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Resumo

Esta tese tem como objetivo principal o estudo da evolugao de galaxias utilizando dife-
rentes métodos e ferramentas, permitindo um estudo deste tépico em diferentes enfoques.

Primeiramente estudamos os superaglomerados de galdxias e suas populacoes estelares
utilizando a técnica de sintese espectral, direcionando para um estudo ambiental. Identifi-
camos os superaglomerados utilizando o método de campo de densidades, corrigindo pelo
efeito de selecao produzido pela colisao de fibras. Identificamos estas estruturas e calcula-
mos caracteristicas globais destas estruturas como riqueza, luminosidade total, densidade
e morfologia, utilizando 120,026 galaxias no intervalo de redshift entre 0.04<z<0.155. A
sintese espectral das galaxias pertencentes aos superaglomerados foi realizada e calcu-
lamos para cada uma parametros representativos, como idades e metalicidades médias.
Calculamos valores medianos das propriedades da sintese espectral para cada estrutura.
Notamos que existe uma fraca correlacao, mas estatisticamente consistente, entre a idade
da populacao estelar das galaxias e a riqueza, densidade média e luminosidade total dos
superaglomerados. Notamos uma auséncia de superaglomerados ricos com idades das po-
pulacoes estelares relativamente jovens. Uma andlise estatistica para avaliar se este é um
fator observacional ou devido realmente a natureza destes objetos foi feita e concluimos
que esta tendéncia é real e nao um artificio observacional. Também notamos que os supera-
glomerados mais ricos tendem a possuir aglomerados de galaxias mais ricos. Com o intuito
de avaliar alguma correlagao entre as propriedades de aglomerados e superaglomerados,
analisamos os perfis de idade e metalicidade de aglomerados pertencentes a superaglome-
rados com diferentes morfologias. Notamos que nao ha distingao entre os perfis medianos
de idade e metalicidade dos aglomerados e que a influéncia ambiental ocorre até uma

distancia de aproximadamente 8Sh™'Mpc do centro destes objetos.



Um outro estudo foi feito, com o intuito de avaliar a influéncia da massa estelar na
evolucao de galaxias. Utilizamos a técnica de stacking e diagramas de diagndstico para
estudar a evolucao de galaxias. Extraimos uma amostra de galaxias limitada em mag-

nitude da Main Galazy Sample (Strauss et all, 2002) do SDSS/DR7. Utilizando bins de

massa e redshift, dividimos a amostra inicial em diversas subamostras. Aplicamos a técnica
de stacking e os espectros resultantes mostram claramente o efeito do downsizing, isto é,
galdxias mais massivas evoluem mais rapido, apresentando predominantemente populagoes
estelares velhas. Por outro lado, galdxias menos massivas apresentam intensas linhas de
emissao e um continuo de populagoes estelares jovens. Ja galdxias mais massivas apresen-
tam pouca ou nenhuma emissao e uma populacao estelar predominantemente velha. Os
diagramas de diagndstico BPT e WHAN foram utilizados para o estudo da evolucao de
galaxias. Comparamos os diagramas de diagndstico com relacao aos valores médios das
subamostras de galaxias e valores dos espectros stacked. Esta comparagao mostra que a
andlise de linhas de emissao em espectros stacked pode ser enganosa. Com relagao ao
diagrama BPT, inicialmente notamos que os primeiros bins de massa estelar se encontram
na regiao classificada como de formacao estelar e possuem uma evolucao da metalicidade.
Galaxias classifcadas como aposentadas (sem formacao estelar mas apresentando fracas
linhas de emissao, comumente confundidas como LINERS) ocupam a mesma regiao do
diagrama das galaxias que os nticleos ativos. Este fato acontece pelo fato de larguras equi-
valentes nao sao consideradas neste diagrama, mas apenas razoes de fluxo. Utilizando o
diagrama WHAN, alguns bins classificados no diagrama BPT como nicleos ativos estao,
na verdade, na regiao de galaxias aposentadas. Um comportamento decrescente da lar-
gura equivalente de Ha mostra galaxias em diferentes bins de massa estelar migrando de
galaxias com formacao estelar, para nicleos ativos e finalmente passivas e aposentadas.
Notamos que no diagrama BPT os nicleos ativos dominam para log(M,)>11 enquanto as
star forming dominam para menores massas. Ja para o diagrama WHAN, as star forming
dominam para massa estelares até log(M,)=10, enquanto as passivas e retired sao predo-
minantes para maiores massas. Esta diferenca mostra a deficiéncia do diagrama BPT em
diferenciar ntcleos ativos e galdxias aposentadas. Finalmente avaliamos como as proprie-
dades das populagoes estelares evoluem nestes dois diagramas, como idades, metalicidades

e extincao.



Apresentamos finalmente um projeto ainda em desenvolvimento que consiste na técnica
de Anadlise de Componentes Principais (PCA) para realizarmos a sintese espectral de
galdxias. Como esta técnica tem a propriedade de comprimir a informacao de um espec-
tro em poucos autovetores, podemos utilizar esta técnica para sintese espectral de modo
rapido. Primeiramente simulamos 10,000 niimero de espectros de galdxias, com proprieda-
des conhecidas, e projetamos esta amostra simulada utilizando a técnica de PCA. Depois
projetamos uma amostra teste de espectros, que sao também espectros simulados e com
diferentes razoes sinal-ruido. A sintese espectral usando o PCA identifica as primeiras com-
ponentes principais de uma galdxia observada com as da amostra de espectros simulados
utilizando a técnica do vizinho mais proximo. Deste modo é possivel avaliar a recuperacao
das propriedades das galaxias e comparamos os resultados com o cédigo STARLIGHT. No-
tamos inicialmente que a recuperacao das propriedades das galaxias usando este método
nao foi tao acurada como a do cdédigo STARLIGHT. Esta técnica, contudo, pode ser bas-

tante melhorada e eventualmente, tornar-se competitiva.






Abstract

The main goal of this thesis is to study the galaxy evolution by using different methods
and tools, being the study of this topic through different approachs.

Firstly we study the superclusters of galaxies and their stellar population properties by
using the spectral synthesis technique. We identify superclusters by using the density field
method, corrected by fiber collision effects. We identify them and calculate global features
of these structures, such as richness, total luminosity, density and morphology, by using
120,026 galaxies in the redshift range 0.04<z<0.155. The spectral synthesis of the galaxies
which belong to the superclusters is carried out and their representative parameters, as
mean ages and metallicities, are defined. We calculate median values of spectral synthesis
properties for each supercluster. A weak, but statistically significative, correlation between
the age and richness, environmental density and total luminosity of superclusters is found.
We notice the absence of rich superclusters with relatively young stellar population. A sta-
tistical analysis shows us that this absence of rich superclusters presenting relatively young
stellar population is not an observational effect. We also notice that rich superclusters pre-
dominantly tend to harbour richer clusters. In order to evaluate any correlation between
clusters and supercluster properties, we verify the age and metallicity profiles of clusters
of galaxies on galaxy properties which belong to different morphologies. There is not dis-
tinction between the age and metallicity median profiles of clusters and its environmental
influence occurs up to ~8h~!Mpc from the cluster centre.

Other study was done to evaluate the influence of the stellar massa on the galaxy evo-
lution. We use the techniques of stacking and diagnostic diagrams to study the galaxy
evolution. We extract a magnitude-limited galaxy sample from the Main Galaxy Sample

,12002) of the SDSS/DRT. By using stellar mass and redshift bins, we divide

Strauss et al




our main sample in several subsamples. We apply the stacking technique and the stac-
ked spectra clearly show the downsizing effect, i.e., more massive galaxies evolve faster,
predominantly presenting old stellar populations and weak or no emission lines. On the
other hand, less massive galaxies present intense emission lines and a continnum of young
stellar population. The BPT and WHAN diagnostic diagrams are used for the study of
galaxy evolution. We compared the diagnostic diagrams regards to the average values of
subsamples to the stacking spectra values. This comparison shows that the emission line
analysis by using stacked spectra can be quite misleading. Regards to the BPT diagram,
we initially notice that the first bins of stellar mass are located in star forming regions
and present some metallicity evolution. Galaxies classified as retired (no star formation
but presenting emission lines, commonly classified as LINERS) ocuppy the same region
of active nuclei. This fact happens because equivalent widths are not considered in this
diagram, but only flux ratios. By using the WHAN diagram, some bins classified in the
BPT diagram as active nuclei are located in the locus of retired galaxies. The decreasing
behavior of the equivalent width of Ha shows that galaxies in different stellar mass bins
migrate from star forming to active nuclei and finally passive and retired galaxies. We
notice that in the BPT diagram the active nuclei dominate for In the BPT diagram the
active nuclei dominates by number for log(M,)>11, however star forming dominates for
lower masses. For the WHAN diagram we notice that star forming galaxies dominate for
log(M,)>11 while passive are predominant for lower masses. For the WHAN diagram,
the star forming dominates for masses up to log(M,)=10, while passive and retired are
predominant for higher masses. This diference shows the deficiency of the BPT diagram to
differenciate active nuclei and retired galaxies. Finally we evaluate the stellar populations
properties through these diagrams, as ages, metallicities and extinction.

We finally present an ongoing project which consists of the Principal Components
Analysis (PCA) in order to carry out the spectral synthesis. As this technique is able
to compress the information of spectra to few eigenvectors, one can use this technique to
carry out the spectral synthesis in a fast way. Firstly we simulate 10,000 galaxy spectra,
with known properties, and project this simulated sample by using PCA. Afterwards we
also project a test sample, which are also simulated spectra and with several signal-to-noise

ratios. The spectral synthesis by using the PCa technique identify the observed galaxy



(from the test sample) with the simulated sample by using the nearest neighbour technique.
In this way it is possible evaluate the recovering of galaxy properties and we compare our
results with STARLIGHT code. We notice that the recovering of galaxy parameters is not
as accurate as the STARLIGHT code. This technique, however, can be quite improved,

and eventually, becomes competitive.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Formacao e Evolucao de galaxias

Atualmente os grandes levantamentos sao apontados como uma das principais ferra-
mentas para o entendimento da evolucao de galaxias e estruturas em grande escala devido
a grande quantidade de dados disponiveis, com um grande nimero de objetos e diver-
sas propriedades fotométricas e espectroscopicas. Com estes levantamentos disponiveis
para a comunidade astronomica, foi possivel realizar avancos significativos na teoria de
formacao e evolucao de galdxias, utilizando informagao de diversas regioes espectrais.
Estes levantamentos possuem suas bandas fotométricas e espectrografos projetados es-
pecificamente para obter-se informacao numa certa regiao espectral, principalmente na
regiao do ultravioleta, éptico, infravermelho préximo, como o Galaxy Evolution Explorer
(GALEX, Bianchi e GALEX Team, [1999), 2 Degree Field Galazy Redshift Survey (2dF-
GRS, |Colless et al., 2001), Sloan Digital Sky Survey (SDSS, [York et all, 2000), DEEP
Vogt et all, 2005) e COSMOS (Scoville et all, 2007). Cobrindo diversas regioes espec-

trais e grandes areas do céu, foram cruciais para avangos no entendimento da evolucao de

galdxias no contexto cosmoldgico.

1.1.1 Cenario atual e bimodalidade de galaxias

Na década de 30, [Hubble (1936) identificou basicamente dois tipos de galdxias no Uni-
verso local, baseando-se na morfologia. A primeira consiste em galaxias com formato
eliptico e o segundo tipo consiste em galdxias com uma morfologia espiral e granular. A

figura[[.Jlmostra a chamada Sequéncia de Hubble com as galdxias classificadas como early-

type (esquerda) e late-type (direita) (Kormendy e Bender, [1996). Inicialmente pensava-se
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numa evolugao do primeiro para o segundo tipo (da esquerda para a direita no diagrama),
recebendo assim estes respectivos nomes para as duas classes de galdxias. Atualmente di-
versos trabalhos apontaram para um cendario geral de evolucao de galaxias indicando uma

bimodalidade de galaxias, com dois grupos com caracteristicas distintas, principalmente

com relacao a distribuicao de cores (Tully et all, 1982; [Strateva et _all, [2001), emissao em

Ha (Balogh et all,2004), e histéria de formagao estelar (e.g. Brinchmann et al), 2004). Es-

tas duas sequéncias dominantes de galaxias estao associadas a uma populacao eliptica+S0
(identificada com a sequéncia vermelha em diagramas cor-magnitude) e a outra composta
por galaxias espirais e irregulares (populagao azul). No entanto existem ainda galdxias com

caracteristicas intermediarias dos dois grupos, consideradas em transicao, podendo ser clas-

sificadas como galdxias compostas (e.g., Schawinski et al), 2014). As galéxias early-type

sao as galaxias mais massivas na funcao de massa de galaxias do Universo local, com uma
populagao predominantemente velha e com pouco gas e poeira. Estas caracteristicas sao
consistentes com um surto de formacao estelar inicial e depois uma evolugao considerada
passiva. As galdxias late-type dominam entre as menos massivas e apresentam estrelas jo-
vens e geralmente muita poeira e gés, indicando uma histéria de formacao estelar extendida

no tempo, ainda formando estrelas nos dias atuais e com linhas de emissao. De acordo com

o cendrio de downsizing (Cowie et all, [1996; [Kodama et all, [2004), galdxias mais massivas

possuem uma evolucao relativamente mais rapida, formando toda sua massa estelar em
alto redshift e depois evoluindo passivamente. Ao mesmo tempo galdxias menos massi-
vas possuem uma evolugao mais suave, formando estrelas progressivamente até os dias de
hoje. A figura[[L2 mostra a cor (U-B) versus a massa estelar das galdxias, evidenciando a

bimodalidade observada. As elipses azul e vermelha indicam as regioes que as populacoes

de late-types e early-types ocupam no diagrama, respectivamente (Pozzetti et all, 2010).

Utilizando espectros simulados, com diferentes historias de formacao estelar e massas es-
telares, as trajetorias evolutivas mostram os diferentes caminhos e escalas de tempo de
evolugao destas duas populagoes. Podemos notar que a inclinacdo da trajetéria (ou o
tempo caracteristico da SFH, 7.) é dependente da massa estelar, com objetos de maio-
res massas possuindo trajetérias mais verticais (menores 7). Isto mostra uma evolucao
mais rapida das galaxias mais massivas. Também é mostrado a trajetoria de objetos clas-

sificados como compostas, apresentando trajetérias intermediarias. As elipses vermelhas
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Figura 1.1: Diagrama de classificacaio morfologica de galaxias de (@) Figura de

Kormendy e Bendezl (ILM)

correspondem a evolucao da sequéncia vermelha com o redshift. Em mais alto redshift,

somente as galdxias mais massivas (log(M,)~10.5-11) se localizam nesta regiao e a medida

que o redshift diminui, galdxias de menor massa preenchem esta sequéncia, apresentando

caracteristicas semelhantes em cores e formando assim a sequéncia vermelha (Faber et all,

2007).

Uma ferramenta no estudo destas populacoes de galaxias seria através da funcao de
massa, pois pode mostrar indicios de como estas duas classes evoluem com o redshift.

A funcao de massa de galaxias consideradas early-type foi estudada por diversos auto-

res (e.g. Bell et al., [2004; [Taylor et al., [2009) e mostraram que estas galdxias dominam a

parte massiva da fungao de massa até z~1. |Pozzetti et all (2010) estudaram amostras de

galaxias do zCOSMOS (Lilly et all, 2009) até z~1 e notaram que a densidade numérica
de galaxias early-type cresce a medida que o redshift decresce, mas este aumento é depen-
dente da massa, sendo maiores para menores massas. Este resultado mostra que mesmo
entre as galaxias early-type, existe um comportamento dependente da massa e as galaxias
mais massivas ja se encontram estabelecidas e formadas em z~1. Outro resultado encon-
trado pelos autores mostra que a densidade numérica de galdxias com log(M,)>10 mas
azuis/espirais permanece praticamente constante neste intervalo de redshift. J4 a po-
pulacao de galaxias com alta formagao estelar e de menor massa apresenta uma densidade

numérica que decresce rapidamente com o redshift. Estes resultados indicam uma trans-
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formacao de galaxias espirais, azuis de massa baixa e intermedidria para azuis quiescentes,
que representam uma fase de transi¢ao e consequentemente apresentam uma densidade
quase constante, e posteriomente em vermelhas passivas, com baixa ou nenhuma formacao
estelar. Partindo para redshift mais altos, diversos autores encontram um aumento em

densidade de massa estelar de galaxias quiescentes de aproximadamente 1 dex entre os

reshifts 1.7 e 1 (Arnouts et al., 2007; [lbert et all, 2010). Resultados similares mostraram

que a densidade em massa de galdxias da sequéncia vermelha (log(M,)>11) cresce por um

fator aproximadamente 4 no intervalo de redshift 1<z<2 e permanece constante para z<1

Nicol et all, [2011). van Dokkum et all (2010) também encontraram um aumento de fator

sim2 na densidade numérica de galdxias com massa estelar log(M,)~11 no intervalo de
redshift de 2 até o Universo local. Concluiram que este aumento na densidade de galéxias
massivas pode ser atribuido as fusoes, ja que o aumento da massa estelar de uma galaxia
pela formacao estelar consiste em aproximadamente 20% de z=2 até hoje, logo um me-
canismo alternativo é necessario para explicar este aumento em massa significativo. De
qualquer maneira, o intervalo de redshift no qual as maiores mudancas acontecem con-
siste no intervalo 1<z<2. Os resultados obtidos até z<1 mostram-se robustos gracas aos
grandes levantamentos, que permitiram um censo de galaxias neste intervalo de redshift.
J& para maiores redshifts, as amostras de galaxias ainda sao bem menores, introduzindo
maiores erros e variancia cosmica. Mesmo assim, a identificacao espectroscopica de candi-
datas a galaxias early-type massivas em redshift maiores que 4 é incerta, pois sao objetos
fracos e consequentemente os espectros épticos sao planos e ruidosos demais para uma
determinacao mais precisa. Provavelmente observacoes em outros comprimentos de onda
(por exemplo o infravermelho préximo) sao necessarias para determinar a massa e demais

propriedades destas galaxias de modo mais robusto.

1.1.2 Fenomeno de Downsizing

O fenomeno de downsizing pode ser assim um processo natural no cenario hierarquico
de formacao de galaxias, onde as galaxias se formam a partir de flutuagoes primordiais e
crescem em massa estelar por diversos processos, como formagao estelar e fusao/acres¢ao.
Neste cenario, mecanismos de supressao da formacao estelar em altos resdshift sao ne-

cessarios para explicar a bimodalidade de galaxias observada no Universo local. Como
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Figura 1.2: Cenério de bimodalidade de galdxias mostrado através do diagrama (U-B),.4: versus log(M.,).

As elipses azuis e vermelhas representam populagoes de galdxias late-type e early-type, respectivamente. As

trajetorias evolutivas representam galdxias entre 0.1 Ganos e 10 Ganos com diferentes histérias de formagao

estelar (SFH(t)xexp(-t/7)), normalizadas para a massa total. As trajetérias em azul representam as late-

types ((13log(M,) = ((5;11),(10;10),(15;9)), as verdes representam as galdxias intermedidrias ((7;log(M.)
= ((0.6;10.7),(1;10.3),(2;10)) e as vermelhas as galdxias early-types ((T;log(M.) = ((0.1;11.5),(0.3;11)).

Figura de [Pozzetti 1/ (2010).
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as galdxias mais massivas (early-type) tiveram por algum motivo a maior parte da sua
formagao estelar em altos resdhifts, sua evolucao foi praticamente passiva desde entao.
Alguns mecanismos foram responsaveis pela supressao da formagao estelar destes objetos
em alto redshift. Jas as galdxias menos massivas (late-type) nao tiveram sua formagao es-
telar suprimida em altos redshifts e por isso observamos ainda hoje estes objetos formando
estrelas. Como podemos notar este mecanismo atua de forma dependente da massa es-
telar e é necessario para explicar o cenario de evolugao de galaxias atual. Vale a pena
mencionar que nao necessariamente pode ser apenas um mecanismo, mas sim diversos que
atuam na evolucao de galaxias em conjunto e tem como resultado o cenario que observa-
mos hoje. Sendo assim podemos entao perguntar porque galaxias com diferentes massas
possuem histérias de formacao estelar distintas, isto €, qual mecanismo é responsavel pelas
evolucgoes distintas entre galaxias mais massivas e menos massivas? Por que estas galdxias
formaram praticamente toda a sua massa estelar em z>1 enquanto as menos massivas

ainda formam estrelas? Muitos mecanismos de supressao da formacao estelar sao propos-

tos na literatura, como o gas ezhaustion (Cooper et all, [2008), exaurindo todo o gés da

galaxia para formar estrelas. Outro mecanismo proposto ¢ o de fusao de galaxias com
massas similares (major mergers). O torque gravitacional da fusdo pode direcionar o gas

para a regiao central da galaxia resultando num tnico surto de formagao estelar e de-

pois consequentemente numa evolucao passiva (Martig et all, 2009). Entretanto a taxa de

fusdes maiores de galaxias com log(M,)>11 é aproximadamente 20%-50% em z~3 mas cai

para 5%-10% em z~1, indicando que as taxas de fusdes maiores nao sao suficientes para

explicar a formacao destes objetos (Conselicd, 2007), j4 que se apresentam praticamente

formados em z~1.

1.1.3 Papel dos AGNs

Outros candidatos muito estudados na literatura como responsaveis pela supressao de
formacao estelar sao os nicleos ativos de galaxias (Active Galactic Nuclei ou AGN), que
constituem diversas familias de objetos de acordo com as propriedades observadas. A
galaxia que hospeda um AGN pode possuir diferentes morfologias e apresentar um grande

intervalo de luminosidade em todas as regioes espectrais, como radio, 6ptico, ultravioleta

e raios-X. O modelo unificado (Antonucci, 1993) é o mais aceito atualmente para explicar
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estes nucleos ativos. Ele considera que os AGNs contém um buraco negro central super
massivo (Super Massive Black Holes, SMBHs) com um disco de acre¢do e um toro de
gas e poeira ao redor. Na regiao do Optico, alguns AGNs sao caracterizados por um
continuo espectral na forma de lei de poténcia e linhas de emissao alargadas (>1000km/s),
produzidas nas regides de linhas largas (Broad Line Regions, BLRs), com escalas da ordem

de dias-luz. Estes objetos nao sao obscurecidos por gas ou poeira e sao classificados como

Seyfert Tipo-1 (Seyfertl, [1943). Estes objetos sao mais facilmente classificados como AGNs

pela caracteristica visivel do continuo em forma de lei de poténcia e as linhas espectrais
bem alargadas emergindo das BLRs. Por outro lado, quando as BLRs sao obscurecidas
pelo toro de gas e poeira, as linhas de emissao observada emergem da regiao de linhas
estreitas (NLRs), com escala de algumas centenas de dias-luz e neste caso o continuo do
espectro é dominado pelas populagoes estelares. De acordo com o modelo unificado de
AGNs, esta classificacao em duas classes depende se o angulo de visada do observador
permite observar a regiao central que contém o SMBH (regiao de BLR, Seyfert Tipo-I)
ou é obscurecida pelo toro de gas e poeira que circunda a regiao central (Seyfert Tipo-IT).
Entretanto existem diversas outras classes utilizadas na literatura para designar objetos
com caracteristicas mais peculiares. A fracao de galaxias com ntcleos ativos se torna mais
notavel para galdxias do tipo early-types, enquanto para as galaxias consideradas late-type

, 12003a; Miller et al), 2003). O estudo de

esta fracao cai drasticamente (Kauffmann et al

uma correlacao entre AGNs e formacao estelar sempre foi de grande importancia ja que
seu fator energético é mais que suficiente para perturbar a dinamica da galaxia hospedeira,

sendo aproximadamente 1% da energia do AGN responsdvel por perturbar todo o gds

da galdxia (Fabian, 2012). Existem duas linhas na literatura que argumentam diferentes

papéis dos AGNs na evolugao de galaxias. O primeiro grupo argumenta que jatos do AGN
podem inibir a formacao estelar de modo global, aquecendo o gas do meio interestelar

presente na galaxia e assim impedindo a formacao estelar ou até mesmo expulsando gas do

halo da galaxia (e.g. Best et all, 2005; |Croton et all,2006). Ja o segundo grupo argumenta

que os AGNs podem, por outro lado, causar uma formagcao estelar induzida por ondas de

choque (Bicknell et al.,2000;|Gaibler et all,2012). De qualquer maneira, o papel do AGNs,

como um fendémeno extremamente energético na regiao central deve afetar a evolucao de

galaxias. Mesmo suprindo ou desencadeando a formagao estelar, os ntcleos ativos sao
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responsaveis, no minimo parcialmente, pelo cenario da evolugao de galdxias atual.

1.1.4 FEfeitos Ambientais

E bem conhecido que o ambiente em que as galaxias se encontram desempenha um

papel fundamental na evolucao destes objetos, como evidenciado pela relacao entre a mor-

fologia e a densidade local de galdxias (Dressler, 1980; [Postman e Gellex, [1984). Esta

relacao indica que galdxias azuis, com alta formagao estelar e apresentando discos tendem
a estar em regioes de baixa densidade local enquanto galaxias vermelhas, elipticas e com
pouca ou nenhuma formacao estelar tendem a se localizar em regioes de alta densidade

local. No Universo local, diversos trabalhos mostraram que esta relagao é bem estabele-

cida (Mateus et all, 2000; Brough et all, 2013; [Peng et all, 2012), mas sua origem ainda

é desconhecida, podendo ser atribuida a diversos fenomenos. Alguns deste fenomenos

consistem no ram-pressure stripping, que retira o gas do disco da galdxia para o meio

intergalactico (Gunn e Gottl, 1972), strangulation, quando o gas é removido do halo da

galaxia (Larson et all, [1980) e harassment, onde encontros de alta velocidade destroem a

estrutura da galaxia. Processos gravitacionais que influenciam no gés e nas propriedades

estelares podem partir de interagoes de maré lentas (Mamon, [1998; [Conselice, 2006) até

interacoes relativamente fortes, de alta velocidade que podem ocorrer em grupos e aglome-

rados, quando a galdxia estd em queda nestes objetos (Moore et all, [1998; IMihos, 2004).

Estes processos podem suprimir ou desencadear a formacao estelar. Nas vizinhangas de
grupos e aglomerados de galaxias o ambiente é responsavel pela supressao da formacao

estelar, retirando o gés presente na galaxia a medida que aproxima da vizinhanca destes

objetos (Abraham et al), 1996; Balogh et all, [1999). Este resultado também é mostrado
em simulagoes, como mostra a figura [[3 No momento em que galdxias caem no poco
de potencial do aglomerado de galdxias (com gas quente), sua formagao estelar é supri-
mida quase que imediatamente. O gas é retirado por ram-pressure e a formacao estelar é
cessada, resultando assim numa predominancia de galaxias passivas, vermelhas e elipticas
em aglomerados. Estudos em altos redshifts sao fundamentais para investigar a origem
desta relacao. Partindo para altos redshifts, a relacao entre a densidade e a formacao

estelar apresenta um comportamento oposto para z>1, isto é, a taxa de formacao estelar

apresenta uma correlagdo positiva com a densidade local (Elbaz et all, [2007). [Kovac et al
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2009) mostraram que a transformagao de cor das galdxias é maior em ambientes mais

densos ja em z~1. J4 galaxias em transicao, espirais sem formacao estelar que se tornarao

elipticas, encontram-se em ambientes com densidade intermediaria (Goto et al),2003). Um

outro fator que tem grande influéncia nesta evolucao é, como vimos, a massa estelar da

galaxia. [Scodeggio et all (2009) mostraram que a relacao entre a massa estelar e o ambi-
ente ja se encontra presente em z~1, fazendo este cendrio mais complicado, colocando mais
um fator que influencia a evolucao de galdxias, a massa estelar. Sabemos que o ambiente
tem um papel fundamental na evolugao de galdxias mas também é conhecido que a massa
estelar possui um papel tao importante quanto o ambiente nesta evolugao, podendo ser

considerado um fator distinto do ambiente.

Peng et all (2010) realizaram um trabalho empirico e pioneiro estudando separada-

mente a influéncia do ambiente e da massa estelar na evolucao de galaxias num dado
redshift. Os autores argumentam que dois processos distintos afetam a formacao este-
lar das galdxias: a supressao de formagcao estelar devido a massa (mass quenching) e a
supressao da formacao estelar devido ao ambiente (environment quenching), resultados
mostrados tanto para o SDSS como para o zCOSMOS (até z~1). A figura [[.4 mostra
a taxa de formagao estelar e a fracao de galdxias vermelhas para o plano massa este-
lar e densidade local. Primeiramente podemos notar que a taxa de formagao estelar de
galdxias é independente do ambiente para um certo intervalo de massa estelar. Por exem-
plo percebe-se que galaxias de baixa massa e alta formacao estelar existem em todos os
ambientes. Ja com relacao a fragdo de galaxias vermelhas, podemos perceber que esta
fragao é consideravelmente alta em ambientes relativamente densos mas independe do am-
biente para galaxias massivas. Este recente resultado mostra que estes dois parametros
de supressao da formagcao estelar sao distintos e atuam separadamente. Pode-se assim
associar estes dois parametros que indicam a supressao da formagao estelar (massa estelar
e ambiente) a duas assinaturas de processo fisicos colocados em modelos semi-analiticos de

formagao e evolugao de galdxias, a supressao devido a satélites (ambiente) e devido ao re-

torno (feedback) da formacao estelar (massa estelar). Mais recentemente [Peng et all (2012)

realizaram um estudo voltado mais especificamente para o caso dos satélites, mostrando
que os satélites sao responsaveis por todos os efeitos ambientais. Calculando a eficiéncia

dos satélites em suprimir a formacao estelar, encontrou-se uma independéncia da massa
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Figura 1.3: Simulagao Mare Nostrum (Gottloeber et alJ, l&)_(ﬁ), mostrando galdxias caindo no poco de

potencial de um aglomerado entre 1.6<z<1.9 (acima). A nuvem em cinza representa o gis quente en-

contrado no poco de potencial do aglomerado, mostrando a extensdo da nuvem quente de gas. Os tracos
representam trajetérias espaciais das galdxias e os tamanhos a massa do halo. A barra de cor lateral indica
a cor U-I da populagao estelar. Uma ampliacao da regiao mostra galaxias que a medida que o halo cai no

pogo de potencial, sua formagao estelar é suprimida (abaixo). Figuras de ).
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Figura 1.4: Direita: Valor médio da taxa de formacao estelar em fungao da densidade local e massa estelar

de galaxias star forming do SDSS. Esquerda: Fracao de galdxias vermelhas em fungdo da densidade local

e da massa estelar de galaxias do SDSS. Figuras de ).

estelar, mas obviamente uma dependéncia do ambiente. Todos estes resultados refletem

nas fungoes de massa dos tipos de galaxias, sendo as star forming descritas somente com

uma func¢ao de Schechter (Press e Schechter, 1974) e duas fungoes para as passivas (ou

total).

1.2 Historia dos estudos sobre as estruturas em grande escala

A distribuicao de galaxias no Universo representa uma vasta fonte de informagao no
estudo de Cosmologia e formacao e evolucao de galaxias. Os trabalhos pioneiros no estudo

de levantamentos extragalacticos, apresentando um numero relativamente pequeno de ob-

jetos, baseavam-se simplesmente na contagem espacial de objetos. lde Vaucouleurs (1953)

utilizou um catédlogo de galdxias de [Shapley e Ames (1932) para avaliar a distribuigao de

objetos extragaldcticos no céu e notou assim uma regiao de maior densidade. Inicialmente

o autor denominou esta regiao como o Super Galéxia Local mas somente alguns anos depois

esta distribuigao foi chamada de Superaglomerado Local (de Vaucouleurd, [1958). Posteri-
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ormente placas fotogréficas do levantamento realizado no Observatério Pamolar (Palomar

Observatory Sky Survey) foram utilizadas para compilar um dos primeiros catalogos de

galaxias, elaborado por [Abell (1958). Este trabalho de Abell apresentava somente aglome-

rados do hemisfério Norte e alguns anos depois [Abell et al) (1989) extendeu este catdlogo

para o hemisfério Sul, totalizando 4,074 objetos.
O estudo do Superaglomerado Local teve continuidade através de diversas técnicas

estatisticas para a analise da distribuicao de galaxias, confirmando a existéncia desta es-

trutura como uma sobredensidade real (Abell,[1974). Entretanto alguns autores associaram
esta estrutura ao efeito de extingao da Galaxia ou devido a proximidade ao aglomerado

de Virgo (Bahcall e Joss, [1976). J4 na década de 80, o levantamento de CfA de Harvard

Huchra et all, [1983) permitiu um estudo mais detalhado da distribuicao de galdxias numa

maior profundidade, observando galdxias com magnitudes até 14.5 e um mapeamento mais
detalhado pode ser feito desta regiao.

Todos estes levantamentos, cada vez mais profundos a medida que os telescopios se
tornaram maiores e mais eficientes, permitiram identificar galdxias numa disposicao fila-
mentar e aglomerada no Universo local. Por outro lado, houve também a identificagao de
vazios (voids), regides de menor densidade de galaxias. Estes resultados concluiram que

a distribuicao espacial de galaxias no Universo nao poderia ter sido formanda por uma

aglomeracao aleatéria (random clustering) (Einasto e Joeveer, [1978). Entretanto ainda

existiam problemas entre teoria e observagao (e.g., [Davis e Peebles, [1983), logo um novo

cenario de formacao de estruturas, baseado numa formacao hierarquica e com matéria

escura fria (Cold Dark Matter, CDM) foi proposto (Blumenthal et all, [1984).

Na década de 90, o levantamento APM galaxy survey usou placas fotograficas do ESO

Sky Survey digitalizadas, cobrindo 185 campos com um limite de magnitude b; <19.5, utili-

zando uma maquina digitalizadora chamada Automated Plate Measuring Facility (Maddox et al

1990). [Efstathiou et all (1990) mostraram que as observagoes estavam em conflito com o

modelo da época (SCDM) e uma densidade de matéria menor que a densidade critica e
uma constante cosmoldgica seriam necessarias para reproduzir as observagoes.
Com estes levantamentos mais profundos, um estudo mais detalhado de superaglome-

rados foi possivel utilizando volumes cosmoldgicos maiores e um nimero maior de obje-

tos. [Bahcall e Soneira (1984) compilaram um catdlogo de superaglomerados até z=0.1,

)
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Figura 1.5: Distruicao espacial de galaxias do levantamento 2dFGRS.

utilizando os aglomerados do catélogo de [Abell (1958). Para isto calcularam o campo

de densidades e utilizaram o método chamado friends-of-friends com raios constantes de

percolacao em todo o volume. As propriedades globais dos superaglomerados indicaram

estruturas alongadas com dimensoes excedendo em alguns casos 100h~'Mpec. Zucca et al

1993) apresentaram uma anélise de superaglomerados identificados com o método de

campo de densidades mas agora utilizando dois catdlogos de aglomerados, o de Abell e

ACO (Abell et all, [1989), cobrindo ambos hemisférios celestes. Levantamentos mais mo-

dernos, com espectrografos multi-objetos, permitiu a compilagao de catdlogos cada vez

maiores. Os levantamentos LCRS (Las Campanas Redshift Survey, |Shectman et _all, [1996)

e 2dFGRS (2 degree Field Galaxy Redshift Survey, [Colless et all, [2001)) proporcionaram

catalogos com aproximadamente 26,000 e 250,000 objetos com espectroscopia, respecti-
vamente. A figura mostra o a distribuicao de galaxias observada pelo levantamento
2dFGRS, mostrando a existéncia de regioes mais aglomeradas e vazios.

Estudos cada vez mais detalhados das propriedades dos superaglomerados foram possiveis

através da evolugao destes levantamentos. Basilakos et all (2001) utilizaram o PSCz ( Point

Source Catalogue Redshift Survey Saunders et all,2000) e aplicaram o método do campo de

densidades com o intuito de identificar estas estruturas. Os autores concluiram que a mai-
oria dos superaglomerados tem uma morfologia filamentar. Um ponto interessante deste
trabalho foi a utilizacao de superaglomerados como teste cosmoldgico. Na comparacao das

propriedades de superaglomerados identificados com o levantamento PSCz nas cosmolo-
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Figura 1.6: Identificacao de superaglomerados como regioes de sobredensidade utilizando galaxias do le-
vantamento 2dFGRS, na por¢ao Norte (direita) e Sul (esquerda) do levantamento. Figura de|Einasto et all

(2007a).

gias ACDM, SCDM e 7-CDM, mostrou-se que o melhor modelo foi o que continha uma
constante cosmolégica (ACDM). Resultados similares foram obtidos em trabalhos poste-
riores utilizando amostras de galdxias do SDSS (Basilakos, 2003). [Einasto et al. (2003)
utilizaram os dados do SDSS Farly Data Release (Stoughton et all, 2002) e mostraram a
existéncia de multi-branching, isto é, superaglomerados possuem diversos filamentos ou
ramos que ligam as diversas regioes destas estruturas. Posteriormente os autores publica-
ram uma série de artigos com relacao as propriedades dos superaglomerados. No primeiro
artigo da série, [Einasto et all (2007a) identificaram estruturas com um limiar de 4.5 ve-
zes a densidade média no campo de densidades. A figura mostra a distribuicao em
duas dimensoes dos superaglomerados identificados como regides de sobredensidade. No
segundo artigo da série, [Einasto et al. (2007b) realizam uma comparacao com cones de
luz de simulagoes (Croton et all, [2006) e concluem que os superaglomerados de simulagoes
estao em acordo com as propriedades dos observados. Entretanto, nas simulagoes nao fo-
ram encontrados estruturas tao ricas quanto aos observados. No terceiro artigo da série,
Einasto et all comparam os superaglomerados mais ricos aos mais pobres. As principais
conclusoes dos autores indicam que as galaxias mais luminosas estao nos superaglomerados
mais ricos, assim como uma fragado maior de galaxias early-type nestes objetos. Diversos

outros trabalhos mais recentes do mesmo grupo apontam para uma relagao entre as pro-
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priedades dos superaglomerados e as propriedades das galaxias que os compoem, sendo
a influéncia da estrutura em grande escala tanto pelo ambiente local como pelo global

Einasto et all, 2011, 2014).

Esta tese da continuidade aos estudo da evolucao de galaxias explorando tanto a questao
do ambiente quanto ao papel da massa estelar. Para isto apresentamos resultados utili-
zando diagramas de diagnostico com linhas de emissao e sintese espectral empirica, uti-
lizando o cédigo STARLIGHT, além de uma nova proposta de sintese espectral usando
a técnica de PCA. No capitulo Bl discutimos o estudo espectral de galaxias utilizando
diferentes técnicas, como ajuste espectral e PCA. Descrevemos brevemente também a me-
todologia adotada no cédigo STARLIGHT. No capitulo [ descrevemos a base de dados
utilizada nesta tese e das amostras extraidas para os estudos desta tese. No capitulo @
realizamos um estudo de evolugao de galaxias associado ao ambiente através de supera-
glomerados de galdxias. No capitulo Bl mostramos um estudo da evolucao de galéxias
dependente da massa, utilizando diagramas de diagnéstico com linhas de emissao. Final-
mente no capitulo [6l propomos uma nova técnica de sintese espectral utilizando a técnica de
PCA. Nos apéndices[Al e [Bl apresentamos o artigo submetido do capitulofle uma discussao

sobre diagramas de diagndéstico da literatura, respectivamente.
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Capitulo 2

Estudo espectral de galaxias

Neste capitulo discutimos primeiramente a evolugao de algumas técnicas utilizadas para
um estudo de espectros galdcticos, e suas mudancas e problemas a medida que as bibli-
otecas e métodos evoluiram. Técnicas como ajuste espectral e Andlise de Componentes
Principais (PCA) representam métodos largamente utilizados para este estudo. Poste-
riormente descrevemos como a maioria dos cddigos de sintese espectral realiza a sintese

espectral e como as propriedades das galaxias sao calculadas a partir destes resultados.

2.1 Ajuste espectral

Os espectros integrados de galdxias possuem uma grande quantidade de informacao,
como idades e metalicidades das estrelas, extincao pela poeira, além de caracteristicas
do gés nebular ionizado obtidas através de linhas espectrais. Deste modo a espectrosco-
pia de galaxias representa uma das principais técnicas observacionais para o estudo da
formacao e evolucao de galdxias, principalmente para objetos nao resolvidos. O estudo
de espectros de galaxias através do ajuste espectral é uma ferramenta fundamental neste
contexto. Na década de 70, duas maneiras distintas de sintese espectral surgiram para
realizar esta tarefa, utilizando diferentes abordagens. A primeira consiste em métodos de
sintese espectral empirica, que realiza o ajuste espectral através de uma composicao de

espectros mais simples com idades e metalicidades bem conhecidas, geralmente sistemas

relativamente isolados e homogéneos, como estrelas e aglomerados de estrelas (e.g. [Faber,

1972). O segundo modo consiste na sintese espectral evolucionéria, que consiste na re-
producao das observagoes através de uma evolucao temporal de sistemas estelares levando

em consideracao ingredientes basicos da evolugao estelar, como a funcao de massa inicial
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(IMF) e trajetérias evolutivas (Spinrad e Taylor, [1972). Como a calibragao dos ingredien-

tes usados para a sintese espectral se tornaram cada vez mais precisa, estas abordagens que
antes eram consideradas distintas EI, atualmente se aproximaram e suas diferencas quase
desapareceram.

O estudo de galaxias através do ajuste espectral ou ajuste da distribuicao espectral
de energia (Spectral Energy Distribution fitting - SED fitting) teve diversos avangos nas
ultimas décadas. Uma das grandes motivagoes foram os grandes levantamentos, que permi-
tiram aos astronomos cobrir diversas regioes do espectro eletromagnético, de comprimentos
de onda de raios-X, passando pelo ultravioleta (UV), dptico, infravermelho (IR) ao radio.
Entretanto neste trabalho vamos dar mais énfase a parte 6ptica devido ao objetivo desta
tese. Estas observacoes foram fundamentais para o desenvolvimento da sintese espectral,
aprimorando técnicas e teorias. Frequentemente o SED fitting é usado para ajuste através
de fotometria de banda larga, provenientes de um ou mais levantamentos. Ja a sintese
espectral é um tipo de SED fitting de alta resolucao, utilizando espectros com milhares
de pixels ao invés de algumas dezenas de bandas fotométricas e se restringindo a somente
a regiao Optica, na maioria das vezes. Obviamente estas duas abordagens possuem seus
respectivos erros devido a quantidade de informacao contida em cada uma.

Ao mesmo tempo que os levantamentos disponibilizaram uma grande quantidade de
observagoes, ferramentas, modelos e métodos/técnicas foram criados para extrair a com-
plexa informacao contida nas observagoes. Um dos ingredientes fundamentais para o ajuste
espectral é representado pelos espectros de populagoes estelares de bibliotecas, compostos
por receitas de espectros estelares tedricos e/ou observados e ponderados por trajetorias
evolutivas e a IMF, com idades e metalicidades bem definidas. Todos estes ingredientes
de populagoes estelares possuem suas limitacoes e incertezas, logo o ajuste espectral por
sintese espectral (ou SED fitting) depende fortemente dos modelos adotados. Este con-
junto é de fundamental importancia para um ajuste espectral ja que a combinacao linear
destes parametros precisa representar da forma mais global todos os espectros observados
da amostra. Por exemplo, para modelar a SFH de galdxias podemos utilizar espectros
com uma taxa de formacio estelar exponencial decrescente (SFR( t)oc e™#/™); entretanto

sabemos que na pratica a SFH é, na maioria das vezes, uma funcao estocastica, isto é,

! Na prética evolvendo bases tedricas e empiricas.
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constituida por surtos discretos de formacao estelar. Assim os tempos caracteristicos esco-
lhidos para a SFH (7,) dos espectros de entrada vao determinar um bom ajuste ou nao para
espectros observados. Assumindo os valores extremos do tempo caracteristico de formacao
estelar resulta numa taxa de formagao estelar constante (7. — o) ou uma populacao
estelar simples (SSP), com apenas um surto de formacao estelar inicial (7. — 0). Para o
ajuste também é necessario uma lei de extingao para modelar a exting¢ao pela poeira na
prépria galaxia observada.

Na pratica a acuracia da sintese espectral ou SED fitting pode estar comprometida

pela degenerescéncia entre as propriedades das populacgoes estelares. Um exemplo deste

problema consiste na degenerescéncia idade-metalicidade-extingao (Worthey, 1994), mos-
trando que variagoes em idades, metalicidades e extingao resultam em indices espectrais
similares. Na pratica as incertezas dominantes na determinacao dos parametros derivados
da sintese de populacoes estelares sao basicamente provenientes das incertezas nos mode-
los de populagoes estelares. Apesar do consideravel avango nestes modelos, ainda existe
uma série de pontos importantes ainda em discussao que podem ser resumidos em trés:

i) a IMF é uma funcao de entrada nestes modelos de populagao estelar e pode nao ser

universal (e.g., van Dokkum, 2008; |Gunawardhana et all, 2011), ou ter uma dependéncia

local (Saglia et all, 2002; [La Barbera et all, 2013) e também pode apresentar uma de-

pendéncia radial e com a massa estelar de galaxias early-types (Martin-Navarro et all,

2014). ii) Alguns pontos da evolugao estelar ainda nao sdo bem entendidos e consequen-

temente suas contribuigoes sao incertas. A luminosidade no infravermelho préximo (NIR)

com relacao as estrelas Thermal Pulsing Asymptotic Giant Branch (TP-AGB) ainda é

um ponto de discuss@o na comunidade (Maraston, 2005; Kriek et all, 2010). Assim como

as blue stragglers, que se extendem além do ponto de turn off da sequéncia principal

Stryker, [1993; Xin et all, 2007). iii) Outras incertezas sao provenientes da modelagem

adequada da poeira no meio interestelar das galaxias, incluindo a geometria precisa da

poeira com respeito as estrelas, resultando numa modelagem inadequada da extincao

Driver et all, 2007; Wijesinghe et al), 2011). Muitas destas incertezas e suas propagagoes

através dos parametros de populacoes estelares sao explorados e quantificados, principal-

mente para a massa estelar (Conroy et all, 2009, 2010). Diversas bibliotecas de populacoes

estelares podem ser encontradas na literatura, cada uma contendo uma receita diferente
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para reproduzir espectros de populacoes estelares numa grade de idades e metalicida-
des. Alguns exemplos destas bibliotecas sato GALAXEV (Bruzual e Charlot, [2003), Ma-
raston (Maraston et all, 2009), MILES (Sanchez-Bldzquez et al), 2006), STARBURST99
Leitherer et all, [1999), Pegase (Fioc e Rocca-Volmerange, 1999) e Coelho (Coelho et al
2005).

)

2.2 Metodologia para ajuste espectral

O ajuste espectral ou SED fitting é feito através de uma soma linear de espectros de
populagoes estelares com os apropriados pesos de modo a reproduzir adequadamente a
histéria de formacao estelar, além de um valor para a extingcao representativo. Esta tltima
hipotese tem como consequéncia que um sistema estelar possui todas as geracoes de estrelas
com a mesma atenuacao devido a poeira, o que pode nao ser verdade. Supomos que uma
galdxia pode ser descrita com uma historia de formagao estelar ponderada por uma IMF e
trajetorias evolutivas. A resolucao deste problema para encontrar uma historia de formacao
estelar de um sistema estelar equivale a minimizar as diferencas entre o espectro observado

e a composicao de SSPs, isto é, com a funcao de mérito x?,

F)\— SSP [L’ijA[tj,Z' A>\j]

N 2
Z : ARy (2.1)
-0 I

onde F) é o fluxo observado num certo comprimento de onda, o) é o erro associado ao

fluxo, S;A[t;, Z;, Ay é o fluxo da j-ésima SSP com idade ¢;, metalicidade Z; e atenuacao
devido a poeira A, ;, além do parametro de contribuicao em luz da j-ésima SSP, sendo z;.
Vale a pena lembrar que os valores de z; nao sao negativos pois nao existe contribuigao
negativa da j-ésima SSP. Também o ajuste espectral ¢ comumente feito considerando Aj ;
sendo o mesmo para todas as SSPs, atribuindo assim a mesma extingao estelar para cada

populacao estelar que compoe a galaxia. Utilizando os resultados do ajuste espectral,

Cid Fernandes et al! (2005) definem idades e metalicidades médias ponderadas pela luz
(sendo {z} a contribui¢do em luz de cada SSP num certo intervalo de comprimento de

onda) como,
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Ny

<log(t) > = Y _m;log(t), (2:2)
=1
N*

<Z>, = > uZ (2.3)

De modo similar podemos definir idades e metalicidades ponderadas pela massa utilizando
o vetor de massa (sendo {u} a contribuigdo em massa estelar de cada SSP).

Diversos cédigos na literatura utilizam esta abordagem e apresentam resultados bem
comparaveis: VESPA (Tojeiro et al., 2007), STECKMAP (Ocvirk et all, 2006), STAR-
LIGHT (Cid Fernandes et all, 2005) e ULySS (Koleva. et al., [2009). E importante destacar

que alguns codigos sao capazes de obter também a dispersao de velocidades das populacoes
estelares através de uma convolugao do espectro com uma gaussiana com média em v, e
dispersao o,, como é o cédigo STARLIGHT. A figura 1] mostra um exemplo de sintese
espectral utilizando o cédigo STARLIGHT para uma galaxia do SDSS. A parte inferior
da figura mostra o residuo do ajuste espectral e na direita da figura temos a contribuicao
em luz (x;) e em massa (p;) de cada componente da base espectral para a reprodugao do
espectro observado. Na parte superior e a direita podemos notar os valores de extincao
Ay, x?, razao sinal-ruido e a dispersao de velocidades das populagoes estelares (o) obtidos

com a sintese espectral.

2.3 Técnica de Analise de Componentes Principais

Uma outra abordagem para o estudo das populagoes estelares em galdxias com espec-
tros é a utilizacao da técnica de Andlise de Componentes Principais ( Principal Component
Analysis, PCA). Esta técnica é um algoritmo usado para derivar um conjunto de compo-
nentes lineares optimizado, encontrando assim as direcoes das maiores variancias no espaco
de parametros. Esta representagao dos dados (ou espectros) através de uma combinagao
linear de componentes independentes, ou autovetores, ¢ uma alternativa para a utilizacao

de SSPs na extracao da informacao. Este método se apresenta de modo eficaz pois é uma

aplicacao de algebra linear e é capaz de extrair a informagcao de espectros (Sodré e Cuevas,

1997) ou bandas fotométricas (Chen et all, 2012). A principal dificuldade desta técnica é a

interpretacao das componentes calculadas em termos de propriedades fisicas (Wild et all,
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Figura 2.1: Ajuste espectral utilizando o c6digo STARLIGHT para uma galaxia do SDSS, sendo o fluxo
observado (verde), o ajuste (preto) e o erro de cada pixel (azul). Os pontos em vermelho representam

os pixels que correspondem a linhas de emissao ou pixels ruins e consequentemente sao desprezados no

ajuste. Figura de|Cid Fernandes et alJ (I&)_OA)
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Figura 2.2: Projecao de uma amostra de espectros com diferentes SFHs e metalicidades utilizando a
técnica de PCA. Direita: Espectros com uma SFH exponencial, apresentando 7,=0.1, 0.5, 1, 2, 3, 5, e 7
Ganos em ordem decrescente. Os quadrados abertos e fechados indicam idades de 0.1, 0.5, 1 e 10 Ganos,
respectivamente. Esquerda: Projecao de espectros com metalicidades Z=0.1, 0.05, 0.02, 0.008, 0.004 e

0.0004, ordem de cima para baixo. Os quadrados abertos e fechados indicam idades de 0.25, 1 e 10 Ganos,

respectivamente. Figuras de ).

2007; Rogers et _al., 12010), além do método ser particularmente sensivel a valores discre-

pantes (outliers). |Ronen et al| (1999) analisaram espectros de galdxias simuladas com

diferentes idades, metalicidades e SFH e suas influéncias na projecao de PCA. Além disto
os autores também exploraram como estimar os parametros de idades e metalicidades e a
poeira nesta projecao. A figura mostra a projecao de espectros sintéticos com diferen-
tes SFHs (diferentes valores de 7.) e o efeito da metalicidade nesta projegao, confirmando
que espectros com diferentes caracteristicas podem ser identificados e diferenciados nesta

projegao utilizando a técnica PCA.
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Capitulo 3

Base de Dados

Descrevemos a base de dados utilizada nesta tese, o Sloan Digital Sky Survey e as
amostras de galdxias utilizadas nos capitulos seguintes, que foram extraidas desta base de

dados. Além disto descrevemos como realizamos a sintese espectral destas amostras.

3.1 Sloan Digital Sky Survey (SDSS)

Atualmente o Sloan Digital Sky Survey (SDSS) consiste no maior levantamento 6ptico
do céu em operacao. Tendo a sua primeira luz em Maio de 1998, desde entao este pro-
jeto disponibilizou fotometria e espectroscopia de milhoes de objetos para a comunidade
astronomica. O SDSS encontra-se atualmente na terceira edicao, SDSS—II7 e na décima
liberagao de dados (DR10, Tenth Data Release)H, cobrindo 14,555 graus quadrados do
céu e com espectroscopia de 1,880,584 de galaxias. O SDSS apresenta também diversos
sub-projetos internos para fins especificos, como o BOSS (Baryon Acoustic Oscillation

Spectroscopic Survey, |/Anderson et all, 2012) e o APOGEE (APO Galactic Evolution Ex-

periment), atuando nas mais diferentes areas da Astronomia moderna.

3.2 Intrumentacao e Imageamento do SDSS

Este projeto utiliza um telescopio com um espelho priméario de 2.5m e um espelho
secundério com dois corretores de lentes, instalado no Apache Point Observatory (APO),
Novo México, Estados Unidos. Este instrumento possui um campo no céu de 1.5 grau

quadrado e é equipado com uma camera mosaico de aproximadamente 120 megapixels para

L http:/ /www.sdss3.org/
2 https:/ /www.sdss3.org/dr10/
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Figura 3.1: Mosaico dos 30 CCDs do telescopio de 2.5m do SDSS. Cada linha representa uma das bandas

fotométricas (uw',g’,r’,i’,z’). Figura de |Gunn et alJ (|L9_9§)

fotometria e astrometria (Gunn et all, [1998). Esta camera é composta por um mosaico de

30 CCDs de 2048x2048 pixels cada, formando um arranjo de seis colunas e cinco linhas.
A figura mostra o arranjo da camera de mosaico, sendo cada linha de CCD um filtro
fotométrico. Os pixels tem dimensao de 24um e representam uma escala de placa no céu
de 07.396/pixel. O imageamento do céu é feito no modo drift-scan, o qual consiste em
fixar o telescépio numa posicao do céu e com o movimento celeste a camera mosaico varre
e registra imagens em cada filtro. Os cinco filtros do SDSS (u,g,r,i,z) foram escolhidos de
modo a cobrir toda a regiao optica e a figura mostra as transmissoes dos respectivos
filtros. Os filtros sao capazes de, considerando um tipico seeing, observar objetos com
magnitudes até 22.0, 22.2, 22.2, 21.3, e 20.5, para as bandas u, g, r, 7, 2, respectivamente.
Para a redugao de ruido, nitrogénio liquido é utilizada para resfriar a camera mosaico,
mantendo o equipamento a uma temperatura de -80°C. O tempo total de observacao para
as colunas e filtros (linhas no mosaico) consiste em 5.7 minutos aproximadamente. Também
um outro telescépio de 0.5m com uma camera CCD é usado para a realizar a calibracao
fotométrica, além de um monitor de seeing que avalia as condi¢oes do céu.

O sistema de coordenadas adotado pelo SDSS utiliza duas coordenadas, n e A, corres-

pondendo a uma rotacao das coordenadas equatoriais usuais. Este é apenas um outro sis-
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tema de coordenadas esférico, simplesmente rotacionado do sistema equatorial celeste. Por
exemplo as coordenadas (17,A)=(0°,90°) correspondem a («,0)=(275°,0°) no sistema equa-
torial celeste. Os limites das coordenadas do levantamento consistem em -90° < n <+490°
e -180° < A <+180°. Cada varredura continua (valor constante de 7)) consiste em faixas
(strip) de tipicamente 2.5°x120° no céu, pelo sistema scan-drift. Como existe um espaco
entre os CCDs do mosaico é necessario fazer a varredura da regiao do céu duas vezes,
cobrindo a regiao entre os espacos dos CCDs. Portanto duas strips sao necessarias para
cobrir uma regiao do céu, sendo uma stripe(faixa) formada por duas strips. Sao 45 faixas
no hemisfério norte celeste e 3 no hemisfério sul, podendo haver superposicao entre elas.
Como cada faixa nao pode ser imageada de uma tnica vez durante a noite, as faixas sao
compostas pelo menos por 2 turnos (runs), observados num periodo de até 8 horas. Cada
coluna do mosaico de CCD é chamada de camcol(camera column) e sdo artificialmente di-
vididas em campos (fields), as unidades mais simples do sistema de imageamento do SDSS.
Os campos se sobrepoem ao longo da direcao do scan-drift em 128 pixels. Cada campo
pode ser identificado unicamente pelos nimeros de turno, campo e camcols. Finalmente
o parametro rerun nao consiste numa nova observacao da mesma faixa ou campo mas
uma reducao dos dados utilizando um novo pacote, geralmente com uma nova calibracao

e atualizacao/corregao.

3.3 Fotometria do SDSS/DR7

A calibracao fotométrica do SDSS é baseada no sistema AB de magnitudes ((Oke, [1974).

Sao utilizadas 158 estrelas padrao do hemisfério Norte celeste, selecionadas a partir de
suas ascencoes retas, massas de ar e cor para realizar a calibracao fotométrica. As bandas
fotométricas g, r, i podem ser bem aproximadas pelo sistema AB, enquanto que as bandas
u e z sao bandas mais instaveis com relacao as suas calibragoes, logo as correcoes para
estas bandas apresentam offsets de -0.04 e 4+0.02, respectivamente. Diversas defini¢oes
de magnitudes sao calculadas no levantamento do SDSS, cada uma com um propdsito
especifico no estudo de diferentes objetos. Algumas definigoes de magnitudes mais tteis
para extraljaléctica sao descritas a seguir mas ¢ importante lembrar que existem outras

definicoes [.

3 http://www.sdss.org/dr7/algorithms/photometry.html
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Figura 3.2: Resposta das bandas fotométricas (u,g,r,i,z) do SDSS. As curvas com valores mais baixas

representam as curvas de reposta considerando uma massa de ar de 1.2. Figura de |£hm11_e;ril,| (IJ_9_9§)

A magnitude petrosiana é definida principalmente para o estudo galdctico. Na maioria
das vezes, as galdxias nao apresentam um perfil radial de brilho tinico e nem limites bem
definidos, logo o fluxo das galaxias é medido a partir de uma fracao constante da luz total,
independente da distancia ou posicao do objeto. Este raio de Petrosian é suficientemente
grande para conter quase toda a luz da galaxia e ao mesmo tempo evita a contaminacao
do céu e outros objetos que podem estar na fronteira da galaxia. A magnitude petrosiana

é medida dentro de um raio definido pela forma do perfil de luz azimutal da galaxia, uma

versao modificada da magnitude de [Petrosian (1976).

A magnitude de fibra (fiber) é obtida do fluxo medido das fibras dos espectrégrafos,
com um raio constante no céu de 3 segundos de arco e processado pelos pipelines de cada
banda fotométrica.

Ja a magnitude chamada de modelo (model) é definida a partir do fluxo calculado a
partir do melhor ajuste entre dois modelos. Os perfis de de Vaucouleurs e exponencial sao
ajustados na banda r e o melhor ajustado é utilizado nas outras bandas.

Para o estudo de galaxias no Universo local, geralmente com espectroscopia e alta razao

sinal-ruido, é recomendado utilizar as magnitudes petrosiana ou model. As propriedades
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do ruido da magnitude petrosiana permanecem constantes até r=20. Ja a magnitude do

tipo model é recomendada para se medir cores de galéxias.

3.4 Espectroscopia do SDSS/DR7

Os objetos identificados pelo imageamento do SDSS/DRT sao selecionados para a es-

pectroscopia através de critérios fotométricos e formam a Main Galaxy Sample (MGS,

Strauss et all, 2002). Sao selecionados objetos com magnitudes petrosianas na banda r

menor que 17.77 e um brilho superficial calculado num raio que contém 50% da luz (us0)

menor que 24.5 mag arcsec 2, depois de corrigidas pela extincao Galdctica utilizando ma-

pas de poeira de [Schlegel et al! (1998).

A espectroscopia do SDSS/DR7 consiste em dois espectrégrafos multi-fibras, cada um
com 320 fibras, podendo obter juntos espectros de até 640 objetos ao mesmo tempo. As
fibras 6pticas sao posicionadas no plano focal com o uso de placas de aluminio com furos
correspondentes as coordenadas dos objetos no céu, previamente confeccionadas. Cada um
dos espectrégrafos é sensivel a regides espectrais diferentes, cobrindo as regides de 3800A-
6100A (parte azul) e 5900A-9200A (parte vermelha). Os espectros posstuem uma resolucio
espectral (R=A/A\) de aproximadamente 1800-2200, com uma acuracia de 30km/s em

velocidade radial, para galdxias da MGS.

3.5 Base de dados

O imageamento do SDSS/DR7 cobre 11,663 graus quadrados do céu e apresenta fo-
tometria de 357 milhoes de objetos. Ja a espectroscopia cobre 9,380 graus quadrados do
céu e 1,630,960 objetos, dentre estes 928,567 sao classificados como galdxias da MGS. Esta
grande base de dados estd disponivel para a comunidade através do site do SDSS/DR7
Catalog Archive Server (CAS) Q, possibilitando obter além da fotometria e espectroscopia,
diversos outros parametros das galaxias, além de identificacao de objetos em outros levan-
tamentos. Ja a base de dados chamada Data Archive Server (DAS)E possibilita realizar o

download dos espectros e imagens de todos os objetos observados até hoje pelo SDSS.

4 http://casjobs.sdss.org/
5 http://das.sdss.org/
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O acesso a esta base de dados possibilitou o grupo SeaGal/STARLIGHT realizar a
sintese espectral de quase um milhao de galéxias, disponibilizando os resultados no website

do projeto [.

3.6 Amostras de galaxias

Para o estudo apresentado no capitulo [4] extraimos uma amostra de galdxias limitada

em volume da base de dados do SDSS/DR7 (Abazajian et all, 12009), considerando obje-

tos mais luminosos que M, <-21+5logh no intervalo de redshift 0.04<z<0.155 da pegada
principal do SDSS (stripes 10 a 37), totalizando 120,026 galdxias. A magnitude adotada
para este estudo foi a petrosiana. Todas as luminosidades e magnitudes absolutas calcu-
ladas neste trabalho foram corrigidas pela extingao e pela correcao-k utilizando o cédigo
KCORRECTvV4.0 (Blanton e Roweis, 2007). Consideramos uma Cosmologia ACDM, com
22=0.7, Q3,=0.3, Q,=0.0 e o parametro de Hubble Hy = 100 h™! km s~! Mpc~!. Para

obtermos as propriedades destas galaxias, realizamos a sintese espectral destes objetos.

Os espectros foram extraidos e corrigidos pela extingao Galdctica, utilizando o mapa

de poeira de [Schlegel et all (1998) e a lei de extingao de [Cardelli et al. (1989), além de

corregoes do vacio para o ar (Morton, [1991) e colocados no referencial de repouso da

galaxia: A\g — \/(1+2) e F\g — F\(1+2)>. Para realizar a sintese espectral empregamos

o c6digo STARLIGHT (Cid_Fernandes et _al., 2005) utilizando uma base de 150 populacoes

estelares simples (SSPs) de [Bruzual e Charlot (2003), com uma funcao de massa inicial de

Chabrier (2003) e trajetérias evolutivas de Padova 1994 (Alongi et all, [1993; |Girardi et al.,

1996). Esta base espectral contém 25 idades entre 10% < t < 18x10? anos e 6 metalicidades

no intervalo de 0.0001 < Z < 0.05 (Base.BC03.S). Para o ajuste da extin¢do da prépria

galaxia utilizamos a lei de exting¢do de [Cardelli et al) (1989). A sintese espectral foi rea-

lizada no intervalo de comprimento de onda de 3800A & 8900A, utilizando uma méscara
com 39 regioes de linhas de emissao.

No capitulo [l extraimos uma amostra de galaxias abrangente do SDSS/DR?7, cobrindo
intervalos de redshift e massa estelar suficientemente grandes para observar uma evolugao

significativa. Neste trabalho extraimos uma amostra espectroscépica limitada em mag-

nitude da Main Galazy Sample (Strauss et all, 2002) com andlise do STARLIGHT. As

6 http://astro.ufsc.br/starlight/
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galdxias da Main Galary Sample sao selecionadas utilizando o limite espectroscopico na

banda r petrosiana (r < 17.77) e brilho superficial calculado dentro de um raio con-

tendo metade da luz, isto é, usy <24.5 mag arcsec 2. Como descrito em [Vale Asari et al.

2009), outras restrigoes sao igualmente necessarias de modo a evitar objetos intragalacticos

(z<0.002) e evitando também efeitos de abertura (fator de cobertura maior que 20%). Ao
total selecionamos 574,473 objetos. Utilizamos a base de dados do STARLIGHTH para
obtermos as propriedades das galaxias da amostra, dentre elas a massa estelar, fluxos e
larguras equivalentes de linhas de emissao. Estas propriedades foram obtidas utilizando a
sintese espectral empirica pelo grupo Seagal /STARLIGHT. O procedimento adotado pelo

grupo consiste na extracao dos espectros corrigindo pela extingao Galactica usando os ma-

pas de poeira de [Schlegel et all (1998) e a lei de exting¢ao de |(Cardelli et al) (1989) com

Ry=3.1. Os espectros foram corrigidos pela cosmologia e convertendo os comprimentos de

onda do vacuo para o ar (Morton, 1991). Foi utilizada a mesma base espectral utilizada

no capitulo @ para realizar a sintese espectral desta amostra (Base.BC03.S). As massas

estelares obtidas pelo STARLIGHT sao corrigidas pelo efeito de abertura, ja que a fibra

espectroscopica do SDSS nao necessariamente cobre toda a galdxia (Mateus et all, 2006).

Os fluxos e larguras equivalentes (EW) das linhas de emissao de [O 11] A3727, H3, [O 111

A5007, Ha, [N 11] A6584 foram calculados subtraindo o continuo espectral modelado do

observado (mais detalhes em [Mateus et all, [2006; |Stasinska et all, 2006), que também se

encontram na base de dados do STARLIGHT. A massa estelar se apresenta como uma pro-

priedade robusta com a sintese espectral, com um erro de 0.1 dex para espectros com uma

razao sinal-ruido igual a 5 na janela préxima de 4000A (Cid Fernandes et all, 2003). Obje-

tos com menor razao sinal-ruido representam apenas 0.15% dos objetos da nossa amostra.
E importante mencionar que nao fizemos qualquer restricao com relacao a razao sinal-ruido

dos espectros.

7 http://casjobs.starlight.ufsc.br /casjobs/
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Capitulo 4

Sintese Espectral de galaxias em Superaglomerados

Este capitulo apresenta um estudo das propriedades globais de superaglomerados de
galdxias, como riqueza, luminosidade total e morfologia e as populagoes estelares das
galdxias que os constituem. Utilizamos a técnica de sintese espectral empirica para obter
as propriedades das populagoes estelares das galdxias. Descrevemos como as populacoes
estelares das galdxias se relacionam com as propriedades globais destas estruturas. Final-
mente avaliamos a influéncia ambiental em galaxias através de aglomerados pertencentes

a superaglomerados com diferentes morfologias. Este capitulo é uma revisao do artigo de

sintese espectral de superaglomerados (Costa-Duarte et al.; 2013).

4.1 Identificacao de Superaglomerados e suas propriedades

Num trabalho anterior (mestrado, (Costa-Duarte et all, [2011) identificamos as propri-

edades dos superaglomerados, derivando caracteristicas como riqueza, luminosidade total

e morfologia destas estruturas. Mostramos aqui uma breve descricao da técnica utilizada na

identificacao e propriedades destas estruturas (Costa-Duarte et al., [2011);|Costa-Duarte et al

2013). Utilizamos um amostra limitada em volume de 120,026, entre 0.04< z <0.155, como

descrita em mais detalhes na secaoB.0l A figura[LIlmostra a drea do céu da qual a amostra

de galaxias foi extraida.

4.2 Campo de densidades

Superaglomerados podem ser definidos como regioes extensas de sobredensidade, apre-

sentando escalas de dezenas de megaparsecs. Utilizamos o método de campo de densidades
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para identificar tais estruturas. Primeiramente obtivemos as coordenadas cartesianas das
galdxias da amostra a partir das coordenadas de ascengao reta («), declinacdo (9) e o

redshift, via distancia comével df,

x = d.cos(d)cos(a), (4.1)
y = d.cos(d)sen(a), (4.2)
z = desen(0). (4.3)

Definimos entao a densidade de luminosidade na posi¢cao r como,

D(r) = Z K(|r — 13|, 0) LiWi(xy), (4.4)

onde L; é a luminosidade da i-ésima galaxia na banda r e W; é o peso estatistico levando

em consideracao efeitos de sele¢ao, como incompleteza espectral devido a colisao de fibras

Strauss et all, 2002) e K(r,0) é o kernel de Epanechnikov, definido por

K= { 10-07) 7o "

No célculo da densidade de luminosidade de galaxias consideramos somente galédxias dentro
do raio de suavizagao (|r — rj| < o). A grade do campo de densidades apresenta células

com tamanho de l,;=4 h~'Mpc e um parametro de suavizacao de c=8 h~'Mpc.

4.2.1 Funcao de selecao

Como a amostra é limitada em volume, os efeitos de selecao consistem basicamente
na colisao de fibra. Sendo assim, o peso estatistico (W) é empiricamente modelado de
modo a levar em conta estes efeitos no calculo do campo de densidades, supondo que possa
ser escrito como fungao separavel da magnitude aparente na banda r (S1(r)) e so redshift
(S2(2)). Sendo assim definimos este peso estatistico como W=(S5;S5)~".

Utilizando a base de dados do SDSS/DRY7, extraimos uma amostra de objetos classifica-

dos como galdxias da mesma regiao do céu (stripes 10 a 37), totalizando aproximadamente

. ~ . 7 . . 7’ /
! Distancia comével calculada como descrito em .! (@), isto é, d.=Dpg foz %.
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Figura 4.1: Area do céu da amostra de galdxias (em preto) usada para a identificacao de superaglomerados.

Os pontos em verde representam os limites utilizados para excluir estruturas pelo efeito de borda.

795 mil objetos. Calculamos assim a fracao de galdxias com e sem espectros para cada bin
de magnitude aparente, no intervalo 13<r<17.77. A figurad.2 mostra a fracao de galdxias
com espectro e sem espectro para cada bin de magnitude aparente. Com isto, ajustamos
um polinomio de segunda ordem e definimos assim a correcao do efeito de selecao devido

a magnitude aparente. O ajuste deste polindmio resulta numa corregao como,
S1(r) = Napee(r) /Niot (1) = —3.87522 + 0.407789r — 0.00805539r>. (4.6)

Esta completeza tem como objetivo levar em conta as galaxias que nao possuem espec-
tro mas possuem fotometria. A completeza definida aqui é diferente da apresentada em
Strauss et all (2002), pois estes autores definem incompleteza espectroscépica como a razao
entre o numero de galaxias com espectros pelo nimero de galaxias que foram selecionadas
para espectroscopia mas nao foram observadas. A completeza apresentada nesta tese tem
uma definicao mais abrangente e é adequada para a correcao do efeito de selecao no calculo
do campo de densidades. Se aplicarmos apenas a correcao Si, notamos que a densidade
média decresce com o redshift (figural2]). Isto na verdade, reflete o fato de que o efeito de
selecao afeta a distribuicao de galdaxias em redshift, j4 que, exceto pela variancia cosmica,
espera-se que a distribuicdo com o redshift (ou distancia comével) seja uniforme. Assim
a segunda parte da correcao (Ss) é representada como uma componente dependente da

distancia comével (em Mpc) e definida como,

Sy(d,) = 1.75340 — 0.00414159d,. + 5.43244 x 10~ °d>. (4.7)



58 Capitulo 4. Sintese Espectral de galaxias em Superaglomerados

1.0

1.4

0.8

1.2

0.6

1.0

Napec/Niox

0.4

0.8

0.2

0.6

LIS S s B e s B B B R
e b e e
D/D
L L o e e e T LA i T
TR T T I T TS T EN IR N1

T T TS S A TS I S S AN S ST S N S S
13 14 15 16 17 150 200 250 300 350 400 450
. D (h"Mpc)

i
©
=
o
=]

Figura 4.2: Direita: Polinémio de segunda ordem ajustado a razao Ngpec/Nior para a corregao dos efeitos
de selegao com relacao a magnitude aparente. Esquerda: Valores médios do campo de densidade (em bins
de mesma populagao) em funcao da distancia comdvel (d.) antes da corregao usando o fator W (linha

tracejada) e depois da corregao (linha continua).

e que objetiva remover a dependéncia da densidade média com o redshift. A figura
mostra o campo de densidades considerando somente a corregao S e considerando as duas

componentes S7 e Ss.

4.2.2 Identificagao de Superaglomerados

Superaglomerados sao caracterizados por regioes de sobredensidades neste campo, por-
tanto é necessario definir cortes de densidade para definir estas estruturas. Para avaliar a
influéncia deste corte de densidade (“segmentacao”) na identificacdo de superaglomerados
utilizamos dois valores D; = 3.0 x Dy e Dy = 6.0 X Dy, onde Dy é a densidade de lumino-

sidade média do campo. O primeiro valor maximiza o nimero de estruturas e o segundo

é baseado no critério de [Einasto et al. (2007a), que assume o maior superaglomerado com

dimensao de ~120h~!Mpc. Excluimos superaglomerados que possuem galdxias que con-
tribuem para algum de seus pontos do campo de densidades num distancia menor que
8 h~'Mpc de algum dos pontos que definem a borda na mesma distancia comével, como
mostrado na figura [l Nao sabemos se estas estruturas se estendem para além do volume
definido, logo estas estruturas foram excluidas do catalogo. O mesmo foi feito para supe-
raglomerados que possuem galdxias numa distancia menor que 8 h~*Mpc do limite inferior
ou superior em redshift. Superaglomerados da regiao 240° < a < 253° e —2° < § < 42°

foram também excluidos pelo efeito de borda.
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Tabela 4.1 - Amostras de superaglomerados. Para cada corte de densidade temos o nimero de filamentos
(Ny), nimero de panquecas (N, ), nimero de aglomerados em filamentos (N.¢), nimero de aglomerados

em panquecas (Ng,), ¢ o ntimero de galdxias (N,).
Corte de densidade Ny N, N, N, N,
D, 426 437 171 128 40912
D, 238 236 153 140 25151

Os superaglomerados foram classificados morfologicamente utilizando os Funcionais de
Minkowski. Um elipsdide ¢é ajustado aos superaglomerados e caracteristicas como volume

(V), superficie (S), curvatura média integrada (C) e curvatura gaussiana integrada sao cal-

culadas (G) (mais detalhes em [Sahni et al), [1998). A partir destas caracteristicas podemos

definir dois parametros morfolégicos das estruturas, planaridade (K;) e filamentaridade

(K2). Deste modo, seguindo o formalismo de [Sahni et all (1998), classificamos as estru-

turas como filamentos (K; /Ky <1.0) ou panquecas (K; /Ky >1.0). A razao K;/Ks cresce
monotonicamente de filamentos para panquecas. A tabela [ apresenta as propriedades
morfoldgicas dos superaglomerados identificados em cada corte de densidade adotado.

A riqueza (R) e a luminosidade total (L) dos superaglomerados foram calculadas

levando em consideracao o efeito de selecao da amostra, e sao definidas como

Ngal Ngal

R=>"W, Liow =Y _ LiW;. (4.8)

Para cada superaglomerado temos propriedades calculadas como riqueza R, luminosi-
dade total Ly e o parametro morfolégico K/ Ks. Além destas caracteristicas, o contraste
de densidade ou sobredensidade (< D/D, >) dos superaglomerados foi calculado para cada
superaglomerado e definido como o valor mediano das densidades locais de cada galaxia dos
superaglomerados, calculado de acordo com a equacao L4l Verificamos que os resultados
nao sao afetados pela escolha do corte de densidade, logo daqui em diante apresentaremos
os resultados somente para o corte de densidade D;. A figura mostra a distribuigao
dos pontos do campo de densidades, mostrando também os cortes do campo de densidade
(ver tabela Il também). Notamos também uma pequena tendéncia de superaglomera-

dos classificados como filamentos serem mais ricos e consequentemente luminosos, como
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10
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Figura 4.3: Distribuicdo dos pontos do campo de densidades calculada para a identificacdo dos supe-
raglomerados. As linhas tracejadas verticais representam os dois cortes de densidade utilizados para a

identificacao destes objetos, D1=3.0Dy e D2=6.0Dy (ver texto).

mostra a figura [£.4l Este resultado é confirmado por outros autores (Einasto et al., 201

Luparello et all, 2011)).

4.3 Sintese Espectral

Através da sintese espectral, pode-se determinar caracteristiscas globais da populagao
estelar presente nas galdxias, como idades e metalicidades médias (ver capitulo [2).O modo
como a sintese espectral destas galaxias foi feita esta descrito na secao

Objetos classificados como AGNs podem nao apresentar um continuo espectral pro-
dominantemente de origem estelar, impossibilitando a sintese espectral. Usando a clas-
sificagao espectral do SDSS/DRY, identificamos 394 objetos classificados como QSOs na
amostra. Através de uma inspecao visual dos espectros, notamos que 330 nao apresentaram
um ajuste espectral satisfatorio e estas galaxias foram excluidas da amostra com resultados
da sintese. Foi necessaria uma inspegao visual para classificar os espectros como Seyfert
I ou II. Em alguns casos os espectros de galaxias Seyfert II apresentaram um continuo
estelar dominante e o ajuste espectral pode ser feito.

Para cada superaglomerado da nossa amostra, os valores medianos das idades e me-

talicidades das galaxias foram calculados. Estes valores medianos representam assim as
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Figura 4.4: Acima: Riqueza e o parametro morfoldgico Ky /Ks. Abaixo: Luminosidade total e o parametro
morfolégico K; /Ka. O indice de correlagao de Spearman foi calculado para ambos parametros. Os supe-
raglomerados classificados como filamentos e panquecas sao representados em vermelho e azul, respectiva-

mente. Os quartiles foram calculados para bins de K; /K.

caracteristicas globais das populacoes estelares das galaxias de cada superaglomerado.

4.4 Propriedades dos Superaglomerados

4.4.1 Populagoes Estelares

Para avaliar a influéncia das propriedades dos superaglomerados nas populagoes este-
lares das galdxias, investigamos as correlagoes entre os parametros de riqueza (R), lumi-
nosidade total (L), sobredensidade (< D/Dg >) e morfologia (K;/K5) com os valores
representativos de idades e metalicidades. A correlacao entre os parametros foi avaliada
com o coeficiente de correlagao de Spearman, entre -1 (anti-correlagao) e +1 (correlagao),
e P(Hy), a probabilidade de hipétese nula. A tabela .2l mostra os resultados desta andlise.

Pode-se verificar que a morfologia (K;/K5) nao tem uma correlagao significativa com
as populagoes estelares. Correlagoes significativas (valores de P(Hy) menores que 0.0027)
entre riqueza, luminosidade total e densidade média e as idades das populagoes estelares

foram encontradas. Entretanto estas correlacoes sao fracas, como mostradas pelos valores
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Tabela 4.2 - Coeficiente de correlagdo de Spearman (r4) e a probabilidade de hipétese nula (P(Hy))
para as relacoes entre os parametros dos superaglomerados e a propriedades de suas populacoes estelares.

Valores de probabilidade de hip6tese nula menores que 0.0027 sao indicados como < 30.

Varidveis (rs,P(Hp))
Ry - <log(t)>s (0.100,0.003
Rse - <log(t)>, (0.141,< 30
Rse - <Z>y (-0.000,0.994
Rse - <Z>p (-0.007,0.830
Lot - <log(t)>1s (0.097,0.005
Lot - <log(t)>r (0.133,< 30
Liot - <Z>p (0.025,0.468
Lyo - <Z>1 (0.024,0.477

<D/Dgy> - <log(t)>um

)
)
)
)
)
)
)
)
(0.091,0.007)
)
)
)
)
)
)
)

<D/Dg¢> - <log(t)>;,  (0.116,< 30
<D/Do> - <Z>y (0.041,0.232
<D/Dy> - <Z> (0.068,0.046
Ky /K, - <log(t)>y  (-0.022,0.528
K /K, - <log(t)>y, (-0.063,0.064
Ky /Ky - <Z>n (0.013,0.702
Ky /Ky - <Z>p (0.041,0.230




Secao 4.4. Propriedades dos Superaglomerados 63

absolutos de r,. A figuralZh mostra os valores medianos das idades ponderadas pela massa
(< log(t) >u) e a riqueza dos superaglomerados. Figuras similares foram obtidas com
luminosidades e sobredensidades. Nao foi notada qualquer relacao entre as propriedades
dos superaglomerados e a metalicidade das galéxias.

A figura mostra uma auséncia de superaglomerados ricos, luminosos, com alta
densidade e com idades medianas jovens. Dividimos a distribuicao de riqueza em quartis
(R1, Ry, R3 e Ry) e aplicamos o teste de Kolmogorov-Smirnov para comparar as diferentes
distribuicoes de idades nestas subamostras. Os resultados mostraram que as subamostras
de superaglomerados sao estatisticamente distintas. Assim concluimos que a auséncia de
superaglomerados ricos, luminosos e mais densos com populagoes estelares jovens consiste
num efeito puramente ambiental.

Superaglomerados mais ricos apresentam regioes com maior densidade quando compa-

rados aos superaglomerados mais pobres. A relagdo morfologia-densidade (Dressler, [1980)

mostra que galdxias em ambientes mais densos sao elipticas e lenticulares que apresen-

tam, em média, populagoes estelares mais velhas (ver também [Mateus et all, 2006). Estes

ambientes afetam a formacao de estrelas nestas galdxias através de diversos mecanismos,
como starvation, ram pressure, etc. Deste modo, como regioes mais densas se encontram
em superaglomerados mais ricos, é razoavel concluir que estruturas mais ricas (e conse-
quentemente com ambientes mais densos) apresentem em média uma populacao estelar

mais velha.

4.4.2 Aglomerados em Superaglomerados

Na verdade superaglomerados sao formados por estruturas de menor escala, portanto
¢ importante verificar se as propriedades dos superaglomerados apresentam uma cor-
relacao com as propriedades destas estruturas em menor escala, neste caso, aglomerados

de galaxias.

Para isto utilizamos o catélogo de aglomerados de galaxias de (Wen et all (2009), que

contém 396,668 objetos identificados do SDSS/DR6 (Adelman-McCarthy et all, 2008) en-

tre 0.05<z<0.6. Identificamos aglomerados em superaglomerados se os mesmos estao den-
tro do raio de suavizagao de algum ponto do campo de densidades (¢=8h~'Mpc), dentro de

um superaglomerado. O catdlogo de aglomerados apresenta diversas caracteristicas, como
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Figura 4.5: Valores medianos da idade ponderada pela massa (< log(t) >ps) em funcdo da riqueza
dos superaglomerados(log(R)). O tamanho dos simbolos sdo proporcionais ao contraste de densidade
dos superaglomerados. Superaglomerados classificados como filamentos e panquecas sdo mostrados em
vermelho(() e azul(+), respectivamente. As linhas verticais tracejadas representam os valores medianos

e quartiles da amostra com relacao a riqueza, definindo as subamostras Ry, Rs, R3 e Ry (veja texto).

riqueza (Rgys) e luminosidade na banda 7 (Lguys), que representam indicadores de massa

e.g. [Wen et al), 2010). Um aglomerado de galdxias é definido no trabalho de [Wen et al

2009) como uma sobredensidade num intervalo de z £ 0.04(1 + z), contendo mais de 8

membros com M, < —21 num raio de 0.5 Mpc. A riqueza do aglomerado, R, ¢ definida
pelo nimero de membros de galdxias neste intervalo de redshift z +0.04(1 + 2).

Os resultados mostram que as propriedades dos aglomerados de galaxias nao estao
relacionadas com a morfologia dos superaglomerados. As distribuicoes de riqueza e lumi-
nosidade dos aglomerados em superaglomerados classificados como filamentos e panquecas
sao estatisticamente iguais. Verificamos também que aglomerados mais ricos e mais den-

sos estao localizados preferencialmente em superaglomerados mais ricos confirmando os

resultados de [Einasto et all (2012), como mostrado na figura 1.0

Podemos também avaliar o efeito do ambiente de aglomerados de galdxias e suas vizi-
nhancas. Assim calculamos, para cada aglomerado, perfis de idades e metalicidades ba-
seados em valores médios de idades e metalicidades de galaxias dentro de cascas esféricas
com raios variando de 0.1h~'Mpc & 10h~'Mpc. Com raios pequenos, somente as galdxias

pertencentes ao aglomerado vao contribuir para os valores médios. A medida que o raio
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Figura 4.6: Riqueza de aglomerados (Rgys) e riqueza do superaglomerado (R). O tamanho e forma dos
simbolos sao proporcionais ao contraste de densidade. Aglomerados em superaglomerados classificados

como filamentos () e panquecas(+) sao representados em vermelho e azul, respectivamente.

aumenta, galdxias na vizinhanga (com populagoes estelares mais jovens e de menor meta-
licidade) comegam a contribuir para os valores medianos de idades e metalicidades. Este
perfil pode ser usado como um indicador de influéncia do ambiente em aglomerados e suas
vizinhancas. A figura[£.7] mostra os perfis de idades e metalicidades para aglomerados per-
tencentes a superaglomerados classificados como filamentos e panquecas. Analisando os

perfis de idades e metalicidades dos aglomerados, podemos notar que os efeitos dos aglo-

merados ocorrem até ~8h~!'Mpc (ver também [Mateus e Sodrd, 2004). Para distancias

maiores, o perfil apresenta um comportamento assintético, indicando que o aglomerado
nao tem mais influéncia nesta escala de distancia e que as galdxias de campo dominam o
perfil. Estes perfis de idades e metalicidades sao estatisticamente iguais para aglomerados
em filamentos e panquecas, sugerindo que efeitos ambientais em galaxias sao basicamente

devido aos aglomerados, num raio de acao de até ~8h~'Mpc.

4.5 Discussao

E bem conhecido que o ambiente possui um papel fundamental sobre a evolucao de

galaxias e é observado que galdxias do tipo early-type (mais luminosas e com populacao
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Figura 4.7: Esquerda: Perfis medianos de idades ponderadas pela massa de pela luz de aglomerados
em filamentos (vermelho) e panquecas (azul). Direita: Perfis medianos de metalicidades ponderadas pela
massa e pela luz. Linhas cheias representam o valor mediano em cada bin de distancia e as linhas tracejadas

representam os quartis para cada distancia dos centros dos aglomerados.
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estelar predominantemente velha) se encontram em ambientes mais densos (aglomerados
e grupos) enquanto galdxias late-type (menos luminosas e com populacao estelar predomi-

nantemente jovem) sao encontradas, na sua maioria, em ambientes menos densos (campo)

Dressler, [1980; [Postman e Geller, [1984). Diversos mecanismos sao propostos para expli-

car este fenomeno em ambientes de maior densidade, como harassment (Richstone, [1976)

e tidal stripping (Gnedinl, 2003), retirando o gas preso no pogo de potencial do halo e ces-

sando a formacao estelar da galaxia a medida que ela cai num ambiente mais denso, como
aglomerados e grupos de galdxias. Esta correlacao entre as caracteristicas da populacao
estelar das galdxias e o ambiente em que se encontra se extende até distancias da ordem
de alguns megaparsecs, permitindo investigar a influéncia de ambientes em maior escala,
isto é, superaglomerados de galaxias.

Superaglomerados mais ricos apresentam em média ambientes mais densos e galaxias

pertencentes a estas estruturas apresentam uma populacao estelar mais velha que galéxias

do campo (Einasto et al. 2007b, [Luparello et al., [2013). J& com rela¢ao a morfologia, di-

versos trabalhos mostraram que filamentos tendem a ser estruturas mais ricas e consequen-

temente mais luminosas (Costa-Duarte et al., 2011; [Einasto et al., 2011; [Luparello et all,

2011). Considerando o modelo de formacao de estruturas bottom-up, podemos especular

que existe uma evolucao morfolégica de superaglomerados, evoluindo para uma estrutura

filamentar. |Einasto et all (2012) realizaram uma andlise dos aglomerados pertencentes

a superaglomerados com diferentes morfologias e concluiram que superaglomerados mais

oblatos apresentam maiores probabilidades de possuir aglomerados com maior dispersao

de velocidades e com a presenga de subestruturas. Recentemente [Einasto et all (2014) en-

contraram uma relacao entre a morfologia e propriedades de populacao estelar de galaxias
em superaglomerados. Os autores mostraram que superaglomerados classificados como
filamentos apresentam uma populagao mais velha, comparando cor e taxa de formacao
estelar. Também mostraram que grupos de galaxias em filamentos sao mais ricos e com
uma populagao estelar mais velha, diferente dos resultados mostrados nesta tese. FEn-

tretanto os autores utilizaram uma classificagao morfologica diferente da apresentada na

secao [l e definida por (Sahni et all, 1998), classificando estruturas filamentares como

K; /Ky <0.5 e superaglomerados “spider-like” como K; /Ky >0.5. Como filamentos ten-

dem a ser estruturas mais ricas e mostramos aqui que estruturas mais ricas tendem a
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apresentar populacoes estelares mais velhas, concluimos que tanto o trabalho apresentado

aqui e o de

Einasto et al.

201

) apontam para a mesma diregdo, mas de pontos de vista

distintos. A riqueza (ou luminosidade total) e a densidade local dos superaglomerados

representam os principais fatores de influéncia sobre a evolucao de galaxias em escalas de

dezenas de megaparsecs. A relacao entre a morfologia de superaglomerados e a populacao

estelar encontrada por

Einasto et al! (2014) pode ser uma consequéncia da relagao riqueza

(ou densidade local) e a populacao estelar, ja que filamentos se apresentam como estruturas

mais ricas e com ambientes mais densos.



Capitulo 5

Evolucao de galaxias através de diagramas de

diagnosticos

O objetivo deste capitulo é apresentar um estudo sobre a evolucao de galdxias através
de diagramas de diagnostico, baseados em linhas espectrais. Como a evolucao de galaxias
acontece de modo dependente da massa estelar, é necessario uma amostra grande o su-
ficiente em redshift e massa estelar para observarmos esta evolugao. Primeiramente se-
lecionamos uma amostra de galaxias limitada em magnitude da Main Galaxy Sample do
SDSS/DR7 e suas propriedades foram extraidas da base de dados do STARLIGHT. Pos-
teriormente dividimos esta amostra em bins de massa estelar e redshift. Para termos uma
visao geral da amostra, a técnica de stacking foi utilizada, gerando espectros representa-
tivos para os bins de massa estelar e redshift. Os diagramas de linhas de emissao BPT
e WHAN foram utilizados, mostrando uma deficiéncia do diagrama BPT em diferenciar
AGNs e galaxias aposentadas. Mostramos também a fracao de cada classe de objetos em
cada diagrama em funcao do redshift e massa estelar. Finalmente mostramos como as
propriedades das populacoes estelares evoluem nas trajetérias evolutivas das galdxias em
ambos os diagramas. Este trabalho foi feito como parte de um artigo liderado pela Dr.
Grazyna Stasinska (Stasinska et al., 2014) com a equipe do STARLIGHT, apresentado no

apéndice [A] e que se encontra em fase de revisao.

5.1 (alaxias em bins de massa e redshift

Primeiramente selecionamos uma amostra de galédxias de 574,473 objetos e as proprie-

dades das populacoes estelares destas galaxias foram obtidas como descrito na sec¢ao
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Para uma visao sintética da evolucao de galdxias dividimos a amostra em bins de
massa estelar e redshift. Os bins de massa estelar sao Alog(M,)=0.5 dex no intervalo
9<log(M,)<12 (M, em unidades de massa solares). Por completeza também mostramos
resultados para os bins de galdxias com log(M,)<9 e log(M,)>12, entretanto estes bins
extremos apresentam uma completeza em massa dependente do redshift, portanto os re-
sultados destes bins podem apresentar um viés. Dividimos a amostra em bins de redshift
com Az=0.05 entre 0.002<z<0.45 e o primeiro bin sendo no intervalo 0.002<z<0.05. Estes
valores dos bins no espaco (log(M,),z) consistem num compromisso entre uma populacao
representativa em cada subamostra e um ntmero suficiente de bins para avaliarmos uma
evolucao dentro do intervalo de redshift.

Espectros de galaxias em mais altos redshifts apresentam, na maioria das vezes, uma
baixa razao S/N. Para termos uma visao geral dos espectros da amostra e da informagao
contida em cada bin utilizamos a técnica de stacking, gerando espectros representativos e
com maior S/N para cada bin da amostra. Este procedimento tem um objetivo didatico,
usado apenas para avaliarmos o aspecto geral da amostra utilizada, mas nao deixa de ser um
resultado interessante numa visao global. Esta técnica permite mostrar as caracteristicas
médias da amostra, como intensidade das linhas espectrais e formato do espectro médio.
Por outro lado esta técnica pode apagar ou diluir informagoes individuais das galaxias da
amostra ou mesmo produzir espectros que nao sejam representativos se a subamostra nao

é composta por espectros com caracteristicas similares. Como a massa estelar das galaxias

representa o principal fator na sua evolugao (downsizing, (Cowie et _all, [1996), uma sele¢ao
pela massa resulta em espectros com caracteristicas de conteudo estelar similares. Assim
a forma do continuo estelar resultante pode ser considerada representativa da amostra.
Entretanto as linhas espectrais sao geradas por eventos de curta duracao, como surtos de
formacao estelar e/ou nicleos ativos, logo podem aparecer ou variar rapidamente através
dos bins de (log(M,),z) nos espectros stacked.

Utilizamos o stacking médio, que consiste basicamente na soma dos fluxos dos espectros
pixel a pixel e depois dividido pelo niimero de galaxias do bin. Antes de aplicar a técnica
de stacking, normalizamos os espectros na janela espectral 4010A-4060A. Deste modo é
dado o mesmo peso para todas as galaxias pertencentes ao bin. Como o intervalo de com-

primento de onda varia dentro de cada bin de redshift, realizamos o stacking num certo
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intervalo em que todas as galaxias contribuem para os pixels. Por exemplo, considerando
galdxias observadas em intervalos de comprimento de onda (\;,Af) e de redshift (z;,2¢), o
stacking ¢ feito no intervalo (\;/(142;),A¢/(14+2¢)). Deste modo garantimos que todos os
espectros contribuem para o espectro stacked dentro deste intervalo. A qualidade do pixel
também foi levada em consideracao, desprezando quando possivel, pixels ruins. Assim a
contribuicao dos espectros para a média pode variar ligeiramente em cada pixel. Os valores
das medidas das linhas de emissao do espectro resultante (stacked) podem nao necessari-
amente representar o valor médio das galdxias do bin. Isto acontece pelo fato do perfil da
linha do espectro resultante é definida pixel a pixel, isto ¢, em cada comprimento de onda

¢ definido um fluxo médio e o perfil resultante nao necessariamente consiste na média das

medidas da amostra. Vitale et al. (2013) analisaram as diferencas entre o stacking médio

e mediano e concluiram que as diferencas sao pequenas e a classificagao espectroscopica
¢é basicamente a mesma. Entretanto o stacking médio pode superestimar, na maioria das
vezes, os fluxos e larguras equivalentes das linhas espectrais. E importante ressaltar que o
processo de normalizacao dos espectros afeta o espectro resultante ja que é dado o mesmo
peso para todas as galaxias. Poderiamos, por exemplo, considerar um stacking ponderado
pela massa ou pela luminosidade das galaxias, com um peso maior para galdxias mais
luminosas ou massivas. Notamos que este procedimento ponderado nao afeta os resultados
de modo significativo ja que as galaxias de um certo bin possuem, na sua maioria, massa
estelar ou luminosidade comparaveis, sendo excecao somente para bins pouco povoados.
Nestes bins o pequeno numero de galaxias resulta em maiores flutuagoes estatisticas dos
pixels médios.

A figura [5.Jl mostra os resultados da técnica de stacking para os bins da amostra. Cada
bin apresenta o numero de objetos assim como o intervalo de massa estelar e redshift.
Linhas pontilhadas verticais facilitam a identificacao de linhas de emissao de [O 11] A3727,
HS, [O 1] A5007 e Ho. Numa andlise geral podemos notar que o continuo dos espectros
varia com a massa estelar de cada bin, sendo espectros de bins de baixa massa estelar com
caracteristicas de populacoes estelares predominantemente jovens e com intensas linhas de
emissao. Ja galdxias mais massivas possuem populacoes estelares mais velhas e linhas de
emissao relativamente fracas ou ausentes. A evolugao do continuo com o redshift nao é

evidente, mas podemos perceber que o continuo de alguns bins de massa sao mais vermelhos
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a medida que o redshift decresce. A linha em preto representa o ajuste utilizando o cédigo
STARLIGHT. Com relacao as linhas espectrais, podemos notar que a intensidade das
mesmas aumenta para bins de massa estelar menores. Entretanto uma evolugao com o

redshift nao é ébvia observando somente esta figura.

5.2 Diagramas de Diagnostico de galaxias com linhas de emissao

Os diagramas de diagnéstico utilizando linhas de emissao representam uma importante
ferramenta no estudo de evolucao de galaxias. O apéndice [Bl discute os diversos diagramas
de diagnéstico desenvolvidos na literatura. A maioria dos diagramas de diagnodsticos que

utiliza linhas de emissao sao baseados no diagrama BPT. onde galaxias sao classificadas

como star forming puras abaixo do limite de|Kauffmann et all (2003a) e como AGNs puros

acima do limite de [Kewley et all (2001)). Objetos entre estas duas fronteiras sao classifica-

dos como galaxias compostas, possuindo emissao devido a formagao estelar e nicleo ativo

ao mesmo tempo. Posteriormente Kewley et all (2013) definiram um novo limite para

separar star forming e AGNs, sendo similar ao definido por [Stasinska et all (2006).

Como mostrado em [Stasinska. et _all (2008), o diagrama BPT nao é capaz de diferenciar

galdxias contendo AGNs fracos e galdxias classificadas como aposentadas, isto é, galaxias

ionizadas por estrelas quentes e evoluidas de baixa massa (hot low-mass evolved stars,

HOLMES, Binette et all, [1994). Considerando galéxias early-types com um surto inicial

de formacao estelar no Universo jovem, a principal fonte de ionizacao é representada pelas
estrelas jovens. Posteriormente nicleos de nebulosas planetarias e finalmente, depois de
aproximadamente 10'° anos, as post-AGBs sao capazes de produzir fétons energéticos o
suficiente para ionizar o gas do meio interestelar. O resultado é uma galaxia early-type, sem
formagao estelar e com uma area extensa de gas ionizado, confirmada através da observacao
da linha de Ha. A existéncia destas galaxias foi evidenciada pela espectroscopia de campo
integral, mostrando uma area de baixa ionizagao extensa, sendo inconsistente com emissao

por uma fonte central de ionizacao, descartando assim o nicleo ativo como principal fonte

de ionizagao (Sarzi et all, 2010; [Singh et all, 2013). |Cid Fernandes et all (2011) propds

entdo um diagrama que utiliza a largura equivalente de Ha em fungao de [N 1]/He, o
diagrama WHAN. Este diagrama tem como objetivo distinguir as galdaxias consideradas

como AGNs e aposentadas. Outra vantagem de utilizar este diagrama consiste na utilizacao
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Figura 5.1: Espectros stacking da amostra SDSS/DR7. O ntmero de galdxias de cada bin encontra-se
na parte superior de cada figura. Os bins de massa estelar sdo representados por diferentes cores, do azul
claro até o vermelho escuro & medida que a massa estelar cresce. Para facilitar a interpretagao, as linhas
espectrais [O 11] A3727, Hf, [O 1] A5007 e Ha séo representadas por linhas tracejadas verticais. As linhas

pretas sobre os espectros representam os ajustes da sintese espectral.
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de apenas duas linhas de emissao para o diagnéstico, ao invés de quatro linhas no diagrama

BPT. E necessdrio notar que nenhum dos diagramas é capaz de classificar AGNs de baixa

metalicidade (Stasinska et all, [2006; |Groves et all, 2006). A anédlise aqui descrita com os

diagramas BPT e WHAN ¢ limitada a z=0.35, pois além deste redshift as linhas de Ho
e [N 11] ndo podem ser mais observadas devido a cobertura espectral do SDSS. Podemos
assim tracar a trajetoria de cada bin de massa estelar nos espacos dos diagramas BPT e
WHAN considerando somente linhas espectrais bem definidas e com um ntimero de objetos
suficientes para um valor médio robusto.

No topo da figura (.2 mostramos as trajetérias dos bins de (log(M.),z) no intervalo de
0.002<z<0.35 no diagrama BPT utilizando os espectros stacked. Um comportamento geral
é o aumento da metalicidade, medido através de [N 11]/He, a medida que o redshift de-
cresce. Podemos notar no diagrama BPT que os trés primeiros bins de massa (log(M.)<10)
encontram-se na regiao de formagao estelar (asa esquerda), regido onde as galaxias star
forming povoam e apresentam trajetérias descendentes a medida que o redshift decresce.
Esta migracao da esquerda para a direita pode ser explicada pelo enriquecimento do meio
interestelar das galaxias com o tempo 1. O préximo bin de massa encontra-se na regiao

intermediaria entre as asas da direita e da esquerda. Para as galdxias mais massivas, as

trajetérias se distanciam do critério de [Stasiniska et all (2006), ascendente a regiao consi-
derada dos AGNs (asa direita). A progressao dos pontos para as galdxias mais massivas
parece ser um pouco cadtica e nao muito definida. Isto pode ser explicado pelo baixo
numero de objetos nestes bins e linhas de emissao fracas, e que o processo de stacking
pode também diluir os poucos objetos que possuem emissao nestes bins. Os pontos nesta
figura s@o de linhas de emissdo com a razao S/Ny,. maior que 3 dos espectros stacked.
Utilizando as galaxias dos bins de (log(M,),z), calculamos os valores médios dos fluxos
e larguras equivalentes de cada linha espectral, representativos de cada bin. E importante
mencionar que consideramos somente objetos com a razao sinal-ruido da linha (S/Nj,.)
maior que 3 e o valor médio foi calculado somente nos bins que apresentam 5 ou mais objetos
que satisfacam os critérios descritos. Este resultado é mostrado na parte inferior da figura

(2l Os pontos apresentam menor dispersao que os resultados obtidos com os espectros

! Este aumento de metalicidade ja foi citada por [Lara-Lépez et alJ (2!!1!]) para explicar a migracao

global dos pontos observacionais no diagrama BPT.
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stacked e apresentam assim tendéncias mais claras que no diagrama BPT. Este resultado

sugere que as razoes de linhas de emissao de espectros stacked podem ser enganosas.

Podemos notar que para alguns bins de massa estelar, a distancia da linha de Stasinska et al

2006) aumenta a medida que o redshift decresce. Tomando o diagrama BPT como um di-

agnostico perfeito da presenca de AGNs, poderiamos concluir erroneamente que para estes
bins de massa estelar, a contribuicao da ionizacao devido ao AGN cresce com respeito a

ionizacao devido as estrelas jovens a medida que o resdhift decresce. Entretanto, como mos-

trado em [Stasinska et al) (2008) e depois amplamente discutido por ICid Fernandes et al

2011)), as galaxias localizadas na regiao dos AGNs podem ser na verdade galaxias classi-

ficadas como aposentadas. As galaxias consideradas como aposentadas apresentam uma
populacao estelar velha e alta metalicidade, uma fonte de ionizacao suficiente para apre-
sentar linhas de emissao de baixa ionizacao nos seus espectros, podendo ser classificadas

como regides nucleares de emissdo de baixa ionizagao (Low lonization Nuclear Emission

Regions, LINERS, Heckmanl, [1980). A explicacdo destas linhas, que nao sao provenientes

de regices de formacao estelar e/ou niicleos ativos, baseia-se nas HOLMES. Estas galdxias
ocupam a mesma regiao que os LINERS no diagrama BPT. Uma outra analise é ne-

cessaria para diferencias LINERS e aposentadas. Podemos usar assim o diagrama WHAN.

Cid Fernandes et al. (2011) baseiam-se no trabalho de [Stasinska et al/ (2006), que diferen-
cia galaxias star forming e AGNs através de modelos de fotoionizagao e propoem entao o
diagrama WHAN, que consiste no espaco EW(Ha) versus [N 11]/Hey, classificando galaxias

como:
e Formagdo Estelar: log([N 11]/Ha)<-0.4 ¢ EW(Ha)>3A;

AGN intenso: log([N 11]/Ha)>-0.4 e EW(Ha)>6A;

AGN fraco: log([N 11]/Ha)>-0.4 ¢ EW(Ha) entre 3A e 6A;

Aposentadas: EW(Ha)<3A;

Passivas(sem linhas): EW(Ha) e EW([N 11])<3A.

O diagrama WHAN, mostrado na figura [5.3] mostra a evolucao dependente da massa
das galaxias, de modo similar a figura 5.2l Este diagrama contém mais galdxias que o

diagrama BPT j4 que a condigao de S/Ny;,. >3 é imposta somente para [N 11] e Ha. Para



76 Capitulo 5. Evolugao de galaxias através de diagramas de diagndsticos

1.0

0.8
0.6
0.4r

0.2
log M,<9.0
9.0<log M, < 9.5
0.0 9.5<log M,<10:0

log([OlIII/HA)

—0.2} 10.5<log M,<11.0
11.0<log M,<11.5
11.5<log M,<12.0
—0.4f log M,>12.0

-15 10 -0.5

log([NII]/He)

0.5

1.0

0.8
0.6
0.4

0.2
log M,<9.0
9.0<log M,< 9.5
0.0 9.5<log M,<10:0

log([OIII]/HB)

—0.2} 10.5<log M’,<11.0
11.0<log M,<11.5
11.5<log M,<12.0
—0.4f logM,>12.0

-15 10 -0.5

log([NII]/Ha)

0.5

Figura 5.2: Acima: Diagrama BPT para os espectros stacked das amostras do SDSS/DR7 entre
0.002<z<0.35. Abaixo: Diagrama BPT para as amostras do SDSS/DR7 entre 0.002<z<0.35 para os
valores médios dos bins de (log(M..),z). A figura mostra a evolucao das galdxias de acordo com os bins de
massa estelar. Diferentes cores representam diferentes bins de massas estelares e o tamanho dos pontos
diminuem & medida que o redshift diminui. A linha continua e vermelha representa no diagrama BPT

o critério de [S_tamns_ka._ej_a.l] (‘Z_O_O_A) que diferencia star forming e AGNs. O mapa ao fundo (em cinza)

representa as galdxias de todos os bins de SDSS/DR7 entre 0.002<z<0.35.
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o diagrama considerando os espectros stacked, com excecao do bin de maior massa, um
comportamento geral consiste na diminui¢do de EW(Ha) a medida que o redshit decresce.
Como encontrado no diagrama BPT, os trés primeiros bins de massa estelar (log(M,)<10)
encontram-se na regiao de formacao estelar. O bin de massa seguinte localiza-se na
regiao de transicao entre galaxias classificadas como star forming e AGNs, entretanto
quando comparamos com os resultados dos valores médios, as dispersoes sao menores e as
tendéncias mais visiveis. Isto mostra novamente que os espectros stacked nao sao indica-
dos para uma descri¢ao sintética de uma amostra de galdxias usando linhas de emissao.
O decréscimo de EW(Ha) com o redshift pode ser explicado em termos do aumento do
continuo espectral (devido a formacao estelar) ou decréscimo da luminosidade das linhas,
ocorrendo ao mesmo tempo. O diagrama WHAN parece indicar que para os bins menores
de massa estelar, os valores de EW(Ha) decrescem a medida que o redshift decresce. Para
os bins mais massivos, EW(Ha) decresce com o redshift entretanto sua interpreta¢ao nao
é clara. Alguns bins de massa em baixos redshifts nao se apresentam na regiao de AGNs
mas sim na regiao de objetos classificados como galdxias aposentadas. Outro resultado
obtido destes diagramas ¢ que a massa log(M,)=10.50 (M,=3x10'"M) representa um
limite importante em massa estelar nas galaxias. Galaxias acima deste limite apresentam
uma crescente fracdo de objetos com populagoes estelares predominantemente velhas e

com densidades superficiais de massa e indices de concentracao tipicos de bojos, além de

mudangas morfoldgicas significativas (Kauffmann et all, 2003h).

5.2.1 Dispersao das propriedades das linhas de emissao

As propriedades dos bins de massa apresentam dispersao, ja que os espectros dos bins
das galaxias nao sao iguais. Por exemplo, um bin que apresenta o espectro stacked como
uma star forming, apresenta uma pequena fracao de galaxias early-type e AGNs. O mesmo
pode ser observado com relagao aos valores médios calculados das linhas de emissao, po-
dendo apresentar um valor médio indicando uma classificacao nos diagramas mas contendo
também objetos de outra classe. A figura [5.4] mostra alguns espectros usados no stacking,
pertencentes ao bin 11.0<log(M,)<11.5 e 0.05<z<0.1, com diferentes propriedades espec-
trais como linhas espectrais e populagoes estelares. O que buscamos aqui sao tendéncias

gerais (ou médias) e é importante estar ciente que ha diferentes objetos contribuindo para
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Figura 5.3: Acima: Diagrama WHAN para os espectros stacked das amostras do SDSS/DRT entre
0.002<z<0.35. Abaixo: Diagrama WHAN para as amostras do SDSS/DR7 entre 0.002<z<0.35 para os
valores médios dos bins de (log(M.),z). A figura mostra a evolugao das galdxias de acordo com os bins de
massa estelar. Diferentes cores representam diferentes bins de massas estelares e o tamanho dos pontos
diminuem & medida que o redshift diminui. O mapa ao fundo (em cinza) representa as galdxias de todos

os bins de SDSS/DRT entre 0.002<z<0.35.
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Figura 5.4: Espectros de galdxias pertencentes ao mesmo bin 11.0<log(M.,)<11.5 e 0.05<z<0.1 e notamos

que apresentam propriedades espectrais bem distintas.

estes valores médios e para o stacking. Enquanto a massa estelar representa a proprie-
dade fundamental das galaxias com relacao a sua evolucao, num certo bin de massa e
redshift podemos notar que existem galaxias em diferentes estdgios evolutivos: algumas
ainda formando estrelas e ja outras consideradas como AGN/aposentadas.
A figuraB.Bmostra as distribuigoes de log(EW (Ha)) para os bins de redshift 0.002<z<0.05

e 0.05<z<0.1, para todos os bins de massa estelar. Podemos notar que os trés primeiros
bins de massa estelar (log(M,)<10) apresentam uma distribui¢ado mais simétrica com um
pico ao redor de 1.5 dex. Ja a partir de 10<log(M,)<10.5, os bins apresentam um po-
pulagao de galaxias com menor emissao em Ha, uma cauda da distribuicao. Para os bins
mais massivos podemos notar que a distribuicao de EW(Ha) recua para valores menores.
Cada painel da figura apresenta o numero de galdxias incluido no histograma, assim como
o numero de galdxias em que a emissdo em Ha néo foi detectada (log(EW(Ha))<0), sendo
esta fragao de objetos nao detectados em Ha crescente com a massa estelar. De acordo
com a classificagago WHAN, as galdxias aposentadas possuem log(EW(Ha))<0.5, logo sua
fragdo aumenta com a massa estelar, se tornando dominante para 11.5<log(M,)<12. J&
comparando os mesmos bins de massa em dois bins diferentes de redshift, podemos notar
uma diminui¢ao de EW(Ha) com o redshift em todos os bins representativos de redshift,

indicando uma evolugao dos objetos de mesma massa estelar entre os bins de redshift.

5.3 Um censo detalhado de linhas de emissao de galaxias do SDSS

Cid Fernandes et al. (2010) discutiu as proporcoes de galdxias star forming, AGNs e

aposentadas para uma amostra limitada em volume do SDSS com linhas de emissao sem
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Figura 5.5: Acima: Histograma de EW(Ha) das galdxias do bin de redshift 0.002<z<0.05 para todos os
bins de massa estelar. Abaixo: Histograma de EW(Ha) das galdxias do bin de redshift 0.05<z<0.1. O
nimero de objetos em cada bin é mostrado em cada figura e em paréntesis o nimero de objetos que nao

foi possivel medir o valor de EW(Ha) (log(EW(Ha))<0).

uma analise com relagdo ao redshift ou massa estelar. Extendemos aqui esta discussao
avaliando as proporgoes de cada uma das classes para os bins de massa estelar e redshift.
Estes resultados podem mostrar como as galaxias evoluem entre os diversos estagios: star
forming, AGN e aposentadas.

O primeiro ponto a se considerar é a completeza dos objetos nos bins de redshift e
massa estelar. Se um efeito de selecao remove algum tipo de galdxias da amostra, precisa-
mos levar em considera¢ao no censo total. Trabalhando com bins de (log(M,),z) estamos
menos propensos a selecionar/discriminar um certo tipo de galdxia com relagao aos demais
(definido por cores ou propriedades das linhas de emissao). No apéndice [A] encontra-se o
artigo submetido (Stasinska et al., 2014) e nele encontra-se uma simulagao sobre o viés
esperado. Esta simulacao considera espectro simulados variando entre 10 anos e 13x10?
anos. Destes espectros foram calculadas as magnitudes r e u, utilizando as respectivas cur-
vas de respostas. Utilizando um diagrama cor-magnitude (r versus u-r) notamos que para
grande parte dos bins de massa e redshift, nao notamos um viés significativo com relacao
a selecao de galaxias com relagao a cor. Utilizando uma certa banda fotométrica para
selecao de objetos, podemos favorecer galaxias com populacoes estelares diferentes, com
maior ou menor emissao nesta banda. No bin de redshift mais préximo, com log(M,)>10
sao completos. J& no préximo bin de redshift, os bins com log(M,)>10 sao completos
e assim por diante. O que seria realmente problemético neste estudo é algum efeito de

selecao que discrimine a galaxia com relacao a sua cor, causando um viés para algum tipo

25
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de galaxias com relacao a outra. Isto poderia causar um favorecimento na observacao de
uma certa classe de galadxias. Em levantamentos limitados em magnitude, na banda r
como € o caso do SDSS, galaxias consideradas vermelhas sao mais dificilmente observadas
devido ao efeito de selecao, ja que uma galaxia azul com a mesma massa estelar sao mais
luminosas, como mostrado no apéndice [Al Assim no primeiro bin de redshift, o bin com
log(M,)<9 poderia perder um importante nimero de galdxias vermelhas. Entretanto este
efeito se torna menos importante para 9<log(M,)<9.5 e quase desaparece para bins com
massas maiores. Para o proximo bin de redshift o efeito comega ser mais importante para
log(M.)<10.5 e assim por diante.

Antes de realizarmos uma anélise seguindo a classificacao do diagrama WHAN, vamos

fazer um estudo demografico usando o diagrama BPT, ja que a classificacao promovida

por [Kauffmann et all (2003a) é a mais largamente utilizada para separar galdxias star

forming e AGNs. A figura mostra a fracao de galaxias classificadas de acordo com

o diagrama BPT, nos diferentes bins de massa estelar e redshift, usando as classificagoes

feitas por [Kauffmann et al. (2003a) e [Kewley et all (2001), isto é, usando a regiao entre

estes limites para classificar os objetos ali presentes como compostos. Assim como na
figura consideramos somente galaxias apresentando as linhas de emissao do diagrama
com S/Nyne >3, totalizando 228,270 objetos. Em cada painel indicamos o nimero total
de objetos nos bins de massa e redshift. Simbolos maiores representam bins livres de bias.
Vemos que para log(M,)=9 todas as galdxias s@o star forming, e galdxias que possuem um
ntcleo ativo sdo encontradas somente para maiores massas. Até log(M,)=10.5, as galaxias
star forming dominam a populacao de galaxias. Entretanto a MGS apresenta um efeito de
selecao que pode deixar de observar galaxias vermelhas e de baixa massa, cuja importancia
é dificilmente estimada neste estudo. Porém nesta populagao, galaxias contendo um nticleo
ativo mas que ainda nao teve sua formagao estelar cessada podem existir. Para bins com
maiores massas estelares a dominancia das classes comega a se inverter e para log(M,)>11
encontramos populacoes de galéxias dominadas por AGNs. E importante destacar também
que a fracao de galdxias star forming sempre tende a decrescer a medida que o redshift
decresce, enquanto a proporcao de AGNs aumenta.

Entretanto o diagrama BPT usa 4 linhas de emissao com um razoavel S/N, que ex-

clui os objetos com linhas mais fracas e deixa aproximadamente metade das galaxias da
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Figura 5.6: Fracao de galaxias de diferentes classificagdes no diagrama BPT em funcdo dos bins de massa

e redshift. Os tipos espectrais sao obtidos de acordo com as classificagdes de I[Kauffmann et alJ (IM&'J)

e Kewley et alJ (Il)ﬂj) star forming (azul), AGN (verde) e compostas (azul claro) em fungao dos bins

de redshift e massa estelar.

Simbolos maiores representam bins de massa estelar e redshift que foram

considerados livres do viés por cor (veja apéndice [A]).

amostra fora da andlise. Importante ressaltar novamente que o diagrama BPT nao dife-
rencia galaxias classificadas entre AGNs fracos e galdxias aposentadas, pois ambas classes
apresentam configuracoes das linhas de emissao similares.

O diagrama WHAN apresenta uma continuidade entre as galaxias com linhas de emissao
e as sem linhas de emissao de modo que as galaxias sem linhas podem ser encontradas com
valores bem pequenos de EW(Ha), logo nao colocamos qualquer condi¢ao de S/N de modo
que o resultado seja uma incerteza na classifica¢cdo com baixo S/N mas ao mesmo tempo
nao apresentando viés para a analise global. Por outro lado, as galaxias que apresentaram
defeitos numa fracdo dos pixels nas regioes das linhas de Ha e [N 11] foram descartadas
j& que nao permitem nem uma estimativa grosseira das intensidades. Para avaliar estas
condigoes em medir as linhas de emissao, as dispersoes de velocidade nebular (0,,s) das
linhas de Ha e [N 11] foram medidas para avaliar os pixels dentro de £oy,, a partir do
centro da linha. Foram removidas entao galaxias que apresentam uma fracao de pixels
ruins maior que 25% na regiao de £0,,, das linhas. O nimero total de galaxias que foram
removidas com este critério foi 64,802, deixando 509,671 galaxias para serem classificadas.
E importante ressaltar que este critério nao resulta em qualquer bias para qualquer uma
das classes do diagrama WHAN em funcao da massa estelar e redshift, considerando as

condigoes limitadas em magnitude da MGS.

A figuraB.7 mostra as fracoes de galaxias classificadas como star forming, AGNs (inten-
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Figura 5.7: Fracao de galdxias considerando os trés diferentes tipos espectrais de acordo com o diagrama
WHAN: star forming (azul), AGN (intenso e fraco - verde) e aposentadas (vermelho) em fungao dos bins
de redshift e massa estelar. Simbolos maiores representam bins de massa estelar e redshift que foram

considerados livres do viés de cor (veja apéndice [Al).

sos e fracos numa tunica categoria) e galaxias aposentadas em fungao dos bins de redshift
e massa estelar. O comportamento geral mostra que a medida que o redshift decresce,
em cada bin de massa estelar a proporcao de galaxias star forming decresce. J& a fracao
de galaxias aposentadas cresce enquanto a fragdo de AGNs tende a decrescer (pelo menos
para log(M,)>10.5). Como mostrado na figura[p.6] podemos ver que na MGS, galdxias star
forming dominam a populag¢ao na grande maioria dos bins de redshift para log(M.)<10.5.
Por outro lado as galdxias aposentadas sempre dominam a populacao de galaxias para
log(M.)>11. Nos bins de massa intermedidria, as galaxias aposentadas dominam nos bins
de redshift mais proximos.

Considerando a auséncia de qualquer bias devido a cor, a figura 5.7 mostra o pa-
radigma do downsizing, observado no Universo local. A grande maioria das galdxias
com log(M,)>11.5 formaram suas estrelas num redshift maior que 0.35 e galdxias com
10.5<log(M,)<11.5 gradualmente pararam de formar estrelas de z=0.35 até o presente. J&
galaxias com log(M,)<10.5 ainda formam estrelas nos dias atuais. Entretanto, sabemos
que a MGS pode apresentar um viés observacional com relacao a galaxias vermelhas abaixo
de um certo valor de massa estelar. Isto significa que a evolucao de galaxias com massas
abaixo de log(M,)<10.5 néo pode ser obtida da MGS.

Nos bins de massa estelar e redshift livres de viés de selecao por cor, a populacao

de AGNs nao é dominante (exceto para maiores bins de redshift e 11-11.5 em massa).

Nossa definigdo é menos restritiva que outros trabalhos (e.g., [Kauffmann et al.), 2003a).



84 Capitulo 5. Evolugao de galaxias através de diagramas de diagndsticos

Também podemos concluir isto devido ao fato de nao observarmos a fragao de AGNs
crescendo a medida que o redshift diminui, como foi o caso no diagrama BPT. Realmente
este crescimento é falso no diagrama BPT e é devido ao fato das galaxias aposentadas
serem confundidas com AGNs.

E importante ressaltar que a interpretacao da evolucao de galaxias apresentada nesta
secao ¢ muito mais elaborada que os valores médios das posicoes dos bins nos diagramas
BPT e WHAN. Neste caso estamos comparando as fragoes de cada tipo de objeto num
dado bin. Seria uma tarefa impossivel se usassemos os resultados dos espectros stacked.
Isto significa que para entendermos o que estd ocorrendo em altos redshifts, é realmente
complicado considerando apenas espectros stacked: precisamos realmente de bons espec-
tros, suficientemente capazes de fornecer uma anélise de linhas de emissao individuais. O
uso dos diagramas BPT e WHAN resultam em diferentes panoramas da demografia de
tipos espectrais de linhas de emissao de galaxias nos tltimos 4 Ganos. Uma vantagem da
classificacago WHAN ¢é que nao coloca de lado uma grande quantidade de galaxias como o
BPT. A outra vantagem seria que este diagrama nao atribui razoes de linhas de emissao

fracas aos AGNs, sendo classificadas como galdxias aposentadas.

5.4 Evolucao dos parametros estelares nos diagramas BPT e WHAN

Outro ponto de vista na evolugao de galaxias pode ser estudado através das proprie-
dades das populacoes estelares a medida que as galaxias evoluem nos diagramas BPT e
WHAN. Podemos utilizar para isto algumas propriedades das populagoes estelares, como
Ay, < log(t) >1 e < log(Z) >r. Calculamos os valores médios destes parametros para
cada bin nos diagramas BPT e WHAN, mostrados nas figuras e[b.3 e avaliamos como
estas propriedades evoluem com a massa estelar e o redshift. Estes graficos tem a vanta-
gem de mostrar uma informacao adicional e independente da classificagao dos diagramas
de diagndstico e possibilita um estudo simultaneo da emissao do gés nebular (estimativa
qual a fonte de ionizagao presente nestas galaxias) e das propriedades das estrelas, através
da idade, metalicidade e extin¢ao, medidas através do continuo estelar. Pode-se assim veri-
ficar qualquer conexao/correlagao entre gas nebular em emissao e as estrelas (ou formacao
estelar) nesta andlise. Vale a pena ressaltar que aqui utilizamos uma defini¢do de metali-

cidade diferente da definida no capitulo 2] fazendo uma média ponterada do logaritmo da
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metalicidade em unidades solares.

A figura 5.8 mostra o diagrama BPT como na figura [5.2] mas a cor de cada bin/ponto
neste diagrama nao é representada pela sua massa estelar mas sim por uma propriedade
das populagoes estelares. A evolucao dos bins de mesma massa estelar com o redshift sao
mostradas pelas linhas tracejadas, que obedecem o mesmo esquema de cores da figura 5.1l

No painel superior da figura[5.§ podemos notar que as galaxias que se encontram na asa es-

querda (star forming), ou abaixo da linha definida por [Stasiniska et al) (2006), apresentam
valores médios de < log(t) > nao maiores que 8.5, indicando uma formagao estelar recente
e intensa. Ultrapassando este limite podemos notar que a idade da populacao estelar se
torna maior, indicando uma supressao da formacao estelar. No extremo da asa direita do
diagrama BPT temos as galaxias mais velhas, com idades da ordem de 9.25-9.5. O mesmo
pode ser notado com relagao ao logaritmo da metalicidade ponderada pela luz, no painel

do meio da figura 5.8l Uma metalicidade quase constante é observada na asa esquerda do

diagram BPT, mas cruzando a linha definida por Stasinska et all (2006), a mesma aumenta

de modo significativo, chegando aos maiores valores novamente no extremo da asa direita.
Também é mostrado nesta figura os valores médios de extingdo (Ay ), no painel inferior.

Primeiramente podemos notar um baixo valor de Ay para os dois primeiros bins de estelar

(log(M.)<9.5) em baixos redshifts. [Zahid et all (2013) estudaram a relagao entre a taxa
de formagao estelar (SFR), massa estelar e extingao de galdxias star forming e econtraram
uma anti-correlacao entre a extincao e a SFR para uma massa estelar constante, para obje-
tos com log(M,)<10. A interpretagao desta relacao dependente da massa estelar ainda nao
é clara e pode estar relacionada com algum mecanismo de supressao de formacao estelar.
Para o terceiro bin de massa estelar (9.5<log(M,)<10) podemos observar uma variagao
mais significativa do valor médio da extincao, variando de aproximadamente 0.5 em z=0.2
para 0.35 em z=0. Esta variacao nas galaxias classificadas como star forming pode signifi-
car o consumo rapido do gés e poeira existente nesta galdxias para a formacao estelar. Ja
na asa direita temos galdxias com valores médios um pouco menores, da ordem de 0.5-0.45
até chegarmos as galaxias passivas, com muito menos gés e poeira e valores no extremo da
asa direita do diagrama.

A figurab.9mostra o diagrama WHAN para as mesmas propriedades das populagoes es-

telares. Resultados similares ao diagrama BPT sao encontrados, entretanto uma evolucao
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mais gradual e clara com relagao aos parametros das populacoes estelares é notada. Assim
como no diagrama [5.2] podemos notar uma idade ponderada pela luz das galdxias star
forming aproximadamente 8.5. Cruzando o limite entre star forming e AGN intensos, a
populagao estelar visivelmente se torna mais velha, apresentando idades da ordem de 8.5
a 9. Posteriormente, notamos que os AGNs classificados como fracos possuem idades da
ordem de 9.3-9.6 e finalmente as galaxias classificadas como aposentadas ou passivas pos-
suem idades maiores que 9.6. O comportamento com relacdo a metalicidade é similar a
idade. Uma metalicidade praticamente constante para as galaxias classificadas como star
forming, para os trés primeiros bins de massa (log(M,)<10), sendo um valor aproximado
de -0.7. Para massas maiores é observada uma metalicidade maior, e uma evolucao da
metalicidade ¢ mais nitida através dos bins de redshift para log(M,)>10. J4 o compor-
tamento para Ay, também notamos uma extingao relativamente baixa para as galaxias
menos massivas (log(M.)<9.5) e para o bin de massa 9.5<log(M.)<10, uma variagdo mais
nitida da extincao é percebida. Em z=0.2, estas galaxias tem um valor de extin¢ao de 0.6
e diminui gradualmente até 0.35 em z=0. Para os maiores bins de massa, passando pelas
regioes classificadas como s/wAGN e aposentadas, notamos um decréscimo de Ay gradual

até 0.2 para as galaxias aposentadas e passivas.

5.5 Discussao

Primeiramente, é importante ressaltar que todos os resultados mostrados neste capitulo

apontaram para o cenério de downsizing (Cowie et all, [1996), estando de acordo com a li-

teratura. Nossos resultados também indicam uma evolucao dependente da massa nos

diagramas BPT e WHAN, entretanto comprovamos os resultados de |Cid Fernandes et al

2011) que indicam a deficiéncia de distinguir AGNs e galdxias classificadas como apo-

sentadas. Mesmo neste curto intervalo de redshift (0.002<z<0.35) e tendo consciéncia do
modo como o efeito de sele¢ao atua nos bins de (log(M,),z), foi possivel avaliar a evolugao
de galaxias através das classificagoes dos diagramas. Também foi possivel, utilizando tais
classificagoes, avaliar a fragao de galaxias de cada classe nos bins de redshift. O resul-
tado encontrado mostra uma diminuicao da formagao estelar das galaxias a medida que o
redshift decresce, em ambos os diagramas. Entretanto o comportamento de AGNs nestes

dois diagramas foram praticamente opostos, fracao crescente de AGNs no diagrama BPT
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e decrescente no WHAN (figuras e[B1). Isto aponta mais uma vez para a deficiéncia
do diagrama BPT em diferenciar AGNs/aposentadas nesta anélise. O cendrio descrito nos
dois diagramas mostram que no Universo local, massas estelares de log(M,)~10 sao valores

de transicao, passando de formacao estelar para AGNs, de acordo com trabalhos anteriores

Kauffmann et al), [2003). Para massas maiores temos uma evolugao praticamente passiva

das galéxias, passando de AGNs para aposentadas/passivas.

Realizando uma analise complementar, mostramos como as propriedades das populacoes
estelares das galdxias (< log(t) >, < log(Z/Zs) > e Ay) evoluem nos diagramas BPT e
WHAN (figuras e [5.9). Primeiramente notamos uma populagao estelar relativamente
jovem em todo os bins de redshift para as galaxias classificadas como star forming em
ambos os diagramas. Isto significa que a andlise de galaxias star forming apresenta um
resultado robusto e consistente em ambos os diagramas. Uma idade ponderada pela massa
de até < log(t) > <8.5 mostra uma intensa e constante formagao estelar nestes objetos.

Notamos também que galaxias classificadas como star forming apresentaram valores pe-

quenos de extingdao. Este resultado também foi obtido por [Zahid et all (2013), utilizando
um método independente de sintese espectral para obter a extincao, através do decremento

de Balmer. Os autores notaram uma anti-correlacao entre a taxa de formagcao estelar e

a extingao medida em galdxias com log(M,)<10. |Stasiiska et all (2004) também mostra-
ram que a luminosidade no infravermelho das galdxias, que consiste na emissao de estrelas
quentes processadas pela poeira, é tracador de surtos recentes de formacao estelar e nao
esta relacionada com a extincao derivada pelo decremento de Balmer.

Estes resultados apontam para uma trajetéria evolutiva como SF— AGN — aposenta-
das, sendo dependente da massa estelar. Entretanto uma analise que mostrasse qualquer
relacao entre a supressao da formacao estelar e a ignicao do nicleo ativo nao foi possivel
apenas utilizando valores representativos e médios das populagoes estelares, como a idade
e metalicidade ponderada pela massa. Apesar da idade ponderada pela luz ser considerada
um indicador de formacao estelar recente, uma analise de correlacao entre formacao estelar
e AGN (dependente da massa) nao seria conclusiva utilizando apenas estes parametros.
Seria necessario um estudo da histéria de formacgao estelar, tendo assim uma resolugao
temporal maior que simplesmente uma idade ponderada pela massa ou luz, para o estudo

mais detalhado de uma correlagao entre AGNs e formacao estelar recente.
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Capitulo 0

Sintese Espectral usando a técnica de PCA

Apresentamos um trabalho ainda em desenvolvimento que consiste na utilizagao da
técnica de Andlise de Componentes Principais para sintese espectral de galaxias. Para
avaliar esta técnica, realizamos uma simulacao de espectros de galaxias, com diferentes
razoes sinal-ruido, idades e metalicidades, e examinamos a recuperacao das propriedades
dos espectros simulados. Comparamos nossos resultados com os resultados obtidos com o

cédigo STARLIGHT.

6.1 Analise de Componentes Principais

Diversas técnicas estatisticas e algoritmos sao largamente utilizados em Astronomia
para resolver problemas que envolvem um grande nimero de parametros e/ou dimensoes.
A técnica de Andlise de Componentes Principais (ou Principal Component Analysis, PCA)
consiste basicamente em realizar uma mudanca de base de um conjunto de dados, possivel-
mente correlacionados, sendo os novos elementos da nova base ortogonais ou linearmente
independentes. A nova base apresenta suas primeiras componentes alinhadas com as mai-
ores variancias dos dados. Uma consequéncia desta mudanca de base é que a primeira
componente esta na direcao da maior variancia dos dados e cada componente subsequente
apresenta uma variancia menor e é perpendicular as demais. A normalizacao dos espectros
também é importante e os resultados sao sensiveis ao escalonamento dos dados originais.

Inicialmente a técnica de PCA foi utilizada para a compressao de dados e classificacao

de espectros de estrelas, galdxias e QSOs (e.g., Murtagh e Heck, [1987; [Francis et all, [1992;

Sodré e Cuevas, 11997). Particularmente os espectros de galdxias sdo bem regulares, po-

dendo ser representados com poucas componentes. Assim a compressao da informacao dos
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espectros é normalmente muito eficiente, apesar da dificuldade de interpretacao das pro-

priedades fisicas das galaxias através dos autovalores e autovetores (Connolly et al., [1995;

Rogers et all,2007). Diversos autores também utilizaram esta técnica para a determinagao

de redshifts espectroscopicos e fotométricos (e.g., |Glazebrook et all, [1998; |[Budavéri et all,

2000). A técnica de PCA também foi utilizada por [Wild et all (2007) para investigar a
correlagao entre a histéria de formacao estelar recente e a massa do buraco negro central,

relacionando assinaturas espectrais como D4000, largura equivalente de H) e as linhas H e

K do Calcio com os componentes principais da decomposi¢ao PCA. [Chen et _all (2012) uti-

lizaram a técnica de PCA para estimar parametros estelares de aproximadamente 290,000

galaxias do levantamento SDSS/DRI(BOSS) (Anderson et all, [2012), como massa estelar,

idades e metalicidades médias, além de extingao e dispersao de velocidades. Utilizando

a técnica de stacking em espectros de baixa razao S/N e 25,000 realizacoes de espectros

simulados com a biblioteca de Bruzual e Charlot (2003), com diferentes idades e meta-

licidades médias, extingoes e histérias de formagao estelar (SFH), os autores puderam
estimar as propriedades dos espectros stacked apenas utilizando as primeiras componentes
da projecao PCA.

Considerando uma amostra de galdxias com Ny objetos, cada espectro com N, com-
primentos de onda, podemos definir a matriz que contenha os espectros como F, tendo
dimens@o (Ny,Ngpec), sendo cada coluna um espectro observado. Os espectros contidos
na matriz F sao todos normalizados para que a altura do continuo nao influencie nas
projecoes. Os espectros sdo normalizados na janela espectral de 4010A-4060A.

Para realizarmos a proje¢ao é necessario calcularmos a matriz de covariancia (ou de
correlagao), definida como

Ly (61)
Cit = > FiiFa .
J N -1 — J ’
resultando numa matriz de dimensao (N,,N,). Consideramos agora que os dados iniciais

normalizados, F, sejam transformados para a nova base espectral, resultando na matriz

Y, com as mesmas dimensoes da matriz F, temos entao
y=AF. (6.2)

A matriz A possui dimensao (Ny,N,), sendo cada linha composta por um autovetor calcu-

lado a partir da matriz de covariancia dos dados, C. O célculo dos autovalores e autovetores
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da matriz de covariancia consiste na solucao da equagao
Cei = V;€j, (63)

onde e; representam os autovetores correspondentes aos autovalores v;. Temos entao para
a matriz de covariancia N, autovetores e autovalores. Esta transformacao linear em es-
pecifico possui algumas vantagens, do ponto de vista estatistico. A matriz de covariancia
de )Y possui somente a diagonal nao-nula, indicando que as componentes sao independen-
tes. As componentes desta matriz sao os autovalores de A e s@o iguais a variancia para
cada componente. Além disso esta técnica permite uma reconstrucao dos dados com uma
combinagao linear optimizada, usando um nimero menor de componentes.

Como a matriz utilizada para a projegdo dos dados (A) é simétrica e real, podemos
escrever que a matriz transposta de A ¢ igual a sua inversa, isto ¢, AT = A~!. Logo para

realizarmos a desprojecao dos dados da nova base ortogonal para a inicial, temos que

V=AF 5 ATy =ATAF - F = A"Y. (6.4)

=7

Utilizando a matriz A podemos garantir uma desprojecao para a base inicial sem qual-
quer perda de informagao. Entretanto podemos realizar uma desprojegao (ou reconstrugao)
dos dados utilizando apenas os primeiros K autovetores, contendo uma certa parcela da
variancia dos dados. Sendo assim, podemos escrever a matriz Ay, que contém apenas os K
primeiros autovetores, garantindo uma recuperacao parcial e nao total dos dados iniciais,
isto é,

F=ARY, (6.5)
onde F representa uma aproximacao para os espectros da amostra, reconstruidos ou des-
projetados para a base inicial, utilizando apenas os K primeiros autovetores. Os primei-
ros autovetores, que possuem as maiores variancias dos dados (ou autovalores), possuem
grande parte da informacao dos espectros, resumindo assim os espectros das galdxias com
N, comprimentos de onda em um tnico ponto num espaco com K dimensoes (K<< N,).

Tendo em vista esta vantagem de compressao dos espectros para apenas K componentes,
podemos realizar a sintese “ajustando” o espectro observado neste espago projetado. A
principal vantagem deste método consiste num ntimero bem menor de pontos para ajustar

(K<< N,), garantindo ao mesmo tempo grande parte da variancia dos dados observados.
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6.2 Sintese Espectral

A sintese espectral empirica consiste basicamente no ajuste do espectro observado a
partir de uma combinagao linear de populagoes estelares simples (SSPs) junto com uma
atenuacao do espectro devido a extingao. Esta técnica permite obter propriedades globais
das galaxias, como histéria de formacao estelar, idades e metalicidades médias e extingao
através da reproducgao do espectro observado. O ajuste do espectro observado pode ser
escrito como a combinagao linear de um conjunto de SSPs e um termo de extincacd, isto
éa

Nssp Nssp

Bt =3 " o FP1070 =y o BRI (6.6)

1y
i=1 i=1

onde z; é a contribuicdo em luz da i-ésima SSP, F°0” é o fluxo da i-ésima SSP em A
e o termo 107%4 corresponde a atenuacdo do espectro devido & extincdo. As idades e
metalicidades médias foram calculadas como descritas no capitulo

A idéia de sintese espectral apresentada nao consiste em determinar diretamente as
contribuigdes do vetor de luz (x;) mas estimar os parametros globais que caracterizam as
populagoes estelares e a extincao utilizando as regides que os espectros com certas carac-
teristicas ocupam na projecao PCA. Através de uma projegao de espectros simulados (com
caracteristicas conhecidas), que ocupam regices distintas no espago projetado, pode-se es-
timar as caracteristicas de espectros observados que apresentam caracteristicas similares
aos simulados. Espectros com caracteristicas distintas projetados ocupam regioes distintas
nesta projegao (ver subsecao [Z3]). Dadas as posi¢oes projetadas dos espectros simulados
qualquer outra amostra de galaxias projetada com a mesma matriz A, é possivel estimar
as propriedades destas galdxias baseando-se nas posicoes que ocupam nesta projecao. Este
método de sintese espectral consiste inicialmente em projetar uma amostra representa-
tiva de espectros simulados (equagao [6.5]) sem ruido, com idades, metalicidades e extingao
conhecidas. Deste modo podemos associar regioes no espago projetado a galdxias com
caracteristicas diferentes. E importante utilizar uma amostra simulada abrangente em ter-
mos de caracteristicas espectrais para assim cobrir grande parte das combinacoes possiveis

dos parametros das populagoes estelares e extingao. Tendo uma vez esta amostra simulada

! Nao levamos em consideracéo a dispersao de velocidades presente nos espectros galdcticos observados,

pois estamos tratanto inicialmente de espectros simulados.
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projetada, para uma outra amostra de galdxias projetada (“observada”) é possivel obter
tais caracteristicas utilizando a mesma matriz de projecao e buscando o melhor candidato
para cada galaxia observada. Para isto utilizamos a técnica do vizinho mais proximo cal-
culando a distancia entre a i-ésima galaxia da amostra “observada” e a j-ésima galdxia

simulada, com caracteristicas conhecidas, como

Dy = | > (Yin = Yim)2. (6.7)

m=1

Minimizando o valor de D;, encontramos assim o melhor candidato para a i-ésima galdxia e
assim suas propriedades espectrais podem ser associadas a uma galaxia da amostra inicial.

Vale a pena ressaltar que a recuperagao dos parametros é dependente do ntimero de
componentes (K), incluindo mais informacao (ou dispersao) da projegao PCA. Esta técnica
pode ser explorada utilizando diferentes ntiimeros de componentes de PCA e diferentes
tipos de normalizagoes, bem como o ntimero de galdxias simuladas. Ja a estatimativa do
parametro de massa estelar requer um parametro adicional, a luminosidade, que nao vamos

considerar aqui.

6.3 Simulagao de espectros

Para avaliar este método de sintese espectral realizamos uma simulacao de espectros

de galaxias e comparamos os resultados com o cédigo STARLIGHT (Cid Fernandes et al

2005). Utilizamos SSPs de Bruzual e Charlotl (2003) e a lei de extingao de [Cardelli et al

1989) para atribuir extingao aos espectros simulados. Para a amostra simulada, utilizamos

10000 espectros sem ruido adicionado, cobrindo os intervalos dos parametros mostrados na
tabelal6.Il Para a amostra “observada”, outra amostra de espectros abrangendo os mesmos
intervalos de parametros da tabela foi gerada mas adicionado um ruido gaussiano aos
espectros, apresentando razoes sinal-ruido iguais a 15, 10 e 5. Deste modo geramos 1000
espectros para cada razao sinal-ruido, sendo ao total 3000 espectros. Para a implementacao

do erro ou ruido nestes espectros utilizamos o seguinte formalismo,

Fnoisy,)\ = FO,)\ (1 + %) ) (68)

onde Fp é o fluxo do espectro sem ruido, S/N representa a razao sinal-ruido do espec-

tro e g(¢) uma distribuigdo gaussiana com média nula e desvio padrao unitdrio. Ambas
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amostras de espectros nao seguem caracteristicas observacionais como a bimodalidade ou
relacdo idade-metalicidade (veja secao [[LI]). O tnico objetivo é avaliar a recuperacao das
caracteristicas de entrada dos espectros observados. Com relacao a extingao, decidimos
utilizar o intervalo de 0<Ay <1.5 pelo fato de aproximadamente 98% das galdxias do SDSS

estarem neste intervalo de extingao.

Tabela 6.1 - Propriedades dos espectros simulados.

Parametros Intervalo
Nimero de SSPs 5
Idade das SSPs 7<log(t) <10.11
Metalicidade das SSPs 0.4< Z/Zs <2.5
Extingao 0< Ay <1.5
Cobertura espectral 3650A< X <8000A
Amostragem 1A

A sintese espectral é voltada para obter informagoes sobre as populacoes estelares.
Logo utilizamos somente o continuo e linhas de absorcao do espectro, ja que as linhas de
emissao podem ser produzidas por objetos que nao sao de origem estelar, como regioes
HII ou AGNs. Para desconsiderar tais linhas de emissao, utilizamos uma méscara para
desprezar os pixels relativos as regioes das linhas, como fariamos com espectros observados.
Os pixels localizados nestas regioes de linhas nao sao considerados na sintese com PCA,
isto é, retiramos os pixels dos espectros antes da projecao. Posteriormente os espectros
foram normalizados. E importante ressaltar que as amostras foram normalizadas da mesma
maneira, isto é, garantimos que espectros “observados” e simulados, com caracteristicas
similares, ocupem a mesma regiao no espago projetado. A normalizacao dos espectros é
de fundamental importancia na projecao PCA, logo exploramos este ponto usando dois
tipos diferentes de normalizagao: N1) Dividir todos os pixels de cada espectro pelo fluxo

médio calculado na janela espectral 4010A-4060A e subtrair os fluxos pelo valor médio,

Fi = F; — p; (como mostrado em [Ronen et all,[1999)). Realizar a normalizac¢do na janela

4010A-4060A e posteriormente normalizar cada pixel da amostra com média nula e desvio
padrao unitario em cada pixel (F; := (F; — p;)/0;). Nestas normalizagbes, os mesmos

vetores de média e desvio padrao calculados para a amostra inicial (simulada) de espectros
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Figura 6.1: Variancia acumulada das projecoes PCA utilizando as normalizagdes N1 e N2.

sao utilizados para a segunda amostra (“observada”), garantindo assim que se existir um
mesmo espectro em ambas amostras, ocupara a mesma posi¢ao no espago projetado. Caso
contrario os espectros das amostras nao seriam comparaveis no espaco projetado.

Para realizarmos a sintese de comparacao com o codigo STARLIGHT, utilizamos uma
base espectral de 54 SSPs (18 idades e 3 metalicidades), cobrindo os mesmos intervalos de
idade e metalicidade das SSPs de entrada da simulacao dos espectros. Esta base espectral
utilizada consiste basicamente na base utilizada anteriomente (descrita em [3.0]), mas trun-
cada para os intervalos de idade e metalicidade descritos na tabela A mesma mascara
espectral foi utilizada de modo a prover as mesmas condi¢oes para os dois métodos na re-
cuperacgao das caracteristicas espectrais. Realizamos entao a sintese espectral pela técnica
do vizinho mais préximo para as amostras de galaxias com S/N= 15, 10 e 5 considerando o
nimero de componentes principais de 2 até 10. Obtivemos assim as idades e metalicidades
ponderadas pela luz e o parametro de extingao utilizando ambos os métodos. Utilizamos
os parametros ponderados pela luz por serem mais diretamente medidos a partir dos es-
pectros. A figura mostra os autovalores acumulados para a projecao PCA das duas
normalizagoes. Podemos notar que a normalizacao N1 apresenta uma maior concentracao
da variancia nos primeiros vetores que a normalizacao N2, entretanto ambas convergem

rapidamente.
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Para avaliarmos a sintese espectral comparamos os parametros de entrada dos espec-
tros simulados com os parametros recuperados usando ambos os c6digos (calculando o
viés), calculando a média e o desvio padrao do parametro de saida menos o parametro de
entrada de cada parametro (u 4+ o). As tabelas e mostram os resultados obtidos
utilizando a técnica de PCA para as idades e metalicidades ponderadas pela luz, além do
parametro de extingao, para as normalizacoes N1 e N2, respectivamente. Ja a tabela
mostra os resultados da recuperagao dos parametros utilizando o cédigo STARLIGHT.
Podemos notar que os resultados utilizando o codigo STARLIGHT apresentaram menores
dispersoes que os resultados com a técnica de PCA, considerando as duas normalizagoes.
Primeiramente podemos notar que a dispersao entre entrada e saida é maior para razoes
S/N menores, o que ja era esperado. As barras que representam a dispersao dos resultados
diminuem a medida que o nimero de componentes aumenta. Isto acontece porque mais
informagcao é adicionada a medida que consideramos mais componentes. Como exemplo a
figura [6:22] mostra como o viés varia para os parametros de < log(t) >, log < Z > e Ay,
considerando uma razao sinal-ruido igual a 15. De maneira geral, é notavel que o nimero
de componentes necessédrio para a sintese precisa ser até 10 componentes principais. Os

resultados obtidos com a técnica de PCA nao apresentaram a mesma precisao quando

utilizando o STARLIGHT.

Tabela 6.2 - Viés calculado da sintese espectral com a normalizacao N1, utilizando a técnica
de PCA para cada razao S/N e nimero de componentes principais (K), para os parametros

de idade e metalicidade ponderada pela luz e extingao.

K S/N  <log(t)>r log<Z>p Ay

2 15 0.00 + 0.26 0.00 + 0.29 0.01 + 0.38
2 10 0.01 £ 0.25 -0.00 = 0.29 -0.00 £ 0.39
2 5 0.01 £ 0.27 0.01 + 0.29  -0.01 + 0.38
3 15 0.00 + 0.23 0.00 + 0.27 0.00 + 0.27
3 10 0.01 + 0.23 0.00 &+ 0.27  -0.01 + 0.27
3 5 -0.00 &£ 0.25  0.01 + 0.27 0.01 £+ 0.30
4 15 0.01 £ 0.20 -0.00 = 0.23  0.01 £ 0.19
4 10 0.01 £ 0.20 -0.01 £ 0.23 0.01 + 0.19
4 5 -0.00 + 0.22  0.02 £ 0.22 0.01 £+ 0.22
5 15 -0.00 £ 0.20 -0.00 + 0.23  0.02 £ 0.20
5 10 0.00 £ 0.20  -0.00 £ 0.23  0.01 + 0.19
5 5 0.00 £ 0.23  0.01 +0.23  0.00 + 0.23

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela 6.2 - Continuagao

K S/N  <log(t)y>r log<Z>p Ay

6 15 -0.00 + 0.18  0.00 £ 0.22 0.02 + 0.18
6 10 0.00 + 0.19  -0.00 + 0.23  0.01 £ 0.18
6 5 0.00 £+ 0.20 0.01 £+ 0.23 0.00 £+ 0.21
7 15 -0.00 + 0.18  0.00 £ 0.21 0.02 + 0.15
7 10 0.01 £ 0.18 -0.01 £0.22 0.01 £ 0.16
7 5 -0.00 £ 0.20  0.01 £ 0.23  -0.00 £ 0.20
8 15 0.00 £ 0.18  -0.00 £+ 0.21 0.02 £+ 0.15
8 10 -0.00 £ 0.19 -0.00 + 0.22  0.01 £ 0.16
8 5 -0.00 + 0.20  0.01 4 0.22  -0.00 £ 0.19
9 15 0.00 &£ 0.17  -0.00 4+ 0.21 0.01 £+ 0.15
9 10 -0.00 +0.18 -0.00 &+ 0.21  0.01 & 0.15
9 5 0.00 +0.20  0.01 +£0.22  -0.00 + 0.19
10 15 -0.00 + 0.17 -0.00 + 0.20  0.02 £ 0.15
10 10  -0.00 +0.18  0.00 £ 0.21  0.01 + 0.15
10 5 0.00 + 0.19 0.01 £ 0.22  0.00 £ 0.19
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Figura 6.2: Viés dos parametros de sintese utilizando a normalizacao N1 em fung¢do do niimero de com-
ponentes. Acima: Viés da idade ponderada pela luz (< log(t) >r) em fun¢ao do nimero de componentes,
de 2 até 10 para S/N=15 (em azul). Ao centro: Viés da metalicidade ponderada pela luz (log < Z >).
Abaixo: Viés do parametro de extingao (Ay ). Os viéses obtidos com o STARLIGHT sao representados

em vermelho na posicao de K=1.
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Tabela 6.3 - Viés calculado da sintese espectral com a normalizagao N2, utilizando a técnica

de PCA para cada razao S/N e ntmero de componentes principais (K), para os parametros

de idade e metalicidade ponderada pela luz e extingao.

K S/N  <log(t)>r log< Z>p Ay

2 15 -0.01 = 0.33  0.00 £ 0.30 0.03 £+ 0.50
2 10 -0.024+0.35 0.00 & 0.30  0.03 £ 0.51
2 5 -0.02 + 0.36  0.01 £+ 0.30 0.01 4+ 0.53
3 15 0.01 + 0.21 -0.01 + 0.30  -0.01 4+ 0.24
3 10  -0.00 £0.22 0.00 & 0.29  -0.00 & 0.28
3 5 -0.01 +0.28 0.02 £ 0.31 -0.02 4+ 0.36
4 15 0.01 £ 0.21  -0.00 £ 0.29  -0.01 & 0.23
4 10  -0.00 & 0.22 0.01 &£ 0.30  -0.01 £ 0.27
4 5 0.01 4+ 0.28 0.01 4+ 0.31 -0.03 4+ 0.37
5 15 0.01 4+ 0.20 0.00 4 0.28 -0.01 4+ 0.21
5 10 0.01 4+ 0.21 0.00 4 0.28 -0.01 4+ 0.26
5 5 0.02 4+ 0.28 0.02 4+ 0.31 -0.05 4+ 0.39
6 15 0.00 + 0.20 -0.01 + 0.27  -0.01 4+ 0.20
6 10 -0.01 +0.23 -0.01 +0.29 -0.01 4+ 0.26
6 5 0.01 4+ 0.28 0.00 £+ 0.29 -0.04 4+ 0.39
7 15 0.01 +0.17 -0.01 = 0.25 -0.01 4+ 0.19
7 10 0.01 +£0.20 -0.01 +0.28 -0.01 + 0.24
7 5 0.04 £ 0.27 -0.03 = 0.30  -0.05 &+ 0.38
8 15 0.01 +0.17 -0.00 + 0.25  -0.01 4+ 0.19
8 10 0.01 +£0.20 -0.02 + 0.27 -0.01 + 0.24
8 5 0.04 + 0.28 -0.02 £ 0.30  -0.04 4+ 0.38
9 15 0.01 +0.17 -0.01 = 0.24 -0.01 + 0.19
9 10 0.01 +£0.20 -0.01 =£0.26  -0.00 4+ 0.24
9 5 0.04 + 0.27 -0.01 = 0.29  -0.05 4+ 0.37
10 15 0.01 £ 0.17 -0.01 &£ 0.24 -0.00 4+ 0.19
10 10 0.01 4+ 0.21 -0.02 + 0.27  -0.00 &+ 0.25
10 5 0.03 + 0.28  -0.02 + 0.30 -0.04 4+ 0.38
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Tabela 6.4 - Sintese espectral com o STARLIGHT dos espectros simulados.

S/N  <log(t)>r log<Z>p Ay

15 0.00 £ 0.07  0.02 £0.10 -0.01 £ 0.07
10 -0.01 £ 0.08 0.03 £0.11  0.00 £ 0.08
5 -0.01 £0.11  0.03 £0.14 0.01 £0.11

6.4 Discussao

O coédigo apresentado possui como objetivo principal a sintese espectral utilizando,
como método de compressao da informacao, a técnica de Analise de Componentes Princi-
pais. Com esta técnica, cada objeto que é descrito por milhares de pixels em comprimento
de onda, tem grande parte da informacao comprimida em apenas alguns autovetores no
espaco projetado. Passando de milhares para alguns pontos no espaco de parametros
o tempo computacional decresce consideravelmente, sendo uma vantagem interessante na
utilizagao deste método. Notamos que para reconstruir os espectros projetados é necessario
em torno das 5 ou 6 primeiras componentes principais. Utilizamos duas normalizacoes de
espectros, a primeira com média nula dos pixels e a segunda com média nula e desvio
padrao unitario e comparamos os resultados. Observando a tabela com os resulta-
dos da primeira normalizagao (N1), notamos os resultados das primeiras componentes
(K<7-8) apresentam viéses similares para diferentes razdes S/N. Isto pode ser explicado
pela exclusao de grande parte do ruido considerando apenas as primeiras componentes.
A medida que as demais componentes sao adicionadas na analise, podemos notar que
existe uma diferenciagdo com relagao a razao S/N. Também notamos que os diferentes
parametros precisam de diferentes niimeros de componentes para obter um viés estavel
com o numero de componentes. Estes parametros representam caracteristicas diferentes
nos espectros. Por exemplo, espectros com diferentes idades possuem uma diferenciacao
muito maior (mudando o formato do espectro) e a metalicidade atuando apenas com
diferencas menores nos espectros. Como resultado, estes parametros precisam de dife-
rentes nimeros de componentes para chegarmos a valores de viéses estaveis, contendo a

informagao necessaria para a recuperagao dos parametros, mas tipicamente entre 5 e 6
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componentes principais sao suficientes. Esta técnica de sintese espectral apresentou viéses
maiores na recuperacao dos parametros quando comparados ao STARLIGHT. Entretanto,
foram utilizados apenas 10,000 espectros na amostra inicial (simulada). Este valor pode
ser aumentado, levando a uma maior precisao devido a maior resolucao em um algoritmo
como o do vizinho mais préximo. Além do mais, poderemos melhorar a qualidade da

sintese com PCA usando técnicas mais sofisticadas que o vizinho mais préximo, como a

Regressao Ponderada (Abdalla et al), 2008). Comparando os resultados da sintese utili-

zando as normalizagoes N1 e N2, podemos observar que os viéses foram comparativamente
menores quando utilizamos a normalizagao N1. Comparando as duas normalizacoes de
espectros, a segunda normalizacao restringe a variancia de todos os pixels para um valor
unitario, diferentemente da primeira normalizacao que restringe somente a média do pi-
xel como nula. O fato de restringir o desvio padrao como unitario pode resultar numa
perda de informacao de cada pixel dos espectros e assim a sintese pode ser comprometida.
Sendo assim a normalizacao N2 pode nao ser a melhor escolha para a projecao utilizando
a técnica de PCA para a sintese espectral, como apresentado neste capitulo. Também
a normalizacdo N2 mostrou uma sensibilidade maior com relacao a razao S/N, quando
comparada aos resultados da normalizacao N1.

Uma desvantagem deste método consiste na sintese espectral de grandes amostras.
Todos os espectros da amostra precisam ser armazenados na memoria RAM do computa-
dor/cluster para a decomposi¢ao da amostra em componentes PCA. Devido a limitagao
computacional de meméria dos computadores e clusters, uma amostra realmente grande se-
ria um volume grande demais para computadores pessoais, precisando partir para clusters
com alta performance e meméria RAM disponivel. Atualmente a utilizagdo de computa-
dores com grandes numeros de processadores se tornando mais comum, pode nao ser um
problema. Também, é bem conhecido que a técnica de PCA ¢é sensivel a outliers, logo
algum espectro que apresente um pixel ruim e nao seja identificado pelas flags, pode im-
plicar numa projecao que dificulte a sintese espectral com poucos autovetores. O nimero
de autovetores necessarios para realizar a sintese espectral também pode ser um valor a
ser definido. Como podemos ver na figura [6.2 existe um nuimero de autovetores para que
além deste, a sintese atinge uma precisao assintética, sendo este da ordem de 5. Também

o cédigo apresentado nao utiliza o vetor de erro no seu ajuste, diferente do STARLIGHT,
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desprezando assim a informagao contida nestes pixels.

Uma vantagem deste codigo é o tempo computacional: mesmo para K=10 a sintese
espectral leva apenas 0.2 segundo por espectro num processador Xeon 8 ET7-8837 2.66
GHz/24MB cache. O uso de um nimero pequeno de varidveis inplica em um método
extremamente rapido em termos computacionais, o que pode torna-lo competitivo para a

analise de grandes levantamentos.



Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

O objetivo desta tese consistiu no estudo da evolucao de galdxias através de diversos
métodos e ferramentas, como sintese espectral e diagramas de diagnéstico, levando a dife-
rentes enfoques. Fizemos estudos associados a estruturas em grande escala que permitem
considerar o ambiente e a massa estelar na evolucao de galdxias. Um novo método de
sintese espectral também foi proposto e pode representar mais uma ferramenta no estudo
extragaldctico.

Primeiramente estudamos superaglomerados de galaxias e as populacoes estelares das
galaxias que formam estas estruturas. Identificamos os superaglomerados utilizando o
método de campo de densidades, corrigindo pelo efeito de colisao de fibras. Obtivemos
propriedades gerais destas estruturas, como riqueza, luminosidade total, densidade média,
além da morfologia, utilizando 120,026 galdxias no intervalo de 0.04<z<0.155. Realizamos
a sintese espectral das galdxias pertencentes aos superaglomerados e calculamos para cada
estrutura idades e metalicidades medianas. Notamos uma fraca correlacao, mas estatisti-
camente consistente, entre a idade mediana e a riqueza ou luminosidade total e densidade
destas estruturas. Uma auséncia de superaglomerados ricos e com valores medianos de
idades relativamente jovens foi observado, entretanto uma andlise estatistica mostrou que
este fato nao é devido a um efeito observacional. Também notamos que superaglomera-
dos mais ricos tendem a possuir aglomerados mais ricos. Para avaliarmos o ambiente de
aglomerados, calculamos os perfis de idade e metalicidade destes objetos em superaglo-
merados com diferentes morfologias. Nao notamos qualquer distin¢ao entre os perfis de
aglomerados de galdxias em superaglomerados classficados como filamentos ou panquecas

e o raio de influéncia é de até 8h~'Mpc do centro destes objetos. Diversos autores confir-
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mam a afirmacao que superaglomerados classificados como filamentos sao, em geral, mais

rico e luminosos (Costa-Duarte et all, 12011; [Einasto et all, 12011; [Luparello et al., 2011) e

que possuem uma populacao estelar mais velha (Costa-Duarte et al., 2013; [Einasto et all,

2014). Tanto [Einasto et all (2014) quanto nosso trabalho apontam na mesma diregao, in-
dicando que estruturas mais ricas possuem populacoes mais velhas, isto €, estas estruturas
possuem regioes mais densas e assim seus ambientes proporcionam uma evolucao mais

rapida das galdxias. Particularmente, o raio de acao é local, e nao global como defendido

por [Einasto et all (2014). Um superaglomerado rico, com aproximadamente 100h~*Mpc

de extensao, nao possui influéncia como um todo nas galdxias mas sim suas localidades de
maior densidade que vao influenciar de modo direto na caracteristica geral da estrutura.
Para uma analise da influéncia da massa estelar na evolucao de galaxias, utilizamos

a técnica de stacking e diagramas de diagnostico. Extraimos uma amostra de galaxias

limitada em magnitude da Main Galazy Sample (Strauss et al), 2002), totalizando 574,473
objetos, sendo uma amostra abrangente ja que a evolugao de galaxias se da de modo de-
pendente da massa estelar e redshift. Fizemos uma analise usando bins de massa estelar
e redshift. Aplicamos a técnica de stacking nos diversos bins de massa e redshift e no-
tamos claramente o efeito de downsizing, no qual galdxias mais massivas evoluem mais
rapido e possuem uma populacao estelar mais velha e linhas de emissao fracas ou ausentes
e galdxias menos massivas com um continuo estelar mais jovem e com intensas linhas de
emissao. Utilizamos os diagramas BPT e WHAN para estudar a evolucao de galaxias.
Obtivemos os fluxos e larguras equivalentes das linhas de Hf, [O 111] A5007, [N 11] A\6584
e Ha com razao sinal-ruido maior que 3. Calculamos as posicoes de cada bin nos diagra-
mas BPT e WHAN utilizando razoées médias dos fluxos e larguras equivalentes e também
usando os espectros stacked. Comparando os diagramas com relagao aos valores médios
e dos espectros stacked e concluimos que o estudo de evolucao de galédxias através de li-
nhas de emissao de espectros stacked pode ser enganosa. No diagrama BPT, notamos
que galdxias com log(M,)<10-10.5 se encontram na regiao classificada como de formagao
estelar e apresentam uma evolucao em metalicidade. J& na regiao considerada dos ntucleos
ativos, galaxias classificadas como aposentadas ocupam esta mesma regiao. Este fato acon-
tece por este diagrama nao considerar larguras equivalentes mas apenas razoes de linhas.

Utilizando o diagrama WHAN, os mesmos bins classificados como ntcleos ativos agora
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sao classificados como galdxias aposentadas. Um comportamento decrescente da largura
equivalente de Ha indica a migragao de galaxias inicialmente com alta formacao estelar,
passando pelos AGNs e finalmente entram numa fase passiva. Podemos realizar também
um censo evolutivo de acordo com a classificacao dos diagramas BPT e WHAN. Consi-
derando efeitos de selecao, notamos que os ntcleos ativos dominam no diagrama BPT
para log(M,)>11 enquanto as star forming dominam para massas menores. No diagrama
WHAN; as star forming dominam para massas até log(M,)=10 enquanto as passivas e apo-
sentadas dominam para maiores massas. Esta diferenca indica a deficiéncia do diagrama
BPT de diferenciar nucleos ativos de aposentadas. Esta massa de log(M,)~10 representa

um valor de transicao, passando de formagcao estelar para AGNs, de acordo com trabalhos

anteriores (e.g. |Kauffmann et all, 2003). Finalmente analisamos como as propriedades

das populacoes estelares evoluem nestes diagramas, como idade, metalicidade e extinc¢ao.
Estes resultados mostram uma evolucao SF— AGN — aposentadas, sendo dependente da
massa estelar. Entretanto uma andalise que mostrasse qualquer relagao entre a supressao
da formacao estelar e a ignicao do ntcleo ativo nao foi possivel apenas utilizando valores
representativos e médios das populagoes estelares.

Finalmente apresentamos um projeto ainda em andamento que usa a técnica de Analise
de Componentes Principais (PCA) para realizar a sintese espectral. A técnica de PCA tem
a propriedade de comprimir a informacao de um espectro em apenas poucos autovetores.
Podemos utilizar esta técnica para realizar a sintese espectral de galaxias de modo rapido,
levando em conta esta compressao. A sintese espectral com PCA baseia-se em identificar
cada espectro da amostra teste com os simulados utilizando o vizinho mais proximo. As-
sim podemos avaliar a recuperacao das propriedades dos espectros simulados e comparar
com o codigo STARLIGHT. Inicialmente notamos que a precisao desta técnica nao foi tao
precisa como a do STARLIGHT. Diversos pontos podem ser aperfeicoados utilizando esta
abordagem de sintese espectral. Primeiro podemos aumentar a amostra inicial de espectros
simulados. Isto aumenta a resolucao do espaco projetado, consequentemente a precisao na

determinacao das propriedades dos espectros aumentara. Uma técnica de regressao pon-

derada (Abdalla et al), 2008) também pode aumentar significativamente a precisao local

deste método, ao invés de apenas procurar o vizinho mais préximo. Um tempo computa-

cional de 0.2s por galdxia é a principal vantagem deste método. A projecao de ~100,000
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galdxias simulada é necessaria somente uma vez, tendo os autovetores e autovalores ja cal-
culados depois disto. Entretanto uma grande quantidade de meméria RAM é necessaria
para a projecao de uma amostra significativamente grande, de modo que mais testes sao

necessarios.
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ABSTRACT

We propose a fresh look at the Main Galaxy Sample of the Sloan Digital Sky
Survey, by packing the galaxies in stellar mass and redshift bins. We show that the
use of stacked spectra — which is the only feasible approach when dealing with low
signal-to-noise data — may be deceptive in the interpretation of the manifold of galaxies
and we warn against the use of average emission-line properties without considering
their dispersions. We show how important it is to consider the emission line equivalent
widths in addition to the commonly used emission-line ratios, to properly identify
retired galaxies (ie. galaxies that have stopped forming stars and are ionized by their
old stellar populations) and not mistake them for galaxies with low level nuclear
activity. We carry out a detailed analysis of the colour bias in the Main Galaxy Sample
due to its flux limitation. In the mass range where the sample is free of colour bias, we
find that the proportion of star-forming galaxies decreases with decreasing redshift in
each mass bin, while that of retired galaxies increases. Galaxies with M, > 1015 Mg
have formed all their stars at redshift larger than 0.4. We find that the population of
AGN hosts is never dominant for galaxy masses larger than 10’0 M. We estimate the
lifetimes of active galactic nuclei (AGN) relying entirely on demographic arguments —
ie. without any assumption on the AGN radiative properties. Restricting ourselves to
the mass and redshift bins that have been shown to be devoid of bias, we find lifetimes
of about 1-5 Gyr for detectable AGN in galaxies with masses between 101°-1012 M.
The lifetimes of the AGN-dominated phases are shorter: a few 10% yr. Finally, we
compare the star-formation histories of star-forming, AGN and retired galaxies as
obtained by the spectral synthesis code STARLIGHT. We find that once the AGN is
turned on it inhibits star formation for the next ~ 0.1 Gyr in galaxies with masses
around 10'® My, ~ 1 Gyr in galaxies with masses around 10! My. The overall
quenching factor is lower for higher values of M,. In AGN-dominated galaxies, as
opposed to galaxies with a detectable AGN, the quenching factor is larger.

Key words: galaxies: evolution — galaxies: statistics — galaxies: stellar content —
galaxies : active.

1 INTRODUCTION for a detailed review). The observational evidence of this
interplay requires a large and complete sample of galaxies
with adequate spectra and well defined criteria to classify
galaxies into appropriate categories. One of the pioneering
studies in this direction is that of Huchra & Burg (1992),
based on the CfA redshift survey (Huchra et al. 1983) which
is a magnitude-limited spectroscopic survey of 2500 galax-
ies. It was found that classical Seyfert galaxies constitute
about 1% of field galaxies with absolute magnitudes Mg

It is nowadays considered that episodes of nuclear activity
are of prime importance in the evolution of galaxies and
in the building up of the present-day Universe, due to the
strong interplay believed to exist between the active galac-
tic nuclei (AGN) and star formation (SF) (see Fabian 2012

* E-mail:grazyna.stasinska@obspm.fr
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smaller than —20, and that the percentage of AGN hosts
increases with absolute luminosity, reaching 20% for galax-
ies with Mp below —21 (using Ho = 100 km sfl). Since
then, the Sloan Digital Survey (York et al. 2000) has pro-
vided a spectroscopic database of nearly one million galaxies
which allows one to study the properties of galaxies up to
a redshift z~0.4 . Many studies have addressed the nature
of AGN hosts and the relation between nuclear activity and
star formation (eg. Kauffmann et al. 2003 — referred to as
KO3 in this paper —, Schawinski et al. 2007, Lee et al. 2007,
Deng et al. 2012, Lamassa & Heckman 2013). Some studies
have complemented optical data from the SDSS with data
at other wavelengths (e.g. Kauffmann et al. 2007 for the UV,
Constantin et al. 2009 for X-rays, Rosario et al. 2013 for the
mid-infrared), although so far, according to our knowledge,
the evolution with redshift in the nearby Universe has not
been considered.

Most of these studies adopt the classification used by
K03 based on the [O m] A5007/HS vs [N 11] A6584/Ha
emission-line ratio diagram introduced by Baldwin et al.
(1981, commonly referred to as the BPT diagram), in which
galaxies are divided into star-forming (those below the di-
visory line introduced by K03), “pure” AGN (those lying
above the Kewley et al. 2001 — K01— divisory line), and the
“transition” or “composite” ones lying in-between. As empha-
sized by Cid Fernandes et al. (2010, 2011) this classification
leaves aside a large number of galaxies that cannot be clas-
sified in the BPT diagram because they lack some of the
required emission lines in their spectra. In addition, it does
not account for the presence of “retired” galaxies (follow-
ing the nomenclature introduced by Stasiiiska et al. 2008)
which have stopped forming stars and are ionized by their
old stellar populations (namely the hot low-mass evolved
stars, or HOLMES) without a detectable contribution of an
AGN. Finally, the K03 line to separate star-forming galax-
ies from AGN hosts has been drawn empirically without
physical justification. Consequently, it is unsettled in the
region of the BPT diagram where the SF and AGN wings
merge. Stasiniska et al. (2006, hereafter S06) showed that
many galaxies below the K03 line do in fact contain an AGN,
and proposed a divisory line based on photoionization mod-
els to separate pure SF galaxies from galaxies containing a
detectable AGN. It is to be noted that the new photoioniza-
tion models of Dopita et al. (2013) are in agreement with the
S06 ones as regards the identification of pure SF galaxies.

Cid Fernandes et al. (2011) proposed a different clas-
sification of galaxies which takes into account the existence
of retired galaxies by considering the equivalent width of
the Ha line (in their WHAN diagram). In this paper, we
show that the WHAN diagram leads to a much more com-
prehensive and reliable view of galaxy evolution than the
commonly used BPT diagram.

To study the evolution of galaxies and properly address
the problem of the star formation—AGN connection, it is
important not only to use safe diagnostics of the nature
of galaxies, but also to divide galaxies according to their
masses, since it known that mass is a fundamental param-
eter for the pace of galaxy evolution (Cowie et al. 1996,
Heavens et al. 2004, Cid Fernandes et al. 2007, Asari et al.
2007, Jimenez et al. 2007, Haines et al. 2007). Another as-
pect not to be neglected is that past episodes of nuclear
activity cannot be detected one can only recognize those

that take place at the time when a galaxy is observed. Split-
ting the observational data in redshift slices therefore can
provide some clues on the past activity of galaxies. Other
factors such as morphology or environment also play a role
in the evolution of galaxies and have been addressed by var-
ious authors (eg. Haines et al. 2007, Bamford et al. 2009,
Lietzen et al. 2011, Schawinski et al. 2010, 2012, 2014), and
will need to be reexamined in future papers in the context
of the present work. Here, we focus on just the following
aspects: the correct assignation of galaxy spectral classes
implying a proper identification of the retired galaxies, and
the importance of presenting the results of any analysis in
bins of mass and redshift.

This paper is organized as follows. In Sect. 2, we define
our master sample of galaxies and explain the preliminary
treatment applied to their spectra. In the next sections, we
proceed to the analysis of the galaxy properties successively
increasing the level of detail of the discussion. In Sect. 3,
after having distributed the galaxies in mass, M, ,' and red-
shift bins, we produce stacked spectra in each bin and briefly
discuss the synthetic view delivered by such an approach
(which would be the only one available for a galaxy sur-
vey yielding a majority of very low signal-to-noise spectra).
In Sect. 4 we discuss the redshift evolution of the galaxy
properties inferred from emission-line diagnostic diagrams
built for average galaxy spectra in mass and redshift bins
and show that an analysis of the dispersion of emission-line
properties in each bin is needed to obtain a reliable picture
of galaxy evolution. In Sect. 5, we provide a detailed cen-
sus of the galaxy emission-line spectral types in our master
sample. This allows us to proceed, in Sect. 6, to a direct
estimation of AGN lifetimes. In Sect. 7, we proceed one step
further and analyze the star formation histories of the dif-
ferent categories of galaxies in mass and redshift bins, in
an attempt to better understand the interplay between the
star-forming, AGN and retired phases of galaxy evolution in
the past 3-4 Gyr. The main outcomes of the this study are
summarized in Sect. 8.

Throughout the paper we consider a ACDM cosmology
with Hy =70 km s~ ! Mpc™!, Q,, = 0.30, and Q4 = 0.70.

2 THE DATABASE
2.1 Sample selection

We consider the 7th Data Release of the Sloan Digital Sky
Survey (SDSS/DR7, Abazajian et al. 2009) which covers
9380 sq.deg. in the sky and presents spectroscopy in the
wavelength range 3800-9200 A with mean spectral resolu-
tion of A/AX ~1800 for nearly one million galaxies. Since we
are interested in the relative populations of different kinds
of galaxies, we need a well-defined subsample. We therefore
restrict ourselves to the Main Galaxy Sample, which is a
complete flux-limited sample of galaxies down to a magni-
tude m, = 17.77 (Strauss et al. 2002). Note that, because

I By mass we mean the sum of the masses of stars present in the
galaxies; throughout the paper this quantity will be expressed in
units of solar masses.
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we work with mass-redshift bins, we do not need a volume-
limited sample, which would severely restrict the usable red-
shift range. This issue will be further discussed below.

As in Vale Asari et al. (2009), further restrictions are
applied to avoid intragalactic sources (z > 0.002) and to
reduce aperture effects (z-band covering factor larger than
20%). This reduces our sample to a total of 574,473 objects.

Additional restrictions have to be made, depending on
the properties under discussion, and will be explicited below.

2.2 Analysis of the data

Our work on the galaxy spectra makes use of the spectral
synthesis code STARLIGHT (Cid Fernandes et al. 2005). This
is a inverse stellar population synthesis code which decom-
poses the observed spectra in contributions from simple stel-
lar populations (SSPs) of given age and metallicity. The li-
brary of SSPs is based on the Bruzual & Charlot (2003) evo-
lutionary models of galaxies, adopting a Chabrier (2003) ini-
tial mass function (IMF), “Padova 1994” evolutionary tracks
(Bertelli et al. 1994) and the STELIB spectral library (Le
Borgne et al. 2003), as explained in detail in Asari et al.
(2007). Spectral regions containing bad pixels, emission lines
and the Na D doublet are not considered for the fits. The
stellar extinction is an outcome of the STARLIGHT fitting.
It is computed using a Cardelli, Clayton & Mathis (1989)
extinction law with Ry = 3.1. The total masses of stars
present in the galaxies, M,, are then obtained after cor-
recting for the aperture effect, needed because the 3” SDSS
spectroscopic fibers does not necessarily encompass the en-
tire galaxy (see Cid Fernandes et al. 2005). The intensities of
the emission lines are measured after subtracting the mod-
elled stellar spectrum from the observed one. More details
can be found in Mateus et al. (2006), Stasinska et al. (2006),
Asari et al. (2007) and Cid Fernandes et al. (2010). All the
data used in this paper can be retrieved from the STARLIGHT
database!.

We generally did not make any restriction concerning
the signal-to-noise (S/N) ratio in the continuum since we
are mainly interested in the stellar masses, which are very
robust outputs from STARLIGHT: as shown in Cid Fernandes
et al. (2005), the uncertainty in M, is of 0.1 dex for a S/N
ratio of 5 at 4000 A, and objects with smaller S/N represent
only 1.5 %o of the objects in our sample ( 3 %o of the ones
with redshift z > 0.2). Concerning the line intensities, we
may have to restrict the sample by imposing a minimum
S/N in some lines, as will be detailed further in the paper.

3 STACKED GALAXY SPECTRA IN MASS
AND REDSHIFT BINS

In order to convey a synthetic view of the evolution of galax-
ies we divide our samples of galaxies in bins of mass and
redshift. We consider mass bins of 0.5 dex for log M,/ Mg
between 9 and 12 plus two extreme mass bins for log M, < 9
and log M, > 12. These two extreme bins actually comprise
a larger mass range (varying with redshift) which can be

L http://casjobs.starlight.ufsc.br/casjobs /
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confusing, but are shown for completeness. Concerning red-
shift, we consider bins of Az = 0.05 until 0.45. The widths
of the adopted mass-redshift bins are a compromise between
i) obtaining a significant number of objects in each bin to
robustly define mean properties and to significantly increase
the S/N in stacked spectra in each bin, and ii) defining a suf-
ficient number of bins in the mass and redshift ranges con-
sidered. Note that the errors in the individual masses of the
galaxies are much smaller than the width of the mass bins.
We produce representative spectra in each mass-redshift bin
by stacking all the spectra pertaining to the bin. This al-
lows one to visualize the general properties of the galaxy
spectra in the (M., z) space. Stacking is generally used to
enhance the signal-to-noise ratio of spectra of objects be-
lieved to belong to the same category, and, for example,
would be needed to obtain accurate star-formation histories
with STARLIGHT for galaxies at higher redshifts. This is not
necessary for SDSS galaxies, since individual SF histories
have been obtained but it is nevertheless interesting to com-
ment on the biases that stacking may produce. Obviously,
stacking erases information on individual galaxies and, if, in
spite of our fine meshing, each bin contains galaxies of differ-
ent types, the stacked spectrum may not correspond to any
galaxy known. We anticipate that if, as is currently accepted,
mass is the main driver of galaxy evolution, the continuum
in the stacked spectrum should represent the stellar content
in all the concerned galaxies reasonably well. On the other
hand, the emission lines can be due to a variety of causes,
most of them occuring on a short time-scale, the most ob-
vious being current star formation or nuclear activity, and
their intensities may vary significantly within a bin.

Before stacking, we normalize the spectra to the same
value of of the stellar continuum at a restframe wavelength
of 4010 — 4060A. We use average stacking, which consists in
summing the fluxes of the spectra in a given mass-redshift
bin wavelength by wavelength and dividing the result by
the number of objects. Since even in a given redshift bin the
wavelength ranges vary according to the redshift of each ob-
ject, we stack the spectra considering only the wavelength
range common to all the spectra in the bin. For instance,
considering a galaxy sample with wavelength range at the
observed frame (Amin,Amaz) and redshift range (zmin,zmaz),
the stacked spectrum has the wavelength range between
Amin/(1+2Zmin)s Amaz /(14+Zmax ). In this way we ensure that
all the stacked pixels have contributions from all the spec-
tra in the bin. Bad pixels are removed during the stacking
process, so the total number of spectra in a considered in a
bin slightly changes with wavelength.

Another way to stack spectra would have been to use
median stacking instead of average stacking. Vitale et al.
(2013) compared the results between average and median
stacking and concluded that the line ratios obtained by both
methods were very similar and led to the same spectroscopic
classification.

Note that the normalization of the spectra during the
stacking procedure also has an effect on the resulting spec-
trum. For example, one could have considered light-weighted
averages, with higher weight to more luminous galaxies. We
have checked that this does not produce significant difference
in the results in our case except in the very poorly populated
bins. In the remaining of the paper we will only consider our
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Figure 1. Stacked spectra in the SDSS/DR7 Main Galaxy Sample as a function of rest wavelength.The number of galaxies entering the
stacking is indicated in each panel. Each mass bin is represented by a different colour, and the same colour palette is used throughout
the paper. The emission lines wavelengths of [O 11] A3727, HB and [O 111] A5007 are shown as vertical dashed lines. Black lines represent
the sTARLIGHT spectral fitting.



134

Apéndice A. Artigo Submetido

Retired galazies and the star formation

results for average stacking giving the same weight for each
galaxy.

Figure 1 shows the stacked spectra with stellar mass
bins running horizontally and redshift bins running verti-
cally. colours from blue to dark red are chosen according
to the M, bins and are the same throughout this paper.
For easy reading purpose, we also indicate the wavelength
of a few important lines, ie. [O 11] A3727, [O 1] A5007, HJ
and Ha. The stellar continuum fitted by STARLIGHT is rep-
resented in black. In each panel we indicate the number of
spectra involved in the computation of the stacked spectra.
As expected the lowest mass bins are populated only for the
lowest redshifts (because the sample is flux limited), and the
highest mass bins have very few objects below z = 0.1 (be-
cause of the decrease of the galaxy mass function towards
high masses, see e.g. Panter et al. 2004).

We clearly see that the shapes of the stellar continua
change steadily with M,: at any redshift, lower M, bins
shows bluer continua than higher M, ones, and are thus
produced by younger stellar populations. This is a simple
illustration of the now well-known phenomenon of galactic
downsizing (Cowie et al. 1996). The evolution of the contin-
uum with redshift is not very large, in the limited redshift
range sampled by the data, but is noticeable (if discarding
the bins populated by only a few objects): when comparing
spectra in exactly the same wavelength range, the continua
become slightly redder for smaller values of z.

Concerning the emission lines, it is clear that, at any
redshift, their strengths with respect to the continua are
very large for low values of M., and decrease with increas-
ing M,. The evolution with redshift in a given mass bin is
however not easy to appreciate from these figures and will
be discussed in the next section.

4 EMISSION-LINE DIAGNOSTICS OF THE
GALAXIES

4.1 Some generalities

As mentioned in the introduction, the vast majority of
emission-line diagnostics of the ionization of galaxies are
based on the BPT diagram where pure SF galaxies are con-
sidered to lie below the K03 line and pure AGN above the
KO1 line, the space between the two lines being occupied by
so-called composite objects. Nevertheless, signs of AGN ac-
tivity can be detected well below the K03 line, as shown by
S06. On the other hand, “pure” AGNs lie well above the KO1
line. Note that Kewley et al. (2013) now define another line
to separate star-forming galaxies from galaxies containing
an AGN, which actually is very close to the one of S06.

As shown by Stasiniska et al. (2008), the BPT dia-
gram is however not able to distinguish between galaxies
containing a weak AGN and retired galaxies, i.e. galaxies
ionized by their HOLMES (which can also explain the ion-
ization of the extraplanar gas in spiral galaxies, see Flores-
Fajardo et al. 2011). The existence of such galaxies has been
since then been evidenced by integral field spectroscopy of
galaxies, showing that the extended emission seen in low-
ionization galaxies is inconsistent with a central point source
for the ionization, ruling out nuclear activity as the domi-
nant source for the emission (Sarzi et al. 2010, Singh et al.
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2013). Cid Fernandes et al. (2011) proposed to use the equiv-
alent width of Ha, EW(Ha), as a function of [N 11]/He (the
WHAN diagram) to distinguish between galaxies containing
an AGN and retired galaxies. This is the second diagnostic
diagram we will consider here. Another advantage of using
the WHAN diagram instead of the BPT one is that it re-
quires only 2 lines to be observed, while the BPT diagram
requires 4 lines. We must note, however, that neither the
BPT diagram nor the WHAN diagram are able to detect
AGNs in low-metallicity galaxies (S06, Groves et al. 2006).

The BPT diagram can also be used to rank the metal-
licities in the star-forming wing, since the [O 111] /[N 11] ratio
has been shown since Alloin et al. (1979) to be a metallic-
ity indicator. The [N 11]/He ratio has also been shown to be
strongly correlated with metallicity (Storchi-Bergmann et al.
1994; Van Zee et al. 1998) in giant H 11 regions, and can thus
serve to rank metallicities in the SF region of the WHAN
diagram. In the AGN/retired zone, however, its interpre-
tation is not straightforward since [N 11]/Ha both depends
of the heating power of the main ionizing source (AGN or
HOLMES) and on the nitrogen enrichment.

4.2 Emission-line diagnostics in mass and redshift
bins

The top panel of Fig. 2 shows the position in the BPT dia-
gram of fictive objects whose spectra would be identical to
the stacked spectra displayed in Fig. 1. Each colour repre-
sents a different mass bin, following the palette used in Fig.
1, and the size of the symbols correspond to the redshift
(size increases with increasing redshift). Only objects with
S/N > 3 in all the four relevant lines of the stacked spectra
are shown in this plot. The points are rather dispersed, but
some general trends are visible.

For the three lowest mass bins, the points are located
in the star-forming wing or close to it and tend to proceed
downwards as the redshift decreases. This can be interpreted
as a result of the increase of the interstellar medium metal-
licity with time?. The next mass bin lies in the zone linking
the left and right wing. The four highest mass bins are found
entirely in the right wing. The progression of the symbol
sizes appears to be very chaotic for those mass bins.

If, however, the spectra are, like in the SDSS, of good
enough quality to allow the measurement of emission-line in-
tensities for each galaxy individually, one can plot for each
(M., z) bin a point whose coordinates are the averages of
[O m]/HpB and of [N 11]/He for all the objects with suffi-
ciently good S/N (we have adopted S/N> 3 in each of the
four relevant lines). The result is shown in the bottom panel
of Fig. 2. The points are far less dispersed than in the previ-
ous representation and better follow the general trend of the
ensemble of individual galaxies represented with the back-
ground black points. This suggests that emission-line ratios
in stacked spectra may be quite misleading. We note that
for some of the mass bins, the distance to the S06 line in-
creases with decreasing redshift. Taking the BPT diagram
as a perfect diagnostic for the presence of AGNs, one would

2 Such a metallicity increase has already been invoked by Lara-
Loépez at al. (2010) to explain the global migration of observa-
tional points in the BPT diagram.
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Figure 2. Evolution in the BPT diagram of galaxies with
redshifts between 0.002<z<0.35 grouped in mass-redshift bins.
Larger circles represent higher redshifts. The different colours rep-
resent the different mass bins, following the same palette as Fig.
1. Top: locations obtained from the stacked spectra. Bottom:
locations obtained from the averages of individual line ratios in
each bin. The red curve represents the S06 delimitation between
pure star-forming galaxies and galaxies containing an AGN. The
background density map represents the location of the individual
positions of the galaxies in our sample.

be tempted to conclude that, for these mass bins, the contri-
bution of AGN heating increases with respect to heating by
young stars as the redshift decreases. However, as shown by
Stasiriska et al. (2008) and further discussed by Cid Fernan-
des et al. (2010, 2011), retired galaxies in the BPT diagram
have the same location as galaxies hosting weak AGNs so
that such a conclusion is likely erroneous.

Figure 3 represents the WHAN diagrams, constructed
in a way similar to that of the BPT diagrams of Fig. 2. It
contains more points than Fig. 2 since here the condition of
S/N > 3 is imposed only on the [N 11] and He lines. The
top panel of the figure shows that, in each mass bin except
the highest, the average values of EW(Ha) in the stacked
spectra decrease with decreasing redshift — the effect being
however much less pronounced for the penultimate mass bin
and vanishing for the last one. The bottom panel of Fig. 3
has been constructed in a way similar to the bottom panel
of Fig. 2, ie. plotting the average values of EW(Ha) and
[N 11]/Ha for each mass bin. Here, as in the BPT diagram,
we find a much more regular behaviour than when using
stacked spectra, and the decrease of EW(Ha) with decreas-
ing z is manifest for all the mass bins. This again argues
that stacked spectra are not the best to convey a synthetic
description of a sample of galaxies. The decrease of EW (Ha)
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Figure 3. Evolution in the WHAN diagram of galaxies with
redshifts between 0.002<z<0.35 grouped in mass-redshift bins.
Larger circles represent higher redshifts. The different colours rep-
resent the different mass bins, following the same palette as Fig.
1. Top: locations obtained from the stacked spectra. Bottom:
locations obtained from the averages of individual line ratios or
equivalent widths in each bin. The black lines delimit the zones
of SF, strong and weak AGNs (s/wAGN) and retired galaxies,
according to Cid Fernandes et al. (2011).

with decreasing z can be understood in terms of either in-
creasing strength of the continuum as redshift decreases, or
decreasing line luminosities; both scenarios can be concomit-
tant. In any case, the WHAN diagram appears to indicate
that, for the lowest mass bins, the specific star formation as
measured by EW(Ha) decreased from a redshift of 0.4 to
the present. For the high mass bins, the EW(Ha) also de-
creases with decreasing redshift, however the interpretation
is not clear. The important thing to note is that many bins,
especially at low redshifts, do not fall in the AGN zone, but
in the zone of retired galaxies.

4.3 Dispersion of emission-line properties in mass
and redshift bins

The puzzling behaviour of average properties seen above
calls for a more detailed examination of their dispersion,
which is possible with SDSS data. For example, certain
galaxies do not display emission lines at all, yet they enter
in the construction of stacked spectra. In some mass bins,
a fraction of the galaxies can be pure star-forming, while
others may contain an AGN. It is important to study the
distribution of the emission-line properties in a case where

as here this is possible. Indeed, when going to higher
redshift, one might not be able to do this and will have to
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Figure 4. Examples of spectra of SDSS galaxies in the 0.05 <
z < 0.1 and 11 < log M, < 11.5 bin showing the variety of galaxy
spectral types in one single bin.

rely only on stacked spectra. So examining the dispersion
of properties in cases where it is possible is an important
way to educate oneself about possible misinterpretations of
stacked data.

Figure 4 shows examples of spectra of SDSS galaxies
in the 0.05 < z < 0.1 and 11 < log M, < 11.5 bin. One
can easily distinguish blueish galaxies and reddish galaxies
with either weak or strong lines. This clearly indicates that,
while M, is the fundamental property of galaxies, at a given
redshift galaxies with same M, can exist in various evolu-
tionary stages: still forming stars or already retired, showing
signs of AGN activity or not.

Figure 5 represents histograms of log EW(Ha) for the
various M, bins in the 0.002 < z < 0.05 and 0.05 < z < 0.1
redshift bins. One can see that these distributions range over
2 decades and have very different shapes according to the
sampled range of M,. While for the three lower mass bins
the distributions are symmetric with one peak at about log
EW(Ha) = 1.5 and a FWHM of about 0.7 dex, a tail at low
values of EW(Ha) appears in the 10 < log M, < 10.5 bin,
becomes prominent in the 10.5 < log M, < 11 bin, dominant
in the next one and turns out to be the only apparent fea-
ture in the 11.5 < log M, < 12 bin. In each panel we have
indicated the total number of objects included in the his-
togram as well as the number of those where the Ha line is
not detected (or where log EW(Ha) < 0). One can see that
the proportion of objects not appearing in the histograms
increases with M,. Since, in our WHAN classification, log
EW(Ha) < 0.5 corresponds to retired galaxies, it follows
that the proportion of retired galaxies increases with M,
and becomes dominant in the 11.5 < log M, < 12 bin. It is
tempting to identify the peak at log EW(Ha) ~ 1.3 in the
two next bins to nuclear activity.

5 A DETAILED CENSUS OF GALAXY
EMISSION-LINE SPECTRAL TYPES FROM
THE SDSS DATA.

Cid Fernandes et al. (2010) discussed the proportions of
pure star-forming galaxies/AGN hosts/retired galaxies for a
volume-limited sample of SDSS galaxies with emission lines
without paying special attention to their masses and red-
shifts. Here, we extend this discussion by evaluating these
proportions in mass and redshift bins, with the hope that
this will help us to understand how a galaxy changes be-
tween its various states: star-forming, AGN or retired.

The first thing to consider in such an endeavour is the
question of completeness. If observational selection removes
some kind of galaxies from our sample, we must take this
into account in the overall census. By working in (M., z)
bins, we are less prone to discriminations against certain
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categories of objects (defined by their colours or by their
emission-line properies). In Appendix A we discuss in detail
the bias expected in each (A1, z) bin. It turns out that some
bins are definitely free from colour bias. At the smallest red-
shifts, the bins with log M, > 10 are complete. In the next
redshift interval, bins with log M, > 10.5 are complete, etc.
All the subpanels where the sample is complete are flagged
with a yellow background in Fig. Al. As shown in Appendix
A, adjacent bins are not much affected by colour bias. As
redshift increases, the limiting magnitude m, of the Main
Galaxy Sample will reduce the number of complete mass
bins by playing against galaxies of smaller masses. What is
problematic for our study is that there could be a colour dis-
crimination against some kind of galaxies. A general prop-
erty of a survey limited by magnitude in the r band is that
the galaxies that are more easily missed are red ones, since
blue galaxies with same masses are more luminous, as seen
in Appendix A. Thus, at the lowest redshift, the log M. < 9
bin could be missing an important number of red galaxies.
However, the selection bias will become less important for
9 <log M, < 9.5, and will probably vanish for log M, > 10.
In the next redshift bin, the selection bias will start being
noticeable for log M, < 10.5 etc.

Before turning to the WHAN diagnostic diagram, it is
instructive to first carry out a demographic study using the
BPT diagram in the way promoted by K03, since this is still
the most popular way to separate galaxies into star-forming
and AGN hosts.

Figure 6 shows the fraction of galaxies of different
emission-line spectral types as a function of redshift for our
different mass bins®, as obtained from the canonical use of
the BPT diagram, i.e. using the K03 and KO1 lines to dis-
tinguish between SF, “composite” and AGN galaxies. Here,
as in Fig. 2, we apply to our initial sample the usual re-
quirement that the S/N must be larger than 3 for all the
four diagnostic lines. This reduces the sample to 228,270
galaxies. In each panel we indicate the total number of ob-
jects represented. The larger symbols represent (M., z) bins
that are judged completely free of bias (see Appendix A),
and adjacent bins are probably little affected by bias. We
see that for log M, = 9 all the galaxies are of SF type,
and AGN hosts are found only for masses larger than that.
Until log M, < 10, SF types still constitute the dominant
population of galaxies. However, as noted above, the Main
Galaxy Sample may be missing a population of low-mass
red galaxies, whose importance is difficult to assess. Among
this population, galaxies containing an AGN but not expe-
riencing present-day star formation could perhaps exist. At
higher values of M. the tendency starts reversing and for log
M, > 11.5 we find that the population of galaxies is vastly
dominated by AGN hosts. We also note that the propor-
tion of SF galaxies always tends to decrease with decreasing
redshift while the proportion of AGNs increases.

However, as commented before, the BPT diagram de-
mands four lines to be observed with good S/N, which selects
against weak line objects and leaves aside about half of the
galaxies of our master sample. More importantly, the BPT

3 For the quantitative considerations presented in the remaining
of the paper as well as in Appendix A, the extreme mass bins are
now defined by 8.5 < log M, < 9 and 12 <log M, < 12.5.
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Figure 5. Distribution of Ha equivalent widhs in the different stellar mass bins for 0.002 < z < 0.05 (top) and 0.05 < z < 0.1 (bottom).
In each panel the total number of objects included in the histogram is indicated and the number of objects where the He line is not

detected (or where log EW(Ha) < 0) is given in parentheses.

diagram is not able to distinguish between hosts of weak
AGN and retired galaxies since both categories display sim-
ilar line ratios. Emission-line equivalent widths need to be
considered as well.

Now we classify the galaxies according to the WHAN
diagram. But, before that, we must check that the calibra-
tion of the WHAN diagram is valid in the entire range of
redshifts considered. This is done in Appendix B.

Since with the WHAN diagram there is a continuity
between emission-line galaxies and lineless galaxies in the
sense that lineless galaxies would be found at vanishing val-
ues EW(Ha), here we do not impose a condition on S/N on
the line intensities. This, of course, results in a somewhat un-
certain classification of galaxies with low S/N but this should
not bias the global picture. On the other hand, we remove
galaxies where defects in the spectra at the wavelengths of
Ha and [N 11] do not allow even a coarse evaluation of the
ratio of their intensities. To do this, we do not consider the
criterion of Cid Fernandes et al. (2010), since we judge it
to be too severe. Instead, we measure the nebular velocity
dispersion ogas for the Ha and [N 11] lines and count the pix-
els within +1 04,5 of the peak of each line. We then remove
from our sample galaxies with more than 25% bad pixels on
either emission line. The total number of galaxies that were
removed with this criterion is 64,802, leaving 509,671 galax-
ies to be classified. Note that this criterion is not expected
to introduce any bias in the classification, so that we will ob-
tain a sound picture of the demographics of the three main
categories of galaxy spectral types as a function of redshift
and stellar masses ~ with the restrictions imposed by the
the fact that the Main Galaxy sample is magnitude-limited.

Figure 7 shows the fraction of SF galaxies, AGN hosts
(putting strong and weak AGN in a single category) and
retired galaxies (with or without emission lines) as a function
of z in the different mass bins in our sample.

The general behaviour is that, as redshift decreases, in
each mass bin the proportion of SF galaxies decreases, the
proportion of retired galaxies increases while the proportion
of AGN hosts rather tends to decrease (at least for log M, >
10.5). As was the case in Fig. 6, we see that in the Main
Galaxy Sample SF galaxies dominate the whole population
of galaxies at any redshift for log M. < 10.5. On the other
hand, retired galaxies always dominate the whole population

for log M, > 11.5. In the intermediate mass bins, retired
galaxies dominate at the lowest redshifts.

In absence of any colour bias, Fig. 7 would nicely depict
the downsizing paradigm in the local Universe. The vast
majority of galaxies with log M, > 11.5 have formed all their
stars at redshift larger than 0.4. Galaxies with 10.5 <log
M, < 11.5 gradually stop forming stars between z = 0.4 and
the present time. Galaxies with log M, < 10.5 still form stars
presently. However, as explained in Appendix A, we expect
the Main Galaxy Sample to miss red galaxies for masses
below a certain threshold mass to an extent that we are not
able to evaluate, but which is certainly more important for
the lowest masses. This means that the redshift evolution of
the spectral types of galaxies with masses below 10'%% Mg
cannot be obtained from the SDSS Main Galaxy Sample
(although we will see in Sect. 6 that our spectral-type census
os probably OK down to 10'° Mg.

In the mass and redshift bins that we consider free of
colour bias, the population of AGN hosts is never predom-
inant (except at the highest reshift of the 11-11.5 mass bin
where they outnumber the retired galaxies by a tiny margin).
Note that we reach such a conclusion in spite of the fact that
our definition of AGN host is less restrictive than the one
which is generally used (i.e. that of K03). Also noteworthy
is the fact that we do not see an increase in the proportion
of AGN hosts with decreasing redshift, as was the case with
the BPT diagram. Indeed, this increase is fake, and only due
to retired galaxies being mistaken for AGN hosts.

We remark that the interpretation of galaxy evolution
obtained in this section is much more elaborate than the one
drawn from the consideration of the average positions of the
points in the BPT and/or WHAN diagrams, since here we
directly compare the proportions of each type of object in
a given bin. This would be an impossible picture to paint
if we represented a mass-redshift bin by only one stacked
spectrum. This means that, to understand what is occuring
at high redshifts, it is dangerous to consider stacked spectra:
one really needs to have good enough spectra to be able to
pursue an individual emission-line analysis.

We have found that the standard use of the BPT dia-
gram and our use of the WHAN diagram provide very differ-
ent panoramas of the demographics of galaxy emission-line
spectral types across the past 4 Gyr. One advantage of the
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WHAN classification is that it does not set aside a large
number of the galaxies. The other one is that it does not
attribute to nuclear activity the emission-line ratios seen in
weak-line objects. In the remaining of the paper, we there-
fore only consider the galaxy spectral classes that we defined
with the help of the WHAN diagram (i.e. SF, AGN hosts
and retired).

6 AGN LIFETIMES

AGN lifetimes have been estimated by a number of methods
based on black hole demographics or AGN radiative proper-
ties which led to quite dispersed results (Martini 2004). Part
of this dispersion may be due to the fact that the different
studies do not actually refer to the same objects (e.g. high
or low level of activity, massive or less massive galaxies).

From the census of emission-line spectral types pre-
sented above, we can estimate the AGN lifetimes in each
mass bin (and even in each redshift bin) by dividing the
number of AGN hosts in a given bin by the total number
of galaxies in that bin and multiplying it by the age of the
Universe at the corresponding redshift. This is shown in Fig.
8. We find lifetimes of the order of 1-5 Gyr for log M. be-
tween 10 and 12. Statistics for lower masses are affected by
the colour bias discussed in Appendix A so the lifetimes are
not reliable: since we probably miss retired /red galaxies at a
higher proportion in the biased bins, the fractions of AGNs
and SF in such bins are probably upper limits. This means
that the AGN lifetimes we show are also upper limits in
these cases. In the 12-12.5 range, the lifetimes appear to be
shorter, about 3 x 10® yr.

We can do the same, now restricting ourselves to those
objects where the AGN heavily contributes to the emission

lines (ie. galaxies which have EW(Ha) > 3A and are above
the KO1 line; for simplicity we will refer to them AGN-
dominated galaxies, although this term is somewhat inac-
curate since stellar ionization migh be preponderant in a
number of cases). This is done in the bottom panel of Fig.
8. Now the lifetime appears to be of the order of a few 10% yr.
This implies that strong AGN are short-lived with respect
to weak AGN, or that the phase of strong nuclear activity
is shorter by a factor of 3—10 than the period where nuclear
activity can be detected.

Note that for 10 <log M, < 12 we do not see any sig-
nificant variation of AGN lifetimes with respect to redshift
even in the redshift domain where absence of colour bias is
not guaranteed. This can perhaps be taken as an indication
that the colour bias is not very strong for those bins. Nei-
ther do we see any strong variation of the estimated AGN
lifetimes with respect to M,.

It must be noted that the obtained lifetimes are strongly
related to the criterion used to define the activity, and care
must be taken when they are used in other contexts.

7 STAR-FORMATION HISTORIES

We have just seen in the previous section that galaxies host-
ing AGN are, on average, more massive than SF galaxies®.
It is also well-known that “red and dead” galaxies are more
massive than galaxies forming stars presently (Heavens et al.
2004). However, at a given mass and redshift, some galaxies

4 This was already found by K03, however their AGN sample was
strongly contaminated by retired galaxies, which are on average
more massive than SF ones.
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have already stopped forming stars while others still form
stars, some galaxies host an AGN while others do not. It
has repeatedly been shown by detailed studies of nearby
objects that nuclear activity in Seyfert galaxies is linked
with some level of star-formation activity (Shlosman 1990,
Storchi-Bergman et al. 1996, Raiman & Storchi Bergmann
2000, Veilleux 2001, Gonzélez Delgado et al. 2009). In order
to further discuss the relation between star formation and
nuclear activity, here we study the star-formation histories
of the various categories of galaxies considered.

7.1 Determination of the star-formation histories

The star-formation histories can be obtained from the
STARLIGHT analysis of the galaxy spectra, which provides a
description of galaxies content in terms of simple stellar pop-
ulations of different ages. The specific star-formation rate,
SSFR(t), which measures the mass converted into stars at
time ¢ with respect to the total mass converted into stars,
is computed for each galaxy by smoothing the stellar pop-
ulation age distribution, as explained in Asari et al. (2007,
their Eq. 6) with the following modification. For a galaxy at
a given redshift, part of the light (hence stellar mass) may be
attributed by STARLIGHT to stellar populations older than
the age of the Universe at that redshift. In order to cor-
rect for that, we find the lookback time tmax corresponding
to each galaxy redshift and consider that the SSFR(t) at
t = tmax i1s the sum of the contributions of all stellar popu-
lations older than tmax.

Note that the time-resolution of stellar population anal-
yses decreases with lookback time. It is not possible, for any
given galaxy, to detect short episodes of star formation at
large look-back times. But analyzing galaxies at different
redshifts allows us not only to detect episodes of nuclear ac-
tivity in the past — i.e. at the cosmological look-back time
corresponding to the redshift of the galaxy but also to an-
alyze with good time resolution the star-formation history

at epochs within, say, 10% years of the time corresponding
to the redshift of the galaxy. With our sample of galaxies,
we are thus able to peep into the starburst-AGN connection
as far back as nearly 4 Gyr ago.

7.2 star-formation histories of the various galaxy
spectral types

Figure 9 shows the variations of the median SSFRs (thick
blue curves) and 16th and 84th percentiles (thin curves) as a
function of look-back time in each of our mass-redshift bins
for our three galaxy spectral types. The top panel concerns
SF galaxies, the middle panel concerns AGN hosts, and the
bottom panel concerns retired galaxies. Only bins contain-
ing at least 50 objects are shown, to give a robust represen-
tation of the star-formation history in the considered bins.
For convenience, in each (M., z) subpanel, we consider the
look-back time with respect to the galaxy redshift, and not
a cosmological look-back time taking into account the red-
shift of the galaxy. The inset indicates the scale on the (log
SSFR, log t) plane used to represent the star-formation his-
tories in each bin. In each panel, the cyan background points
represent all the galaxies from our sample that belong to the
same spectral class.

We now turn to the discussion of the star-formation
histories. Concerning SF galaxies, the first thing to notice
from Fig. 9 is that, at any redshift, the SSFR changes from
slightly decreasing with time for the highest masses (log M.
> 11.5) through roughly flat for intermediate masses to in-
creasing with time for the smaller masses. We also witness,
for a given mass bin, a steepening of the SSFR(¢) curves as
redshift increases. This is especially clear for 9 < log M, <
10.5 (for the highest mass bin, we rather see that the SSFR
changes from slightly decreasing with time to flat). There
is, of course, a certain dispersion in all those relations, as
seen from the curves indicating the percentiles. However the
described tendencies are unambiguous.
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Figure 9. Star-formation histories, i.e. SSFR vs look-back time
in the galaxies redshift frame in (M, z) bins. Top: SF galax-
ies; middle: AGN hosts; bottom: retired galaxies. Thick curves:
median SSFR; thin curves: 16th and 84th percentiles. SSFRs are
shown only for bins with at least 50 objects. The cyan background
points show the (My,z) diagram for the relevant subsample of
galaxies.
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To interpret the observed trends, we first must ask
whether, in a given mass bin, the galaxies in the panels with
higher values of z are the predecessors of the galaxies with
lower z. This is not necessarily true, because of mass growth,
which, in the (log M., z) plane, tends to move the galaxies
towards the right as redshift decreases. This effect, however,
is in general not crucial for the galaxies of our sample, given
the width of our redshift bins. Indeed, for a typical SSFR. of
1071° yr~! as suggested by the top panel of Fig. 9, the mass
of stars in the galaxy doubles during a time interval of 10
Gyr, while the width of our mass bins is 0.5 dex. There are
episodes where the SSFR is significantly higher than 10~'°
yr~!, but, as seen in Fig. 9, they are short, so they do not
contribute much to the stellar mass growth. Thus, roughly,
in a given M, bin, galaxies at higher redshifts could be con-
sidered as the progenitors of galaxies seen at lowest redshift
(but, of course, they may change class during their evolu-
tion, for example an episodic star formation may take place
or an AGN may appear). However, we must take into ac-
count the existence of the bias against red galaxies which,
in a given mass bin, likely grows with increasing redshift
(see Appendix A). Thus, the aparent redshift evolution of
the SSFR in a given mass bin is perhaps simply due to this
bias.

The middle panel of Fig. 9 is analogous to the top panel
but is for AGN hosts. Note that, because of our decision to
show results only for subpanels populated by at least 50
galaxies, some panels have disappeared while a few others
have appeared with respect to the SF case. Compared to the
star-formation histories of SF galaxies, those of AGN hosts
show similar tendencies, with, however, the SSFRs being
lower at small look-back times than those of SF galaxies in
the same (M., z) bin. We will return to this point below.

The bottom panel of Fig. 9 is analogous to the top panel
but concerns galaxies appearing as retired instead of star-
forming. Here we witness a very strong decrease of the SSFR,
with time in all the subpanels, with a rather small disper-
sion®.

7.3 Comparison of the star-formation histories of
the three galaxy spectral classes: a clue to the
star formation — AGN connection?

Galaxies that are now appearing as retired must have been
seen as star-forming in the past, perhaps not continuously,
but at least episodically. Thus their progenitors — or at least
some of them — are actually in the top (or middle) panel of
Fig. 9. It is therefore interesting to compare in more detail
the star-formation histories of our three classes of objects.
Figure 10 displays the median star-formation histories
of SF galaxies (blue curves), AGN hosts (green curves) and
retired galaxies (red curves) in (M,,z) bins. One can see
that, any redshift, the star-formation histories as obtained

5 We believe that the upturn at small lookback times seen at the
smallest redshifts is an artefact due to the incomplete treatment of
horizontal branch and /or blue stragglers in the BC03 evolutionary
synthesis models used in the STARLIGHT analysis. As previously
shown by Ocvirk (2010) and Gonzalez Delgado & Cid Fernandes
(2010), the lack of such old and hot phases tends to produce fake
bursts in a full spectral fitting analysis.
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Figure 10. star-formation histories in mass-redshift bins for all
the galaxies. They are represented in blue for SF galaxies, in green
for AGN hosts, and in red for retired galaxies.

by sTARLIGHT for SF galaxies and AGN hosts are roughly
similar. The largest differences occur at small redshift and
small masses. Another thing to note is that the SSFRs of re-
tired galaxies are identical to those of SF and AGN galaxies
at the largest look-back times diverging at lookback times of
one to a few Gyr. What is then the reason why some galaxies
will host an AGN or appear as star-forming and others not?
Environmental conditions is one explanation that naturally
comes to mind (as has been suggested by eg. Silverman et
al. 2009 on other grounds). We have seen in the previous
sections that the proportion of SF and AGN hosts is larger
for smaller stellar masses. This also can be understood if the
episodes of star formation that we see now and the onset of
nuclear activity are due to external causes.

Given the lifetimes of detectable AGN found in Sect.
6, the curves in Fig. 10 can be read as follows. The nu-
clear activity kick-off in SF galaxies reduces the level of
star formation during the next 0.1 1 Gyr with respect to
SF galaxies in the same (M., z) bin. In low mass galaxies,
M, ~ 10°71%% Mg , once the AGN is turned on it inhibits
star formation for the next ~ 1 Gyr. In high mass galaxies
this delay seems shorter: ~ 0.1 Gyr for M, ~ 10'" My and
perhaps even less for higher masses, as can be read from Fig.
12(top), which show a close-up of Fig. 10. All these AGNs
keep forming stars, albeit at a reduced rate.

The overall quenching factor (as guessed from the
SSFR(AGN)/SSFR(SF) ratio in a given bin) decreases with
increasing M,. At low M., AGN hosts have specific star-
formation rates nearly 10 times lower than SF galaxies, while
at high M, this difference reduces to a factor of 2 or less.

Figure 11 is analogous to Fig. 10 but here we only con-
sider AGN hosts that are dominated by the AGN (ie. galax-
ies which have EW(Ha) > 3A and are above the K01 line in
the BPT diagram.) Qualitatively, the behaviour is the same
as in Fig. 10, except that the quenching factor is larger (com-
pare top and bottom of Fig. 12).
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Figure 11. Similar to Fig. 10 but here the AGN class contains
only galaxies which have EW(Ha) > 3A and are above the Kew-
ley (2001) line in the BPT diagram. They are represented with
the gold curve.
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Figure 12. A close-up of the lower part of Fig. 10 (top) and Fig.
11 (bottom).

¢

8 SUMMARY

In this paper, we have addressed anew the topic of the star
formation — AGN® connection in the context of global galaxy
evolution by focussing on several aspects.

e We have paid special attention to retired galaxies, these
AGN impostors which plague the AGN literature while they
are merely galaxies that stopped forming stars, commonly
mistaken for LINERs even in recent studies.

6 Note that our working definition of an AGN host is that the
galaxy contains a detectable AGN, but the AGN itself may be
weak, in particular with respect to the ionization due to massive
stars in the vicinity of the nucleus. Comparison with other studies
must keep this subtlety in mind.
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e We have used a fine mesh of stellar mass bins to com-
pare the properties of star-forming, AGN hosts and retired
galaxies, since it is known that the stellar mass is a deter-
minant parameter for galaxy evolution. Studies that divide
galaxies only with respect to their spectral types are prone
to misinterpretations due to the fact that the mass distribu-
tions of the three spectral classes considered are different.

e We also used a fine mesh of redshift bins, which allows
us to figure out how galaxies at z ~ 0 looked like in the past
few Gyr.

The starting database is the Main Galaxy Sample from
the SDSS/DRY7.

In the hope for a pedagogical approach, we presented
our results in order of increasing scrutiny. We first discussed
spectra stacked in mass and redshift bins — which is the
only feasible approach to study galaxy evolution when us-
ing a database of spectra with low S/N, for example a shal-
low survey of high redshift galaxies. The only clear outcome
from a glance at the stacked spectra is that the stacked con-
tinua appear redder as M, increase, and that the equivalent
widths of the emission lines globally decrease.

Plotting the stacked spectra in the BPT diagram reveals
some systematics. The three lower M, bins are located in the
star-forming wing, while the more massive ones are in the
AGN wing. Using the average emission-line ratios |O 111|/Hf3
and [N 11]/Ha rather than the values from the stacked spec-
tra leads to an even clearer picture. The galaxies correspond-
ing to the 3-4 lower M, bins tend to have their metallicities
— as indicated by the average [O 111]/H/3 and [N 11]/Ha ratios
— increasing with decreasing redshift. In the AGN wing, the
galaxies also show less dispersion and look better “organized”
than when using stacked spectra. As repeatedly recalled in
this paper, the BPT diagram is however misleading, since it
does not consider the line equivalent widths. In the WHAN
diagram, many of the points corresponding to the high mass
bins actually fall in the region of retired galaxies. One can
also notice a steady decrease of the the Ha equivalent width
for each of the more massive bins.

In reality, a study of the general emission-line proper-
ties of galaxies in mass and redshift bins cannot rely on just
considering average trends. The dispersion of the properties
must also be taken into account. The decrease of the aver-
age values of EW(Ha) mentioned above actually reflects the
increasing proportion of retired galaxies as the galaxies age.

We have thoroughly investigated the colour biases in
the SDSS-DR7 Main Galaxy Sample: due to its m,-limited
nature, the sample discriminates against red galaxies for
decreasing galaxy masses and increasing redshifts. At the
smallest reshifts, the Main Galaxy Sample misses red galax-
ies with masses below 10'° Mg in proportions that are not
possible to evaluate.

We have shown that the census of emission-line spectral
types conveys very different interpretations of galaxy evolu-
tion when using the BPT or when using the WHAN one.
The WHAN diagram has two important advantages over
the BPT one: 4) it does not set aside a large number of the
galaxies since the requirements for a galaxy to be plotted in
this diagram are much smaller than for the BPT; i) it does
not attribute to nuclear activity the emission-line ratios seen
in weak line objects. In the remaining of our study, we there-
fore only considered the three classes of galaxies as defined
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by the WHAN diagram: pure star-forming (SF), containing
a detectable AGN and retired.

In the mass range where the Main Galaxy Sample is free
of colour bias, we find that in each mass bin the proportion
of SF galaxies decreases with decreasing redshift while that
of retired galaxies increases. The vast majority of galaxies
with M, > 10'"® Mg have formed all their stars at redshift
larger than 0.4.

We find that the population of AGN hosts is never dom-
inant for galaxy masses larger than 10'° Mg . Note that we
reach such a conclusion in spite of our definition of AGN host
being less restrictive than the one which is generally used,
since we call AGN hosts galaxies that contain a detectable
AGN, and not galaxies whose ionization is dominated by an
AGN.

From the census of emission-line spectral types we have
been able to infer the AGN lifetimes without any assumption
on the physics of accretion on the massive black hole nor on
the radiation properties of the AGN. For detectable AGNs
we find a lifetime of the order of 1-5 Gyr for galaxies with
masses between 10'° and 10*? Mg, and about 3 x 10% yr for
masses above 10'? M. The lifetimes of the AGN-dominated
phases (ie. corresponding to galaxies which have EW(Ha)
> 3A and are above the K01 line) are shorter: a few 10% yr.
Of course, the lifetimes obtained in such a way are dependent
on the criterion used to define the activity — and should be
used only in similar contexts.

A deeper insight into the manifold of galaxies is pro-
vided by the studies of their star-formation histories, as ob-
tained by the spectral synthesis code STARLIGHT.

In a star-forming galaxy, the onset of nuclear activity
reduces the star-formation rate. Once the AGN is turned on
it inhibits star formation for the next ~ 0.1 Gyr in galaxies
with log M, around 10, ~ 1 Gyr in galaxies with log M,
around 11. The overall quenching factor is lower for higher
values of M,. In AGN-dominated galaxies, as opposed to
galaxies with a detectable AGN, the AGN phases are shorter:
a few 10% yr. At low M,, the quenching factor is larger.

Of course, none of this tells us anything about the phys-
ical conditions which lead a galaxy to ignite its supermas-
sive black hole, nor how exactly this inhibits star forma-
tion. Internal (bars and other angular momentum related
physics) and/or external (interactions and environment) fac-
tors should play a role.
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APPENDIX A: ABOUT SELECTION EFFECTS
IN THE SDSS MAIN GALAXY SAMPLE

Here we analyze whether in our sample there is a selection
effect for or against certain galaxy colours due to the fact
that the Main Galaxy Sample of the SDSS is limited in r
apparent magnitude to m, > 17.77". For that, in a first ap-
proximation we consider a toy-model (model M1) in which
a galaxy is composed of a very young stellar population of 1
Myr and of an old stellar population of 13 Gyr and we vary
the proportion in mass of those two stellar populations. The
SSP models are solar metallicity models taken from Bruzual
& Charlot (2003). For each proportion of the young and old
stellar populations, we compute the resulting colour u — r,
applying the response curves of the SDSS u and r filters. We
then compute the absolute magnitude in the r band corre-
sponding to a given value of M,, and the apparent magni-
tude m, corresponding to a given redshift z. The top panel

7 The Main Galaxy Sample also imposes a condition on surface
brightness, but this has virtually no impact on our study.
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Figure Al. Colour-magnitude diagrams of galaxy toy-models in
bins of mass and redshift. Top: models M1; bottom: models M2.
The inset indicates the magnitude scales. The blue horizontal line
indicates the limiting magnitude m, = 17.77 of the Main Galaxy
Sample. In each subpanel, the corresponding number of WHAN
sample galaxies is indicated and their colour-magnitude diagram
is plotted in green.

of Fig. A1 shows the colour-magnitude diagram for the mod-
els M1 inside each of our mass-redshift bins. For each sub-
panel, the red curves represent sequences of models for the
central values of M, and z and for the formal extreme val-
ues for the considered bin, hence we have five curves inside
each subpanel (the models are shown only for bins contain-
ing at least one object from our WHAN subsample). The
SDSS Main Galaxy Sample limit (m, = 17.77) is marked by
the blue horizontal lines. In each subpanel the green points
show the corresponding observed colour-magnitude diagram

AGN connection 15

(the effect of extinction correction is minimal on the overall
diagram).

The first thing to notice in Fig. Al(top) is that the red
curves reach a plateau as soon as u—r > 1 mag, which effec-
tively means that, for the colours seen in the our sample, m,.
is in practice a measure of a galaxy’s stellar mass. We also
note that in a certain number of bins, all the red curves are
above the blue line, meaning that the sample is complete for
those bins even taking into account the dust attenuation®.
This is the case for log M, > 10 in the smallest redshift bin,
for log M, > 10.5 for z < 0.1, for log M, > 11 for z < 0.15
etc. In addition, for those bins where the sample is not com-
plete, ie. the bins for which the domain of the red curves
is crossed by the blue line, the slope of the red curves is
zero. This means that, even in bins where the sample is not
complete, there is no bias against any particular colour. One
should however be cautious with few bins where the sample
is missing a large fraction of objects, ie. log M, < 9.5 for
z > 0.05, log M, < 10 for z > 0.1, log M, < 10 for z > 0.15,
log M, < 11 for z > 0.2.

However, our toy model combining one very old (13
Gyr) and one very young (1 Myr) stellar population is not
the most appropriate to represent the majority of old galax-
ies. We therefore computed a second toy model (model M2)
in which the SSP to be combined to the 13 Gyr one has an
age of 2.5 Gyr. The results are shown in the bottom panel of
Fig. Al. Of course, in this case, all the models are red and
do not represent the bulk of the Main Galaxy Sample. But
they show that the Main Galaxy Sample certainly misses
red objects at low values of M, for the smallest redshifts,
with increasiing limits on M, for increasing redshifts.

It is unfortunately impossible to quantify in each
(M., z) bin the bias against red galaxies that is present in
the Main Galaxy Sample due to the limitation in m,. What
we can do is to compare our toy models with the obser-
vations in Fig. Al(bottom) to judge which are the (M., z)
bins which are definitely complete (these are indicated the
yellow background in the figure®. Adjacent bins are proba-
bly only slightly incomplete in red objects, while the bias
may become non negligible as M, decreases. For example,
we could be missing a large amount of red galaxies with
M, < 10° M.
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Figure B1. The values of log £ (see text) as a function of log
EW(Ha) in different redshift ranges of our sample of SDSS galax-
ies. In each panel, the regression line is represented with the con-
tinuous black line.

APPENDIX B: JUSTIFICATION OF OUR USE
OF THE SAME CALIBRATION OF THE WHAN
DIAGRAM ACROSS THE SAMPLED
REDSHIFT RANGE

The WHAN diagram was calibrated by taking together all
the galaxies from the SDSS without distinction according to
z until z ~ 0.2 (Cid Fernandes et al. 2010). This means that
the calibration was dominated by galaxies at the lowest red-
shifts. However, the stellar continuum is expected to change
as redshift decreases, due to the gradual addition of younger
stellar populations. Cid Fernandes et al. (2010) considered
the quantity &€ defined as

g,
€= LGP (t > 103%yr)’ (B1)
where L5 is the intrinsic (extinction-corrected) Ha lumi-
nosity of a galaxy, and L5;® (¢ > 10%yr) represents the lumi-
nosity expected from photoionization by populations older
than 10% yr. This quantity indicates if a galaxy is retired
(£ < 1) or whether some extra source of ionizing photons is
present. In Figure B1 we plot the values of log £ as a func-
tion of log EW(Ha), each panel corresponding to a different
redshift range. The regression lines which are fitted to the
median curve of the distribution of log EW(Ha) versus log
¢ are indicated in black in each of the panels. As can be
seen, they are hardly distinguishable in the sampled red-
shift range, which justifies our use of the WHAN diagram
in exactly the same way as was done in Cid Fernandes et al.
(2010).

8 The distribution of the line-of-sight attenuation parameter Ay
peaks around 0.0 and 0.5 mag for retired and star-forming galax-
ies respectively, while the nebular Ay for the Balmer decrement
is consistently around 1.0 mag for the emission-line retired and
varies from 1.0 in the highest-redshift bin to 2.0 mag in the lowest-
redshift bin, as can be seen in Figs. C2 and C3 of Appendix C.
9 An additional potential issue is the contribution of the He line
emission to the m,. However, given the colours of the galaxies
in the considered sample, the effect — as can be judged from the
computations by Garcia-Vargas et al. (2013) — is minor. In the
most extreme cases, it would act in favour of the bluest and least
massive galaxies.
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Figure CL1. Distribution of stellar masses in each (M, z) bin.
The extremities of the horizontal segments (arbitraly vertically
shifted for clarity) indicates the 16th and 84th percentiles of the
M, distribution, while the vertical tickmark indicates the median
value. The different classes of galaxies are represented with the
following colours. Blue: SF, green: AGN and red: retired.

APPENDIX C: ADDITIONAL MATERIAL

To aid the discussion of the star-formation histories in mass
and redshift bins, it is instructive to visualize the distribu-
tions of certain properties of the galaxy classes considered,
in every (M., z) bin. All the figures below follow the same
colour scheme: blue for SF galaxies, green for AGN hosts
and red for retired galaxies.

Even in the case of our very fine M, and z gridding,
differences may appear in the M, distributions of the differ-
ent classes of galaxies considered, and, for a same class, for
different values of z. Figure C1 summarizes the distribution
of stellar masses in each (M., z) bin. The extremities of the
horizontal segments indicates the 16th and 84th percentiles
of the M, distribution, while the vertical tickmark indicates
the median value. We see that, although the mass distribu-
tions are not identical in each subpanel, the median values
for the SF, AGN and retired classes are very close to each
other.

Figures C2 and C3 show the distribution of the stellar
extinction obtained from the STARLIGHT analysis, and the
Balmer-line extinction, respectively.

Figure C4 shows the distributions of m, for the various
galaxy spectral types while Fig. C5 shows the distributions
of the galaxy u — r colours.
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Figure C3. Same as Fig. C2 for the extinction Ay derived from
the Balmer decrement, when both Ha and HS are observed with
a signal-t-noise ratio larger than 3.
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Diagramas de Diagndstico utilizando linhas de emissao

A maioria das galdxias parece indicar a existéncia de um buraco negro supermassivo

(SMBH) na regiao central (Richstone et all, [1998), cuja massa esta fortemente correlaci-

onada com a massa do bojo e com a dispersao de velocidades da galdxia hospedeira (e.g.

Magorrian et all, [1998; IGebhardt et al), [2000). Esta correlacao sugere que o crescimento
em massa do SMBH esta ligado com a evolucao da galaxias hospedeira. Quando o SMBH
entra em processo de acresgao, este fenomeno pode ser observacionalmente detectavel de-
vido a forte emissao e a galaxia pode ser classificada como um nicleo ativo. Estes nicleos
ativos estao presentes em galaxias com diferentes morfologias, massas e com um grande in-
tervalo de luminosidade nas diferentes regides espectrais, como raios-X, éptico/UV, radio,
etc. Além da classificagao de Seyfert (ver secao [L1l), existem objetos com baixa ionizacao

das linhas de emissao na regiao nuclear, os chamados Low lonization Nuclear Emitters Re-

gions (LINERS, [Heckman!, [1980). J4 outros objetos apresentam caracteristicas similares as

galdxias consideradas Seyfert Tipo-I, entretanto uma emissao relativamente fraca/forte em
radio, sao respectivamente chamados de quasares radio-quiet/loud. Com estas assinaturas
espectrais bem especificas, pode-se notar que Seyfert e LINERs tendem a habitar galaxias
hospedeiras com diferentes caracteristicas, sendo galaxias com AGNs tendem a ser mais

massivas que galaxias classificadas como star forming sem qualquer assinatura de nicleo

ativo (Kauffmann et all; 2003). Galdxias hospedeiras de Seyferts tem, na sua maioria,

populagoes estelares com idades jovens ou intermediarias enquanto LINERs possuem uma

populacao estelar mais velha e uma massa estelar maior (e.g. [Kewley et all, 2006).
A deteccao destes objetos, que apresentam caracteristicas tao diversificadas, representa

uma tarefa bem dificil para os levantamentos atuais. Nao existe uma unica técnica capaz de
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selecionar todos os tipos de AGNs, resultando sempre numa amostra incompleta. Alguns

métodos de deteccao sao feitos através da luminosidade em raios-X (Bovle et al., 11993;

Bade et all, [1995; [Brandt et all, 2001). Observagoes em raios-X sao menos afetadas pela

extingao da galdxia hospedeira, mas por outro lado podem ser fortemente absorvidos e/ou
espalhados devido ao efeito Compton pelas nuvens de gas proximas a regiao central. Outro
método de identificar os AGNs seria através da emissao no infravermelho médio, devido a
poeira aquecida pela energética radiacao do sistema. Este método funciona bem para os
objetos intrinsicamente luminosos, mas perde os objetos mais fracos. Linhas de emissao na
regiao do Optico representam uma boa alternativa para a selegao de objetos classificados
como AGNs, entretanto a extingao pela poeira e gas da galaxia hospedeira pode reduzir
drasticamente a luminosidade das linhas de emissao. A comparagao de diferentes métodos,
em diferentes regioes espectrais, pode levar a uma amostra de AGNs mais completa, en-
tretanto existem alguns pontos em debate por objetos ainda nao explicados. Por exemplo,
muitas galaxias com forte emissao em raios-X, podem apresentar uma emissao na regiao

Optica sem qualquer caracteristica da presenca de um nucleo ativo (X-rays Bright, Op-

tically Normal Galazies-XBONGs, [Elvis et all, [1981); IComastri et all, [2002; [Trump et all,

2009). O espectro éptico pode ser isento de linhas de emissdo ou se apresenta linhas de

emissao, sao caracteristicas de galaxias star forming.
De qualquer maneira, muitos avancos foram obtidos no estudo de nucleos ativos de
galdxias através das linhas de emissao na regiao do 6ptico. Uma classificacao de galaxias

de acordo com a fonte de radiagao dominante é fundamental para entendermos a evolucao

galdctica, medindo por exemplo a formagao estelar e a metalicidade (Madau et all, [1996;

Kobulnicky e Kewley, 2004), distinguindo galaxias star forming e AGNs. Baseado nesta

afirmagao, diversos diagramas de diagndsticos, muitos empiricos, surgiram com a fina-
lidade de diferenciar galaxias com a fonte de radiagdo dominante sendo da formacao
estelar e de ntcleos ativos. Um dos trabalhos pioneiros nesta direcao foi o diagrama

de Baldwin et al! (1981)) (diagrama BPT), que utiliza as razoes de [O 111] A5007/HfS e

[N 11] \6584/Ha para separar regides HII e objetos ionizados devido a uma radiagdo mais

dura. A razao [N 11]/Ha apresenta uma forte correlacao com a metalicidade da galdxia

(e.g. IStorchi-Bergmann et all, [1994; van Zee et all, [1998) em regides H II e assim pode ser

usada como indicador de metalicidade em regices de formagao estelar. Esta radiacao mais
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dura seria proveniente de AGNs ou excitacao por choques. [Veilleux e Osterbrock (19871)

extenderam e melhoraram esta classificacao utilizando um modelo de fotoionizacao e adi-
cionaram dois outros diagramas de diagndsticos utilizando também as razoes [S 11]/Ha e

[O 1]/Ha. Posteriormente diversos trabalhos mostraram avancos no diagrama BPT para

realizar esta classificacdo mais eficientemente. [Kewley et al) (2001) combinaram um mo-

delo de populacao estelar e de fotoionizacao para definir um limite puramente tedrico

para esta classificagdo. Por outro lado [Kauffmann et al! (20034) utilizaram uma amos-

tra do SDSS para definir um limite empirico para separar AGNs e galaxias star forming.

Stasiniska et all (2006) definiram um limite baseado em modelos e observagoes do SDSS

com o mesmo intuito. Neste mesmo trabalho os autores sugerem um novo diagrama para
esta finalidade, chamado de DEW. Este diagrama utiliza a quebra em 4000A e o valor

de max(EW( oii),EW([Ne 111])), entretanto, como utiliza somente linhas de emissao da

regiao mais azul do espectro, pode-se classificar objetos até z=1.3. [Kewley et all (2013)

propuseram um limite no diagrama BPT para separar star forming e AGNs baseados em

modelos de evolugao quimica e simulagoes cosmolégicas hidrodinamicas, tendo como re-

sultado um limite similar ao proposto por [Stasiniska et al. (2006). A figura [B.Il mostra o

diagrama BPT para uma amostra de galaxias do SDSS, separando-as em star forming e
AGNs com as diferentes classificagoes propostas acima. Para utilizar o diagrama BPT, sao
necessarias as linhas de emissao de [N 11] A6584 e Ha, que se encontram na regiao vermelha
do espectro, limitando estes diagramas a z~0.4 com espectros opticos. Uma alternativa

seria a utilizacao de outras linhas espectrais para poder assim extender uma analise para

mais altos redshifts, como [O 11] A3727/Hf (Rola et all, 1997), que é sensivel a extingao e

possui linhas mais fracas.

Uma outra alternativa de classificacao de galaxias utilizando diagramas de diagndstico

foi proposto por ICid Fernandes et al! (2011). Como galdxias com algumas linhas de

emissao relativamente mais fracas nao sao classificadas no diagrama BPT, os autores
propéem um novo diagrama que utiliza somente as linhas de [N 11] A6584 ¢ Ha, que
permite distinguir assim duas classes de objetos que no diagrama BP'T ocupam o mesmo
espago, os LINERs (AGNs fracos) e as galdxias aposentadas (retired galazies, ver se¢ao
£.2), o chamado diagrama WHAN. Este diagrama consiste na tradicional razao [N 11]/Ha

e a largura equivalente de Ha. Uma distribuigao bimodal foi encontrada, sendo cada um
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Figura B.1: O diagrama BPT utilizando as razoes de linhas de emissao [O 111] A5007/H e [N 11] \6584 /Hor.
Os pontos e contornos em azul, verde e vermelho representam galdxias com linhas de emissao fracas de
diferentes tipos. As curvas pontilhadas representam, da esquerda para a direita, os limites no diagrama

BPT delSLa.siﬁaka_eJ;_al] (|2DDA), |Ka.11ﬁma.1m_€c_a.].J (|2Q01a| el.tiejad.em_@l] (IZDD_IJL respectivamente. A linha

tracejada representa o limite definido por i \20&4) entre Seyferts e LINERs.

dos picos associados a AGNs e aposentadas. A figura mostra o diagrama WHAN,
classificando uma amostra de galdxias do SDSS em star forming AGNSs intensos e fracos
e galaxias passivas ou aposentadas.

Diversos outros trabalhos propuseram outros diagramas de diagnostico com o mesmo

objetivo, diferenciar AGNs e star forming. Lamareille (2010) propés um novo diagrama

utilizando apenas linhas de emissao localizadas na regido azul do espectro ([O 11] A3727,
[O 111] A5007 e Hp) para distinguir objetos com z>0.3, chamado de Diagrama Azul (Blue
Diagram). Neste diagrama foi utilizado inicialmente [N 11]/Ha e [S 11] para uma cali-
bracgao inicial e posteriormente definidas regioes bem delimitadas para as seguintes classes
de galaxias: Seyfert Tipo-I1I, LINERs, star forming e Seyfert Tipo-II e star forming, LI-
NERs e galdxias compostas, no plano [O 111] A5007/H/ versus [O 11] A3727/H/f. A figura
[B.3 mostra o diagrama azul para uma amostra de galdxias do SDSS, indicando as regioes
correspondentes as diferentes classes. Este diagrama teve sucesso em diferenciar as classes,
na maioria das vezes, mais de 90%, reduzindo a contaminacao na regiao de star forming

em ~16%. Por outro lado hd uma regiao no diagrama que nao é possivel distinguir star
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Figura B.2: Abaixo: Diagrama WHAN, que consiste na razao [N 11]/Ha e a largura equivalente de Ha clas-

sificando as galdxias como star forming, weak AGN, strong AGN, passive. Figura de |Cid Fernandes 1

).

forming, LINERs e galdxias compostas, onde uma parte significativa das galaxias se en-
contram.
Tendo em vista a grande dificuldade de classificar galaxias através de linhas de emissao

além de z~0.4, devido a observabilidade das linhas de [N 11] A\6584 e Ha, [Juneau et al.

2011) substituem a razao [N 11]/Ha pela massa estelar, como alternativa a limitagao

desta razao de linhas vermelhas. Esta substiuicao pode ser considerada possivel pelo fato
de [N 11]/Haser um indicador de metalicidade que por sua vez esta correlacionada com
a massa estelar. Sendo assim, estes autores propoem o diagrama Massa-Excitacao ou
MEx como uma alternativa ao tradicional diagrama BPT. A figura[B.4l mostra o diagrama

MEx ([O m1]/Hp versus log(M,)) para uma amostra de galdxias do levantamento GOODS

Dickinson et al., [2003), classificando-as como AGNs, star forming e galdxias compostas.

Os autores também utilizaram galdxias de baixo redshift (SDSS) para comparar a classi-
ficacao do diagrama MEx com a classificacao tradicional do diagrama BP'T, como mostrado
na figura. Uma substituigdo da massa estelar pela cor (U- B) (que também pode é corre-

lacionada com a massa estelar) resulta num outro diagrama proposto pelo mesmo grupo,

chamado de Cor-Excita¢ao ou CEx (Yan et all, 2011). Ambos diagramas, MEx e CEx, sdo

capazes de classificar AGNs com eficiéncia de >99% e 95.7%, respectivamente. Entretanto,
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Figura B.3: O diagrama azul proposto por lL_a.m_a.r_ell]&J (‘ZQ]_(J) utilizando as linhas espectrais [O 11] A3727,
[O 111] A5007 e H3, com as regioes das classes: Seyfert Tipo-1I, LINERS, star forming e Seyfert Tipo-II e star
forming LINERs. Direita: Diagrama azul mostrando apenas as galaxias star forming e LINERs. Esquerda:

Diagrama azul mostrando as galdxias classificadas como star forming LINERs e galdxias compostas.

como nestes diagramas ainda ¢é necessaria a linha de Hf3, suas atuacoes estao limitadas a
z<1.
Um outro diagrama proposto na literatura para classificar galaxias em AGNs e star

forming de acordo com linhas de emissao na regiao do 6ptico é o TBT (Trouille, Barger e

Tremonti) (Trouille et all, 2011). Este diagrama é composto pela cor (g-r) no referencial de

repouso da galdxia e a razao das linhas [Ne 111] A3869 e [O 11] A3727, logo podendo chegar
até z=1.4 com uma espectroscopia optica e imageamento até o infravermelho préximo.
Os autores argumentam que a razao [Ne 111]/[O 11| é suficiente para separar galaxias star
forming ricas em metais de AGNs, ja que galaxias star forming pobres em metais possuem
uma valor de [Ne 111]/[O 11] relativamente grande. Ao mesmo tempo, galdxias mais pobres

em metais tendem a ser azuis e assim pode-se utilizar g-r para distinguir da cor de AGNs,

que tende a ser dominada por populagoes predominantemente velhas (Yan et all, 2011).

Uma comparagao com a classificacao do diagrama BPT para galaxias em baixo redshift
(SDSS) foi realizada, tendo um acerto na classificagao dos objetos em mais de 97% do

AGNs e star forming. Posteriormente aplicaram esta classificacdo em galdxias em alto
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Figura B.4: Direita: Diagrama MEx de ([O 111)/Hf versus log(M,)) utilizando uma amostra de galdxias
do SDSS (IJJJM&_DLIL Il)ﬁ) Esquerda: A mesma amostra de galaxias do SDSS usada para o diagrama

MEZx, mas colocada no diagrama BPT de acordo com a classificagao de MEx. As linhas continua e tracejada

indicam os limites entre star forming e AGN de acordo com Kauﬁmann_ej_al] (IZDD_S_@I) e [Kewley et a .I

), respectivamente.

redshift, utilizando uma amostra de galdxias do levantamento GOODS (Dickinson et all,

2003) e com dados em raios-X do imageamento profundo do Chandra (Weisskopf et all,

2003). A figura [B.B mostra a classificacao entre star forming e AGNs para uma amostra

de galaxias do GOODS, sendo objetos com ou sem linhas alargadas e com confirmacao em

raios-X.

Outra forma de identificagdo de AGNs seria pela linha de emissao de [Ne v] \3426,

que possui um potencial de ionizacao de aproximadamente 97 eV. Uma populacao estelar

geralmente nao emitem fétons além de 55 eV (Haehnelt et al), 2001), logo esta linha de

emissao, apesar de fraca, pode ser atribuida a uma assinatura de AGNs (Mignoli et all,

2013). Sendo assim, uma amostra de AGNs baseada na presenga da linha de emissao de

[Ne v] A3426 representa uma amostra sem um contaminante significativo de galaxias consi-

Baldwin et all (198

deradas star forming.

) nao encontraram uma regiao HII, de formagao

estelar, com emissao em [Ne V], entretanto apenas algumas excecoes sao conhecidas atu-

almente

Izotov et al

200

Y

). A utilizacdo da linha [Ne v] A3426 como um indicador de

AGN ainda é motivo de debate na literatura.
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Figura B.5: Diagrama TBT (Trouille et alJ, 2011) (g-r versus [Ne 111]/[O 11]) para uma amostra de
galdxias do GOODS/N (IIHijnsguﬁ_t_al], |2mﬂ) com dados em raios-X para confirmacao auxiliar de AGNs.

Os AGNs sdo representados como triangulos pretos (sem linhas alargadas e Ly >10%*erg/s), diamantes

laranjas (sem linhas alargadas e com Ly <10%2erg/s em 0.5-2 e 2-8 keV) e magenta (sem linhas alargadas e

042

com Ly <10%*erg/s somente em 0.5-2 keV). Os pontos pretos representam as demais galdxias da amostra.
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