. O erro σF

sobre o fluxo médio F é, levando em conta a correlação,

σ2
F =

∑

λ

w2
λσ

2
λ +

∑

λ′

λ′′,λ′∑

λ′′
p(λ′ − λ′′)wλ′wλ′′σλ′σλ′′ .

Para erros gaussianos, p(∆λ) ∼ exp
[
−1/2(∆λ/cFWHM)2

]
, normalizado. A distância de covari-
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ância é dada por FWHM = 2
√

2 ln 2 cFWHM. Se os erros não estiverem correlacionados (isto é,
se FWHM→ 0), p(∆λ) = 0, a segunda soma desaparece e o erro é dado pela soma ponderada
usual.

A segunda alternativa é estimar o erro a partir dos dados. Isto só funciona quando a soma é
feita sobre uma caixa espectral com um grande número de medidas. Neste caso, o erro é dado
pela covariância amostral,

σ2
F =

∑
λ

wλ

(∑
λ

wλ

)2

−∑
λ

w2
λ

∑

λ

wλ (Fλ − F)2 .

A primeira alternativa é utilizada na convolução de velocidades, pois em geral cada ele-
mento do espectro convoluído contém fluxo proveniente de poucas medidas. A segunda é
utilizada ao se empilhar espectros em caixas de comprimento de onda de largura maior que
100 Å, para uma estimativa mais realista do erro. Quando se calcula a imagem média numa
caixa, neste trabalho, o peso na soma ponderada dos fluxos é dado por wλ = σ−2

λ , ou seja, o
inverso dos erros provenientes dos cubos de dados, ao quadrado.

7.1.3 Modelos iniciais e ajuste a cada comprimento de onda

A decomposição morfológica espectral requer, nesta implementação, um número de ajustes
morfológicos igual ao número de amostras de comprimento de onda. Para cubos com a con-
figuração V500, são 1600 amostras de largura 2 Å. Isto requer que se utilize um algoritmo
rápido para fazer o ajuste. Para o programa IMFIT (Erwin 2015), este algoritmo é o L-M (ver
a descrição dos algoritmos na Seção 4.2.3). Para fazer um ajuste utilizando L-M, é preciso ter
um bom chute inicial, visto que este algoritmo é muito propenso a cair em mínimos locais.
Este chute inicial é determinado utilizando os outros algoritmos mais lentos, N-M e DE.

Como primeira aproximação, toma-se uma caixa de 100 Å ao redor de 5635 Å (compri-
mento de onda de normalização) e calculam-se as imagens de fluxo e erro conforme visto na
seção anterior. Esta imagem é utilizada para calcular o chute inicial nos parâmetros morfoló-
gicos, utilizando as seguintes heurísticas:

1. Encontrar o raio que contém metade da luz (HLR), que é, em primeira aproximação, o
local mais provável para que a componente dominante deixe de ser o bojo e passe a ser
o disco (González Delgado et al. 2015);
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2. Mascarar a região central (r < HLR);

3. Criar um modelo de disco de h = 1,5 HLR utilizando DE;

4. Ajustar o disco à imagem mascarada;

5. Criar um modelo de bojo com n = 4 e re = 0,5 HLR;

6. Ajustar os modelo de bojo e disco (já ajustado anteriormente) à imagem completa utili-
zando DE;

7. Refinar o ajuste utilizando N-M, depois L-M.

Este procedimento é computacionalmente intensivo, e o conjunto de heurísticas foi deter-
minado de forma empírica. Ainda assim, ele falha em muitos casos, geralmente precisando ser
modificado caso a caso. O tempo típico, em um computador atual, de ajuste do modelo inicial
é de 10 minutos. É possível fazer este ajuste de forma interativa, utilizando uma ferramenta
gráfica, numa fração deste tempo. Com este objetivo foi desenvolvido o programa mostrado
na Figura 7.2. Com ele podem-se escolher modelos iniciais, limites, e fazer um ajuste de
teste, tudo em tempo real. Como a amostra é pequena, um programa interativo ainda é uma
abordagem viável.

Como visto na Seção 4.2.2, os parâmetros morfológicos podem depender do comprimento
de onda. Logo, um único modelo inicial pode não ser suficiente para escapar dos mínimos
locais. Assim, utiliza-se imagens em caixas de 100 Å, e espaçadas em intervalos também de
100 Å, para fazer ajustes utilizando o algoritmo N-M. Obtém-se desta forma modelos iniciais
para cada comprimento de onda. Os parâmetros destes modelos são, de forma independente,
ajustados a polinômios em função de λ. Em nenhum caso (da amostra final deste trabalho)
houve necessidade de ajuste de um polinômio de ordem maior que 1, isto é, uma reta.

O ajuste morfológico final se dá utilizando os chutes iniciais dados pelos polinômios dos
parâmetros. As imagens são tomadas λ-a-λ, sem combinar imagens. O ajuste é feito utilizando
L-M. Caso não haja convergência do algoritmo, ou o melhor ajuste fique preso em algum
limite dos parâmetros, o ajuste é marcado como falho.

Ao final do ajuste morfológico, cria-se uma imagem para o bojo e para o disco em cada
comprimento de onda. Os cubos de dados espectrais são montados apenas armazenando estas
imagens em ordem de comprimento de onda. Os cubos de dados espectrais das componentes
morfológicos estão prontos para serem analisados como espectros.
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Figura 7.2: Programa gráfico para encontrar o modelo inicial de forma interativa.
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7.2 Seleção da amostra de galáxias

A amostra para candidatos à decomposição morfológica espectral foi selecionada a partir de
331 galáxias observadas com a configuração V500, as quais passaram pelo QBICK e tiveram
os espectros passados pelo starlight, sem segmentação em zonas de Voronoi (ver Seções 2.2.1
e 2.2.2). Isto é necessário para que se tenham medidas da cinemática da galáxia, utilizadas
para preparar os dados antes da decomposição.

O passo seguinte foi selecionar as galáxias conforme seu tipo morfológico. A classificação
morfológica das galáxias da amostra mãe do CALIFA foi feita visualmente por 5 voluntários,
utilizando imagens do SDSS nas bandas r e i (Walcher et al. 2014). Os critérios foram:

• Elíptica (E), com subclasse 0–7.

• Espiral (S), com subclasses 0, 0a, a, ab, b, bc, c, cd, d, m;

• Irregular (I);

• Em qualquer classe, barra (B), sem barra (A), ou indefinida (AB);

• Características de merger (sim ou não).

Os três primeiros itens formam uma sequência numérica segundo a classificação de Hub-
ble, de 0 a 18. As 5 classificações independentes foram combinadas, calculando a média
(descartando valores atípicos, distante mais de 4 classes da média). Os valores máximos e mí-
nimos, para dar uma ideia da incerteza, são calculados utilizando todas as 5 classificações. Foi
feita uma filtragem na lista de galáxias observadas, baseada na tabela de classificação morfo-
lógica. Dada a natureza subjetiva da classificação visual, optou-se por utilizar as classificações
máxima e mínima, de tal forma que seja possível que galáxia em questão seja da classe S0.
Isto é, se a galáxia for classificada como elíptica (< S0), mas a classificação máxima for, por
exemplo, Sa (> S0), a galáxia entra na amostra. O inverso também vale, uma galáxia Sa tiver
uma classificação mínima E7, também entra na amostra. As galáxias também têm que ser sem
barra (A), e sem características de merger.

Adicionalmente, as galáxias precisam ter uma elipticidade máxima ε < 0,5, medida nas
imagens do SDSS na banda r. Isto é necessário para evitar problemas na decomposição morfo-
lógica, pois o modelo bojo–disco não funciona bem em sistemas muito inclinados. A amostra
inicial é listada na Tabela A.1 (Anexo A).
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O programa interativo de ajuste foi utilizado nas 43 galáxias da amostra. O ajuste não pode
ser feito em 19 delas, pois apresentaram características que não permitem fazer a decompo-
sição morfológica em bojo e disco, como faixas de poeira ou disco muito fraco. Outras 15
apresentam problemas no ajuste, como mínimos locais intermitentes ou ausência de alguma
componente. A coluna de observações na Tabela A.1 informa os problemas encontrados em
cada caso. O sumário dos descartes é o seguinte:

• Ajuste ruim: 15

• Faixa de poeira: 9

• Disco fraco: 5

• Inclinada: 2

• Braço espiral: 1

• Irregular: 1

• Poucos spaxels: 1

ID Nome Classe Classe (mín.) Classe (máx.) ε

K0018 NGC 0155 1 (E1) 0 (E0) 8 (S0) 0,22

K0127 NGC 1349 6 (E6) 0 (E0) 10 (Sa) 0,11

K0592 NGC 4874 0 (E0) 0 (E0) 8 (S0) 0,12

K0602 NGC 4956 1 (E1) 0 (E0) 8 (S0) 0,14

K0832 NGC 6146 5 (E5) 3 (E3) 8 (S0) 0,23

K0846 UGC 10695 5 (E5) 2 (E2) 8 (S0) 0,33

K0851 NGC 6338 5 (E5) 1 (E1) 8 (S0) 0,34

K0858 UGC 10905 9 (S0a) 7 (E7) 11 (Sab) 0,47

K0912 NGC 7623 8 (S0) 8 (S0) 8 (S0) 0,29

Tabela 7.1: Amostra final para decomposição morfológica espectral.

A identificação dos ajustes ditos ruins foi feita através de inspeção visual, com um grau
considerável de subjetividade. Os critérios incluem, por exemplo, a presença de mínimos
locais intermitentes e degenerados (parâmetros saltando entre dois patamares com mudança
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imperceptível no aspecto dos perfis e no χ2). Esta seleção foi feita de forma fortemente con-
servadora. A amostra final deste trabalho (listada na Tabela 7.1) consiste em 9 galáxias que
tiveram uma decomposição boa segundo estes critérios.

7.3 Aplicação da decomposição na amostra final

A decomposição morfológica espectral foi realizada nas 9 galáxias da amostra final. Figuras
mostrando o resultado da decomposição de todas as galáxias podem ser vistas no Apêndice B.
Nesta seção é discutido o resultado apenas para a galáxia em que se obteve a melhor decom-
posição, K0858 (UGC 10905). Recomenda-se comparar as figuras das outras galáxias com o
que está exposto a seguir.

A Figura 7.3 permite uma visualização bidimensional, nos painéis superiores, do fluxo
observado, modelo e resíduo em 5635 Å. No resíduo se observam efeitos de borda próximos
às regiões externas mascaradas, além de artefatos seguindo um padrão quase regular1. Pode-se
observar também uma estrutura que parece ser um braço espiral, em excesso (azul) no resíduo.
Isto não é surpresa, dado que esta galáxia é classificada como S0a. Outra forma de visualizar a
qualidade do ajuste é através do perfil de brilho radial, no painel inferior. O perfil é calculado
utilizando anéis elípticos, com a elipticidade calculada a partir da imagem observada.

A dependência em λ dos parâmetros morfológicos obtidos para K0858 é mostrada na Fi-
gura 7.4. As linhas pretas representam a decomposição final, feita λ-a-λ, e os pontos azuis
a decomposição feita no primeiro passo da decomposição, em caixas de 100 Å. Regiões es-
pectrais mascaradas antes de iniciar a decomposição (onde pode haver emissão de gás) estão
marcadas em cinza. Marcadas em rosa estão regiões espectrais onde a decomposição falhou,
quando o algoritmo não convergiu ou ficou preso nos limites dos parâmetros.

A primeira coisa que chama a atenção na Figura 7.4 é a diferença entre as parâmetros
morfológicos obtidos em caixas de 100 Å e os obtidos em a cada comprimento de onda. Isto
pode ser devido à correção da cinemática (Seção 7.1.1), que praticamente não tem efeito numa
imagem de banda espectral larga. Pode também estar relacionado ao sinal–ruído das imagens,
que aumenta quando se soma imagens. De qualquer forma, estamos interessados apenas no
espectro; sendo assim, leva-se em conta apenas a decomposição final.

Pode-se observar um gradiente espectral no comprimento de escala do disco (h). Já o

1O padrão hexagonal que aparece nas imagens (sobretudo nas de resíduo) está relacionado com a forma como
os cubos são reconstruídos.
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Figura 7.3: Acima: imagens observada, modelada e resíduo do fluxo em 5635 Å para
K0858 (UGC 10905). Abaixo: perfis radiais, obtidos pela média do fluxo em anéis
elípticos nas imagens. O fluxo observado é representado pela linha preta sólida. O
melhor ajuste é representado pela linha preta tracejada. O bojo e o disco que compõem
o modelo são mostrados em vermelho e azul, respectivamente.
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Figura 7.4: Parâmetros morfológicos em função do comprimento de onda para
K0858 (UGC 10905). Regiões em rosa representam comprimentos de onda onde
a decomposição falhou. Regiões em cinza foram mascaradas antes de iniciar a de-
composição. Pontos azuis indicam o primeiro passo da decomposição, em caixas de
100 Å.
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raio efetivo do bojo (re) e o índice de Sérsic (n) não apresentam um gradiente apreciável.
Todos os parâmetros parecem ter um salto em 4000 Å. O ajuste falha em comprimentos de
onda menores, ficando difícil determinar se isto é um resultado espúrio. Na verdade, qualquer
tentativa de interpretação, observando apenas a dependência dos parâmetros morfológicos
com o comprimento de onda, deve ser feita com cuidado. É esperado que os parâmetros variem
com o comprimento de onda, quando são medidos em bandas espectrais largas e distantes,
como mencionado na Seção 4.2.2. Entretanto, estas são evidências empíricas, sem um modelo
que as suportem. Tirar conclusões da variação λ-a-λ dos parâmetros pode ser precipitado.

Os espectros de galáxias, por outro lado, são melhor compreendidos. Mesmo as menores
características dos espectros, como linhas fracas de absorção, podem ser razoavelmente bem
explicadas com modelos de populações estelares. Então, se um espectro de bojo ou disco tiver
o aspecto de um espectro de galáxia, pode-se começar a levar o resultado da decomposição a
sério. A Figura 7.5 mostra os espectros dos modelos (bojo em vermelho e disco em azul), no
spaxel nuclear, a re de distância do núcleo, e o espectro integrado dos modelos. O espectro
observado é mostrado em preto, e o resíduo em magenta.

Com uma análise visual, os espectros parecem galáticos. Nos piores casos os bojos pa-
recem ter um ajuste pior do que os discos, e costumam ter dimensões comparáveis à largura
da PSF. A má resolução dos bojos pode comprometer a decomposição, nestes casos. Pode-se
observar que o resíduo geralmente apresenta um gradiente nos spaxels, e praticamente desa-
parece no espectro integrado. Este gradiente no resíduo indica que os modelos somados são
mais vermelhos do que o espectro observado. Isto certamente irá afetar o resultado da síntese
de populações estelares, analisada na seção a seguir. Os espectros integrados dos modelos, se
tiverem tal gradiente de cor, devem ter uma forma tal que se cancelam no resíduo.
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Figura 7.5: Espectro das componentes morfológicas de K0858 (UGC 10905), obser-
vado (preto), bojo (vermelho), disco (azul) e resíduo (magenta). Acima: Espectro do
spaxel nuclear da galáxia. Meio: Espectro em um spaxel a uma distância de re do
núcleo. Abaixo: Espectro integrado espacialmente.
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7.4 Síntese espectral de populações estelares

A síntese espectral de populações estelares utilizando starlight foi aplicada às componentes
morfológicas e ao espectro original de todas as galáxias da amostra final. A base utilizada
foi a de Granada–MILES. Dentre as galáxias da amostra, apenas duas tiveram um ajuste bom
com o starlight: K0592 e K0858. Os espectros ajustados e as propriedades obtidas para toda
a amostra estão no Apêndice B. A seguir uma discussão sobre o resultado para K0858.

A Figura 7.6 mostra ajustes do starlight para os espectros integrados observado, do bojo e
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Figura 7.6: Acima: Espectros integrados das componentes morfológicas de K0858
(UGC 10905), ajustados com starlight. Em preto, espectro observado. Em vermelho,
e azul, as componentes bojo e disco. Em linhas de cor clara, o espectro ajustado pelo
starlight. Abaixo: Resíduo dos espectros (observado menos sintético, divididos pelo
observado).
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Figura 7.7: Perfil radial de propriedades físicas das componentes morfológicas de
K0858 (UGC 10905), obtidos através do starlight. As linhas contínuas representam
as propriedades obtidas utilizando espectros espacialmente resolvidos. As linhas tra-
cejadas representam as propriedades obtidas utilizando os espectros integrados. Em
preto, espectro observado. Em vermelho, e azul, as componentes bojo e disco. Acima,
à esquerda: idade estelar média ponderada pela luminosidade. Acima, à direita: ate-
nuação por poeira, na banda V . Abaixo, à esquerda: metalicidade estelar média,
ponderada pela massa. Abaixo, à direita: densidade superficial de massa estelar. As
frações de massa e luminosidade entre as componentes e a total (obtida do espectro
observado) são indicadas no painel inferior, à direita.

do disco. As linhas mais claras mostram o melhor ajuste. No painel inferior, tem-se o resíduo
do ajuste em relação ao espectro de entrada. O ajuste é bom em linhas gerais, embora seja
possível ver alguns pontos onde o resíduo do bojo e do disco estejam anti-correlacionados,
devido à degenerescência do modelo.

As propriedades físicas derivadas da síntese de populações estelares é mostrada na Figura
7.7. Ali, pode-se ver um perfil radial das propriedades, ajustados nos espectros de cada spaxel,
ou seja, espacialmente resolvidos, em linhas sólidas. As propriedades derivadas do espectro
integrado são mostradas como linhas tracejadas. Pode-se notar que a atenuação por poeira
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AV (painel superior direito), tanto no bojo quanto no disco, é muito diferente da atenuação
para os espectros observados quando se utilizam os espectros espacialmente resolvidos. O
mesmo se observa para a idade estelar média ponderada pela luminosidade (painel superior
esquerdo). Estes dois fatos provavelmente têm relação com o gradiente de cor aparente no
resíduo da decomposição morfológica espectral. A metalicidade estelar média ponderada pela
massa (painel inferior esquerdo), quando espacialmente resolvida, é muito diferente da cal-
culada no espectro integrado, para todos os casos. A densidade superficial de massa estelar é
mostrada no painel inferior direito. A massa e a luminosidade das componentes morfológicas,
em relação à massa da galáxia original, são mostrados no mesmo painel. Note que, devido à
quantidade de poeira, a densidade de massa superficial espacialmente resolvida das compo-
nentes morfológicas é maior do que a calculada com o espectro observado. Estes problemas
com a idade estelar e a atenuação por poeira, nos espectros espacialmente resolvidos, apare-
cem também nas outras galáxias da amostra, mesmo na outra galáxia com um bom ajuste de
populações estelares, a K0592.

As propriedades obtidas com os espectros integrados, por outro lado, parecem melhor
comportadas. A Figura 7.8 mostra um gráfico da idade contra metalicidade estelar, para as
componentes morfológicas (bojo em vermelho e disco em azul) e para o espectro observado
(em preto) de K0592 e K0858. A massa da galáxia (ou da componente morfológica) é repre-
sentada pela área do círculo. As duas galáxias, neste gráfico, têm um comportamento similar.
Ambas têm um bojo mais velho e de metalicidade mais baixa, e um disco mais jovem e de
metalicidade mais alta, com relação à idade e metalicidade do espectro observado. Também
é interessante notar que os pontos para uma mesma galáxia estão alinhados. Isto pode acon-
tecer devido à degenerescência entre idade e metalicidade, comumente vista em sínteses de
população estelar.

É interessante comparar a Figura 7.8 com o resultado de Johnston et al. (2012), reproduzido
na Figura 7.9. Os resultados obtidos aqui, embora não tenham significância estatística, são
contrários ao resultado de Johnston et al., que obtêm, para galáxias S0, bojos mais jovens e
mais metálicos que seus discos. Tanto a idade quanto a metalicidade que eles utilizam foram
obtidos através do ajuste de duas linhas de absorção, enquanto neste trabalho o espectro inteiro
foi utilizado no ajuste de populações estelares.

Além disso, eles trabalham com perfis unidimensionais (espectros de fenda longa), en-
quanto análise feita aqui é toda em 2-D (imagens). Por fim, não é óbvio que as galáxias de
nossa amostra sejam comparáveis à da amostra de Johnston et al.. De fato, apesar de ambas
amostras selecionarem galáxias S0, as galáxias de Johnston et al. parecem ser menos massivas
que as nossas. Enquanto K0858 tem magnitude absoluta na banda B de MB = −21 (K0592
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Spectroscopic bulge–disc decomposition 5

Figure 3. The decomposed one-dimensional bulge and disc spectra for
NGC 1375.

Figure 4. Example of the bulge and disc data for NGC 1375 with the
Vazdekis et al. (2010) SSP model for the bulge kinematics over-plotted. Hβ
is the age indicator while [MgFe]′ is the metallicity indicator. The circle
represents the bulge while the rectangle corresponds to the disc value. The
error bars represent the statistical uncertainties.

achieved using the Penalized Pixel Fitting method (PPXF) of
Cappellari & Emsellem (2004), which uses the MILES stellar li-
brary to model the line-of-sight velocity distribution as a Gaussian
with a series of Gauss-Hermite polynomials. For this sample, the
Hβ corrections were never more than 24% of the Hβ index, with
the majority being less than 10%, so any residuals from the ap-
proximate nature of this correction are unlikely to compromise the
results significantly. The PPXF code also used the stellar library to
measure the line of sight velocity and velocity dispersion for each
decomposed spectrum, which could then be used to tune the SSP
models. These values are also given in Appendix A.

Having measured and corrected the observed line strengths,

Figure 5.Age versus metallicity for the decomposed spectra. Each galaxy is
represented by a different colour, with circles and rectangles corresponding
to bulges and discs respectively. Dotted lines join the bulge and disc of the
same galaxy. The size of each symbol reflects the luminosity of the galaxy
(Madore et al. 1999). The filled and open symbols are used to show the
results from the two semi-major axes in each galaxy, where both could be
measured.

SSP models were created for each decomposed spectrum and plot-
ted using using Hβ and [MgFe]′ as the age and metallicity indi-
cators respectively, where the latter was chosen due to its negli-
gible dependence on the α-element abundance (González 1993;
Thomas, Maraston & Bender 2003). As an example, Fig. 4 shows
the indices derived for the bulge and disc spectra of NGC 1375, to-
gether with the grid of predictions for SSP models of differing ages
and metallicities corrected to the velocity dispersion of this galaxy,
from which one can read off estimates of the relative age and metal-
licity for the data. Since these measurements were obtained from
spectra representing the integrated light over the full bulge and
disc, they correspond to the global, luminosity-weighted values for
age and metallicity for each component. The errors shown reflect
the statistical uncertainties outlined above. Clearly in this case the
bulge is inferred to be young and metal rich, while the disc is old
and metal poor.

Figure 5 shows the results of this analysis applied to all galax-
ies in the sample. Where both were observed, we show the two
sides of each galaxy separately, principally as a test of the repro-
ducibility of the results. Dotted lines join the bulges and discs de-
rived from the same side of the same galaxy, while points corre-
sponding to different halves of the major axis of the same galaxy
share the same colour. In the few cases where the index measure-
ments lay outside of the SSP model grids, such as in Fig. 4, the
metallicities were estimated by using an extrapolation method. Due
to the uncertainties already mentioned, and the fact that different
SSP models would give different grids, it is important to consider
the results in Fig. 5 as constraining the relative ages and metallic-
ities within the data set as opposed to their absolute values. The
errors shown on the data points correspond to the statistical errors
given in Fig. 4 plus interpolation errors, while a more realistic mea-
sure of the uncertainties can be obtained by comparing the results
for each half of the major axis of each galaxy, as represented by
closed and filled symbols. It can be seen that both within individual
galaxies and viewing the data set as a whole, there is clearly a trend

Figura 7.9: A mesma Figura que 4.6, mostrada novamente para comparar com a
Figura 7.8.
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tem medida somente na banda V , com MV = −23,6), as de Johnston et al. MB entre −17 e
−19.

Todas essas diferenças complicam a comparação dos resultados obtidos neste trabalho
com aqueles do artigo que inspirou todo esse estudo. De qualquer modo, os experimentos
aqui reportados mostram que a decomposição morfológica espectral é um problema bastante
mais delicado do que se imaginava anteriormente.



Capítulo 8

Conclusões e perspectivas

O survey CALIFA observou cerca de 600 galáxias nas configurações V500 e V1200. Foram
publicados cubos de 100 galáxias no primeiro data release, e de 200 galáxias no segundo. Os
cubos das galáxias restantes ainda estão em processo de controle de qualidade e embargo da
colaboração. Através do programa starlight, foram obtidos diversos parâmetros relacionados
às populações estelares componentes de cada spaxel, formando cubos de dados adicionais aos
observados, com a as propriedades físicas espacialmente resolvidas obtidas a partir da saída
do starlight.

Neste trabalho, foi desenvolvido um programa chamado PyCASSO para organizar e ana-
lisar estes cubos de dados. Este programa é utilizado por cerca de 10 pessoas que estudam
populações estelares na colaboração do CALIFA. Bastante atenção foi dada à documenta-
ção (Seção 3.1, com o manual completo no Apêndice C). Foram publicados 6 artigos que se
baseiam fortemente no uso de PyCASSO para análise e gráficos, resumidos na Seção 3.2 e
presentes como apêndices deste trabalho (Apêndices D.1, D.2, D.3 e D.4).

Com o fim do survey CALIFA, e a liberação de todas as galáxias da amostra, os cubos de
dados de propriedades físicas poderão ser publicados. Já tivemos uma boa experiência com a
base de dados pública do starlight (http://www.starlight.ufsc.br/), com o resultado
da síntese de população estelar de 926246 espectros de galáxias do SDSS. Será necessária
uma abordagem diferente para o acesso aos cubos, algo que ainda precisa ser planejado e
desenvolvido.

PyCASSO já foi usado com sucesso com dados de outros surveys como o PINGS (Rosales-
Ortega et al. 2010), um precursor do CALIFA, porém com até 10 vezes mais espectros por
galáxia. MaNGA (Bundy et al. 2015) está em andamento, e deverá obter IFS de 10.000
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galáxias. Muito embora tenha um número muito maior de galáxias do que o CALIFA, sua
cobertura espacial será menor. Assim, estes surveys deverão ser complementares ao CALIFA.
Testes com dados preliminares do MaNGA foram feitos com PyCASSO, requerendo apenas
pequenas modificações para que funcionem normalmente.

É importante que PyCASSO se torne um programa modular, onde o usuário cria uma des-
crição do arquivo de IFS de forma que o programa saiba como ler os dados. Recentemente
o autor deste trabalho, junto com pesquisadores do Grupo de Astrofísica da UFSC, começou
a colaborar com um novo survey chamado Diving3D. Este survey, descrito em Ricci et al.
(2014), vai obter IFS de quase 200 núcleos de galáxias utilizando o Telescópio Gemini. Os
cubos de dados espectrais são de uma qualidade excepcional, e já iniciamos a adaptação de
ferramentas como o PyCASSO e o starlight para trabalhar com esses dados. O objetivo, do
ponto de vista ferramental, é que se crie uma pipeline onde dados como populações estela-
res, morfologia, etc, vão sendo adicionados de forma incremental aos cubos, mantendo uma
interface comum para análise dos dados.

Foi desenvolvida uma técnica de síntese espectral aplicada às componentes morfológicas
(bojo e disco) de galáxias. A decomposição morfológica do perfil de brilho em uma imagem
de uma galáxia é um campo de estudo bem desenvolvido, com ferramentas bastante eficientes
disponíveis na comunidade acadêmica (GALFIT, BUDDA e IMFIT, por exemplo). A ideia
aqui foi se valer destas ferramentas, junto com PyCASSO, e realizar a decomposição para
imagens em cada comprimento de onda dos cubos de dados espectrais.

Ao fazer a decomposição morfológica em janelas estreitas de comprimento de onda, os
efeitos de cinemática precisaram ser levados em consideração. Em uma imagem de uma
galáxia, em um determinado comprimento de onda, não se observam os mesmos processos
físicos em todos os pixels. A luz de cada pixel é composta pela luz de diversas estrelas, cada
uma com uma velocidade diferente em relação à linha de visada (e consequentemente um
redshift ou blueshift diferente), com cada pixel contendo um conjunto distinto destas veloci-
dades. Para mitigar este problema, a distribuição de velocidades de cada spaxel dos cubos de
dados foi determinada, de forma aproximada, por uma velocidade sistêmica e uma dispersão
de velocidades. Os spaxels foram colocados todos no rest frame, e com a mesma dispersão de
velocidade (ver Seção 7.1.1 para detalhes). Isto fez com que a resolução fosse degradada, mas
garante que se observa a luz da galáxia inteira de forma consistente.

A PSF é uma peça chave neste quebra-cabeças morfológico. Sem uma boa medida da
forma da PSF, a decomposição morfológica pode não funcionar, ou pior, gerar resultados equi-
vocados. No Capítulo 5, foi descrito como a PSF do CALIFA foi medida, um resultado que
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acabou sendo adotado pela colaboração, publicado no segundo data release (García-Benito
et al. 2015). A PSF obtida segue um perfil de Moffat, com β = 4 e FWHM = 2,9± 0,3 ′′. Com
esta incerteza na estimativa da largura da PSF, testes foram feitos para determinar o efeito
que um erro na PSF causa no resultado da decomposição morfológica, apresentados na Seção
6.3. Em via de regra, a decomposição dos espectros em componentes morfológicas, quando
se utiliza a PSF errada, apresenta artefatos como gradientes de cores e linhas espectrais artifi-
ciais. Estes problemas parecem ser atenuados quando se utilizam os espectros integrados das
componentes morfológicas.

No Capítulo 7 foi escolhida, dentre as galáxias do CALIFA observadas com a configuração
V500, uma amostra de 43 galáxias que foram classificadas com boa possibilidade de serem
da classe S0. O objetivo era ter galáxias que pudessem ser bem ajustadas a um modelo bojo–
disco. Destas 43, 19 tinham características que não permitiam o uso deste modelo, seja por
faixas de poeira, uma das componentes muito fraca, ou problema nos dados, entre outras
coisas. Outras 15 tiveram problema no ajuste do modelo inicial. Somente 9 galáxias tiveram
um relativo sucesso na decomposição morfológica espectral. O resultado da decomposição
para todas as 9 galáxias da amostra final é mostrado nas figuras do Apêndice B. A galáxia
K0858 (UGC 10905), classificada como S0a, foi escolhida para uma análise mais detalhada,
em parte pela sua decomposição morfológica ter sido muito boa, e em parte por ter um bom
ajuste com o starlight.

Em K0858 verificou-se que há um gradiente espectral em alguns dos parâmetros morfoló-
gicos, que foram ajustados levando em conta apenas informações espaciais. Entretanto, não
se pode descartar que estes gradientes, e outras características menores observadas na depen-
dência dos parâmetros com o comprimento de onda, não sejam artefatos da forma como a
decomposição foi feita. O teste com os erros na PSF deixaram isto bem claro, assim como
os resíduos nos espectros (vide Figura 7.5). É preciso estudar a forma como os parâmetros
morfológicos deveriam variar com o comprimento de onda. Compreender a forma como as
populações estelares se distribuem nas componentes morfológicas de uma galáxia, e como
estas populações se refletem nos espectro espacialmente resolvido da galáxia, é fundamental
para poder fazer uma decomposição morfológica que leve em conta informações das regiões
vizinhas no espectro.

A síntese de populações estelares foi realizada com sucesso apenas em K0592 (NGC 4874,
classificada como E0), e K0858. O ajuste dos espectros e as propriedades físicas, para todas
as 9 galáxias da amostra, estão disponíveis no Apêndice B. Apenas K0592 e K0858 tiveram
um resíduo no ajuste do starlight pequeno o bastante para poderem ter as propriedades físicas
obtidas para seus bojos e discos levadas a sério. A Figura 7.8 mostra idade e metalicidade es-
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telar médias para as componentes das duas galáxias, calculados sobre os espectros integrados.
Esta figura indica que os bojos apresentam populações mais velhas e menos metálicas, en-
quanto os discos apresentam populações mais jovens e mais metálicas, em relação ao espectro
observado.

Um estudo que poderia ser feito com os resultados da síntese de populações aplicados
à decomposição morfológica espectral é medir a densidade superficial de massa estelar do
disco, que fica normalmente ofuscado pelo bojo nas regiões centrais. O objetivo é verificar
previsão de Freeman (1970), que diz que a densidade superficial de massa do núcleo dos
discos de galáxias é sempre o mesmo, independente do tipo morfológico e do perfil de massa
que a galáxia tenha. Todavia, a síntese de populações espacialmente resolvida não é muito
robusta da forma como é feita aqui, como visto na Figura 7.7. Entre as prováveis causas está
a degenerescência no modelo bojo–disco, com 7 parâmetros livres. Deixar parâmetros como
P.A. e ε fixos pode ajudar, mas isso requer testes.

Muitos problemas podem ter sido causados pela forma como se trata a cinemática. Talvez
seja preciso fazer testes com modelos dinâmicos simples de galáxias para verificar se a abor-
dagem utilizada é mesmo adequada. Outra alternativa seria fazer a decomposição de forma
iterativa. Depois de ter determinado as componentes morfológicas, utilizar este conhecimento
para tentar medir a cinemática das duas componentes nos dados originais, e tentar fazer uma
correção melhor, repetindo a decomposição. Não é óbvio, entretanto, que esta abordagem vá
realmente convergir, ou mesmo se é factível computacionalmente.

Mesmo com todos estes problemas em potencial, o passo lógico seguinte é tentar aplicar
o ajuste a galáxias espirais. A própria K0858 apresenta um resíduo no ajuste morfológico
que parece um braço espiral (ver Figura ??). Os braços espirais têm um papel importante na
formação estelar, e com esta abordagem pode-se tentar obter o histórico de formação estelar
nestas regiões. Também pode-se tentar utilizar um outro modelo morfológico para ajustar
galáxias com um grande ângulo de inclinação. Com mais galáxias, seria possível aplicar o
estudo a uma boa fração da amostra do CALIFA, e obter uma melhor estatística.



Apêndice A

Amostra para decomposição

morfológica espectral

Tabela A.1

ID Nome Classe Mín. Máx. ε Obs.

K0018 NGC 0155 1 (E1) 0 (E0) 8 (S0) 0,22 -

K0020 NGC 0160 10 (Sa) 8 (S0) 13 (Sbc) 0,37 Disco fraco

K0044 NGC 0499 5 (E5) 2 (E2) 8 (S0) 0,39 Ajuste ruim

K0046 NGC 0504 8 (S0) 7 (E7) 8 (S0) 0,47 Inclinada

K0051 NGC 0529 4 (E4) 3 (E3) 8 (S0) 0,14 Disco fraco

K0072 NGC 0774 8 (S0) 6 (E6) 8 (S0) 0,28 Disco fraco

K0087 NGC 0932 9 (S0a) 8 (S0) 10 (Sa) 0,04 Braço espiral

K0100 NGC 1056 10 (Sa) 8 (S0) 11 (Sab) 0,43 Faixa de poeira

K0119 NGC 1167 8 (S0) 7 (E7) 10 (Sa) 0,19 Ajuste ruim

K0127 NGC 1349 6 (E6) 0 (E0) 10 (Sa) 0,11 -

K0160 NGC 2476 6 (E6) 3 (E3) 8 (S0) 0,31 Ajuste ruim

K0279 NGC 2918 6 (E6) 4 (E4) 8 (S0) 0,29 Ajuste ruim

K0311 NGC 3106 11 (Sab) 8 (S0) 19 (Ir) 0,07 Ajuste ruim

K0341 UGC 05771 6 (E6) 4 (E4) 8 (S0) 0,29 Ajuste ruim

Continua na próxima página
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Tabela A.1 – continuada da página anterior

ID Nome Classe Mín. Máx. ε Obs.

K0548 NGC 4470 14 (Sc) 5 (E5) 19 (Ir) 0,34 Irregular

K0592 NGC 4874 0 (E0) 0 (E0) 8 (S0) 0,12 -

K0602 NGC 4956 1 (E1) 0 (E0) 8 (S0) 0,14 -

K0607 UGC 08234 8 (S0) 6 (E6) 8 (S0) 0,37 Ajuste ruim

K0612 NGC 5029 6 (E6) 4 (E4) 8 (S0) 0,32 Ajuste ruim

K0633 NGC 5216 0 (E0) 0 (E0) 8 (S0) 0,09 Disco fraco

K0708 NGC 5485 5 (E5) 1 (E1) 8 (S0) 0,19 Faixa de poeira

K0744 NGC 5631 8 (S0) 1 (E1) 8 (S0) 0,11 Faixa de poeira

K0778 NGC 5784 8 (S0) 1 (E1) 8 (S0) 0,19 Faixa de poeira

K0780 NGC 5797 7 (E7) 4 (E4) 8 (S0) 0,35 Ajuste ruim

K0814 UGC 10097 5 (E5) 1 (E1) 8 (S0) 0,26 Ajuste ruim

K0816 NGC 6021 5 (E5) 3 (E3) 8 (S0) 0,22 Ajuste ruim

K0822 UGC 10205 9 (S0a) 8 (S0) 10 (Sa) 0,42 Faixa de poeira

K0832 NGC 6146 5 (E5) 3 (E3) 8 (S0) 0,23 -

K0840 NGC 6173 6 (E6) 3 (E3) 8 (S0) 0,35 Ajuste ruim

K0846 UGC 10695 5 (E5) 2 (E2) 8 (S0) 0,33 -

K0850 NGC 6314 11 (Sab) 8 (S0) 14 (Sc) 0,49 Faixa de poeira

K0851 NGC 6338 5 (E5) 1 (E1) 8 (S0) 0,34 -

K0858 UGC 10905 9 (S0a) 7 (E7) 11 (Sab) 0,47 -

K0874 NGC 7025 9 (S0a) 8 (S0) 10 (Sa) 0,28 Poucos spaxels

K0875 UGC 11694 9 (S0a) 8 (S0) 10 (Sa) 0,23 Faixa de poeira

K0900 NGC 7550 4 (E4) 0 (E0) 8 (S0) 0,08 Ajuste ruim

K0908 NGC 7611 8 (S0) 6 (E6) 8 (S0) 0,50 Inclinada

K0912 NGC 7623 8 (S0) 8 (S0) 8 (S0) 0,29 -

K0913 NGC 7625 10 (Sa) 0 (E0) 19 (Ir) 0,22 Faixa de poeira

K0916 NGC 7671 8 (S0) 7 (E7) 8 (S0) 0,35 Ajuste ruim

Continua na próxima página
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Tabela A.1 – continuada da página anterior

ID Nome Classe Mín. Máx. ε Obs.

K0917 NGC 7683 8 (S0) 6 (E6) 8 (S0) 0,38 Ajuste ruim

K0923 NGC 7711 7 (E7) 4 (E4) 8 (S0) 0,47 Disco fraco

K0925 NGC 7722 11 (Sab) 3 (E3) 19 (Ir) 0,13 Faixa de poeira

Tabela A.1: Amostra selecionada para decomposição morfológica espectral.
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Apêndice B

Decomposição morfológica espectral e

síntese de populações estelares da

amostra final

Nota: as figuras foram removidas nesta versão, mas estão presentes na versão completa da
tese.

B.1 K0018 (NGC 0155)

• Galáxia NGC 0155

• Tipo morfológico: E1 (mín. E0, máx. S0)

• Magnitude absoluta na banda r: −21,85

• Elipticidade: 0,22

B.2 K0127 (NGC 1349)

• Galáxia NGC 1349

• Tipo morfológico: E6 (mín. E0, máx. Sa)

• Magnitude absoluta na banda r: −22,15
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104 B.6 K0846 (UGC 10695)

• Elipticidade: 0,11

B.3 K0592 (NGC 4874)

• Galáxia NGC 4874

• Tipo morfológico: E0 (mín. E0, máx. S0)

• Magnitude absoluta na banda r: −22,67

• Elipticidade: 0,12

B.4 K0602 (NGC 4956)

• Galáxia NGC 4956

• Tipo morfológico: E1 (mín. E0, máx. S0)

• Magnitude absoluta na banda r: −21,97

• Elipticidade: 0,14

B.5 K0832 (NGC 6146)

• Galáxia NGC 6146

• Tipo morfológico: E5 (mín. E3, máx. S0)

• Magnitude absoluta na banda r: −22,94

• Elipticidade: 0,23

B.6 K0846 (UGC 10695)

• Galáxia UGC 10695



B.9 K0912 (NGC 7623) 105

• Tipo morfológico: E5 (mín. E2, máx. S0)

• Magnitude absoluta na banda r: −22,09

• Elipticidade: 0,33

B.7 K0851 (NGC 6338)

• Galáxia NGC 6338

• Tipo morfológico: E5 (mín. E1, máx. S0)

• Magnitude absoluta na banda r: −22,75

• Elipticidade: 0,34

B.8 K0858 (UGC 10905)

• Galáxia UGC 10905

• Tipo morfológico: S0a (mín. E7, máx. Sab)

• Magnitude absoluta na banda r: −22,32

• Elipticidade: 0,47

B.9 K0912 (NGC 7623)

• Galáxia NGC 7623

• Tipo morfológico: S0 (mín. S0, máx. S0)

• Magnitude absoluta na banda r: −21,97

• Elipticidade: 0,14
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Apêndice C

Manual do software PyCASSO

Versão impressa da documentação do software PyCASSO. Para uma melhor visualização e
navegação entre as referências, acessar a versão completa deste manual se encontra no site:

http://minerva.astro.ufsc.br/~andre/PyCASSO-0.9.3/

Nota: o manual foi removido nesta versão, mas está presente na versão completa da tese.
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Apêndice D

Artigos publicados

Nota: os artigos foram removidos nesta versão, mas estão presentes na versão completa da
tese.

D.1 Resolving galaxies in time and space. I. Applying

STARLIGHT to CALIFA datacubes

Artigo por Cid Fernandes et al. (2013) (doi:10.1051/0004-6361/201220616). Também
disponível em preprint (arXiv:1304.5788).
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D.2 Resolving galaxies in time and space. II. Uncertainties in the spectral
synthesis of datacubes 111

D.2 Resolving galaxies in time and space. II. Uncertain-

ties in the spectral synthesis of datacubes

Artigo por Cid Fernandes et al. (2014) (doi:10.1051/0004-6361/201321692). Também
disponível em preprint (arXiv:1307.0562).
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D.3 The Evolution of Galaxies Resolved in Space and Time: A View of Inside-out
Growth from the CALIFA Survey 113

D.3 The Evolution of Galaxies Resolved in Space and

Time: A View of Inside-out Growth from the CALIFA

Survey

Artigo por Pérez et al. (2013) (doi:10.1088/2041-8205/764/1/L1). Também disponível
em preprint (arXiv:1301.1679).
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D.4 The star formation history of CALIFA galaxies: Radial structures 115

D.4 The star formation history of CALIFA galaxies: Ra-

dial structures

Artigo por González Delgado et al. (2014b) (doi:10.1051/0004-6361/201322011). Tam-
bém disponível em preprint (arXiv:1310.5517).
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