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Dedico aos meus pais.
Missao cumprida

ii



“Do or do not, there is no try”

Mestre Yoda
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Resumo

Efeito da morfologia sobre a cessagao da formacao estelar em galaxias em

baixo redshift

por Camila de Sa Freitas

Nesse trabalho buscamos medir escalas de tempo de cessacao da formagao estelar
para galdxias do green walley de acordo com a morfologia (espirais ou elipticas) em
baixos redshifts (0 < z < 0.2). Utilizamos uma amostra selecionada do Sloan Digital Sky
Survey, juntamente com a classificacao morfolégica do projeto cientista cidadao Galazy
Zoo. Aplicamos um método de medigao da cessagao de formagao estelar que assume
um histérico de formagao estelar constante seguido de um decaimento exponencial e é
baseado nos indices espectroscépicos baseados na quebra de 4000 A e na absorcao de Hj.
Aqui apresentamos resultados preliminares das escalas de tempo que melhor descrevem
a transicao pelo green valley para cada morfologia e como esses resultados se comparam

com outros trabalhos. Também apresentamos os préximos passos para o projeto.
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Abstract

Effect of morphology on a cessation of star formation in low redshift

galaxies

by Camila de S& Freitas

In this work we aim to calculate the star formation quenching timescales for green
valley galaxies according to the morphology (spirals or ellipticals) for low redshifts 0 <
z < 0.2. We used a selected sample from the Sloan Digital Sky Survey together with
the morphological classification of the citizen scientist project, Galaxy Zoo. We apply a
method to measure star formation quenching which assumes a constant stellar formation
history followed by an exponential decay and is based on the spectroscopic indices based
on the 4000 A break and the H§ absorption. Here we present preliminary results of
the timescales that best describe the transition by the green valley for each morphology
and how these results compare with other works. We also present the next steps for the

project.
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Capitulo 1

Introducao

Desde o Grande Debate de Curtis e Shapley, em 1920, e a posterior definicao da natureza
extragalactica dos objetos até entao chamados de “nebulosas espirais”, houve um grande
esforco para classifica-los e compreendé-los. Edwin Hubble, que foi responsavel pela
resposta final do debate através das observagoes de variaveis Cefeidas de outras galaxias
(Hubble, 1925), foi também o primeiro a criar um sistema de classificagdo morfolégica
(Hubble, 1927). Em sua classifica¢ao original existiam dois grupos principais: Late-type,
que consistia de galdxias espirais barradas ou nao barradas e Farly-type, que consistia
de galaxias elipticas e lenticulares (Figura 1.1). Apesar dos nomes, Hubble afirmava
que nao existia a intencdo em determinar um sentido evolutivo para a morfologia das

galaxias (Hubble, 1927).

Mormal Spirals

Ellipticals Lenticulars

Barred Spirds

) —

FI1GURrA 1.1: Esquema de classificacao de Hubble-Sandage (Sandage, 1961 - 1995)
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Ap6s Hubble, muitos outros buscaram formas de classificar as galaxias segundo
a sua morfologia. Podemos ver na tabela 1.2 alguns critérios que foram levados em
consideragao para diferentes sistemas: Hubble - Sandage (Sandage, 1961 - 1995); De
Vaucouleurs (De Vaucouleurs, 1959); Yerkes (Morgan, 1958 - 1970); DDO (van den
Bergh, 1960 - 1976). Além desses sistemas, De Vaucouleurs (1959) introduziu uma
quantificagdo do tipo morfolégico, conhecido como o indice do estdgio de Hubble (tipo

T, tabela 1.3).

Mesmo com as diferencas de cada sistema, todas as classificagoes possuem algo
em comum: possuem critérios que levam em conta estruturas e morfologias, ou seja,
nao necessariamente levam em conta propriedades fisicas das galdxias. Apesar disso,
estudos mostram que existem diversas correlagoes entre o tipo morfologico e algumas
propriedades fisicas. (Roberts and Haynes, 1994a - 1994b; Blanton and Moustakas, 2009;

Nair and Abraham, 2010, entre outros), como podemos ver no exemplo da Figura 1.2.

L. 11 Lz 13 14 15 16 17 18 19 2. ZI 22 323 ‘34 25 26 27 23 29 3, 3 32 33 34 35 36 37 38 39
W 1 W I W W © W 8 W W o W W W 1 Wt W o I W W W W o W i
L1213 14 L5 16 £7 18 19 2 201 22 23 24 25 26 2] 28 29 3. 30 32 33 34 35 36 37 38 39 4,

Number
2
-1

1. L1 12 13 14 13 18 17 18 19 2 24 22 23 24 25 26 27 28 29 3. 31 32 33 34 35 36 37 38 39

to to to W Il to to © f I to to tb © fo t I W to W W o W t t t fto b fo
12 13 14 15 16 17 13 19 2 23 24 25 26 27 28 29 3 31 32 33 34 35 35 37 38 39 4

~ RY0/R50

F1GURA 1.2: Figura 27 do artigo Nair and Abraham (2010), que mostra a concentracgao
de luz (R90/R50) para diferentes tipos morfolégicos. Como podemos ver de acordo
com a legenda do lado direito, galdxias early-type (barras pretas e vermelhas) possuem
maiores concentragoes de luz que galdxias late-type (barras verde claro e verde escuro).

Dentre as diferentes propriedades fisicas que podemos relacionar com os tipos
morfolégicos (metalicidade, massa total, presenga de poeira, taxa de formacao estelar,
etc), uma das mais 6bvias é a cor, sendo galéxias elipticas predominantemente vermelhas,
e galdxias espirais predominantemente azuis (Figura 1.3). Hoje sabemos que a cor
da galdxia estd associada com a populagao e taxa de formacao estelar: galdxias azuis
normalmente possuem uma populagao estelar mais jovem que galdxias vermelhas (e.g.,
Kauffmann et al., 2003). Assim, as galdxias evoluem em cor do azul para o vermelho,
indicando que, de alguma forma, as galaxias podem também evoluir de espirais para

elipticas.
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Esta evolucao de cor pode ser — 1 1 1

visualizada em um diagrama de cor- ost t ]
magnitude, com uma jid conhecida bi- _ z:i % } } :
modalidade, tanto para baixos redshifts ; e { { } -
quanto para intermedidrios (e.g., Bal- ::j: { § l }:
dry et al., 2004; Willmer et al., 2006): 0.31 R
a distribuicdo de uma amostra no di- E so Sdfaslﬂ I Slb % s Smim

agrama apresenta dois picos de cor, a Ficura 1.3: Figura 1 do artigo Roberts and
Haynes (1994a) da amostra que galdxias que
estao tanto no catdlogo UGC quanto no RG3,
onde B-V esta corrigida e os pontos sao os valo-
res médios para cada tipo morfoldgico.

nuvem azul (blue cloud), de galdxias jo-
vens com alta taxa de formacao estelar,
e a sequéncia vermelha (red sequence),
com galdxias ja evoluidas e menores ta-
xas de formagao estelar (Figura 1.4). Entre elas, existe o que ficou denominado como
o green valley (e.g., Wyder et al., 2007; Martin et al., 2007; Gongalves et al., 2012;
Nogueira-Cavalcante et al., 2018). Considerando que as galéxias, ao deixarem de for-
mar estrelas, evoluem de cores azuis para vermelhas, levanta-se a questdao do porqué
essa transicao nao é homogénea, e sim existe um minimo, indicando que a cessacao da

formagao estelar ocorre de forma rapida.

Diversos trabalhos bus-

caram explicar o motivo dessa

10
evolugdo ocorrer de forma
8 rapida. A possibilidade de
Red Sequence
que ventos de supernovas fos-
. b6
- [ sem os responsaveis pela ex-
= | i N
pulsao dos gases necessarios
Blue Cloud - .
5 para formacao estelar foi levan-
tada por Menci et al. (2005).
%4 -23 -22 -21 -20 -19 -18 Por outro lado, Di Matteo et al.

Mr

(2005) encontraram uma ex-

F1GURA 1.4: Amostra do Sloan Digital Sky Survey, desse

trabalho, com aproximadamente 300.000 galaxias, com 0 plicagao através de uma si-

<z<0.2 mulagao hidrodinamica de um

major merger demonstrando
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que, apés uma breve alta na taxa de formagao estelar, o buraco negro do remanes-
cente produz fortes ventos de outflow que rapidamente cessam a formacao estelar. Essa
hip6tese foi apoiada por observagoes de Martin et al. (2007), Nandra et al. (2007) e
Schawinski et al. (2009), que encontraram um grande nimero de AGN nos objetos pre-
sentes no green valley, concluindo que, de alguma forma, o feedback desses objetos pode
ser responsaveis pela cessacao de formacao estelar nas galdxias. Em contrapartida, a
fracdo de mergers no green valley é muito baixa, como apontado em Mendez et al. (2011).
Por fim, conclufu-se que processos externos ou evolugao secular sao fatores dominantes
no processo de cessagao de formacao estelar (e.g., Schawinski et al., 2014, para redshifts
pequenos (0 < z < 0.05); Nogueira-Cavalcante et al., 2018 para redshifts intermedidrios
(0.5 < z < 1.0)).

= 3.0F All galaxies 3.04

E = i

g 25F 2.51

8 =

G 20f— 2.0+

k=2

E 15— 1.5+

4

.3_5’ 1.0F 1.01

0.5r 0.5+ -

90 95 100 105 110 M 3.0

Stellar Mass log M. (M o

e o M
th o o
:

—
o

**u-r colour (dust corrected)in

=
3)

90 95 100 105 11.0 115
Stellar Mass log M. (M @

FI1GURA 1.5: Figura 4 do artigo Schawinski et al. (2014), onde temos o diagrama cor-
magnitude corrigido para o avermelhamento devido a poeira. Do lado direito, acima,
temos apenas a amostra de galdxias early-type, abaixo temos a amostra de galaxias
late-type (as classificacoes vieram do Galaxy Zoo project, com 80% de confiabilidade).

Além dos citados, existem diferentes processos que podem ocorrer durante a vida

de uma galdxia. Como podemos ver na Figura 1.6, esses processos podem ser separados
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Tipo de Galaxia Niimero de galdxias ( NUV -1) v [Gyr™!]
Espirais sem barra 94 3.5 £045 4.17 £ 0.37
Espirais 'fortemente’ barradas 15 3.4 £+ 0.35 1.7+ 0.24
Espirais 'fracamente’ barradas 11 34 +023 479+ 0.75
Espirais 120 3.5 + 0.42 3.66 + 0.2
Elipticas 108 4.0 £0.35 6.08 + 0.49
Irregulares 48 34£030 897 +1.73
Em fusao 20 3.7+ 0.50 20.43 + 3.64

TABELA 1.1: Tabela 1 do artigo Nogueira-Cavalcante et al. (2018) (traduzida) com
os valores de y para cada tipo de galaxia. Podemos ver que galdxias espirais possuem
menores valores de 7 que galaxias elipticas. Como serd explicado na Secao 2.3, maiores
valores de v indicam uma cessagdo na taxa de formacao estelar mais abrupta.

entre internos ou externos e lentos ou rapidos. Muitos desses mecanismos foram pro-
postos como responsaveis pela bimodalidade do diagrama cor-magnitude (Figura 1.4)
como pressao de arraste, estrangulamento, interagoes entre galdxias, assédio galdctico,
fusoes, interagbes da galdxia com o aglomerado (Boselli and Gavazzi, 2014), cessacao
devido ao halo (Birnboim and Dekel, 2003), feedback de AGNs (Fabian, 2012), feedback
estelar (Hopkins et al., 2014) e processos seculares (Sheth et al., 2005; Fang et al., 2013;
Schawinski et al., 2014; Bluck et al., 2014; Nogueira-Cavalcante et al., 2018).

Estudos mais recentes apontam que a transicao pelo green walley nao ocorre da
mesma forma para diferentes morfologias (Figura 1.5; e.g., Schawinski et al., 2014;
Nogueira-Cavalcante et al., 2018; Bremer et al., 2018). De fato, como encontrado em
Schawinski et al. (2014), para galdxias de baixo redshift, e em Nogueira-Cavalcante
et al. (2018), para galdxias em redshifts intermedidrios, espera-se que, da amostra do
green valley, galaxias elipticas apresentem uma cessacao de formacao estelar mais vi-
olenta que galaxias espirais (tabela 1.1). Em um processo agressivo, como um magor
merger entre duas galdxias espirais ricas em gas, o feedback negativo, tanto de AGN
quanto de estrelas, expulsa o gds do objeto recém-formado, destruindo o reservatorio de
gés quase instantaneamente, impossibilitanto a formagao de novas estrelas (Schawinski
et al., 2014). Esse processo, por exemplo, explica nao s6 a auséncia de formagao estelar

em galaxias elipticas, mas também sua morfologia e sua populagao estelar caracteristica.

Nesse trabalho, nos interessa entender como os processos citados podem levar a

cessacao da formacao estelar e como eles podem estar relacionados com as transformacoes
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PROTOGALACTIC internal versus

COLLAPSE W=
i; \ /

star formation,
gas recycling, fast
metal enrichment, VErsus
energy feedback via supernovae & AGNs, slow
etc.

/X

versus external

ENVIRONMENTAL

SECULAR EVOLUTION
driven by prolonged gas infall,
by minor mergers,
by ram-pressure-stripping,
by galaxy harassment,
efc.

FIGURA 1.6: Processos de evolugdo de galdxias atualizados de Kormendy (982b) e de
Kormendy and Kennicutt Jr (2004). Os processos sao divididos verticalmente em rdpido
(superior) e lento (inferior) e horizontalmente em interno (esquerda) e conduzidos por
efeitos ambientais (direita). Os processos no centro sao aspectos de todos os tipos de
evolugao da galaxia.

morfolégicas e evolugao da populagao. Para isso, reproduziremos a metodologia apresen-
tada em Martin et al. (2007), utilizada em Gongalves et al. (2012) e Nogueira-Cavalcante
et al. (2018). Iremos medir as diferentes formas de cessagoes de formacao estelar de
acordo com a morfologia, em baixos redshifts. Dessa forma, poderemos comparar nossos
resultados com os resultados de outros trabalhos do universo local (Schawinski et al.,
2014) porém, utilizando uma metodologia baseada tanto em indices fotométricos quanto
em indices espectroscopicos. Também poderemos comparar os nossos resultados com
trabalhos de redshift intermediédrio (Nogueira-Cavalcante et al., 2018) que aplicaram a
mesma metologia, estudando como os valores da escala de tempo para cada morfologia

evoluem com o tempo cosmoldgico.

Utilizamos uma amostra do Sloan Digital Sky Survey junto da classificacado mor-
folégica do Galaxy Zoo Project, como explicado na Segao 2. Na Secao 3 explicitaremos

nossos resultados até o momento, como eles se comparam com outros trabalhos e quais
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serao os proximos passos para esse projeto.

!Sandage, 1961 - 1995
2De Vaucouleurs, 1959
3Morgan, 1958 - 1970
“van den Bergh, 1960 - 1976
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Sistema Principais critérios Simbolos Exemplos
Presenca de barra E, S0, SB, Irr M87 = E1
Hubble - Sandage ! Abertura do brago / szNmo disco - bojo a, b, c M31 = Sb
Nivel de resolucao dos bracos M101 = Sc
LMC =Trr I
Presenga de barra E, S0, S, SA, SB, 1 MS87 = E1P
9 Abertura do brago / Razao disco - bojo a, b,c,d, m M31 = SA(s)b
De Vaucouleurs
Anel / Estrutura ’s’ (), (s) M101 = SAB(rs)cd
LMC = SB(s)c
Concentracao central da luz k, g f a MS87 = kE1
3 Presenga de barra / suavidade E,R,D,S B, M31 = kS5
Yerkes
M101 = £S1
LMC = afl2
Metalicidade das estrelas jovens do disco E, S0, A, S, Ir MS&7 = E1
DDO 4 Presenga de barra B M31 = Sb I-II
Concentracao central da luz a, b, c M101 = Sc 1
Qualidade e tamanho dos bragos I II, 100, TV, V LMC = Ir III-IV

TABELA 1.2: Tabela com diferentes sistemas de classificacio (Hubble - Sandage!, De Vaucouleurs?, Yerkes®, DDO%), os principais critérios de cada
sistema, os simbolos referentes & cada critério e exemplos de 4 galdxias e como essas sao classificadas para dado sistema.
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Capitulo 2

Metodologia

2.1 Dados

Utilizamos dados fotométricos e espectroscépicos do Sloan Digital Sky Survey (SDSS),
dados fotométricos do Galazy Evolution Explorer (GALEX) e dados de classificacdo

morfolégica do Galary Zoo, que vamos detalhar nas secoes a seguir.

2.1.1 Amostra Sloan Digital Sky Survey

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) foi res-
ponsavel pelo mapa tridimensional mais deta- -25
lhado do Universo, cobrindo um terco do céu,
sendo um dos surveys mais bem sucedidos da
histéria da astronomia. Comegou a operar re-
gularmente em 2000, progredindo por diferentes
fases: SDSS-T (2000-2005), SDSS-II (2005-2008), o0 008 o0 ot o
SDSS-IIT (2008-2014), and SDSS-1V (2014-) L.

FicuraA 2.1: Distribui¢ao da magni-
tude absoluta por redshift para nossa
A nossa amostra principal para esse pro- amostra, explicitando o Malmquist
bias. Linhas tracejadas indicam os cor-
tes feitos por Schawinski et al. (2014)

zamos os Data Releases 7 e 12, por terem uma  due serao feitos no futuro para garantir
completeza da amostra.

jeto é proveniente do SDSS-III, de onde utili-

comunicagao direta com o Galaxy Zoo (Lintott

http:/ /www.sdss.org

11
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et al., 2010). Através de uma query, selecionamos aproximadamente 305.000 objetos
classificados como galdxias (pelo préprio SDSS) com informagoes das magnitudes apa-
rente e absoluta da banda r (m, e M,, respectivamente), sendo a magnitude aparente
corrigida para extincao da nossa galaxia. Além disso, também obtivemos a informagao
do redshift espectroscépico e os fluxos das linhas de Ha e Hj3, utilizadas para corregao

do avermelhamento, que explicaremos na Secao 2.2.

Determinamos uma magnitude absoluta de corte de M, < —18 e, como nosso
objetivo é estudar a evolucao morfoldgica das galdxias no Universo Local, nosso redshift
varia entre 0 e 0.2. Podemos ver que nossa amostra nao estd completa devido ao viés
de Malmquist, como podemos ver na Figura 2.1, o que pode influenciar nos nossos

resultados. Os limites corretos serao aplicados posteriormente.

Por dltimo, através do SDSS Query / CasJobs, podemos também acessar os dados
do GALEX sobre a magnitude absoluta no ultra violeta préximo (NUV, em inglés) dos

nossos objetos. Temos a projecao de nossa amostra no céu na Figura 2.2.

ity

-G

FiGURA 2.2: Projecao no céu da amostra do SDSS, com aproximadamente 305.00
objetos.

2.1.2 Galaxy Zoo

Galaxy Zoo é o maior projeto de ciéncia cidada que ja existiu, além de ter o maior
nimero de publicagoes com base na contribuicao dos cientistas cidadaos. Comegando
em julho de 2007 com milhoes de imagens fornecidas pelo SDSS, em apenas 24 horas

de langamento, o projeto recebeu uma taxa média de 70 mil classificacoes por hora. No
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final do primeiro ano, Galazy Zoo tinha recebido mais de 50 milhoes de classificacoes

com a contribuicao de mais de 150 mil civis.

Como cada pessoa pode classificar a morfologia de uma galdxia de forma diferente
(exemplos de classificagdo na Figura 2.3), muitos participantes diferentes classificam
a mesma galdxia. Isso é importante pois com multiplas classificagoes diferentes para o
mesmo objeto, é possivel avaliar a qualidade dos resultados. Por exemplo, em um projeto
que necessita de poucas galaxias, mas com certeza de que estas sao espirais, pode-se usar

os objetos que possuem 100% na confiabilidade de sua classificacio?

. Hoje, é possivel
acessar as classificagoes resultante de aproximadamente 900.000 galdxias do projeto na
pagina https://data.galaxyzoo.org, onde estao disponiveis tabelas com diferentes niveis

de confiabilidade da classificagao do objeto.

Class Button Description
1 L Elliptical galaxy
2 @ Clockwise/Z-wise spiral galaxy
3 (6} Anti-clockwise/S-wise spiral galaxy
4 o Spiral galaxy other (e.g. edge on
5 -+ Star or Don’t Know (e.g. artefact)
6 o Merger

FIGURA 2.3: Tabela 1 do artigo Lintott et al. (2010), onde temos as 6 classificagoes
possiveis para um objeto, com simbolos esquematicos.

Vale ressaltar que a confiabilidade da classificacdo nao depende apenas do per-
centual de concordancia dos votos (Bamford et al., 2009). Em Bamford et al. (2009)
podemos ver as limitagoes relacionadas com a confianca da classificacao e também uma
abordagem para retirar um viés na mesma. A técnica utilizada reconhece que, em-
bora as galdxias pequenas, fracas ou distantes provavelmente aparecem como elipticas
e, portanto, serao classificadas como tais com um alto grau de concordancia, muitos
desses sistemas provavelmente serao espirais cujos bracos nao sao claramente visiveis

nas imagens SDSS.

Como demonstrado no estudo de evolucao na funcao de luminosidade das galaxias
de Faber et al. (2007), desde z = 1, houve um aumento de ~ 2 na proporgao entre
galédxias vermelhas e azuis. Entretanto, nao tem como saber se a evolucao ocorreu
apenas em um periodo, entdo assume-se que a evolugao foi gradual (Bamford et al.,
2009). Resumidamente, a técnica consiste em separar as galdxias em pequenos bins de

massa e redshift e assumir que nao existe evolugao da populagdo nos mesmos, ou seja,

“https:/ /www.galaxyzoo.org
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FIGURA 2.4: Figura 5 do artigo Lintott et al. (2010). Fracdo de galdxias mal classi-
ficadas (esquerda) e fracdo de galdxias ndo classificadas (direita) para amostras de
‘greater’ (critério acima de 50%; linha preta sélida), ’cleanish’ (critério acima de 60%;
linha vermelha ponto-tracejada), “clean’ (critério acima de 80%; linha verde tracejada)
e ’superclean’ (critério acima de 95%; linha azul pontilhada). Fica claro que a medida
que o critério se torna mais restrito, a fracdo de galaxias mal classificadas diminui, mas
a fracdo de galdxias nao classificadas aumenta. As setas representam o valor médio de
cada distribuicao de acordo com a cor.

a proporcao entre elipticas e espirais é constante dentro de cada bin. Entao, para um

dado grupo, eles calculam a proporc¢ao para o menor redshift e assumem essa proporcao

como verdadeira, corrigindo para o restante do grupo e quantificando o viés (para mais

detalhes, consultar Bamford et al., 2009 e Lintott et al., 2010).

Dessa forma, é possivel
quantificar a proporcao de
galdxias que sao classificadas
erradamente: Lintott et al.
(2010) calcularam a quanti-
dade de objetos classificados
como galdxias elipticas, com
os dados brutos, mas apds a
corre¢ao do viés, foram classi-
ficados como galdxias espirais.
Dependendo do critério utili-
zado, a fracdo de objetos mal
classificados varia. A medida

que o critério é mais restrito, a

10
I Elipticas
H Espirais
8
. 6
>
2
< 4
2
0
—24 —-23 —-22 =21 -20 -19 -18

Mr

FIGURA 2.5: Amostra final de aproximadamente 59.000
galaxias com classificacao morfolégica no diagrama cor-
magnitude, sendo ~13.000 elipticas (contorno vermelho)
e ~45.000 espirais (contorno azul). A linha tracejada in-
dica a regiao do Green Valley desse trabalho, determinada
empiricamente.



Capitulo2. Metodologia 15

quantidade de objetos mal clas-
sificados (finissciass) diminui, mas a quantidade de objetos que nao sao classificados

(funciass) aumenta. Podemos ver a relacao dos dois na Figura 2.4.

Table 2
Classifications of MGS galaxies with spectra.

objin RA Dec. Mvote”  Votes© Debiased Flags©
votes
E w ACW Edge DK MG cs E s Spiral Elliptical Uncertain

SSTT27178986356823  00:00:0041  -10:22:257 59 0.61 0034 00 0153 0153 0051 018 061 0186 0 ] 1
S877T27227300741210  00:00:00.74  —09:13202 18 0611 0.0 0167 0222 0.0 0.0 0389 0203 0797 1 0 0
587T27225153257596  00:00:01.03  -10:56148.0 68 0735 0029 00 0147 0074 0015 0176 0432 0428 0 0 1
SSTT30774962536596  00:00:0138  +15:30853 52 0885 0019 00 0058 0019 0019 0077 0885 0077 0 1 0
587731186203885750  00:00:0155  -00:05333 59 0712 00 0.0 022 0.068 0.0 0.2 0.64 0.29 0 0 1
SSTT27180060098638  00:00:0157  —09:29:40.3 28 0857 0.0 0036 00 0107 00 0036 083 0.06 0 ] 1
S8TT3LI8T27762T676  00:00:01.86  +00:43:09.3 38 0.5 0.0 0053 0289 005 0053 0342 0351 0473 0 0 1
587727223024189605  00:00:02.00  +15:4149.8 26 0423 0.0 0.0 0577 0.0 0.0 0577 0143 0857 1 0 0
S87T30775499407375  00:00:0210  +15:52542 62 0355 0016 021 0323 00 0097 0548 0355 0548 0 0 1
587727221950382424  00:00:02.41  +14:49:19.0 31 0484 0129 0065 0258  0.065 0.0 0452 0103 0789 1 0 0

FIGURA 2.6: Tabela 2 do artigo Lintott et al. (2010), com a classificagdo da amostra
principal de galdxias que possuem informacao espectral. Cada linha representa um
objeto com a identificagdo do SDSS (OBJID), as coordenadas em J2000 (RA e DEC), o
ntmero total de votos para aquele objeto (Nvote), fragdo de votos para as elipticas (E),
espirais em sentido hordrio (CW), espirais em sentido anti-hordrio (ACW), espirais de
perfil (Edge), 'nao sei’ (don’t know, em inglés - DK), fusdo (MG) e espirais combinadas
(CS = CW + ACW + Edge). A fragao de votos apds a correcdo do viés (Debiased
votes), como descrito em Lintott et al. (2010), e as bandeiras de classificacdo final
(Flags). Caso a fragdo de votos apds a corregido exceda 0.8, o objeto recebe uma
bandeira de classificacao entre espiral (Spiral) ou eliptica (FElliptical). Caso contréario,
recebe a classificagdo incerta (Uncertain).

Para o nosso projeto, utilizamos a tabela 2 do artigo Lintott et al. (2010), que
nos fornece uma amostra de objetos classificada como ’‘clean’, que possui classificacoes
morfolégicas divididas entre ELIPTICAS, ESPIRAIS e INDEFINIDAS, para galdxias que
possuem informagao espectral no SDSS, Data Release 7 (Lintott et al., 2010), com 80% de
confiabilidade na classificagao final. Optamos pela amostra ’clean’, pois, como podemos
ver na Figura 2.4, a quantidade de objetos mal classificado diminui significativamente em
comparacao com a amostra ‘cleanish’, que possui 60% de confiabilidade na classificacao,
e nao apresenta tanta diferenca em relacdo a amostra ’superclean’, que possui 95% de
confibilidade. Por outro lado, a quantidade de objetos nao classificados pelo critério
de 95% ¢ muito maior que pelo critério de 80%. Podemos ver parte da amostra da
tabela 2 na Figura 2.6, demonstrando o formato que recebemos esses dados: é dado a

identificacao de acordo com o SDSS7, as coordenadas, a fragdo dos votos em cada uma
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das seis categorias possiveis (Figura 2.3), a fragdo dos votos corrigidas para o viés e

bandeiras que identificam a classificacao morfolédgica final.

Juntando as informagoes obtidas pelo Galazry Zoo, nossa amostra final contém
aproximadamente 130.000 galaxias, sendo 14.000 elipticas, 45.000 espirais e 71.000 in-
definidas.

Podemos ver no diagrama cor-magnitude (Figura 2.5) como é o comportamento
das galdxias espirais (curva azul) e elipticas (curva vermelha) separadamente (amostra
com avermelhamento corrigido, discuss@o na sec¢ao 2.2). Nota-se a predominancia de
espirais na Nuvem Azul e, em contrapartida, a predominancia de elipticas na Sequéncia
Vermelha, o que pode ser uma indicacao de que exista uma evolugdo morfoldgica para

a maioria das galaxias: de espirais para elipticas.

2.2 Correcao por Avermelhamento

Como dito na Secao 2.1, as magnitudes aparentes

. . . ~ 14000
dos nossos dados foram corrigidas pela a extincao
12000

devido a Via Lactea. Entretanto, galaxias com 00
formacao estelar podem possuir cores avermelha- o X0
OO0

das devido & presenga de poeira nas mesmas (e.g. o

|
i
Martin et al., 2007; Salim et al., 2009; Sodré 2000 ;

et al., 2013). Para evitarmos contaminagao da w s Mie B

nossa amostra do Green Valley, vamos corrigir a FIGURA 2.7: Fracio de Ha e Hf para

extin¢ao dos nossos objetos utilizando a Profun- galéxias da amostra total. Linhas tra-
3 cejadas indicam o valor tedrico espe-

didade Optica de Balmer, TIB, que é a corregao rado de 2.88.

baseada na razao entre as linhas de emissao de

Ha ede HB.

Assumindo uma razao fixa tedrica de 2.88 entre os fluxos de emissao de Ha e Hf3
(Osterbrock, 1989), podemos estimar a extin¢ao devido & poeira. Como H 3 é uma linha
mais energética (ou seja, possui uma emissao numa faixa mais azul do espectro), ela vai
ser mais afetada pela poeira que Ha. Dessa forma, a razao serd maior que do o valor

tedrico (Figura 2.7).
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Como em Calzetti et al. (1994), vamos considerar o caso simples onde existe uma
camada de poeira uniforme entre a fonte e o observador, sendo If\) a intensidade original

emitida.

Dessa forma, temos a profundidade éptica definida por:

Iy =10, (2.1)

onde I ¢é a intensidade observada. Vamos definir a Profundidade Optica de Balmer
como a diferenca na profundidade optica entre as linhas de emissdo nebular Ha e Hf,
dada por:

H‘)‘/Hﬁ> , (2.2)

TZB:Tg—Ta:ln< 5 88

onde 2.88 é o valor tedrico esperado para a razao entre Ha e Hf para uma galaxia sem
avermelhamento instrinseco (Osterbrock, 1989). Assim, Calzetti et al. (1994) calcularam

o excesso de cor E(B — V') baseado na profundidade éptica de Balmer:

E(B—V)=10.9357% (2.3)

Como galaxias elipticas possuem

pouca formacao estelar, o valor de Hf ,

4000 Il Elipticas
. Il Espirais
pode tender a valores muito pequenos,

fazendo com que a fragdo Ha/Hf va
a infinito. Dessa forma, para evitar-
mos valores de Hf pequenos, corri-
gimos o avermelhamento apenas para

as galaxias que possuisem o valor do

mesmo maior que 15, o que corresponde

NUV - r

a 66% da nossa amostra.

Ficura 2.9: Distribuicao da cor NUV - r para
galdxias espirias e elipticas onde as linhas tra-
cejadas indicam a regiao do Green Valley desse

efeito da correcdo de acordo com a mor- trabalho, determinada empiricamente.

Podemos ver na Figura 2.8 o

fologia. Pode-se notar que, para as
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(B) ~13.000 elipticas.

FIGURA 2.8: Topo: Diagramas cor-magnitude para as galdxias espirais (esquerda)
e elipticas (direita), com as curvas de antes (curva coral) e depois (curva ciano) da
correcao do avermelhamento, leg. Base: Distribuicoes de cor NUV - r antes e depois

da correcao do avermelhamento.

elipticas, o pico da distribuicdo de NUV - r das galdxias nao varia e a regiao do green

valley nao é alterada significativamente. Em contrapartida, para as espirais, podemos

ver um deslocamento de toda a distribuicao para cores mais azuis, tanto no diagram cor-

magnitude quanto na distribuigao, e podemos notar uma descontaminacao na regiao do

green valley. De fato, apds a correcao do avermelhamento, 2110 espirais foram removidas

da regiao de transicao.

Apés a correcao, nossa amostra final do Green Valley ficou com 8.236 galéxias,

sendo 6.059 espirais e 2.177 elipticas. Podemos ver a distribuigao de cor na Figura 2.9.
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2.3 Histéricos de Formacao Estelar - SFH

Para medirmos a escala de tempo de cessacao de formagao estelar, nesse trabalho, va-

mos utilizar a mesma metodologia introduzida por Martin et al. (2007), e utilizada por

Gongalves et al. (2012) e Nogueira-Cavalcante et al. (2018) para redshifts intermedidrios.

Faremos duas hipéteses simples:

1. Vamos considerar que, no diagrama cor-magnitude, galdxias se movem apenas na

diregao de cores mais vermelhas. Nesse caso, estamos desconsiderando as galaxias

que podem fazer o caminho contrario, passando por um rejuvenescimento, por

exemplo;

2. Vamos considerar um modelo de histérico de formagao estelar (Star Formation

History - SFH) com uma taxa constante, até tg, seguida por um decaimento ex-

ponencial (Figura 2.10), como parametrizada em 2.4.

SFR(t = 0), if < to

SFR(t) =

SFR(t=0)e ", ift>tg

onde ty é um tempo caracteristico ar-
bitrario. Como procuramos medir a
evolugao de v para diferentes redshifts,
utilizaremos o mesmo valor utilizado em
Nogueira-Cavalcante et al. (2018), tp =
6 Gyrs (Gongalves et al., 2012).

O indice exponencial v nos in-
forma qual o quao rapido ocorre a
cessagao da formagao estelar.  Por
exemplo, um valor baixo (alto) para o
mesmo corresponde a um processo lento

(rdpido) de cessacao. Dessa forma, pro-

—_— y=05Gyr!

y=1.0Gyr ™
— y=20Gyr!
— y=50Gyr?

— y=20.0Gyr}

Taxa de Formacao Estelar

0 2 4 6 8 10 12 14
Tempo (Gyrs)

F1curaA 2.10: Diferentes modelos de SFH para
valores de v de 0.5, 1.0, 2.0, 5.0 € 20.0 Gyr— ' de
acordo com a equagao 2.4.

curamos medir o valor de y caracteristico para diferentes morfologias. Para medir esse

indice, usaremos a mesma metodologia descrita em Kauffmann et al. (2003), baseada

nos indices da quebra de 4000 A e na largura equivalente de absorcéo de HJ.
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A quebra de 4000 A ¢ a descontinuidade mais relevante na faixa éptica do espectro
da galaxia e ela aumenta devido ao acimulo de linhas espectrais de absorcao nessa
regiao de comprimento de onda (Kauffmann et al., 2003). A principal contribuic¢ao
da opacidade nessa regiao vem de metais ionizados. Porém, em estrelas quentes, esses
metais sdo multiplas vezes ionizados, permitindo a passagem de fétons, diminuindo a
opacidade e consequentemente, a quebra de 4000 A. Dessa forma, D, (4000) é um indice
menor em galaxias que possuem uma populacao estelar jovem do que em galdxias com
uma populacao estelar velha e rica em metais. Podemos ver um exemplo comparativo

na Figura 2.11.

Ja as linhas absorcao de HJ sdo mais expressivas em galdxias que sofreram um
surto de formagao estelar nos ultimos 0.1 - 1 Gyrs. Como faz parte da sequéncia de
Balmer e esta, por sua vez, é mais expressiva principalmente na fotoesfera de estrelas
menores de tipos anterior (principalmente do tipo A), o pico do indice Hdq ocorre

quando estrelas do tipo O e B evoluiram e sairam da sequéncia principal.

40 -

35 -

= NN W
g o o, o

Y
o
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0
3800 3900 4000 4100 4200 4300 4400 4500
Wavelength (4)

FIGURA 2.11: Esquerda: Dois exemplos de galdxias da amostra (a direita) ilustrando
a determinagao dos indices espectrais mencionados. A drea sombreada de cinza claro
representa as bandas estreitas da razao que define D,,(4000), a drea sombreada de cinza
escuro representa as bandas para o cédlculo do continuo e a area listrada representa a
regido que medimos a largura equivalente de Hd4. Os valores de D,,(4000) sao 1.234
para a espiral e 1.805 para a eliptica.; Direita: Imagens retiradas da ferramenta
Navigate Tool do SDSS.
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Nesse trabalho, para calcularmos D,,(4000), utilizaremos a definicao introduzida
por Balogh et al. (1999), que utiliza bandas continuas mais estreitas para o indice,
tornando-o menos sensivel a efeitos de avermelhamento. Dessa forma, calculamos a
razéo entre densidade de fluxo média F nas bandas 3850-3950 e 4000-4100 A como
demonstrado na equacao 2.5. Para calcularmos H{§ 4 utilizamos a largura equivalente.
Seguindo a definigdo de Worthey and Ottaviani (1997), para o continuo, ajustamos uma
linha reta entre as densidades de fluxos médios entre 4041.60 e 4079.75 A em uma
ponta, e 4128.50 e 4161.00 A na outra. A largura equivalente é entdo calculada através

da equagao 2.6.

4100
>,

Dy (4000) = 22200 (2.5)

>, By

A=3850

onde F'A é o fluxo no comprimento de onda A,

4122.25 F
Hoy= Y (1— A ) (2.6)

F
A=4083.5 A,cont

onde F cont ¢ 0 fluxo continuo.

Utilizamos os espectros provenientes do Sloan Digital Sky Survey, que possue a

fibra éptica com tamanho de 3 arcsegundos.

Kauffmann et al. (2003) demostraram que esses dois indices, D, (4000) e Hd 4,
sdo muito sensiveis ao SFH, tracando regioes muito bem definidas em um diagrama
D,,(4000) vs. Hd4. Como podemos ver na Figura 2.12, para diferentes valores de 7,
os indices mencionados e a cor NUV — r variam de forma diferente com o passar do
tempo. Ilustrando, uma galdxia que passou por um processo de quenching violento (v
= 20 Gyr~!, linha azul) alcanca determinada cor em menos tempo que uma galdxia que

passou por um processo passivo (y = 0.5 Gyr~!, linha verde).

Assim, usaremos os indices espectrais medidos para a nossa amostra para deter-
minar os valores de v e, dessa forma, determinar diferentes SFH e possiveis processos

tipicos de quenching para diferentes morfologias. Podemos ver na Figura 2.13 como,
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FIGURA 2.12: Evolucao temporal dos indices D,,(4000) e Hd4 e da cor NUV — r para
os diferentes modelos de histérico de formacao estelar (valores de v de 0.5, 1.0, 2.0, 5.0
e 20.0 Gyr~!) da Figura 2.10. Os modelos foram feitos utilizando o cédigo de Bruzual
and Charlot (2003).

para uma mesma cor, a galdxia terd valores de D,,(4000) e Hd 4 diferentes dependendo

do SFH.

<NUV-r= = 4,15
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FIGURA 2.13: Diferentes planos de D,,(4000) vs. Hd4 para os 5 modelos de SFH da
Figura 2.10. Os quadrados coloridos representam os diferentes valores de D,,(4000) e
Hé,4 de acordo com o modelo de SFH para uma determinada cor. Pode-se notar que,
para os mesmos modelos de SFH, temos diferentes valores para os indices de acordo
com a cor.

Os modelos utilizados nesse trabalho foram calculados usando o cédigo de Bruzual
and Charlot (2003), com fungoes iniciais de massa de Chabrier (2003), com os caminhos
evolutivos estelares de Padova 1994 (Alongi et al., 1993; Bressan et al., 1993; Fagotto
et al., 1994a-1994b) e com metalicidade solar.

2.4 Medicoes do indice vy

Por tltimo, como parametrizamos o histérico de formagao estelar (equacao 2.4), os

valores reais que encontramos de H¢ e D,,(4000) ndo seguem perfeitamente o modelo.
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Como podemos ver nas Figuras 3.1 e 3.4, da Segao 3, existe um espalhamento ao
redor dos modelos. Para levarmos em consideracao esse espalhamento que é devido as
incertezas no SFH exato das galdxias reais, seguiremos a mesma metodologia de Martin
et al. (2007), Gongalves et al. (2012) e Nogueira-Cavalcante et al. (2018) para extrairmos

o valor do indice de 7.

Como podemos ver na Figura 2.13, para uma dada cor, temos pontos que seguem
o valor esperado para os modelos de SFH. Dessa forma, pegaremos dois pontos conse-
cutivos e tragaremos uma bissetriz perpendicular, que representa onde y possui o valor
médio dos dois pontos utilizados. Assim, podemos interpolar todo o plano de Hd4 wvs.
D,,(4000), sendo possivel mapear cada coordenada com um valor tinico de v, dependendo
das trés variaveis: Hd4, D,(4000) e NUV - r. Repetiremos o processo para cada faixa
de cor das duas morfologias apresentadas nesse trabalho. Podemos ver um exemplo na

Figura 2.14.

Hs, A [A]

1.0 1.2 1.4 1.6 18 2.0

D,,(4000)

FIGURA 2.14: Figura 3 do artigo de Nogueira-Cavalcante et al. (2018). As linhas
coloridas representam os mesmos modelos apresentados na Figura 2.13, utilizando uma
diferente versdo do programa. As retas pretas representam a bissetriz entre dois modelos
de SFH consecutivos, com valores médios de v (indicados por linhas marrons). Nesse
exemplo, estd sendo considerado NUV - r = 4.






Capitulo 3

Resultados

Nessa Segao discutiremos os resultados encontrados nesse trabalho até o momento, como

nosso resultado se compara com outros trabalhos e as andlises futuras.

3.1 Resultados Parciais

Como descrito na Segao 2.1, todas as galaxias da nossa amostra possuiam dados espec-

troscépicos. Dessa forma, medimos os indices Hé4 e D,,(4000) diretamente dos espectros

para as ~8.000 galdxias do green wvalley, como podemos ver na Figura 3.1.

Espirais
8
— y=05Gyr!
6 y=1.0Gyr?
— y=2.00Gyr?
— y=5.0Gyr?
4
y=200Gyrt
< 2
w0
T
o]
-2
-4

%8 1.0 12 1.4
D,(4000)

1.6 18 2.0

(A) ~ 6.000 espirais.

HEA

Elipticas

=056yt

y=1.0Gyr*
—— y=2.00Gyr!
—— y=5.00Gyr!
—— y=200Gyr"

1.0 1.2 14 1.6 1.8 2.0
D,(4000)

(B) ~2.000 elipticas.

F1GUrA 3.1: Distribuigbes dos valores de Hd4 e D,,(4000) para as amostras de galdxias
elipticas e de galdxias espirais do green wvalley. As curvas representam os modelos
calculados com o cédigo de Bruzual and Charlot (2003) e o z o valor médio para as

duas varidveis.

25
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Na Figura 3.1 temos a distribui¢ao dos valores de D,,(4000) e Hé4 com os valores
médios indicados pelo zis. Podemos notar que os valores médios de D,,(4000) sao muito

préximos (tabela 3.1).

Indice Espirais  Elipticas
Hoz 0.74 0.62
D,,(4000) 1.44 1.43

TABELA 3.1: Valores médios dos indices Hd4 e D,,(4000) para as galdxias elipticas e
espirais do green wvalley.

Apesar de ainda néo termos os valores de v medidos, poderemos medi-los a partir
das trés varidveis: Hda, D, (4000) e NUV — r para cada coordenada do plano, como
discutido na Secao 2.4. Entretando, de acordo com a Figura 2.14, ja podemos ver que
existe uma tendéncia para o comportamento de 7: para maiores valores de D,,(4000) e
menores de Hd4 (canto direito inferior do grafico), temos menores valores de v, e vice-
versa. Sabendo disso, pela distribuicao das galaxias na Figura 3.1, pode-se concluir,
precipitadamente, que o tempo de cessacdo da maioria das elipticas é maior que o da

maioria das espirais.

Para uma galaxia que passou por uma transformacao morfoldgica, como é o espe-
rado para as elipticas, espera-se que ela experimente um processo de cessacao violento
(Nogueira-Cavalcante et al., 2018; Schawinski et al., 2014), o que nao estd sendo indicado

pela primeira andlise feita na Figura 3.1.

Entretanto, como descrito na Segao 2.3 e exemplificado nas Figuras 2.12 e 2.13,
para os mesmos modelos de SFH utilizados, temos valores de Hd4 e D,,(4000) diferentes
para diferentes cores. Da nossa amostra do green wvalley, a cor média das elipticas é
< NUV —r > = 4.77, enquanto a cor média das espirais é < NUV —r > = 4.56.
Entao, calcular os valores de v caracteristicos diretamente pode levar a um resultado
errado, pois nao estariamos comparando amostras com a mesma distribuicao de cores.
Analisando a Figura 2.5 isso fica claro, ja que a distribuicao de densidade das galaxias
espirais é mais concentrada em cores mais azuis enquanto a distribuicao das galaxias
elipticas é mais concentrada em cores mais vermelhas (mesmo dentro da regiao do green

valley).

Entao, para compararmos o -y caracteristico para cada morfologia, iremos primeiro,

separar o green valley em faixas de cores mais estreitas, de 0.3 e 0.4 , como demonstrado
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FiGurA 3.2: Amostras de galdxias espirais e elipticas com divisces de faixas de cor na
regiao do green wvalley.

na Figura 3.2. Na Figura 3.4 temos o resultado para cada faixa de cor, com os respectivos

valores médios indicados na tabela 3.2.

(NUV -1) Indice Espirais  Elitpicas
H§ . .
415 A 0.81 0.75
D, (4000)  1.44 1.38
Hé . .84
445 A 0.78 0.8
D, (4000)  1.44 1.40
Hé 0.75 0.75
475 A
D,(4000)  1.44 1.41
Héz 0.73 0.43
5.10
D, (4000)  1.44 1.46

TABELA 3.2: Valores médios dos indices Hd4 e D,,(4000) para as galaxias elipticas e
espirais do green valley para diferentes valores de < NUV —r >.

Seguindo a discussao do inicio da sessao, na Figura 3.4 podemos ver, nas 4 faixas de
cores, que a distribuicdo das galdxias elipticas apresentam picos mais a direita inferior
no grafico que os picos das distribuicoes das galdxias espirais. Em outras palavras:
a maioria das galaxias elipticas apresentaria um valor de v menor que a maioria das
galdxias espirais. Entretanto, os valores médios de cada morfologia, em cada faixa de
cor, nao necessariamente corroboram para esse resultado: para as 3 primeiras faixas de

cor, nao podemos fazer afirmacgoes sem medir devidamente os valores de ~.

Apesar dos nossos resultados ainda serem inconclusivos, o indicativo de que a
maioria das galaxias elipticas possuem uma escala de tempo de cessagao de formacao es-

telar maior que a maioria das galaxias espirais estd em desacordo com trabalhos prévios
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(Schawinski et al., 2014; Nogueira-Cavalcante et al., 2018). Esse resultado pode ser expli-

cado pela incompleteza da nossa amostra (Figura 2.1).

T
ago b E/SO

Outros trabalhos utilizam NUV — r como 200 b ]

critério de cor no diagrama cor-magnitude (e.g. loop . . . E
Martin et al., 2007; Gongalves et al., 2012; 402 s 50a/b | | | | ]
Nogueira-Cavalcante et al., 2018) o que facilita a 200 f ]
selegdo da amostra do green valley (Wyder et al., 108 F Sbe/ d’ ' ’ * —
2007). Como NUV é mais sensivel a regides :Eg ;
com formagao estelar e a banda r é mais sensivel 102 i . ' ! ,‘ : F

gof Irr ]

a massa estelar formada durante a histéria da sok E

galaxia, a diferenca entre os dois gera uma am- 20

plitude entre a populacao da nuvem azul e da g 8 8 10 1 12
log(M/M,)

sequéncia vermelha de 6 magnitudes. ) )
Ficura 3.3: Figura 3 do artigo Man-

nucci et al. (2005), demonstrando a
Nos trabalhos citados, a regiao do green distribuicdo de massa por tipo mor-

folégico. Pode-se ver que as galaxias

valley costuma ser delimitada por valores . . - . .
mais massivas sao de tipo anterior.

préoximos de NUV —r =3.5e NUV —r = 4.5,

diferente da regido delimitada empiricamente nesse trabalho (4.0 < NUV —r < 5.3), e
isso pode ser explicado pelo viés de Malmquist. A nossa amostra estd incompleta para
galdxias de menores massas, que sdo majoritariamente pertencentes da nuvem azul (e.g.
Figura 1.5) e espirais (e.g. Figura 3.3). Dessa forma, completando nossos dados, a regido
do green valley provavelmente se aproximara da regiao dos outros trabalhos citados. Isso
significa que as galaxias da nossa amostra de transicao pelo green valley podem, na rea-
lidade, serem galdxias passivas, pertencentes a sequéncia vermelha, levando a resultados

ilusérios.

Outra possibilidade para explicar o resultado nao esperado seria o tamanho da
fibra 6ptica do SDSS. A um redshift de z = 0.2, esse tamanho pode néo ser o suficiente
para se observar o disco das galdxias espirais, apenas o bojo. Dessa forma, estariamos
comparando galaxias elipticas com o bojo das galdxias espirais, demonstrando um com-

portamento parecido no historico de formacao estelar.
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F1auRA 3.4: Distribuigdes da amostra das elipticas (curvas vermelhas tracejadas) e
espirais (curvas azuis pontilhadas) do green walley de acordo com as faixas de cor
explicitadas na Figura 3.2, com os valores médios para cada distribuigao.

3.2 Perspectivas

As perspectivas do nosso trabalho, apés a medi¢ao do indice 7 caracteristico de cada
morfologia, incluem entender quais processos fisicos estao relacionados a cessagdao da
formacao estelar, se esses processos explicam uma possivel evolucao morfolégica e como
se comporta a evolucao do indice v para diferentes redshifts, ou seja, se 0s processos
que levam a cessacao mudaram de alguma forma com o passar do tempo cosmolégico

(Gongalves et al., 2012).

Apesar de estarmos fazendo as iltimas medicbes, espera-se que, da amostra do
green valley, galdxias elipticas apresentem uma cessacdo de formagao estelar mais vio-
lenta que galdxias espirais, como a discussao apresentada na Se¢ao 1 para baixos redshifts
(Schawinski et al., 2009) e para redshifts intermedidrios (tabela 1.1; Nogueira-Cavalcante

et al. 2018).
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Ficura 3.5: Figura 4a do artigo Martin et al.
(2017). Na Figura temos o resultado da simulacio
do histérico de formacgao estelar para uma galdxia
que teve uma cessacao de formagao estelar rapida,
comecando em z ~ 0.5. Na Figura temos a trajetéria
evolutiva no diagrama de cor-magnitude (com aver-
melhamento corrigido para a poeira). O tamanho dos
circulos estd associado a massa e a cor estad associada
a taxa de formagao estelar especifica. Pode-se notar
que a galaxia nao apresenta uma trajetéria evolutiva
simples do azul para o vermelho, como assumido no
nosso trabalho.

Os préximos passos do nosso
trabalho incluem aplicar a metodo-
logia apresentada em Martin et al.
(2017) e utilizada em Darvish et al.
(2018) para a nossa amostra. Como
discutido na Secao 2.3, fizemos duas
hipéteses simples para modelar a
cessacao da formacao estelar das
galdxias: a primeira era a que
as galdxias evoluem de cores azuis
para vermelhas e a segunda era
a parametrizacao do histérico de
formacao estelar como uma taxa
de formacao estelar constante se-
guida por um decaimento exponen-
cial (equacdo 2.4). Entretanto, al-
guns dos processos citados na Secao
1 podem levar a um aumento mo-
mentaneo na taxa de formacao este-
lar ou entao causar feedbacks nega-
tivo (cessagao da formagao estelar)
e positivo (aumento da formacao es-

telar) simultaneamente. Por exem-

plo, feedbacks de AGN podem reduzir/cessar formagao estelar (e.g. Best et al., 2005;

Croton et al., 2006; Somerville et al., 2008; Hopkins and Elvis, 2009; Giirkan et al., 2015)

e também podem estimular a formacao estelar ao comprimir o gas e gerar cavidades frias

e densas ao redor do jato AGN (e.g. Silk and Nusser, 2010; Gaibler et al., 2012; Wagner

et al. 2012; Kalfountzou et al., 2017).

Levando isso em consideracao, Martin et al. (2017) desenvolveram um método que

nao faz hipdteses prévias em relagao ao histérico de formagao estelar. Usando modelos

semi-analiticos, em uma simulagao cosmolégica em larga escala, os autores consegui-

ram descrever a evolucao das galdxias, criando um catalogo de galaxias, historicos de
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formagao estelar e parametros fisicos (Figura 3.5). Ao usar modelos de sintese de po-
pulacao estelar e um modelo de extingao simples, foi possivel recuperar uma grande
variedade de propriedades fisicas das galaxias simuladas, conseguindo calcular os fluxos
observaveis de banda larga e os indices espectrais para essas galdxias. Aplicando uma
andlise de regressao linear, foi possivel relacionar os parametros fisicos com cores obser-
vadas e indices espectrais. Como resultado, temos um conjunto de coeficientes que via-
bilizam a traducao de cores e de indices observados em massa estelar, taxa de formacao
estelar e outros parametros, como a derivacao em relacao ao tempo instantaneo da taxa
de formagao estelar, apresentada por eles e denominado como Aceleracao da Formacao

Estelar (Star Formation Acceleration - SFA, em inglés).

Dentre as vantagens desse método, além da anteriormente citada, temos:

1. Os parametros fisicos sao derivados por uma matriz de coeficientes lineares, ao

invés de ajustes;
2. Momentos de formagao estelar podem ser derivadas de forma nao paramétrica;

3. As degenerescéncias entre os parametros fisicos derivados e a covariancia sdo ex-

plicitamente derivadas;

4. A propagacao de erros é simples;

(para mais detalhes, consultar Martin et al., 2017). Utilizando esse método, Martin
et al. (2017) mostraram que as galdxias do green wvalley no universo local estao tanto
cessando a formagao estelar quanto aumentando (Figura 3.6), embora o fluxo de massa
resultante seja da nuvem azul para a seqiiéncia vermelha e, Darvish et al. (2018) en-
contraram que, para o universo local, a maioria dos surtos de formacao estelar ocorrem
em galaxias massivas, com altos valores de sSFR, enquanto a maioria da cessacao da
formacao estelar ocorre em galaxias menos massivas, com baixos sSFR, principalmente

aquelas em ambiente densos.

Entao, na continuagao da nossa pesquisa, aplicaremos o mesmo método para a
nossa amostra, sendo possivel descobrir se o indice SFA se relaciona de alguma forma

com o tipo morfolégico das galaxias.
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FIGURA 3.6: Figura 14a do artigo Martin et al. (2017). Aceleragéo de formagao estelar
(SFA) média para diferente bins de taxa de formacao estelar especifica (SSFR) para
dois cortes de massa: M, > 10%° e M, < 1095 indicado pela cores. Valores negativos
de SFA indicam um aumento na taxa de formacao estelar, enquanto valores positivos
indicam uma cessagao da mesma.
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