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Resumo

Esta dissertacao aborda a sintese de populagoes estelares e sua aplicagao na recuperacao
do historico de formagao estelar de galaxias, com foco no desenvolvimento e aplicacao
de metodologias que combinam modelos teéricos de espectros de Populacoes Estelares
Simples (SSP) para reproduzir espectros de Populagoes Estelares Compostas (CSP). Sao
utilizados algoritmos de otimizagao, como (i) o Sequential Least Squares Quadratic Pro-
gramming (SLSQP), para minimizar a fungao de x? calculada com base na diferenga entre
espectros de galaxias (simuladas ou observadas) e os espectros sintetizados, e (i) o método
de Analise de Componentes Principais (PCA), para a reducao da dimensionalidade da bi-
blioteca de modelos espectrais tedricos, afim de excluir modelos tedricos de populacoes
estelares simples que apresentam espectros semelhantes. Sao apresentados os fundamen-
tos tedricos da espectroscopia, abrangendo linhas espectrais, classificagao estelar, extingao
galactica e o efeito Doppler, seguidos por uma introdugao & astronomia extragaléactica,
com destaque para o espectro de galaxias e as caracteristicas das populacoes estelares.
A metodologia incluiu a preparacao e correcao de dados observacionais, a construcao de
modelos espectrais tedricos com uso do software GALAXEV, e a aplicacao do método de
PCA. O método SLSQP foi empregado para ajuste espectral. A faixa de ajuste espectral
analisada compreende 3800 A a 7000 A. Os resultados indicam que o SLSQP recuperou
o historico de formacao estelar de maneira precisa em dados simulados, enquanto o PCA
reduziu a precisao dos resultados nesses dados; entretanto, para o cubo de dados real nao
houve prejuizo na qualidade do ajuste espectral quando a sintese espectral foi realizada
com o conjunto reduzido de modelos tedricos, selecionados através do PCA. A redugao
do custo computacional necessario para a execucao da sintese espectral foi significativa.
Para trabalhos futuros, recomenda-se investigar as possiveis perdas associadas ao uso do
PCA na reducgao do conjunto de modelos tedricos de populagoes estelares simples, bem

como aprimorar as metodologias de correcao aplicadas aos dados observacionais.

Palavras-chave: Astrofisica Extragalactica; Sintese de Populagoes Estelares;

Método de Minimizagao SLSQP; Analise de Componentes Principais.



Abstract

This dissertation addresses the synthesis of stellar populations and its application in the
recovery of the star formation history of galaxies, focusing on the development and ap-
plication of methodologies that combine theoretical models of spectra of Simple Stellar
Populations (SSP) to reproduce spectra of Composite Stellate Populations (CSP). Opti-
mization algorithms are used, such as (i) the Sequential Least Squares Quadratic Program-
ming (SLSQP), to minimize the x? function calculated based on the difference between
galaxy spectra (simulated or observed) and the synthesized spectra, and (i) the Principal
Component Analysis (PCA) method, to reduce the dimensionality of the library of theore-
tical spectral models, in order to exclude theoretical models of simple stellar populations
that present similar spectra. The theoretical foundations of spectroscopy are presented,
covering spectral lines, stellar classification, galactic extinction and the Doppler effect,
followed by an introduction to extragalactic astronomy, with emphasis on the spectra of
galaxies and the characteristics of stellar populations. The methodology included prepa-
ration and correction of observational data, construction of theoretical spectral models
using the GALAXEV software, and application of PCA method. The SLSQP method
was used for spectral fitting. The spectral fitting range analyzed comprises 3800 A to
7000 A. The results indicate that SLSQP recovered the star formation history accurately
in simulated data, while PCA reduced the accuracy of the results in these data; howe-
ver, for the real data cube there was no loss in the quality of the spectral fitting when
the spectral synthesis was performed with the reduced set of theoretical models, selected
through PCA. The reduction in the computational cost required to perform the spectral
synthesis was significant. For future work, it is recommended to investigate the possible
losses associated with the use of PCA in the reduction of the set of theoretical models of
simple stellar populations, as well as to improve the correction methodologies applied to

observational data.

Keywords: Extragalactic Astrophysics; Stellar Population Synthesis; SLSQP

Minimization Method; Principal Component Analysis.
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1 Introducao

Populagoes estelares, que compreendem estrelas de varias idades, metalicidades e
estagios evolutivos, sao unidades fundamentais dos sistemas galacticos. A compreensao
de suas propriedades e distribuigoes ¢ crucial para desvendar os processos ocorridos na

formagao e evolugao das galaxias.

Conforme destacado por [15], o estudo da formagao de galéxias trata, essencialmente,
da compreensao dos processos que transformaram um universo originalmente homogéneo
em um universo heterogéneo. Os autores evocam uma diversidade de fendémenos fisicos
envolvidos nesse processo, desde o crescimento de flutuagoes primordiais no universo ini-
cial, passando pelo resfriamento e condensacao de gas em nuvens moleculares que levam a
formagao de estrelas, até o surgimento de buracos negros supermassivos, os quais emitem

intensas quantidades de radiacao conforme se desenvolvem nos bojos galacticos.

Devido a grande complexidade dos processos fisicos envolvidos, a Astrofisica Extraga-
lactica ainda enfrenta desafios na compreensao dos mecanismos responsaveis pela forma-
¢ao das populagoes estelares que compoem as galaxias. Além das estrelas, outro elemento
crucial presente nas galdxias sdo as nuvens de géas e poeira, que também (re)emitem
radiagado observavel em varias faixas do espectro eletromagnético. Uma compreensao
aprofundada dos processos de formacao estelar facilitara o estudo da Spectral Energy Dis-
tribution (SED) das galaxias, permitindo a separagao eficaz da emissao estelar dos demais

componentes presentes nos espectros observados.

Os métodos pioneiros de sintese de populagoes estelares eram complexos e possufam
muitos parametros livres, o que dificultava tanto sua aplicacao quanto a interpretacao dos
resultados, além de fornecerem estimativas frequentemente inconsistentes e pouco preci-
sas. HEsses métodos baseavam-se na combinacao de espectros de estrelas com diferentes
caracteristicas, como massas, idades e composi¢oes quimicas, para tentar replicar o es-
pectro observado [14]. As abordagens mais modernas seguem a metodologia da sintese

populacional evolutiva, que busca reproduzir o espectro observado de uma galaxia atra-
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vés da combinacao de modelos tedricos de populagoes estelares, baseados na evolugao de

estrelas com diferentes massas, idades e composi¢oes quimicas.

Nas tltimas décadas, levantamentos astrondémicos de grande escala, como o Sloan
Digital Sky Survey (SDSS), tém realizado extensos mapeamentos de objetos celestes,
disponibilizando um vasto volume de dados para a comunidade cientifica. Esse cenério,
aliado & diversidade de combinagoes de idades e metalicidades que podem compor um Star
Formation History (SFH), torna imprescindivel a otimizagdo dos algoritmos de analise
espectral voltados para a sintese de populagoes estelares, uma vez que a quantidade de

dados disponiveis para analise tem crescido exponencialmente.

Nesse contexto, identifica-se uma lacuna em termos de softwares especializados em
analise espectral que incorporem ferramentas de otimizagao eficientes para recuperar o

SFH registrado na SED das galaxias.

1.1 Objetivos

Os objetivos deste projeto podem ser elencados na seguinte forma:

1. Contribuir para a compreensao dos processos de formagao estelar no histérico de

formacao de galéxias;

2. Desenvolver uma arquitetura de software capaz de analisar conjuntos de dados es-
pectroscopicos de Integral Field Units (IFU), de modo a incluir modelos de evolugéao

estelar, dados observacionais e estruturas teéricas;

3. Implementar algoritmos para sintetizar populagoes estelares com alta fidelidade,
considerando parametros como idade, metalicidade, fungao de massa inicial e trilhas

de evolucao estelar;

4. Projetar uma interface de usuario amigével para entrada de parametros, visualizagao

de populacoes sintetizadas e analise de suas propriedades;

5. Validar o software comparando populagoes sintetizadas com dados observacionais

de diversos levantamentos astrofisicos da literatura cientifica;

6. Analisar a aplicagdo do método de Analise de Componentes Principais (PCA) para
redimensionamento da base espectral de templates a ser usada na sintese de popu-

lacoes estelares; e
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7. Otimizar o software para escalabilidade e eficiéncia, permitindo anélise de grandes

conjuntos de dados e sistemas estelares complexos.

1.2 Trabalhos recentes e o presente trabalho

Uma etapa fundamental para o desenvolvimento deste trabalho foi a revisao de pesqui-
sas recentes. Entre os estudos examinados no campo da sintese de populagoes estelares,
destacam-se o ULySS [46], o MOPED [65] e o STARLIGHT [24]. O ULySS foi elaborado
para determinar parametros atmosféricos estelares e reconstituir o histérico de formagcao
estelar de galaxias, porém, conforme descrito [46], apresenta limita¢oes quando aplicado
a sintese de populacoes estelares devido ao ntimero restrito de idades de populacoes que
podem ser definidas nos modelos combinados [46]. O MOPED, por sua vez, foi desenvol-
vido com foco na recuperacao do historico de formagao estelar de galaxias, assim como
o presente trabalho, mas difere pela sua estratégia de otimizagao, que se baseia na ra-
zao S/N para estimar os coeficientes iniciais de contribuigao de cada espectro modelado.
Posteriormente, utiliza um método de maxima verossimilhanca para determinar a melhor
combinagao de vetores ortogonais que representam o espectro observado, descartando
dados irrelevantes para os parametros de estudo [65]. Diante disso, o STARLIGHT se
destaca como o mais amplamente aceito pela comunidade cientifica, sendo empregado
em uma vasta gama de pesquisas para analise espectral e sintese de populagoes estelares
[26, 53, 17, 25, 23, 3|. Considerando seu amplo reconhecimento e ntmero significativo de
citagoes, este trabalho utiliza o STARLIGHT como base, mas com um enfoque voltado
para a aplicagao de técnicas de modelagem e otimizagao computacional. Ao contrario do
STARLIGHT, o codigo desenvolvido aqui serd disponibilizado & comunidade cientifica,

permitindo futuras contribuicoes e o aprimoramento continuo da ferramenta.

A dissertagao esta organizada da seguinte forma: O Capitulo 1 aborda a introdugao
ao tema e apresenta os objetivos principais do trabalho. No Capitulo 2, sao discutidos os
fundamentos de espectroscopia, incluindo a definicao de espectros e suas linhas, a tempe-
ratura estelar e sua relagao com as classificagoes espectrais e o efeito Doppler. O Capitulo
3 explora a Astronomia Extragalactica e a sintese de populagoes estelares, detalhando as-
pectos como a func¢ao de massa inicial, isocronas estelares e historico de formagao estelar.
No Capitulo 4, sao apresentados os métodos matematicos e computacionais utilizados,
como os Polinémios de Chebyshev, a teoria geral da Programacao Quadratica Sequencial
com a descri¢ao do algoritmo SLSQP e o método de Analise de Componentes Principais

(PCA). O Capitulo 5, por sua vez, descreve a amostra de dados, os modelos de popula-
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¢oes estelares simples, os procedimentos de sintese espectral e uma descrigao resumida do
codigo desenvolvido. Finalmente, os resultados obtidos sao discutidos no Capitulo 6, e as

conclusoes e possiveis trabalhos futuros sao apresentados no Capitulo 7.



2 Espectroscopia

A espectroscopia é uma ferramenta indispenséavel para o estudo das propriedades
fisicas e quimicas dos objetos astrofisicos, permitindo a extracao dos dados espectrais e a
sua transformagao em informacoes sobre as caracteristicas dos objetos astronémicos. Este
capitulo dedica-se a explorar os conceitos fundamentais relacionados ao espectro e as linhas
espectrais, bem como a relagao entre a temperatura estelar e as caracteristicas espectrais
observadas. Também sao explorados aspectos da estrutura atomica e sua conexao com
as linhas espectrais, o efeito Doppler e sua relevincia na anélise das linhas espectrais,
além dos tipos espectrais de estrelas e a classificacao de Harvard. Por fim, apresenta-se
uma visao geral sobre os espectrografos e suas variagoes, incluindo o uso de fenda longa

e unidades de campo integral (IFU).

2.1 O espectro e as linhas espectrais

Em 1666, Isaac Newton decompds a luz solar com a utilizacao de um prisma, formando
um espectro. Mais tarde, em 1814, Joseph Fraunhofer observou linhas escuras no espectro
solar e passou a utilizar a observacao de tais linhas para garantir a qualidade dos prismas
que produzia. Ao constatar que uma variacdo na composicao do vidro provocava um
deslocamento nas linhas observadas, Fraunhofer relacionou o indice de refragao dos vidros
com a sua composicao. Fraunhofer identificou 574 linhas no espectro solar e as classificou
como forte e fraca, nomeando-as com letras maitsculas e minisculas respectivamente [44,
45]. A Figura 2 apresenta um espectro solar no qual é possivel observar as linhas de

absorcao.

Apoés a descoberta do espectro com o passar dos anos alguns quimicos notaram a
relacao entre as linhas espectrais e os elementos quimicos através de experiéncias chamadas
de "testes de chama'", que consistiam em queimar certas substancias e observar o espectro
produzido. Porém, havia um inconveniente nessas experiéncias: os elementos quimicos

presentes nas chamas influenciavam no espectro gerado. Somente em 1860 os fisicos
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Figura 2: Espectro solar de alta resolugao criado a partir de um atlas digitalizado, com
base em uma série de observagoes realizadas no Kitt Peak Observatory, Arizona
Fonte: [59]

Gustav Robert Kirchhoff e Robert Bunsen conseguiram correlacionar as linhas espectrais
a elementos quimicos isolados, utilizando um queimador que nao emitia luz, concluindo
assim que cada elemento quimico poderia ser identificado pelo seu padrao tnico de linhas

espectrais [45, 20],

A partir de tais experiéncias, foram formuladas as trés leis empiricas da espectroscopia,

que sao conhecidas como Leis de Kirchhoff:

1 - Um corpo opaco quente (solido, liquido ou gasoso e denso) emite um espectro

continuo.

2 - Um gés aquecido com baixa densidade produz um espectro de linhas brilhantes
(linhas de emissao). O ntimero e a posigao destas linhas depende dos elementos quimicos

presentes no gas.

3 - Quando um espectro continuo de uma fonte aquecida atravessa um gas a uma
temperatura inferior, o gas mais frio provoca o aparecimento de linhas escuras (linhas de
absor¢ao). A quantidade e a localizagdo dessas linhas sdo determinadas pelos elementos

quimicos presentes no gés.

A partir das Leis de Kirchhoff compreendeu-se o espectro solar observado como fruto
da interagao entre o espectro continuo produzido internamente pelo Sol (corpo quente
e gasoso de alta densidade) que atravessa a atmosfera solar (composta por gases mais
frios que a superficie solar, onde parte da luz é absorvida) resultando em um espectro
de absorgao. O esquema de formagao dos diferentes tipos de espectros esta ilustrado na

Figura 3.
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Figura 3: Tipos de espectros.
Fonte: [31]

Com base nas descobertas sobre a formacao das linhas espectrais, a observacao de
espectros estelares comegou a ganhar destaque em 1860 com Giovanni Battista Donati
e, subsequentemente, com outros astronomos como Lewis Morris Rutherfurd e George
Biddel Airy. Em 1862, Anders Jonas Angstrom identificou linhas de hidrogénio no Sol,
enquanto Sir Joseph Norman Lockyer descobriu a linha de hélio em 1868. O elemento
hélio, inicialmente identificado no Sol por Lockyer e Pierre-Jules-César Janssen, s6 foi
encontrado na Terra em 1895 por Sir William Ramsay, o qual, junto com Lord Rayleigh,

recebeu o prémio Nobel por suas contribuigdes & quimica e a fisica, respectivamente [45].

2.2 Temperatura das estrelas

Estudos posteriores constataram que a curva de distribui¢ao de energia de um espectro
continuo tem comportamento analogo ao de um corpo negro, ou seja, obedece a Lei de
Planck. Conforme descrito por Schneider em seu livro [73], a Lei de Planck estabelece a
distribuicao da radiagao emitida por um corpo negro em funcao do comprimento de onda
e da temperatura. A formula que estabelece a Lei de Planck e que rege essa distribuicao

de radiagao emitida é dada por:

BA\(T) = — (2.1)

onde B)(T) ¢é a radiancia espectral, h é a constante de Planck, ¢ é a velocidade da luz, A
¢ o comprimento de onda, kg é a constante de Boltzmann e 1" é a temperatura do corpo
negro. Vale destacar que a Lei de Planck também pode ser escrita em termos de frequéncia
emitida e da temperatura. Essa equagao mostra que, com o aumento da temperatura, a

intensidade da radiacao emitida aumenta e o comprimento de onda no qual a radiacao
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atinge seu pico diminui. Esta mudanca é quantificada pela Lei de Wien, que relaciona
o comprimento de onda no qual ocorre o pico ou o méximo de intensidade (Apax) com a

temperatura. A Lei de Wien é expressa pela equacao:
Amax - T =b (2.2)

onde b é a constante de deslocamento de Wien, com valor 0,0028976 m - K. A aplicagao
dessas leis foi crucial para a interpretacao dos espectros estelares, permitindo a determi-
nacao da temperatura superficial das estrelas. A Figura 4 mostra o comportamento do

espectro de acordo com a variacao da temperatura.
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Figura 4: Grafico da Lei de Planck para diferentes temperaturas.
Fonte: [45]

2.3 A estrutura atomica e a sua relacao com as linhas espec-
trais

A partir do século XX os avangos sobre os conhecimentos a cerca da estrutura dos ato-
mos e a natureza da luz permitiram uma maior compreensao sobre a formacao das linhas

espectrais [45]. O modelo atomico proposto por Rutherford sustentava que os elétrons
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giravam em torno do niicleo em orbitas circulares. Porém, essa abordagem nao explicava
a estabilidade dos atomos, pois a aceleracao dos elétrons levaria & instabilidade dos ato-
mos, uma vez que causaria a perda de energia e faria com que os elétrons espiralassem
em direcao ao nicleo, resultando na emissao de radiagao em todos os comprimentos de
onda. O autor relata que os espectros de emissao indicavam que os atomos emitiam radi-
acao apenas em comprimentos de onda especificos e nao em todos, o que impulsionou o
desenvolvimento da mecanica quantica, pois revelou que as leis da mecéanica classica nao

se aplicavam plenamente aos atomos.

Em 1900, o cientista alemao Max Planck apresentou o modelo da quantizacao da luz,
de acordo com o qual a matéria emite luz em pacotes de energia chamados quanta. Albert
Einstein, em 1905, utilizou a ideia da quantizagao para analisar o efeito fotoelétrico,
considerando que cada quantum de luz, ou féton, possui uma energia especifica. Desta
forma, entendeu-se que quando um &tomo transita entre niveis de energia, a radiagao
eletromagnética ¢ emitida ou absorvida e, se a energia do &tomo diminui por um valor

AFE, ele emite um foton com frequéncia v, conforme a equagao abaixo [45]:

AFE =hv (2.3)

onde h é a constante de Planck. Analogamente, se o &tomo absorve um féton de frequéncia

v, sua energia aumenta em AFE = hv.

Dado que os niveis de energia dos elétrons sao quantizados, entao um atomo emite
ou absorve radiacao em frequéncias especificas, pois nao pode assumir niveis de energia
arbitrarios. As transigoes entre os niveis de energia dos atomos e moléculas podem ser
categorizadas em diferentes tipos de processos fisicos, cada um envolvendo mecanismos
distintos de troca de energia. A absor¢ao ocorre quando um &tomo ou molécula capta
um foton e um elétron é promovido de um nivel de energia mais baixo (E;) para um nivel
de energia mais alto (Ey). Em contraste, a emissdo acontece quando um elétron retorna
a um nivel de energia inferior, liberando um féton correspondente & diferenca de energia
entre os niveis (AE = Ey — E;). A ionizagdo é o processo em que um elétron é removido
completamente do atomo, passando de um nivel de energia bem definido para um estado
de alta energia, formando um fon positivo. A recombinagao é o fenémeno oposto, onde
um elétron é capturado por um fon positivo e o sistema retorna a um estado neutro, fre-
quentemente emitindo radiagao. Finalmente, o processo livre-livre ocorre quando elétrons

livres interagem com campos elétricos, resultando na emissao ou absor¢ao de radiacao sem
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transicoes discretas entre niveis de energia, mas em uma faixa continua. Cada um desses
processos contribui para a compreensao dos espectros atdémicos e moleculares e é funda-
mental para a investigagao de fendmenos astronémicos. A Figura 5 ilustra os diferentes

tipos de transi¢ao entre os niveis de energia [44].
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Figura 5: Diferentes tipos de transigao entre os niveis de energia excitados e nivel funda-
mental, para linhas de absorcao, linhas de emissao, linhas de ionizacao, linhas de recom-
binacao e entre estados livres.

Fonte: [44]

2.4 O efeito Doppler

Em 1842, Christian Doppler descobriu que a variacao no comprimento de onda ob-
servado em relagao ao comprimento de onda original (ou proprio) é uma consequéncia do
deslocamento relativo entre a fonte emissora e o observador. Quando a distancia entre o
objeto emissor e o observador aumenta, o comprimento de onda medido se torna superior
ao comprimento de onda préprio, manifestando-se como um desvio para o vermelho. Em
contraste, quando a distancia diminui, o comprimento de onda medido é reduzido em re-
lagao ao comprimento de onda proprio, resultando em um desvio para o azul [41]. Desta
forma, a analise do efeito Doppler nas linhas espectrais permite estimar a velocidade ra-
dial do objeto, ou seja, a velocidade do objeto ao longo da linha de visada, sendo desde
entao uma ferramenta para a determinacao das velocidades relativas de corpos celestes

em relagdo ao observador [45, 57, 20].

O deslocamento do comprimento de onda de uma fonte que estd se movimentando

com velocidade v em relagdo ao observador é definido por [45] pela equagao:
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2\ —1/2
AA = Y cosh (1 — U—) (2.4)

c2

onde # é o angulo entre o vetor velocidade da fonte e a linha de visada. Para velocidades
muito menores que a velocidade da luz (v < ¢), considerando v, como a componente de

velocidade radial na direcao do observador, o deslocamento de onda é dado pela equagao

[45]:
— == (2.5)

2.5 Tipos espectrais e a classificacao de Harvard

Com o avanco da espectroscopia, tornou-se claro que diferentes estrelas exibem padroes
espectrais distintos. No inicio do século XX, Edward Charles Pickering, entao diretor do
Observatorio de Harvard, iniciou a coleta sistematica de espectros estelares por meio de
fotografias, com o objetivo de facilitar a catalogagdo das estrelas [44|. Nesse processo,
Annie Jump Cannon, uma de suas principais colaboradoras, destacou-se ao realizar a
classificagao espectral, categorizando aproximadamente 225.000 estrelas até a magnitude
9 entre 1918 e 1924. Seus resultados foram publicados no Henry Draper Catalogue, uma
obra nomeada em homenagem a Henry Draper, pioneiro na fotografia do espectro da
estrela Vega e figura importante no campo da espectroscopia, cuja familia financiou parte

do projeto de catalogagao estelar.

Os esforcos de classificacao espectral realizados em Harvard culminaram na defini¢ao
de sete tipos espectrais, designados como O, B, A, F, G, K e M. Estes tipos estao orga-
nizados em uma sequéncia que reflete a variagao de temperatura das estrelas, comegando
com o tipo O, que corresponde as estrelas mais quentes e azuladas, e indo até o tipo M,
que engloba as estrelas mais frias e avermelhadas. Cada tipo espectral é subdividido em
10 classes, numeradas de 0 a 9, onde 0 representa a subclasse mais quente e 9 a mais fria
dentro de cada tipo. No entanto, durante os anos 1990, foram descobertas estrelas com
temperaturas ainda mais baixas do que as do tipo M9. Em resposta, foram introduzidas

novas classes espectrais, L e T [20, 44, 45].

Conforme relatado por [44], ao longo dos anos houve a introdugao de duas novas classes
espectrais, C e S. Estas classes sao ramificagoes paralelas aos tipos G-M e se diferenciam

principalmente pela composicao quimica superficial das estrelas. A Tabela 1 apresenta a
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correlagao entre a classe espectral, a temperatura e as principais caracteristicas espectrais.

Tabela 1: Classes espectrais

Tipo

Temperatura (K)

Principais Caracteristicas

O

20,000-35,000

Espectro com linhas de atomos miltiplamente io-
nizados, como He II, C III, N III, O III, Si V. He
I visivel, linhas de H I fracas.

~ 15,000

Linhas de He II desaparecem, linhas de He T (403
nm) mais fortes no tipo B2, depois ficam mais fra-
cas e desaparecem no tipo B9. Linha K de Ca II
visivel a partir do tipo B3. Linhas de H I ficam
mais fortes. Linhas de O II, Si II e Mg II visiveis.

~ 9,000

Linhas de H I muito fortes no tipo A0 e dominam
todo o espectro, depois ficam mais fracas. Linhas
H e K de Ca II ficam mais fortes. He I nao é
mais visivel. Linhas de metais neutros comecam a
aparecer.

~ 7,000

Linhas de H I ficam mais fracas, linhas H e K de
Ca II ficam mais fortes. Muitas outras linhas de
metais, como Fe I, Fe I, Cr II, Ti II, claras e ficam
mais fortes.

~ 5,500

Linhas de H I continuam a enfraquecer, linhas H
e K muito fortes, sendo mais fortes no tipo GO.
Linhas de metais ficam mais fortes. Banda G cla-
ramente visivel. Linhas de CN vistas em estrelas
gigantes.

~ 4,000

Espectro dominado por linhas de metais. Linhas
de H I insignificantes. Linha Ca I 422.7 nm clara-
mente visivel. Linhas fortes de H e K e banda G.
Bandas de TiO tornam-se visiveis a partir do tipo

K5.

~ 3,000

Bandas de TiO ficam mais fortes. Linha Ca I 422.7
nm muito forte. Muitas linhas de metais neutros.

~ 2,000

As bandas de TiO e VO desaparecem para as clas-

ses L iniciais. Linhas muito fortes e largas de Na
[eKL

~ 1,000

Bandas de absor¢ao molecular muito fortes de CHy
(§ HQO

~ 3,000

Estrelas muito vermelhas, com bandas moleculares
fortes, como C,, CN e CH. Sem bandas de TiO.
Espectro de linha semelhante aos tipos K e M.

~ 3,000

Estrelas vermelhas de baixa temperatura. Bandas
de ZrO muito claras. Também outras bandas mo-
leculares, como YO, LaO e TiO.

As classes também sao subdivididas numericamente de 0 a 9, e, em alguns casos,

sao
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empregadas casas decimais para uma discriminacao mais precisa entre as subdivisoes.

2.6 Diagrama de Hertzsprung-Russell

O Diagrama de Hertzsprung—Russell (HRD), também conhecido como diagrama cor-
magnitude (CMD), é uma das ferramentas mais importantes da astrofisica estelar. Ele
permite a visualizagao da distribui¢ao das estrelas de acordo com seus parametros fisicos
fundamentais, como luminosidade, temperatura efetiva, tipo espectral e magnitude abso-
luta. Esse diagrama foi desenvolvido independentemente por Ejnar Hertzsprung e Henry
Norris Russell, no inicio do século XX, e revolucionou a compreensao sobre a estrutura e

a evolucao estelar |20, p. 220].

No diagrama HR, conforme descrito por |73, p. 425|, a magnitude absoluta de uma es-
trela é representada no eixo vertical, de modo que o brilho aumenta para cima, enquanto o
tipo espectral é disposto no eixo horizontal, com a temperatura crescente para a esquerda.
Essa organizacao reflete a relagao fundamental entre a luminosidade e a temperatura su-
perficial das estrelas, permitindo a identificacao de padroes evolutivos e estruturais no

diagrama.

De acordo com |20, p. 221] entre 80% e 90% das estrelas de um Diagrama HR se
encontram dispostam em uma faixa bem definida chamada de sequéncia principal. Essa
sequéncia se estende da regiao superior esquerda, onde estao as estrelas quentes e brilhan-
tes do tipo O, até a regiao inferior direita, onde se encontram as estrelas frias e pouco
luminosas do tipo M. Conforme [73, p. 426], o fato da maioria das estrelas estarem dispos-
tas ao longo de uma sequéncia unidimensional é apresentado como uma das descobertas
mais significativas da astronomia, pois esse padrao indica que as propriedades estelares
nao sao independentes, mas, em grande parte, determinadas por um tnico parametro
fundamental: a massa da estrela. Na sequéncia principal, estrelas mais massivas sao mais
luminosas e mais quentes, enquanto estrelas menos massivas sao mais frias e menos lumi-
nosas. Para as estrelas da sequéncia principal, a relagao entre luminosidade e massa pode

ser descrita aproximadamente por :
M 3.5
La~Ly(— 2.6
o (31 ) (26)

o que implica que uma estrela de 10M, pode ser cerca de 3000 vezes mais luminosa
que o Sol |73, p. 426].
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Estrelas evoluidas e mais brilhantes que a sequéncia principal ocupam a regiao das
gigantes e supergigantes no diagrama HR. As gigantes, como Aldebaran, apresentam
raios dezenas de vezes maiores que o do Sol, enquanto as supergigantes, como Betelgeuse,
podem ter raios 700 a 1000 vezes maiores. Essas estrelas seguem uma trajetoéria evolutiva
que as leva a aumentar de tamanho & medida que consomem seu combustivel nuclear [20,

p. 221].

Por tltimo, temos as estrelas muito mais evoluidas, chamadas de anas brancas, que
sao originadas a partir das estrelas de baixa massa da sequéncia principal. A regiao
das anas brancas, também chamada se sequéncia de resfriamento, encontra-se abaixo da
sequéncia principal, representando objetos de baixa luminosidade, alta densidade e alta
temperatura. Essas estrelas sao remanescente estelares densos, compostos predominan-
temente de carbono e oxigénio, que ja nao sustentam reacoes nucleares ativas em seus
interiores. Apesar do nome, nem todas as anas brancas sao brancas, podendo apresentar

coloragoes azuladas ou avermelhadas, dependendo da temperatura superficial [20, p. 221].

A Figura 6 apresenta um esquema do diagrama de cor e magnitude, no qual podem
ser identificadas as regides correspondentes a sequéncia principal, ao ramo das gigantes e

supergigantes, bem como a regiao das anas brancas.

Ainda na Figura 6 é possivel observar algarismos romanos, os quais representam a
classe de luminosidade das estrelas, conforme estabelecido pelo sistema Morgan-Keenan
(M-K) em 1943. Esse sistema foi desenvolvido com o proposito de diferenciar estrelas que
possuem o mesmo tipo espectral, mas apresentam luminosidades distintas. Sua formulagao
teve como base os estudos iniciais de Hertzsprung, sendo posteriormente refinada por
William W. Morgan e Phillip C. Keenan, culminando na publicacdo do Atlas of Stellar
Spectra |73, p. 426].

A classificacao no sistema MK é fundamentada na largura das linhas espectrais, uma
vez que, para estrelas de mesmo tipo espectral, aquelas mais luminosas apresentam linhas
espectrais mais estreitas. Esse critério constitui um aspecto essencial para a determinacao
da luminosidade estelar, possibilitando a distingao entre estrelas da sequéncia principal,
gigantes e supergigantes com base apenas na anélise espectral. As classes de luminosidade

das estrelas, segundo o sistema MK, sdo organizadas da seguinte forma |73, p. 426]:

e Classe I — Supergigantes: As estrelas mais luminosas, geralmente em estagios finais
de evolugdo. Sao subdivididas em Ia (mais brilhantes) e Ib (ligeiramente menos

brilhantes).
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Figura 6: Diagrama HR com indicacao dos tipos espectrais e as classes de luminosidade.
Fonte: |73, p. 427|

e (Classe II — Gigantes Brilhantes: Estrelas extremamente luminosas, representando

um estagio intermediario entre as gigantes comuns e as supergigantes.

e (lasse III — Gigantes: Estrelas que evoluiram da sequéncia principal, expandindo-
se significativamente, aumentando sua luminosidade e diminuindo sua temperatura

superficial.

e (Classe IV — Subgigantes: Estrelas em transicao entre a sequéncia principal e a fase

de gigante, apresentando um aumento gradual na luminosidade.

e Classe V — Sequéncia Principal (Anas): Estrelas que ainda estdo na fase de fusao
do hidrogénio em seus nucleos, como o Sol (G2V), cuja classificacdo indica tipo

espectral G2 e classe de luminosidade V.
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e (Classe VI — Subanas: Estrelas menos luminosas que as da sequéncia principal, geral-
mente pobres em metais e situadas ligeiramente a esquerda da sequéncia principal

no diagrama de Hertzsprung-Russell.

O raio de uma estrela pode ser estimado a partir de sua posicao no diagrama HR,
uma vez que a relacao entre luminosidade, temperatura e raio estelar é descrita pela
lei de Stefan-Boltzmann. De acordo com essa relagao, para duas estrelas com a mesma
temperatura superficial, aquela que for 100 vezes mais luminosa terd um raio 10 vezes
maior, visto que o raio estelar é proporcional a raiz quadrada da luminosidade (lembrando
que a luminosidade possui uma variagao logaritmica no diagrama HR). No diagrama HR,
as estrelas com mesmo raio distribuem-se ao longo de linhas diagonais aproximadamente
paralelas a sequéncia principal, representando as linhas de raio constante [20, p. 220]. O
autor observa que as estrelas da sequéncia principal apresentam uma variacao significativa
em seus tamanhos, desde aproximadamente ~ 20R. na extremidade superior esquerda
do diagrama até ~ 0,1 R na extremidade inferior direita. Ja as estrelas gigantes possuem
raios que variam entre ~ 10R; e ~ 100 R, evidenciando o aumento de tamanho associado
as fases evolutivas mais avancadas. A Figura 7 apresenta um diagrama HR teérico com

as linhas de raio pontilhadas.

Apobs a compreensao das principais caracteristicas do diagrama HR a Figura 8 apre-
senta um exemplo representativo contendo aproximadamente 22.000 estrelas do Catéalogo
Hipparcos, juntamente com 1.000 estrelas de baixa luminosidade (anas vermelhas e anas
brancas) extraidas do Catalogo Gliese de estrelas proximas. No diagrama, estao indicadas
as classes espectrais e de luminosidade conforme o sistema MK, além dos valores de lumi-
nosidade expressos em unidades solares, permitindo uma anélise detalhada da distribuicao

estelar em diferentes fases evolutivas |57, p. 37].

2.7 Os espectrografos

Os espectrografos sao instrumentos que decompoem a luz em seus diversos compri-
mentos de onda, permitindo a analise detalhada da emissao ou absor¢ao ao longo do

espectro.

Conforme detalhado por [57], a partir das observagoes espectroscopicas os espectros
dos objetos s@o extraidos, ou seja, suas distribuigdes de energia espectral (SEDs) f\ ou
fu, sao definidas de maneira que f) d\ e f, dv representem os fluxos recebidos nas regioes

de comprimento de onda d\ e de frequéncia dv, respectivamente. Considerando a relagao
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Figura 7: Diagrama HR com indicacao das linhas de raio.
Fonte: |20, p. 223|

entre comprimento de onda e frequéncia, A = 2, ¢ formulada a equagao:

2 2
:>\f)\ f)\:VfV

C C

v (2.7)

O funcionamento de um espectrografo é descrito em [44] como fundamentado no principio
da dispersao da luz, um processo que pode ser realizado através de diversos mecanismos
opticos. Segundo o texto, o primeiro componente do espectrografo é o colimador, cuja
funcao é transformar a luz divergente — que pode originar-se de uma abertura, como uma

fenda — em um feixe de luz colimado, onde os raios se tornam paralelos.

Apos a colimacao do feixe, este é direcionado para um elemento dispersivo, que pode
ser um prisma ou uma rede de difra¢ado. Conforme [44, p. 68|, o prisma realiza a separagao
da luz através do fendmeno da refragao, enquanto a rede de difracao utiliza a difragao e
a interferéncia para obter uma separacao espectral mais precisa e com maior resolucao.
Uma vez dispersa em diferentes comprimentos de onda, a luz é focalizada de maneira que
ondas com um comprimento de onda especifico (\) que incidem em diversos pontos do

dispersor convirjam para um tnico ponto no detector. De acordo com o autor este detector
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Fonte: [57, p. 37]

pode ser um Charge-Coupled Device (CCD), que captura a intensidade da luz em cada

comprimento de onda e, assim, gera o espectro. Tem-se na Figura 9 um espectroscopio

de fenda, com a representacao dos feixes de luz.

Slit

Collimator Prism

Camera
lens

Red
Green

Viol
Detector lolet

Figura 9: Principio do espectrografo de fenda
Fonte: [44, p. 68|
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2.7.1 Fenda longa e unidades de campo integral

No contexto da espectroscopia astronémica duas metodologias distintas sao frequen-
temente utilizadas para capturar a luz proveniente de objetos e interpretar essas informa-
¢oes: a imagem de fenda longa e as unidades de campo integral - IFUs. A imagem de
fenda longa é uma técnica classica na qual a luz é filtrada através de uma fenda estreita,
projetando um espectro de alta resolucao ao longo de uma linha de uma regiao especifica
do céu. Em contraste, as IFUs oferecem uma abordagem mais abrangente ao mapear a
luz proveniente de um campo de visao completo, permitindo a obtencao simultanea de

informacoes espectrais e espaciais para cada pixel da imagem.

Desenvolvida no século XIX, a técnica de fenda longa tem suas raizes na espectroscopia
de fenda, onde a luz de uma fonte astronémica é canalizada através de uma fenda estreita
e longa, criando uma imagem linear de um espectro de alta resolucdo. A limitacao da
aplicacdo dessa técnica reside na sua cobertura espacial restrita como citado por [6], o
que pode ser uma desvantagem quando se deseja analisar a variabilidade ou a estrutura

de objetos com dimensoes mais amplas ou com caracteristicas nao uniformes.

Segundo [5], durante as tltimas décadas do século XX um avango fundamental para
o progresso na compreensao de fenémenos astronémicos e no desenvolvimento de novos
estudos e observacoes foram as [FUs. Conforme descrito pelo autor as IFUs permitem a

captura simultanea de dados espectrais e espaciais de um campo de visao completo.

Em uma IFU, a luz proveniente de cada ponto na imagem de um objeto é direcionada
para um ponto distinto na fenda, utilizando, por exemplo, fibras 6pticas. Esse processo
resulta em um cubo de dados tridimensional, com duas dimensoes espaciais e uma dimen-
sao para o comprimento de onda. Esse cubo de dados tridimensional permite a exploracao
detalhada da estrutura interna e da cinematica de objetos astronémicos complexos como

galaxias e nebulosas [57, 5].



3 Astronomia Extragalactica e as popu-
lacoes estelares

A Astronomia Extragalactica tem sido determinante para a Cosmologia e para o en-
tendimento da formacao e evolucao das galaxias e de suas populagoes estelares. Por isso,
neste capitulo sao discutidos alguns principios que regem a expansao do universo tais
como a lei de Hubble, seguidos por uma anélise das propriedades dos espectros galécticos,
incluindo os efeitos da exting¢ao galactica. Também sao explorados os principais aspectos
da sintese de populagoes estelares, como a funcao de massa inicial, isbcronas estelares, his-
torico de formacao estelar, metalicidade e as diferencas entre populacgoes estelares simples
e compostas. Esses conceitos, em conjunto com os conceitos apresentados no Capitulo 2,
fornecem a base tedrica necessaria para as investigacoes que serao desenvolvidas ao longo

do presente trabalho.

3.1 A Astronomia Extragalactica

Astronomos comecaram a observar corpos difusos no céu no século XVIII. Inicialmente
nomeados como "nebulosas" esses objetos mais tarde receberam classificagoes diversas,
tais como, nuvens de gas iluminadas por estrelas e aglomerados estelares, além de algumas
serem galéxias individuais. As primeiras especulacoes sobre a existéncia de galaxias além
da Via Léctea foram feitas pelo astronomo amador inglés Thomas Wright e pelo filésofo
alemao Immanuel Kant. Em 1750, Wright publicou "An Original Theory of the Universe”,
sugerindo que a Via Lactea era uma camada estelar plana e especulando sobre outras "Vias
Lacteas". Kant, em 1755, ampliou essas ideias em seu trabalho "Historia Natural e Teoria
do Céu", propondo que algumas nebulosas eram sistemas estelares comparéveis a nossa

Galaxia [45, p. 591].

Em 1923, Edwin Powell Hubble ao identificar e analisar as estrelas variaveis Cefei-
das na nebulosa de Andromeda, foi capaz de determinar que a distancia até ela era muito

maior do que a dimensao da nossa Galaxia, estabelecendo que Andromeda era um sistema
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estelar independente [44]. Posteriormente em 1926 Hubble propds uma classificagao base-
ada nas caracteristicas morfologicas das galdxias, organizando-as em trés tipos principais:
elipticas, lenticulares e espirais. Segundo o autor, as galaxias espirais foram subdivididas
em normais e barradas, com base na presenga ou auséncia de uma estrutura em forma
de barra atravessando o nucleo. Além disso, Hubble incluiu uma categoria para galéxias
irregulares, que nao se encaixam nos tipos principais. A Figura 10 ilustra os tipos de

galéxias de acordo com a sequéncia de Hubble.
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Figura 10: Sequéncia de Hubble
Fonte: [44, p. 368]

3.2 Expansao do universo e a lei de Hubble

O estudo das galaxias requer o conhecimento aprofundado dos processos fisicos aos
quais esses objetos estao sujeitos. Entre esses processos, o movimento, a velocidade e
a direcao sao fundamentais para uma compreensao precisa dos dados observacionais. A
Lei de Hubble, que descreve a expansao do universo e o movimento relativo das galaxias,
exerce influéncia direta sobre a leitura da distribuicao espectral de energia - SED. Conhecer
a Lei de Hubble é essencial para entender o avermelhamento causado pela velocidade de

recessao das galédxias e como isso influéncia nos dados espectrais das galaxias.

Segundo os autores |73, 44|, a velocidade radial das galaxias, medida por meio do
deslocamento Doppler das linhas espectrais, indica que a maioria das galaxias se afastam
de nos, com valores positivos de velocidade radial. Ainda de acordo com os autores, foi em
1928 que Edwin Hubble descobriu que essa velocidade de recessao das galaxias aumenta
proporcionalmente com sua distancia, estabelecendo uma relagao linear entre a velocidade
radial, v e a distancia, D, o que posteriormente se tornou conhecida como a Lei de Hubble

e representada pela equagao:



3.2 Expansao do universo e a lei de Hubble 40

onde Hjy é uma constante. A Figura 11 apresenta um diagrama de Hubble, no qual
encontram-se representadas as velocidades radiais das galaxias em fun¢ao das suas res-
pectivas distancias. E possivel notar que os pontos se dispoem em torno do uma reta,

sendo a inclina¢ao dessa reta determinada pela constante de Hubble Hy [73].

P~
+1000 KM =
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Figura 11: Diagrama de Hubble.
Fonte: |73, p. 10]

O fato de as galaxias aparentarem se afastar de nés com uma velocidade que aumenta
proporcionalmente a sua distancia é interpretado como uma evidéncia da expansao do

universo [44, 73].

O valor da constante de Hubble, Hy, é relatado na literatura como estando no intervalo
de 60 kms~'Mpc™ < Hy < 80kms~'Mpc™* conforme os livros [73, 44]. No entanto, de
acordo com [33], o valor atual de Hy ¢ estimado em 69.840.6 (stat)+1.6 (sys) kms™ Mpc ™.
Outros trabalhos mais recentes indicam o intervalo de valores entre 67,4 km s~'Mpc™*
até 75 km s~'Mpc ' [75], a depender do método adotado para realizar a medicio da
Constante de Hubble H,.

Assumindo a validade da Equagao (3.1), [73, p. 10] afirma que a velocidade radial de
uma galaxia pode ser usada para estimar sua distancia, sendo o desvio para o vermelho
z definido pela mudanca no comprimento de onda das linhas espectrais como mostra a

equacao:

2= ——", (3.2)
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onde A\ops = (14 2)Ag € A\g é 0 comprimento de onda da transigao espectral no sistema de
referéncia em repouso do emissor, enquanto A,s ¢ 0 comprimento de onda observado. O
texto ressalta que para pequenos desvios em direcao ao vermelho define-se a relagao entre

a v e Z como:

VR ze (3.3)

onde, ¢ é a velocidade da luz. O autor adverte que essa relacao necessita ser ajustada
para grandes desvios. Deste modo, combinando as Equagoes (3.1) e (3.3), obtém-se a

equacao:

zC

2000 ~ 30002 h! (3.4)

~
~

onde a incerteza na determinacao de Hy é parametrizada pela fator de escala h, definido

por [73, p. 10] como na equagao:
Hy = h100kms™" Mpc™. (3.5)

Determinacoes de distancia baseadas no desvio para o vermelho sempre terao um fator de
h~!, como visto na Equacao (3.4). Conforme |73, p. 156] a Equagao (3.4) é vélida apenas
para z < 1. No entanto, o autor afirma que z também é uma medida de distancia para
grandes desvios para o vermelho (z > 1) mas com uma abordagem matemaética diferente

da Equacao (3.4).

Outros indicadores secundarios de distancia costumam ser adotados na literatura,
como por exemplo as supernovas tipo Ia, flutuacoes de brilho superficial de galaxias,
nebulosas planetérias e relagoes de escala (plano fundamental em galéxias elipticas e

relagdo de Tully-Fisher em galaxias espirais). [73, p. 116].

3.3 Espectro de uma galaxia (ou Espectro galactico)

O espectro de uma galaxia exibe um componente de variagao gradual, conhecido

como continuo [57, p. 30]. Esse continuo é resultado da superposigdo dos espectros das
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estrelas, alterados pela interagao com o gas e a poeira presentes no meio interestelar. O
autor caracteriza as diferentes regioes do continuo com base em suas principais fontes de

emissao, as quais sao:

e No intervalo que vai do ultravioleta ao infravermelho proximo, o continuo é domi-

nado por transicoes bound-free nas fotosferas estelares.

e No infravermelho médio e distante, o continuo é dominado por graos de poeira em

regime térmico.

e Na faixa de radio, o continuo provém de elétrons relativisticos difusos e elétrons

térmicos, da galaxia.

e Nos raios-X, a principal contribuicao ao continuo advém da acrecao de gas em

remanescentes estelares compactos ou buracos negros centrais.

Por fim, acrescenta-se que as linhas de emissao e absorcao sao originadas por transigoes
bound-bound em &tomos, ions e moléculas, ocorrendo tanto nas fotosferas das estrelas

quanto no gas presente no meio interestelar.

A largura das linhas de emissao segundo [73| ocorre devido ao movimento randémico
de alta velocidade dos dtomos do géas que emite essas linhas e, com base na analise das
linhas de emissdo é possivel derivar a Star Formation Rate (SFR) e a metalicidade de uma
populagao estelar. No que diz respeito ao estudo das linhas de emissdo, [57| complementa
que a temperatura, a densidade e a composicao quimica do géas interestelar podem ser
obtidas através da intensidade das linhas de emissao visto que a intensidade de uma
determinada linha de emissao depende da abundancia do estado excitado que a produz,
o que, por sua vez, depende nao apenas da abundancia do elemento correspondente, mas
também da temperatura e do estado de ionizacao do gas. A Figura 12 ilustra diferentes
espectros de galaxias de diferentes tipos de galéxias, seguindo a classificagao dada pela

sequencia de Hubble.

3.3.1 Extinc¢ao galactica

A extincao galactica é a diminuigao ou atenuacao na intensidade da radiacao que chega
na Terra vinda de um objeto astrofisico (pontual ou extenso) externo a Via Lactea. Este
efeito é causado pela absorc¢ao e dispersao da radiacao por particulas de poeira interestelar

na nossa galaxia e moléculas de gas ao longo do caminho entre o objeto emissor e a Terra,
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Figura 12: Espectros de diferentes tipos de galéxias
Fonte: [73, p. 13§]

afetando principalmente os comprimentos de onda menores. A correcao da atenuacao é
necessaria para recuperar a cor original da radiacao emitida e compensar as alteragoes na

cor da luz observada.

Segundo [73, p. 40| a absorgao e dispersao da luz pela poeira interferem na relagao
entre magnitude absoluta e aparente, fazendo com que a fonte parega mais fraca no caso
da absorcao. Como a extin¢ao varia com o comprimento de onda, o espectro e a cor
observada da estrela também sofrem alteragoes. Portanto, o autor conclui que como a
extingao esta associada a essa mudanca de cor, é possivel estimar a absorcao se houver

dados suficientes sobre a cor intrinseca da fonte ou de um conjunto de fontes.

A partir da equacao de transferéncia radiativa para absorcao ou dispersao pura, a
Equagao (3.6) demonstra a relacdo entre a atenuagao e a distancia percorrida pelo feixe

de luz |73, p. 40].
dl,

i —k, 1, (3.6)
onde [, representa a intensidade especifica na frequéncia v, k, é o coeficiente de absorcao,
e s é a coordenada de distancia ao longo do feixe de luz. Através da Equacgao (3.6) nota-se
que a intensidade I, do feixe de luz é reduzida de forma proporcional a intensidade inicial
e ao comprimento do caminho ds. Assim, k, atua como a constante de proporcionalidade.
Em [73] conclui-se que ao longo da distancia ds, uma fracdo k, ds de todos os fétons na

frequéncia v é absorvida ou dispersada para fora do feixe e, apresenta como solugao para
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a Equagao (3.6) a sua a reescrita conforme a equagao a seguir:

1,
dinl, = dIV = —K,ds (3.7)

v

e integrando de 0 a s:

InZ,(s) — In I, (0) = — / ko(s') ds' = —7,(s), (3.8)
0
onde 7, é definido como a profundidade 6ptica. Isso resulta em:

I,(s) = 1,(0)e ™). (3.9)

Ou seja, a intensidade especifica é reduzida pelo fator e™" devido a absorc¢ao. Para o

fluxo medido pelo observador, temos:
S, = S,(0)e ™), (3.10)

onde S, é o fluxo observado a uma distancia s da fonte, e S,(0) é o fluxo da fonte sem

absorcao.

Sabendo que a relagao entre fluxo e magnitude é dada por m = —2.5log S + const,
ou S oc 107%4™ se encontra:

Sy
SVO

)

— 10—044(m—m0) — e—Tl, — 10—10g(e)ﬂ,7 (311)

o que leva a seguinte expressao para a extingao:

Sy
A, :=m —my = —25log (S ) = 2.5log(e)7, ~ 1.0867, (3.12)
v,0

onde A, representa o coeficiente de extingao, que descreve a mudanca na magnitude

aparente m em comparagao ao valor sem absorcao my.

O coeficiente de extingao esta relacionado ao excesso de cor, que é definido como:

EX-Y)=Ax-Ay=(X-Xo) - (Y -Yo) = (X -Y) - (X =Y)o (3.13)
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medindo a variagdo no indice de cor (X — Y), onde X e Y representam dois filtros

diferentes.

A absorcao e dispersao da luz pela poeira impactam a relagdo entre a magnitude
absoluta e a magnitude aparente, fazendo com que a fonte parega mais fraca devido a
absor¢ao |73, p.40]. O espectro e a cor observada do objeto em estudo também sao
afetados pela variacao da extingdo em funcao do comprimento de onda. A conclusao do
autor é que, em virtude da relacao entre a extingao e as alteragoes na cor, é possivel
estimar a absorcao, desde que existam dados suficientes sobre a cor intrinseca da fonte ou

de um conjunto de fontes.

Ao longo dos anos, diversos estudos foram desenvolvidos com o objetivo de estimar
o efeito da extin¢ao da luz em meios interestelares, resultando nas conhecidas leis de
extingao. Essas leis descrevem como a radiagao emitida por fontes astrofisicas é absorvida
e dispersada pelo meio interestelar, modificando sua intensidade e distribuicao espectral.
Um dos modelos mais amplamente utilizados ¢ o modelo de Cardelli [18], conhecido como
CCMR89, que estabelece uma relacao paramétrica para a curva de extingao da Via Léctea,
baseada no coeficiente Ry, que se caracteriza pela razao entre a extingdo Ay (na banda
V) e o excesso de cor E(B — V), sendo dado por:

Ay

SR

(3.14)

Como alternativa a esse modelo, encontra-se na literatura o modelo de Fitzpatrick
[32] que desenvolveu uma abordagem que permite uma maior flexibilidade na descri¢ao
da extingao interestelar, admitindo variagoes nas curvas de extingao de acordo com os
ambientes Galéacticos. Além dessas, outras leis foram propostas para descrever a extingao
em diferentes tipos de galaxias e condigoes fisicas, como os modelos de Calzetti [16], vol-
tados para galaxias com intensa formagao estelar, e os modelos de Gordon [39], aplicaveis

a galaxias como as Nuvens de Magalhaes.

3.4 Sintese de populacoes estelares

As informagbes essenciais para compreensao da formacao e evolugao das galaxias
podem ser derivadas a partir do investigacao das suas SEDs. Na luminosidade integral
das galaxias estao codificadas propriedades das populacoes estelares tais como, a historia

de formagao estelar (SFH), a metalicidade, o padrao de abundéancia estelar, a funcao de
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massa inicial (Initial Mass Function (IMF)), a massa total em estrelas, e a quantidade de

poeira e gés |26].

Inicialmente, as abordagens para a interpretacao das distribuicoes espectrais das ga-
laxias, conforme descrito por [14], envolviam a tentativa de reproduzir o espectro obser-
vado combinando os espectros de estrelas com diferentes massas, idades e composigoes
quimicas. Esses métodos apresentavam numerosos parametros livres, o que tornava sua
aplicacao e interpretacdo complexas e frequentemente imprecisas. Atualmente, os mode-
los mais avancados adotam a técnica de sintese populacional evolucionéria, que substituiu
as abordagens anteriores e tem como principais parametros ajustaveis a IMF, SFR e, em

alguns casos, a taxa de enriquecimento quimico.

Segundo [73], a teoria da sintese de populacao estelar interpreta o espectro das galaxias
como uma superposicao dos espectros estelares individuais, salientando que a distribuicao
de estrelas muda ao longo do tempo (devido a evolugao dos espectros estelares individuais),
o que resulta em alteracoes na distribuicao espectral da populacao. Deste modo o texto
conclui que a SED de uma galaxia reflete o seu historico de formagao e a sua evolugao
estelar. Assim, a simulagao de varios SFHs e a comparacao com os espectros observados

das galaxias fornecem dados valiosos para entender a evolucao das galéxias.

De outro modo, a sintese de populagdes estelares é apresentada por [24, 65, 46|, que
descreve a sintese espectral como o processo de decomposi¢ao de um espectro observado
por meio da superposi¢do de um conjunto de Simple Stellar Populations (SSPs), com di-
ferentes idades e metalicidades. Os autores ressaltam que, por meio da Stellar Population
Synthesis (SPS), é possivel derivar os SFHs e a evolugao quimica de uma galaxia, além

de obter informacoes sobre sua extingao e dispersao de velocidade.

Nesta trabalho, serao utilizados espectros de populagoes estelares simples para a cons-
trucdo do espectro observado, conforme descrito por [24], seguindo o que [14] denomina
como técnica de sintese populacional evolucionéria. Os principais elementos necessarios
para a realizacao do processo de sintese de populagoes estelares conforme a técnica de
sintese populacional evolucionaria estao ilustrados na Figura 13, onde apresenta-se uma

visao geral da técnica de sintese de populacoes estelares.

Com base na Figura 13 observa-se que em (a), sao destacados os ingredientes necessa-
rios para a construcao de SSPs, que incluem a IMF, is6cronas abrangendo uma variedade
de idades e metalicidades, além de espectros estelares que cobrem uma ampla gama de
temperatura efetiva (Teg), luminosidade bolométrica (Lyo ) € metalicidade. Ja em (b), sao

apresentados os componentes essenciais para a construgao de populagoes estelares com-
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Figura 13: Elementos da sintese de populacao estelar.
Fonte: [26]

postas Composite Stellar Populations (CSPs), que incluem SFHs, evolugao quimica, SSPs
e um modelo para a atenuacao (extin¢ao Galatica) e emissdao por poeira. Finalmente,
em (c), observa-se o resultado final das CSPs, tanto antes quanto depois da aplica¢ao do

modelo de poeira.
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3.4.1 Funcao de massa inicial

A func@o de massa inicial, Initial Mass Function (IMF), é descrita por [73] como
sendo a distribui¢ao das massas das estrelas no momento de seu nascimento. Em outras
palavras, ¢(m)dm representa a fragdo de estrelas com massa dentro de um intervalo de
largura dm ao redor de m, sendo que a distribui¢ao é normalizada de forma que a soma

total das estrelas seja igual a 1. Portanto, apresenta-se a equacgao:

/mU dm mo(m) =1Mg (3.15)

mL

onde o limite minimo de massa, my,, é aproximadamente 0,1 M. porque estrelas menos
massivas nao iniciam a fusao de hidrogénio, e a massa maxima, my, é aproximadamente
100M,, por nao haver observacao de estrelas mais massivas, o que pode ser justificado

pelo seu curto tempo de vida.

A IMF foi formulada por [68] de acordo com a equagao:

dN = &(m)d(logm) ;{—Z (3.16)

onde dN é o nimero de estrelas em uma faixa dm criadas em um intervalo de tempo dt

por pc.

Nos trabalhos de |22, 14, 57, 73| apresenta-se a Equagao (3.17) como uma aproximagao

por lei de poténcias da Equacgao (3.16).

dN —2.35

¢(m) =m (3.17)

B dlogm

De acordo com a Equagao (3.17) tem-se que, para 300 estrelas com massa de 1 M,

hé& apenas uma estrela com 10 M, [45].

No contexto da sintese de populagao estelar, a IMF impacta os seguintes aspectos
[26]:
e A normalizagao geral da razao massa-luminosidade das estrelas (M/L);

e A taxa de evolucao da luminosidade de uma populacao estelar que evolui passiva-

mente;
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e A SED das populagdes estelares compostas (CSPs);

e A forma da SED de populagdes estelares simples (SSPs), com um efeito relativa-

mente pequeno.

A IMF de Salpeter é uma boa descrigao para estrelas com massas em torno de 1 M,
[73, 22|. No entanto os autores advertem que para estrelas com massas inferiores a 1M,
a IMF observada desvia da forma de Salpeter, apresentando uma inclinacao menos acen-

tuada.

Para uma revisao mais aprofundada sobre a IMF, recomenda-se consultar os trabalhos
de [71], [70], [49] e [22], que tém contribuido significativamente para o melhor entendimento

desta temaética.

3.4.2 Isocronas estelares

Isocronas estelares sao curvas em diagramas de Hertzsprung-Russell (HR) ou cor-
magnitude (CMD) que representam a localiza¢ao de estrelas com a mesma idade, mas
com diferentes massas. Elas sao usadas para tracar a evolugao das estrelas em termos
de luminosidade e temperatura efetiva ao longo do tempo. Cada is6crona corresponde a
uma idade especifica, mostrando como estrelas de diferentes massas evoluem e mudam

suas propriedades ao longo do tempo |73, 4].

A técnica de sintese de is6cronas estéd fundamentada na ideia de que qualquer popu-
lacao estelar independente do seu histérico de formacao estelar pode ser decomposta em
uma série de eventos de nascimento instantaneo [14|. Essas popula¢oes de mesma idade
sao denominadas populagoes estelares simples (SSP). Exemplos de populagoes estelares
simples sao os aglomerados globulares da Via Lactea, que sao um conjunto de estrelas
que se formaram simultaneamente a partir da mesma nuvem gasosa. O estudo afirma
que a energia espectral de uma SSP é obtida pela soma dos espectros individuais das
estrelas ao longo da isdcrona. Além disto, cada estagio evolutivo de uma isécrona é ocu-
pado por estrelas com diferentes massas iniciais, sendo que essa distribui¢cao de massas é

determinada pela IMF [14]. A Figura 14 apresenta isbcronas para uma variacao de idades.

De acordo com [14] e 73], dada uma taxa de formagao estelar (SFR) (), que re-
presenta a massa de gas convertida em estrelas por unidade de tempo, e uma lei de

enriquecimento da metalicidade, Z(t), a metalicidade Z do meio interestelar determina
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Figura 14: Is6cronas estelares em diferentes momentos indicados em unidades de 10° anos.
Fonte: [73, p. 134]

a metalicidade das novas estrelas, influenciando diretamente suas propriedades. Os au-
tores descrevem que a medida que as estrelas evoluem, elas liberam matéria enriquecida
com metais no meio interestelar (Interstellar Medium (ISM)) através de ventos estelares,
nebulosas planetarias e supernovas, resultando em um enriquecimento de metalicidade
Z(t) crescente. Deste modo, a SED em um tempo ¢ para uma populagao estelar pode ser

expressa como |73, p. 133]:

Fy(t) = /0 AF' (t — 1) Sz () (3.18)

sendo Sy z(t') a energia emitida por unidade de comprimento de onda e por intervalo
de tempo, normalizada para uma massa total inicial de 1 M, proveniente de um grupo
de estrelas com metalicidade inicial Z e idade ¢'. O autor 73] estabelece que a funcao
Sxz—v)(t'), que descreve essa emissao em qualquer instante ¢, leva em consideragao as
diferentes trajetorias evolutivas das estrelas no diagrama Hertzsprung-Russell (HR), e que
essa func¢do também considera a metalicidade inicial das estrelas (no tempo ¢t — '), a qual

resulta da evolugao quimica do ISM da galaxia em questao.

Existem diversas tabelas de is6cronas amplamente reconhecidas na literatura. De

acordo com [35], os modelos de Padova e BaSTI destacam-se como os que abrangem uma
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ampla gama de idades e composicoes estelares. Para o estudo de estrelas de alta massa o
autor cita que os modelos de Genebra sao particularmente adequados, contudo ressalta que
esses modelos nao abrangem a evolucao de estrelas de baixa massa. Ainda segundo o autor
para a evolugao das estrelas nas fases da sequéncia principal, gigante vermelha e ramo
horizontal, os modelos Y2, Dartmouth e Victoria-Regina sao frequentemente utilizados.

J& para estrelas de massa muito baixa e anas marrons, ele sugere os modelos de Lyon.

Para um entendimento mais aprofundado sobre as tabelas de isdcronas e suas respec-
tivas aplicagoes, recomenda-se a leitura dos seguintes trabalhos: [28], [38], [77], [63], [55],
[76] e [10].

3.4.3 Historico de formacao estelar

Uma vez que a formacao estelar em uma galaxia ocorre ao longo de um intervalo de
tempo finito, é possivel observar que, conforme o processo de formagao avanga, a matéria
disponivel para a formacao de novas estrelas vai sendo gradualmente alocada nas estrelas
ja formadas. Consequentemente, a quantidade de matéria disponivel para a formacao de
novas estrelas diminui progressivamente. Portanto, é previsto que a taxa de formacao

estelar apresente um comportamento decrescente ao longo do tempo [73].

Com base na afirmacao anterior e partindo da premissa de que o histérico de formagao
de uma galaxia seja desconhecido, |73, p. 136] apresenta a Equagao (3.19) como um modelo

padrao para uma taxa de formagao estelar exponencialmente decrescente.

Y(t) =17 texp [—(t;—tf)] H(t—ty), (3.19)
onde 7 é a duragao caracteristica, ele determina o tempo para a fungao ¢ (t) decair a fator
de 1/e ty é o inicio da formacao estelar e o tltimo fator na equagao é a funcao degrau de
Heaviside, H(x), que é igual a 1 para x > 0 e 0 para x < 0. Por fim complementa-se que
esta funcdo leva em consideragao que 1(t) = 0 para t < t;. A Figura 15 apresenta o com-
portamento do modelo exponencialmente decrescente definido pela 3.19 para diferentes

periodos de duragao caracteristica.

Para ilustrar a relagao entre as cores e a taxa de evolugao das galaxias, |73, p. 137]
apresenta a Figura 16. Nesta figura, observa-se que a cor das galaxias é fortemente
influenciada pelo parametro 7, que representa a duragao da formagao estelar. Galéxias

com grandes valores de 7 nao se tornam muito vermelhas, pois a fracao de estrelas azuis
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Figura 15: Representacao do modelo de formacao estelar exponencialmente decrescente
com tempo de inicio (ty) da formacao em 2 bilhdes de anos e duragao caracteristica (7)
iguais a 1, 2 e 4 bilhoes de anos.

Fonte: Autora

permanece alta. As cores das galaxias espirais tipo Sc nao podem ser explicadas por uma
SFR constante, a menos que a luz seja fortemente atenuada pela poeira, o que sugere
ser improvavel. Para explicar as cores das galaxias de tipo E0, o autor aponta que é
necessario um valor de 7 em torno de 4 x 10° anos. Assim, de acordo com os modelos, as
galéxias evoluem para cores mais vermelhas quando a idade ¢ é muito maior que 7, pois a
luminosidade azul diminui rapidamente com a idade, enquanto a luminosidade vermelha é
menos afetada. Conclui-se em [73] que a SED das galéxias é essencialmente determinada

pela razao entre a taxa de formacao estelar atual e a taxa média passada, %)

De acordo com [73], 0 modelo 7 é amplamente utilizado para explicar as cores atuais
das galaxias com idade aproximada de 10 bilhoes de anos. No entanto, salienta-se que
esse modelo esté sujeito a interpretagoes ambiguas, pois diferentes histoérias de formagcao
estelar 1 (t) podem gerar padroes de cor semelhantes. O estudo [61] complementa que
outra limitagao do modelo SED, que emprega SFHs de um tnico componente, é que as

estrelas jovens e brilhantes tendem a ofuscar as mais antigas e menos luminosas.

Em uma investiga¢ao mais aprofundada, [51| pesquisou os SEDs de galaxias simuladas
de alto redshift e concluiu que os modelos de SFHs com decaimento exponencial (7)
resultavam em subestimagoes das taxas de formagcao estelar e superestimacoes das idades
médias. Em [26] é relatado que estudos subsequentes corroboraram essas descobertas
mostrando que modelos com SFHs crescentes ajustam de maneira mais precisa os SEDs

observados de alto redshift e fornecem SFRs mais alinhadas com outros indicadores.
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Figura 16: Evolucao das cores entre 0 < t < 17 x 10? anos para uma populacao estelar com
uma taxa de formagao estelar descrita pela Equagao (3.19), considerando cinco valores
de 7, onde T = 0o representa uma taxa constante. As cores de quatro tipos morfolégicos
de galaxias estao representadas, e a evolucao para cada 7 comeca com uma populacao
azul no canto inferior esquerdo. A linha tracejada marca t = 10'° anos, e setas indicam
o efeito da extin¢ao (E(B — V) = 0.1) e do aumento da metalicidade, ambos resultando
em cores mais avermelhadas.

Fonte: [73, p. 137]

Os estudos de [54, 52, 79| sdo recomendados para uma revisao mais aprofundada sobre

o tema.

3.4.4 Metalicidade

Na Astronomia todos os elementos quimicos mais pesados que o hélio sao classificados
como "metais". A metalicidade de um componente baridénico, como gés quente, gés frio ou
estrelas, refere-se a fragdo de sua massa que é composta por metais [57]. O livro descreve
que durante os primeiros trés minutos do Universo, a nucleossintese primordial resultou
principalmente na formacao de hidrogénio (75%) e hélio (25%), com uma quantidade
muito pequena de metais, predominantemente litio. Além disso, todos os metais adicionais
presentes no Universo foram formados posteriormente por meio de reagoes nucleares nas

estrelas [57].

A metalicidade ¢ uma medida que nos da a proporcao de elementos quimicos pesa-
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dos de uma estrela em relacao ao Hidrogénio, comparativamente a proporgao solar deste
mesmo elemento quimico. Para definirmos a metalicidade precisamos especificar mate-
maticamente o que sao essas proporcoes de elementos quimicos em relacao ao Hidrogénio,
chamadas de abundéancias. Abundéancias quimicas sao quantidades relativas de cada ele-
mento quimico em relacao ao Hidrogénio, encontrados nos objetos astronémicos. A abun-
dancia de um elemento quimico X pode ser calculada como a razao entre as densidades
numéricas do elemento quimico em questao, n(X), dividida pela densidade numérica do
Hidrogénio, n(H). Assim, a metalicidade sera dada pela diferenga dos logaritmos dessas

razoes (abundéancias) |73, p. 44|, tal como:

/1) = log (250 ) 1o (%) (3:20)

Considerando que, nos primoérdios do universo, este era composto predominantemente
de hidrogénio e hélio, as primeiras estrelas formaram-se exclusivamente a partir desses
elementos. Com a evolugao das estrelas de primeira gera¢ao, metais mais pesados come-
caram a ser sintetizados, e parte desses elementos retornou ao ISM por meio de explosoes
de supernovas ou ventos estelares. Os metais pesados presentes no ISM foram, entao,
incorporados as geragoes subsequentes de estrelas. Dessa forma, o ISM foi gradualmente
enriquecido com metais pesados, resultando em geragoes subsequentes de estrelas sendo

formadas por elementos mais pesados [44].

Estrelas com baixa massa possuem um tempo de vida longo, enquanto estrelas de alta
massa possuem evolucao rapida e tempo de vida reduzido. Considerando longevidade
das estrelas de baixa massa, [44] observa que as estrelas de baixa massa de primeira
geragao por terem vida longa, elas continuam a existir ao lado de estrelas mais jovens das
geragoes subsequentes, as quais possuem uma maior abundancia de metais pesados em
sua composicao. Além disso, a composicao quimica de uma estrela reflete a composicao

do ISM no qual essa estrela se formou.

Ao realizar a analise das populagoes estelares, [57] salienta trés aspectos de uma
populagao estelar que sao influenciados pela evolugao da composi¢ao quimica do gas e das

estrelas nas galaxias. Sao eles:
e A luminosidade e a cor de uma populacao estelar, que sao determinadas pela idade,
Funcao de Massa Inicial IMF e metalicidade das estrelas.

e A eficiéncia do resfriamento do gas, que depende da sua metalicidade, com gases

mais enriquecidos em metais resfriando mais rapidamente.
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e O efeito da poeira interestelar, onde graos de poeira absorvem luz estelar e a reemi-

tem no infravermelho, reduzindo significativamente o brilho da galéxia.

Visto todos os aspectos influenciaveis pela metalicidade, percebe-se a importancia da
estimativa deste indicador. De acordo com [26] a estimativa de metalicidades estelares é
mais robusta quando se utilizam caracteristicas espectroscopicas, uma vez que os espectros
opticos de galaxias sao ricos em absorgoes atomicas e moleculares visiveis mesmo com
baixa resolucio espectral (R ~ 1.0 A). A intensidade dessas caracteristicas depende tanto
da metalicidade geral Z quanto do padrao detalhado de abundéancia de elementos, o
que pode complicar a interpretagao dos espectros. No entanto, os modelos de SSPs que
permitem variagoes tanto na metalicidade quanto no padrao de abundancia possibilitam
a identificacao de combinacgoes de caracteristicas que sao relativamente robustas contra

essas variagoes [26].

3.4.5 Populacoes estelares simples

A populacao estelar simples (Simple Stellar Population (SSP)) é definida como um
grupo de estrelas que se formaram ao mesmo tempo, ou seja, possuem mesma idade, e
que possuem a mesma composicao quimica inicial. A construcao de modelos espectrais
de SSPs envolve a combinagao de uma IMF, a teoria da evolucao estelar, representada
pelas is6cronas, e uma biblioteca espectral que fornece os espectros de estrelas com seus

parametros fisicos.

A SED de um conjunto de estrelas de mesma idade, com metalicidade Z, no tempo ¢

ap6s o nascimento, pode ser descrita por [27] pela equagao:

S(t,2) = /MM S(M)AL(M;, Z,t), T(M;, Z,t), Z) dM; (3.21)

M!

k3

onde M; é a massa inicial (na Sequéncia Principal de Idade Zero - ZAMS), M} e M siao
os limites inferior e superior de massa, ® é a IMF, A é um espectro da biblioteca estelar,
e L e T sao a luminosidade bolométrica e a temperatura efetiva de uma estrela de massa
M; e metalicidade Z. Ademais, observa-se que M}*(t), L(t) e T'(t) sdo determinados pela

evolucao estelar.

Assim, a Equagao (3.21) esta relacionada a uma SED de uma SSP dependente da lu-
minosidade bolométrica, ou seja, integrada em todos os comprimentos de onda A possiveis.

Por sua vez, Equagao (3.18) esta relacionada a combinagao de multiplas SSP, gerando a
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SED de uma CSP relacionada & SFR daquela populacao estelar. Além disso, na Equagao
(3.18) temos uma dependéncia com a emissao especifica em cada comprimento de onda A

e, portanto, sera relacionada a uma grandeza especifica, ou seja, nao bolométrica.

No estudo [27] apds a definigdo da SED de uma SSP, se estabelece a massa de um

conjunto de estrelas coevas (de mesma idade), pela equagao:

M (¢)
M(t) = / (I)<Mi)Mevol(Mi) sz + Mrem; (322)

M}

3

onde Meyol(M;) é a massa evoluida de uma estrela de massa inicial M; ¢ Mg, ¢ a quan-
tidade de massa retida em remanescentes, incluindo anas brancas, estrelas de néutrons e

buracos negros.

Com base na Equacao (3.21), nota-se que a escolha da biblioteca espectral estelar
desempenha um papel importante na constru¢ao de uma SSP. Segundo proposto por [25],
uma biblioteca espectral é definida como uma colecao de espectros homogéneos, sejam
observados ou modelados, disponiveis na literatura. O autor argumenta que, para estudos
de populagoes estelares, uma biblioteca ideal deve cobrir completamente o diagrama HR
e deve fornecer parametros atmosféricos precisos, como temperatura efetiva, gravidade
superficial, padroes de abundéancias, rotacao e velocidades turbulentas. Além disso, uma
biblioteca espectral deve equilibrar adequadamente a cobertura de comprimento de onda,
resolugao espectral e relagao sinal-ruido Signal-to-Noise Ratio (SNR). Por fim, destaca-se
que tanto bibliotecas empiricas quanto tedricas tém sido amplamente empregadas, cada

uma apresentando suas proprias vantagens e desvantagens [25].

Os espectros de SSPs sao elementos fundamentais para qualquer analise de sintese
espectral, pois atuam como ferramentas para traduzir as propriedades fisicas das estrelas
em dados espectroscopicos que podem ser comparados com observagoes astronomicas.
Através dessas comparagoes, é possivel extrair parametros fisicos de galaxias e determinar
suas SFHs [23].

3.4.6 Populacoes estelares compostas

As populagoes estelares compostas sao construidas com base nas SSPs, e de acordo

com [26] existem trés diferengas entre as SSPs e as CSPs que sao:
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e A CSP possui uma populagao estrelar que apresenta estrelas com idades diversas,
idades estas determinadas pelo historico de formacao estelar SFH. A SSP é composta

por uma populagao estelar onde todas as estrelas possuem a mesma idade.

e A CSP apresenta estrelas com multiplas metalicidades, onde a metalicidade de uma

estrela sofre influéncia do tempo, enquanto a SSP possui metalicidade homogénea.

e A existéncia da poeira é considerada apenas para a construcao das CSP

A combinagao dos componentes que constituem as CSPs é apresentada por [26] pela

equacao:

Z=7max
fesp(t) / / SFR(t — t"\P(Z,t —t') fssp(t', 2)e™ ™) + Afque(t', Z) dt' dZ,
t'= Z=
(3.23)

onde de acordo com a Equagao (3.23), as variaveis de integragao correspondem a idade da
populagao estelar, t', e & metalicidade, Z. O estudo [26] relata que a atenuagao causada
pela poeira, dependente do tempo, é modelada pela profundidade éptica da poeira, 74(t'),
enquanto a emissao proveniente da poeira é representada pela funcao fg.. Por fim, o
texto detalha que a constante de normalizacao A é estabelecida com base no equilibrio

entre a luminosidade absorvida pela poeira e a luminosidade total reemitida pela poeira.



4 Métodos matematicos e computacio-
nais

Este capitulo apresenta os métodos matemaéticos e computacionais aplicados neste
trabalho. Sao discutidos os polinomios de Chebyshev, empregados no ajuste de continuo
espectral, a Programacgao Quadratica Sequencial (SLSQP), que permite a otimizacao dos
pesos na sintese espectral, e a Analise de Componentes Principais (PCA), utilizada para

reducao da dimensionalidade da biblioteca espectral.

4.1 Polinomios de Chebyshev

Os Polinémios de Chebyshev se aplicam em contextos como a teoria da aproximagao,
a integragdo numeérica e a resolu¢do de equagoes diferenciais [8]. A afirmacao de que
qualquer polinémio p(z) de grau n, pode ser expresso como uma combinagao linear de
Polindmios de Chebyshev presente no estudo de [19], refor¢a a importancia dos Polinémios
de Chebyshev nos problemas de aproximacao. Deste modo, usaremos os Polinémios de
Chebyshev para modelar a parte de continuo dos espectros nos cubos de dados de IFU

descritos no Capitulo 2.

A Figura 17 apresenta como exemplo o grafico de f(r) = z* e sua decomposi¢ao em

Polinémios de Chebyshev.

A série de Chebyshev, conforme destacado por [13, p. 10], representa a forma transfor-
mada mais notéavel da série de Fourier, configurando-se essencialmente como uma expansao
de cossenos de Fourier a partir de uma mudanca de variavel. Em casos de incerteza, o
texto recomenda o uso dos Polinémios de Chebyshev, exceto quando a solugao apresentar
periodicidade espacial, situagao em que a série de Fourier ordinaria é apontada como a

escolha mais adequada.

A transformacao entre a série de Chebyshev e a série de Fourier de cossenos pode ser
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Figura 17: A funcao z* (linha continua) e sua decomposigao em Polinomios de Chebyshev

(linhas tracejadas).
Fonte: |56, p. 35|

expressa da seguinte forma [13, p. 46]:

z = cost

Sob essa transformacao, a série de Chebyshev:
o0
f(z) = Z anTn(2)
n=0
é equivalente a série de Fourier de cossenos:

f(cos 0) = Z a, cos(nb).

n=0

Portanto, o autor estabelece que os coeficientes de uma série de Chebyshev a,, sao

idénticos aos coeficientes de cossenos de Fourier da fungao f(cos#).
Os Polindémios de Chebyshev do primeiro tipo, 7}, sao representados pela equacao a

seguir [56, p. 14] [13, p. 10]:

T, (z) = cos(nf) quando x = cos@ (4.1)

de modo que T,,(1) = 1. Tem-se kg = 1, k, = 2""* (paran > 1) e hy =, h, = 17 (para
n > 1). Dessa forma, |T,| <1 em [—1,1].

Ainda de acordo com [56, p. 14] se o intervalo da variavel x ¢ [—1, 1], entao o intervalo

da variavel correspondente 6 pode ser considerado como [0, 7|. O texto frisa que cos(nf)
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¢ um polindmio de grau n em cos #. O que fornece os seguintes elementos iniciais para a

série dos polindmios de Chebyshev:

S

r) = 1,

~

xr) = cosf,

S8

z) = 4cos®f — 3cosb,

(x)
(@)
(r) = 2cos’f—1,
(z)
(x)

= 8cos?h —8cos?h + 1.

=

T

1
T
T1 (x
T,(x)
oV NV %) /] ]
Ta(x
)
1 L
—1 0 X 1

Figura 18: Gréaficos dos Polinomios de Chebyshev T (z),T5(z), T3(z) e Ty(z) no intervalo
[—1,1].
Fonte: [9]

Os Polindmios de Chebyshev do primeiro tipo sdo apresentados no estudo [19] como

sendo uma familia de polinémios ortogonais gerados pela relagao recursiva dada por:

Toi1(x) =22 T, (x) — Tha(2) (4.2)
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com Ty(z) =1 e Ti(z) = x, onde T,(x) representa o Polinomio de Chebyshev de ordem

n.

A ortogonalidade em R dos polinomios de Chebyshev é estabelecida em relagao a

funcao de peso - \/11_? a qual deve satisfazer as seguintes condigoes [19]:

0, n#m
! 1
1, n=m=0

O Polinémio de Chebyshev do segundo tipo, U,, é definido por |34, p. 28| e [8] pela

equacao:
sin [(n + 1)6]

sin 6

Up(x) = Uy(cosf) = (4.4)

onde os itens da série de Polinomios de Chebyshev sao Uy(z) = 1, Uy(x) = 2z, e para

n > 2, representados através da relagao de recursividade dada pela equagao a seguir [8].

Un(x) =22 U,—1(z) — Uy—2(x). (4.5)

A partir da Equagao (4.5), [8] deriva os termos seguintes da série dos Polindémios de

Chebyshev do segundo tipo como sendo:

Up(z) = 1,

Ui(x) = 2z,

Us(z) = 4da*—1,

Us(z) = 82° — 4u,

Uyz) = 162* — 122 + 1,
Us(x) = 322° — 322° + 6z.
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4.2 Programacao Quadratica Sequencial

A Programagao Quadratica Sequencial (Sequential Quadratic Programming (SQP))
apresenta-se como uma abordagem eficaz para a resolugao de problemas de otimizagao
com restrigoes nao lineares [11]. O SQP nao se configura como um algoritmo singular, mas
sim como uma metodologia conceitual a partir da qual diversos algoritmos foram desen-
volvidos. O método SQP é descrito como a aproximacao de um problema de programacao
Nonlinear Programming (NLP) através de um subproblema de programacao quadréatica.
A partir de uma solugao aproximada, Xy, que é utilizada para refinar a aproximacao,
gera-se uma nova estimativa, Xy, [11]. Esse processo iterativo visa a convergéncia para

a solucao 6tima.

Assim, este método se apresenta como o ideal para ser aplicado na decomposicao dos
espectros observados analisados, com consequente identificacao das contribuicoes dos es-
pectros de SSP (tedricos). Ou seja, usando o método SQP poderemos encontrar quais sao
os percentuais de contribui¢ao de cada espectro tedrico para formar o espectro combinado

que melhor se assemelha ao espectro observado.

Os problemas de programacao NLP com restricoes gerais, incluindo restrigoes de

igualdade e desigualdade podem ser expressos como [48]:

(NLP): min f(z)
sujeito a:  g¢;(z) =0, j=1,...,m,,

gj(x) >0, j=m.+1,....,m.

onde os limites inferiores e superiores das variaveis sao:

ZZS.TZSU,Z, z:l,,n

e f:R" - Reg:R"— R™sao fungoes continuamente diferenciaveis e que nao

apresentam um padrao definido.

A reformulacao do problema de otimizacao do tipo NLP com restrigoes, utilizando o

método de Lagrange e a fungao de Lagrange L(x, \) é apresentada por [40] como:
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L(z,\) = flx) = Y Ngy(2)
j=1 (4.6)

Mi/\nL(:z:, A) onder; <z <z
€T,

A funcao Lagrangeana escalar desempenha um papel fundamental na teoria de oti-
mizagao com restrigoes [11]. A partir deste ponto, as restrigoes de igualdade serao repre-
sentadas por h(x) e as de desigualdade por de desigualdade por g(x). Neste contexto, a

funcao Lagrangeana escalar é definida pela seguinte equacao:

L(x,u,v) = f(x) +u'h(z) +v'g() (4.7)

onde u € R™ e v € RP sao os vetores multiplicadores.

Para qualquer solugao local especifica do problema de programagao nao linear (NLP),
representada por x*, [11| apresenta as seguintes condi¢oes necessarias que se aplicam a

tal solucao:

e Condicoes de Otimalidade de Primeira Ordem: Existem multiplicadores 6ti-
mos u* e v* > 0 tais que VL(z*;u*, v*) = Vf(2*) + Vh(z*)u* + Vg(z*)v* = 0, ou

seja, a derivada da funcao Lagrangiana com respeito a z se anula.

e Independéncia Linear: As colunas da matriz G(z*) sdo linearmente independen-

tes, garantindo a viabilidade do ponto x*.

e Complementaridade Estrita: Se g;(z*) = 0, entao v; > 0; ou seja, os multipli-

cadores associados as restrigoes ativas sao estritamente positivos.

e Hessiana Positiva Definida: A hessiana da func¢ao Lagrangiana com respeito a
x € positiva definida no espago nulo de G(z*)*, assegurando que z* seja um minimo

local isolado.

O autor observa que as condigoes listadas asseguram que z* seja um minimo local

isolado do NLP e que os vetores multiplicadores 6timos u* e v* sejam tnicos.

Na discussao sobre a convergéncia dos algoritmos SQP, [11] estabelece parametros
de convergéncia de modo que uma sequéncia {z*} convergindo para z* seja classificada

COo1mo:
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e Linear se existir uma constante ¢ < 1 tal que

|2" Tt — 2*|| < ¢||la” — 2*||  Vk suficientemente grande.

e Superlinear se houver uma sequéncia de constantes &, — 0 satisfazendo

|2" T — 2¥|| < €¥||la” — 2*||  Vk suficientemente grande.

e Quadratica se existir uma constante £ tal que

2" — 2| < €l — 27

4.2.1 O Subproblema Quadratico

Os algoritmos fundamentados na teoria da SQP operam de maneira iterativa, onde cada
iteragao ¢ conduzida pela resolucao de um Subproblema Quadratico. Conforme destacado
por [11], esse subproblema reflete, em certa medida, as propriedades locais do problema
original. Os autores apontam que subproblemas com fun¢ao objetivo quadratica e res-
trigoes lineares sao relativamente faceis de resolver, além de capturar as nao linearidades

inerentes ao problema original, dado o carater quadratico da fungao objetivo.

O Subproblema Quadratico pode ser formulado através da linearizacao das restri¢oes
do problema original nas proximidades de z*, onde z* representa a iteragao atual |11, 37|.
De acordo com [11, 37| essa abordagem ¢ uma escolha razoavel, na qual a formulagao do
Subproblema Quadratico é apresentada conforme a equacao:

1
rréin (r*)dax + §d$tBkd:L‘

sujeito & Vh(z")'dx + h(z") = 0 (4.8)
Vg(z")'dx + g(z¥) <0

k

onde dr = z — ¥, a matriz simétrica By, e o vetor r* sao estabelecidos com base na apro-

ximacao quadratica local da funcao f em z*. Neste contexto, Bj representa a Hessiana

de f e r¥ corresponde ao gradiente de f em x*.

Na presenca de restricoes nao lineares, a escolha de uma aproximacao quadratica pode
revelar-se inadequada. Para levar em consideracao as nao linearidades nas restri¢oes,
mantendo a linearidade das restri¢oes no subproblema, o método SQPs adota um modelo

quadratico da func¢do Lagrangiana como fungao objetivo [11]. Conforme destacado pelo
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estudo esta escolha se justifica com base nas condi¢oes de otimalidade de primeira ordem,
juntamente com a positividade definida da Hessiana, as quais implicam que z* é um
minimo local do problema. A funcao Lagrangiana é uma combinacao especial das funcoes
objetivo e de restricao, e sua Hessiana contém informagoes sobre a curvatura das fungoes
de restrigao [37]. A Equagao (4.9) apresenta a formulagdo com a adog¢do do modelo

quadratico da funcao Lagrangiana [11].

min  L(z,u*,v")
sujeito &  h(x) = (4.9)

0
g(x) < 0.

Na formulagao da Equagao (4.9), mesmo que os multiplicadores 6timos nao sejam co-

k¥ ¢ v* para os multiplicadores podem ser mantidas como parte do

nhecidos, aproximagoes u
processo iterativo. Assim, dada uma iteragao atual (:Bk, ub, ¥ ), a aproximagao quadratica

da série de Taylor em x para a fungao Lagrangiana é [11]:

1
L(z* uf k) + VL(2F uF, k) da + éda:tHL(xk, ub v*)dx (4.10)

Uma motivagao relevante para usar a fungao Lagrangeana como a fungao objetivo no
subproblema quadratico é que quando aplicada a condi¢ao necessaria de otimalidade de
primeira ordem e as equagoes de restri¢ao (incluindo restri¢oes de desigualdade ativas)
ela gera iteragoes idénticas as do método de Newton [11]. Os autores declaram que
isso garante boas propriedades de convergéncia local, no entanto, eles observam que,
¢ importante considerar alternativas a Hessiana real da Lagrangiana, como matrizes de
aproximacao que possibilitem a resolucao do subproblema quadratico em qualquer iteracao
I € permitam uma analise de convergéncia global do algoritmo resultante. Assim, denota-
se By, como uma aproximacao de HL(z*, u*; v*) reescrevendo o subproblema quadratico

conforme a equacao:
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1
min  VL(2", u*, vF)dr + édzvtBkdx

T

sujeito a:  Vh(zF)'dr + h(z*) = (4.11)

O subproblema quadratico mais usual na literatura, é apresentado pela equacao a

seguir [11]:

1
@HKU@WM+§@%mx

sujeito a:  Vh(2*)'dx + h(z") =0 (4.12)
Vg(a*)dz + g(«*) < 0.

A matriz By, conforme apresentado por [58| é geralmente uma aproximacao da Hes-
siana da fungao Lagrangiana dada pela Equagao (4.13), onde X sdo estimativas para os

multiplicadores de Lagrange.

L(z,\) = F(z) — \e(z) (4.13)

Para problemas com apenas restrigoes de igualdade, [11]| afirmam que as Equagoes
(4.11) e (4.12) s@o equivalentes devido as restrigoes linearizadas, uma vez que, o termo
Vh(x;,)Tdx se torna constante . Porém, os autores salientam que na existéncia de restri-
¢oes de desigualdade as Equagoes (4.11) e (4.12) sdo equivalentes apenas para os casos em
que a estimativa do multiplicador v, seja zero para todas as restri¢oes lineares inativas.
Por fim o texto sustenta que o (QP) ¢ equivalente a Equacdo (4.11) para a formulagao

com variaveis de folga do problema de programacao nao linear apresentado pela equagao:

min  f(x)
sujeito a:  h(z) =0 (4.14)
g9(z) +2=0
220,

onde z € RP representa o vetor das variaveis de folga.
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Para gerar uma nova iteragao xyy; ao dar um passo de x; na direcao de dr com com-
primento «, utiliza-se a solugdo dz do (QP) e a cada nova iteragdo, as estimativas dos
multiplicadores precisam ser atualizadas [11|. O estudo indica a utilizagdo dos multipli-
cadores 6timos do subproblema quadrético, denotados por ug, e vy, para realizacao das

atualizacoes de (z,u,v), que podem ser escritas pela equagao:

oM = 2 + ade
= uF 4 alug, — ub) (4.15)

P =0 + a(vg, — o)

As fungoes do problema e suas derivadas sao avaliadas apds a construcao das novas

iteragoes e uma escolha prescrita de By, € calculada [11].

4.2.2 O algoritmo basico

O algoritmo inicia com um dado vetor de parametros 2°, apés a inicializagao o (k+1)'

+1

iterado z**! sera obtido a partir de z* pelo passo definido através da seguinte equacao

[47]:
"= P+ oFdE (4.16)

onde afirma-se que o problema NLP seré resolvido de modo iterativo, e d* ¢ a direcao de

k

busca dentro do k*" passo e o* é o comprimento do passo.

4.2.2.1 A Direcao de Busca

A direcao de busca é definida por meio da resolu¢ao do subproblema de programacao
quadréatica (QP), o qual é formulado com base em uma aproximagcao quadratica da fungao
Lagrangiana associada ao NLP e uma aproximacao linear das restrigoes g; [47]. Nessa

abordagem a formulacao do QP é dada por:

L(z,\) = f(z) - Z Aigi(z) (4.17)
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Ainda de acordo com [47] o QP segue a forma padrao de programagao quadratica

apresentada pela equacao:

: Lo k
(QP) : (Iir€1£2dBd+Vf(m )d

sujeito a: Vg, (z*)d + g;(z*) =0, j=1,....,m (4.18)

0
Vgi(#¥)d + g;(2*) >0, j=m.+1,...,m.

A resolucao do QP é necesséria para a execucao dos passos do algoritmo SQP e para
garantir que o subproblema quadrético tenha uma solugao, é necessario que o sistema de
restricoes do QP tenha um conjunto viavel nao vazio e que a funcao objetivo quadratica
seja limitada inferiormente nesse conjunto [11]. Os autores asseguram que ha consisténcia
quando z; estd proximo de x*, conforme a condigao necessaria da independéncia linear,

mas pode falhar em pontos mais distantes.

4.2.2.2 Analise de convergéncia

As propriedades de convergéncia sao geralmente classificadas como locais ou globais.
De acordo com [11] os teoremas relacionados a convergéncia local sao derivados do método
de Newton, enquanto os teoremas de convergéncia global sao fundamentados em métodos

decrescentes.

Os resultados de convergéncia local partem da suposigao de que a iteragao inicial
xo estd proxima de uma solucao z* e que a aproximacao inicial da hessiana esta, em
certo sentido, proxima de HL* [11]. De acordo com os autores as condigoes relacionadas
aos esquemas de atualizagao sao formuladas para garantir que z, e Bj se mantenham
proximos de z* e Hj. Deste modo, essa proximidade permite inferir que o subproblema
quadratico representa adequadamente o NLP em cada iteragao e o sistema de equacoes

do QP aproxima-se do sistema do NLP em z*.

A convergéncia global refere-se ao processo de convergéncia que se inicia a partir de
um ponto distante [11]. Para assegurar a convergéncia global o algoritmo SQP possui
como indicador de progresso a funcao mérito ¢ e o algoritmo estabelece a reducao da
funcao mérito como o critério que sinaliza avancgos em direcao a uma solucao. E afim de
garantir que ¢ diminua em cada passo do algoritmo, os autores sustentam que ¢é necessaria

a implementacao de um procedimento que ajuste o parametro de comprimento de passo.
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Desta forma conclui-se que, embora a iteragao inicial £y nao esteja proxima de uma solugao
viavel, a reducao de ¢ permite estabelecer que, sob determinadas condigoes, as iteragoes

tendem a convergir para uma solugao potencial.

Apos elucidar os principais pontos da execucao do SQP apresenta-se o seguinte algo-

ritmo estruturado [11]:

0

1. Defina os valores iniciais (2%, u°, v?), By, uma fungao mérito ¢ e inicialize as iteragoes

com k = 0.
2. Obtenha (dz, du,dv) através da formulagao e resolucao de QP.
3. Defina o tamanho do passo « de forma que:
o(z* + adz) < ()
4. Atualize as varidveis:
" = 2 + ade
Tt = uF + adu

oM =% + adv
5. Se a convergéncia for atingida pare.
6. Calcule a matriz By,q.

7. Atualize k := k + 1 e retorne ao passo 2.

4.2.3 O algoritmo SLSQP

O método de Programacgao Sequencial por Minimos Quadrados SLSQP foi introduzido
pela primeira vez por Dieter Kraft em 1988 no relatério técnico intitulado "A Software
Package for Sequential Quadratic Programming” do Deutsches Zentrum fir Luft- und
Raumfahrt (DLR), o Centro Aeroespacial Alemao [47|. Este trabalho apresentou uma
implementagao do método, destacando sua aplicabilidade em problemas de programacao

nao linear com restrigoes .

A estratégia do SLSQP baseia-se na resolugao de dois subproblemas a cada iteragao:
um programa linear (Linear Programming (LP)) e um programa quadratico com restri¢oes

de igualdade (FEquality-Constrained Quadratic Programming (EQP)) [40].
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Nessa abordagem, o LP determina as restricoes de desigualdade que estao ativas no
ponto atual da solugao, ou seja, aquelas em que a desigualdade se torna uma igualdade
[47]. De acordo com o autor este processo forma o "conjunto ativo'de restrigoes, que
representa as condi¢oes que devem ser respeitadas na proxima iteracao. Essa etapa reduz

a complexidade do conjunto de restri¢oes consideradas, simplificando o problema.

Uma vez identificado o conjunto ativo de restri¢coes pelo LP, o EQP é empregado
para calcular o passo total (Az) dentro do espago viavel [47]. Esse passo é determinado
resolvendo um subproblema de programacao quadratica que utiliza uma aproximacao
local da fungao objetivo e trata as restrigoes ativas como igualdades. O autor afirma que
essa formulagao considera o gradiente da fungao objetivo e uma matriz Hessiana (ou sua
aproximagao), o que dessa forma assegura que o deslocamento calculado respeita tanto a

funcao objetivo quanto as restrigoes.

Por meio da decomposicao da matriz simétrica B em trés componentes, onde L é
uma matriz triangular inferior com elementos distintos de zero em sua diagonal principal,
D & uma matriz diagonal, e LT ¢ a transposta de L, resultando na fatoracao LDLT,
o subproblema de programacao quadratica QP é substituido por um subproblema de

minimos quadrados linear conforme equagao apresentada [47]:

(LSEI): min |(DMY2(L*Td + (D) 2(LF) IV f (29 (4.19)
6 n
Sujeito a:
Vg;(@¥)d + g;(a¥) =0, j=1,...,m,, (4.20)
Vg;(@¥)d + g;(#¥) >0, j=m.+1,....m. (4.21)

A substituicao do subproblema ()P por um subproblema de minimos quadrados linear
simplifica a solucdo numérica, utilizando a fatoracdo LDL” para garantir estabilidade
computacional. Essa abordagem considera L* como uma matriz triangular inferior e D*

como uma matriz diagonal [47].
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4.3 Analise de Componentes Principais (PCA)

O método conhecido como Anélise de Componentes Principais (PCA) ¢é tradicional-
mente utilizado em problemas onde se faz necessario realizar uma redugao de dimensio-
nalidade de uma dada amostra, pela transformacao de um grande conjunto de dados em
um conjunto menor, mas que preserve as principais caracteristicas estatisticas do con-
junto maior de dados [62]. O objetivo do método é identificar as dire¢oes principais das
distribuicoes dos dados e avaliar as projecoes da amostra nessas direcoes, de modo a
identificarmos quais sao as diregoes (ou componentes) mais relevantes para a analise da
amostra. Tais direcoes estarao associadas as principais caracteristicas da amostra e serao
chamadas de componentes principais [62]. As componentes principais serao na verdade

as dire¢oes com a maior variancia na amostra original.

De acordo com o trabalho [66], algumas caracteristicas importantes na aplica¢ao do

método sao:

1. O numero total de componentes principais serd menor ou igual ao nimero de carac-

teristicas da amostra;
2. As componentes principais representarao eixos ortogonais entre si;

3. A importancia de cada componente principal para descrever os dados decresce a

medida que o nimero de componentes aumenta.

A aplicagao do método se divide basicamente em 4 etapas: (i) Padronizacao, (ii)
Calculo da matriz de covariancia, (iii) Calculo dos auto-valores e auto-vetores e, por
ultimo, (iv) Obtengao dos vetores de propriedades da amostra ou vetor caracteristico. As
quatro etapas serao descritas nas subsegoes a seguir. Ao final serao apresentados os scores
e loadings, ou seja, os pesos e as projecoes da amostra. Devido a aplicagao deste método
em diversas areas do conhecimento [36], a terminologia adotada para resolugao de cada
etapa costuma variar e abordaremos nas etapas a seguir tanto a terminologia convencional

quanto a terminologia matematica adequada.

4.3.1 Padronizacao

A etapa inicial segundo [36] se resume a padronizar os dados para aplicagdo do método.
Deste modo, toma-se a média das componentes dos dados como referéncia e subtrai-se

essa média dos dados. O texto afirma que isso equivale a fazer uma transformacao de
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coordenadas nos dados, passando a descrevé-los em um novo sistema de referéncia onde o
valor da translacao ¢ dada pela média das componentes em cada dimensao. E posterior-
mente, um reescalonamento é feito pela divisao do desvio padrao das componentes, para
se evitar que a analise contenha algum viés. Ou seja, se uma componente tiver valores no
intervalo entre 0 e 100 e outra componente tiver intervalo de valores entre 0 e 1, a pri-
meira componente tenderé a dominar sobre a segunda, levando a resultados equivocados.
Qualquer problema de viés nas analises é suprimido dividindo cada componente por seu

respectivo desvio padrao.

Se cada ponto que descreve os dados da amostra possui D componentes, onde D
¢ o total de dimensoes do espago amostral, entao o ponto médio da amostra pode ser
calculado obtendo-se a média de cada componente dos pontos que compoem a amostra.
Depois subtrai-se esse valor médio da amostra para se obter a nova amostra (da mesma
forma como em uma transformacao de coordenadas, realizada pela translacao da origem
do sistema de coordenadas). Por ultimo, é imperativo analisar cada componente de acordo
com quanto esta se desvia da média de cada componente e, por isso, a divisao pelo desvio

padrao de cada componente se faz necessario.

Por exemplo, para um espaco tridimensional (D = 3), os pontos observados sao dados

por:

T11 , Ta1 , T31

T12 , Ta2 , T32

Ay
As
As
Ay

( )
( )
(€13, T23 , T33)
( )

T14 , T24 , T34

An = (xln y Lon m?m)

Assim o ponto médio é dado por:

n

1 L n
M= n (lelj ’ ZlmQj ) Zx3j> = (T1,72,T2) = (M1,M5,M3) (4.22)
J= 7=

J=1

Deste modo, a transformagao de coordenadas por translagao (também chamada de

padronizagao) é feita pela diferenca entre a os dados da amostra original A e a média M.
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Assim a nova amostra serda B = {B;} descrita por B; = A; — M, , ou seja:

Ti1—T1 , Tl — Ta

13 — 1 , a3 — T2

By = (9312 — X1 , To2 — T2

B, = <331n —T1 , Xop — T2

, T31 — T3

, X33 — X3

)
e z)
)

y T3p — 563)

Apos subtrair a média, é requerida a padronizacao da amostra dividindo todas as

componentes pelo respectivo desvio padrao. O desvio padrao de cada componente é

calculado como [64, p. 56]:

n

1
| = 52 .
o; - Z(.IU ;)2 ,ondei=1.2,...,D (4.23)
7j=1
Deste modo, os dados modificados ou padronizados serao dados por C = B/o, ou

seja:

C, = T11—%1 T21—T2
1 — 9

o1 o2

C, = T12—1 T22—T2
2 — 9

o1 02

31 —%3
) o3

T32—%3
9 o3

Cy = 13— T23—T2
3 — )

o1 o2

T33—T3
' o3

C = Tin—2x1 Tan—T2
n — )

o1 02

4.3.2 Matriz de covariancia

T3n—%3
) o3

Apos a padronizacao, deve-se efetuar o célculo da matriz de covariancia de C'. Cada

termo da matriz de covariancia demonstra a variancia entre duas coordenadas ou com-

ponentes. Conforme definido no texto |64, p. 255], uma covariancia positiva indica que

existe uma correlacao entre as variaveis, de modo que o aumento de uma tende a ser

acompanhado pelo aumento da outra. Por outro lado, uma covariancia negativa sugere

que, caso uma variavel aumente (ao longo do tempo, por exemplo), a outra necessaria-

mente diminuira. Assim, pode-se notar que a covariancia entre as variaveis x e y devem

dar o mesmo resultado que a covariancia entre y e x.

Portanto, os termos fora da diagonal da matriz de covaridncia deverao ser simétricos
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e, implicando que esta serd uma matriz simétrica, onde todos os termos acima da diagonal
terao termos simétricos (iguais entre si) abaixo da diagonal da matriz. As variancias serao
exatamente os valores da diagonal da matriz de covariancia. A covariancia fornece detalhes
da orientagao dos dados, ao passo que a variancia fornece detalhes sobre a distancia média

dos dados em relacao a média.

A covariancia entre duas variaveis arbitrarias x = {x;} e y = {yx} (dadas como dois

conjuntos de valores medidos) é calculada como |64, p. 255]:

n

1

1 (e — 2)(Yx — ). (4.24)

COVyy =
k=1

A matriz de covariancia é formada pelos valores cov,, calculados entre as variaveis.

No exemplo dado inicialmente, a matriz de covariancia sera:

COVyp COVig

COvV = COVa1 COVao

onde
n

1 _ _
COVZ']' = m Z(l’zk — l’z)($]k — [Ej). (425)

4.3.3 Auto-valores e auto-vetores

Em algebra linear, denominam-se auto-vetores aqueles vetores associados a um ope-
rador matemético que preservam suas dire¢oes originais quando sofrem transformacoes
lineares por tal operador, podendo sofrer alteragoes apenas em sua intensidade e sentido.
A intensidade e sentido da alteracao seréd definida pelos auto-valores, que sao valores esca-
lares que surgem na aplicagao do operador matematico de transformacao linear. Assim, se
um operador A (por exemplo, uma matriz) atuar sobre um auto-vetor ¥, tem-se o seguinte
resultado [12, p. 180]:

AU = 0 (4.26)

onde A\ é o auto-valor associado ao auto-vetor v.

O resultado almejado sao os auto-valores e auto-vetores associados a matriz de cova-

riancia. O modo classico de encontrar os auto-valores e auto-vetores de um operador é
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analisar a diferenca A.v' — Av' = 0, onde conclui-se que:

AT — A
(A - A1) 7

<y
I

0
0

dessa forma, pode-se inferir que a matriz A — A1 = 0. Esta expressao leva a um polinémio
de A\, o que permite encontrar suas raizes e, por fim, os auto-valores A. Nota-se que os
valores de A serdo unicos pois a matriz dada por A — A1 = 0 devera ser singular (com
determinante nulo, det(A — A1) = 0) e, portanto, ndo admitird matriz inversa, conforme

pode ser conferido em [12, p. 187].

No caso da matriz de covariancia, os auto-valores estarao relacionados com a vari-
ancia em cada componente. Deste modo, quanto maior for o auto-valor, maior serd a
distribuicao dos dados observados na direcao do auto-vetor associado ao respectivo auto-
valor. Assim, a importancia de cada auto-vetor serd medida pelo auto-valor associado.
As componentes principais nada mais sao do que as dire¢oes definidas pelos auto-vetores
encontrados. O auto-vetor com maior auto-valor associado serd a primeira componente
principal e as demais componentes serao relacionadas em ordem decrescente, dada pelos

respectivos auto-valores em ordem decrescente.

A identificacao dos auto-vetores corresponde & identificar as dire¢oes de maior vari-
ancia da amostra, mas também corresponde a encontrar os novos eixos coordenados nos
quais a amostra se distribui melhor, em relagao aos eixos original. Em outras palavras, o
processo todo corresponde a aplicar uma transformacao de coordenadas (uma rotagao) em
torno da nova origem definida no processo de padronizacao (que havia sido definida pela
subtracao da média M e divisao pelos desvios padroes de cada componente das variaveis

da amostra).

4.3.4 Vetor de propriedades ou vetor caracteristico

E possivel ainda escolher quantas componentes principais serdo adotadas baseado
nos auto-valores. Por exemplo, se os 6 maiores auto-valores somados correspondem a
mais de 99,9% da soma de todos os auto-valores encontrados, entao apenas as 6 pri-
meiras componentes principais serao necessarias para se alcancar o mesmo percentual de
representatividade das caracteristicas da amostra. Foi exatamente este o método adotado
neste trabalho para determinar quantas componentes principais serao utilizadas em cada

anélise.
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Apos a determinacao dos auto-valores e seus respectivos auto-vetores, torna-se via-
vel proceder a analise das principais propriedades da amostra. O vetor caracteristico é
definido como uma matriz quadrada composta pelos auto-vetores organizados em colu-
nas. Caso tenham sido identificados n auto-vetores, é possivel optar por manter apenas
p auto-vetores para as andlises subsequentes, desde que estes representem um alto per-
centual da variancia dos dados da amostra original. Essa abordagem permite a efetiva

reducao dimensional nas analises.

4.3.5 Scores e Loadings

Na literatura, scores sao as projecoes dos dados originais nas direcoes definidas pelas
componentes principais (ou auto-vetores de maior auto-valor associado) [1]. Mas obter
apenas os scores nao ¢ suficiente, pois é preciso também saber a posicao relativa entre as
origens dos dois sistemas de coordenadas (tanto o original quanto o transformado, dado
pelas componentes principais). Assim, é necessario calcular os loadings, ou carregamentos,
que nada mais sao que os cossenos diretores das projegoes dos eixos antigos sobre os novos

eixos (definidos pelas componentes principais) [1].

Neste trabalho, foi aplicada a regra de corte para determinar os loadings significativos.
A regra de corte define que um loading é considerado significativo quando seu valor abso-
luto excede um limiar pré-estabelecido [62]. Com base no estudo [67], adotou-se o valor de
0.30 como critério de selecao dos templates. Essa abordagem permite uma interpretacao

automatizada das componentes principais.

Desta forma com base nos scores e loadings a amostra original é reescrita em ter-
mos das componentes principais de maior relevancia, finalizando a redugao dimensional

desejada.



5 Metodologia

Neste capitulo, sao apresentados os métodos utilizados para a correcao dos dados
observacionais, bem como o processo de sintese espectral. Este processo tem como objetivo
a construcao de um espectro representativo de uma populagao estelar composta, que
reproduza da forma mais fiel possivel o espectro observado em um determinado ponto
da galaxia. A construcao desse espectro é realizada a partir de modelos espectrais de

populacoes simples, os quais sao ajustados por meio do algoritmo de minimizacao SLSQP.

5.1 A amostra

O projeto Mapping Nearby Galaxies at Apache Point Observatory (MaNGA) é um
mapeamento de galaxias proximas realizado pelo Observatério Apache Point e abrange
um levantamento de 10.000 galaxias em uma extensa faixa de massas estelares, ambiente e
SFR, com uma cobertura radial uniforme e com redshift entre 0.03 < z < 0.10. A ampla
cobertura de comprimento de onda do MaNGA, que vai de 3600 a 10300 A permite
um ajuste completo dos modelos ao capturar uma grande variedade de caracteristicas
espectrais. Além disso, a cobertura do MaNGA no infravermelho proximo (Near-IR)
oferece uma visao detalhada das galadxias em diferentes faixas espectrais. O MaNGA faz
parte da quarta geracao do SDSS, ele foi iniciado em 1°2 de julho de 2014 e teve uma

duragao de 6 anos [15].

De acordo com [15] o MaNGA tem como objetivo principal entender os mecanismos
fisicos que impulsionam a evolu¢ao das galaxias. Segundo o autor, o projeto investiga
como os componentes das galaxias sao montados, investiga a regulacao do crescimento
galactico por meio da formagao estelar, fusdes e extingoes e examina a influéncia desses
processos na abundancia quimica de estrelas e gas. O autor destaca que o estudo oferece
insights sobre o colapso gravitacional, a infusao e dissipacao de gés, a formacao estelar
e a sua regulacao por mecanismos de feedback, a fusao galactica, a evolucao secular e a

acrecao em buracos negros supermassivos.
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Seguindo os diversos trabalhos que nortearam o desenvolvimento desta dissertacao
[35, 17, 53] e visando as caracteristicas avancadas do MaNGA para investigar mais a
fundo as populacoes estelares e suas propriedades fisicas, para esta dissertacao optou-
se pela investigacao dos cubos de dados do MaNGA, Data Release Pipeline 3.1.1, pois,
o uso desses dados permite explorar com maior precisao os SFH e SFR das galaxias,

considerando a cobertura espectral abrangente que o projeto oferece.

5.1.1 Descricao dos dados

Os cubos IFU de dados analisados podem ser descritos como estruturas tridimensionais
que contém informacoes sobre a intensidade da luz em uma variedade de comprimentos

de onda, resultando em uma representacao tridimensional do espago observacional.

O arquivo com os dados observacionais fornecido pelo MaNGA esta no formato Fle-
zible Image Transport System (FITS). O arquivo inclui um cabegalho com os metadados

essenciais sobre os dados armazenados e um bloco de dados multidimensional ou cubo de

dados.

Antes de dar seguimento a descricao da metodologia é necessario esclarecer os termos
“cubo”, “pixzel” e “spaxel”. De forma conveniente, utiliza-se o termo cubo de dados para
descrever o que, de fato, trata-se de uma matriz multidimensional. O cubo possui as
coordenadas x e y, que mapeiam os pizels da imagem e que no contexto da Astronomia
sao os spaxels. Cada spazel contém um vetor que armazena os dados do fluxo em fungao
do comprimento de onda, ou seja, a distribuicao espectral de energia SED. No vetor

atribuido a cada spazxel, o intervalo de comprimento de onda é denominado pizel.

Nos cubos disponibilizados pelo MaNGA, os espectros associados a cada spaxel pos-
suem uma resolucdo de 1 A por pixel, e a intensidade de fluxo especifica por spazel é

medida como 1 x 10" 7erg s 'em 2 A",

5.1.2 Correcao dos dados observacionais

Dados astronoémicos observacionais enfrentam diversas interferéncias e transformacoes
desde a emissao pela fonte até a captura da radiacao eletromagnética pelo telescopio e sua
conversao em cargas elétricas que depois sao registradas em computadores como dados
espectrais. Para interpretar adequadamente esses dados, é fundamental realizar correcoes

de modo a assegurar que as informagcoes reflitam o objeto emissor em estudo.
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Antes do tratamento dos dados cada spazel do cubo foi submetido a testes de validacao
dos dados. O espectro de cada spazel considerado valido teve o efeito do extingao galéctica
corrigido, adotando Ry = 3,1. Posteriormente trazido para o referencial de repouso
utilizando os valores de redshifts presentes no banco de dados do SDSS-IV. Os espectros
foram amostrados no intervalo de 3800 a 7000 A, com passos de 1 A. Por fim, os espectros

foram normalizados pelo fluxo em 5000 A.

A descrigao detalhada de cada etapa de validagao dos dados, correcao e a metodologia

aplicada, seré apresentada nas secoes seguintes.

5.1.2.1 Validacao

Nesta etapa do desenvolvimento do trabalho, a validacao dos dados é realizada de
forma simplificada, verificando-se apenas a presenca de valores de fluxo. Espectros que
apresentam uma extensa faixa de valores de fluxo nulos sao classificados como invalidos.
Esse procedimento tem por objetivo evitar o processamento de regioes do cubo de dados

que nao contém informacoes observacionais do objeto em anélise.

Outra verificacao é em relagao a razao sinal ruido, espectros com razao sinal-ruido

(SNR) abaixo de 10 nao s@o tratados pelo processo de ajuste espectral.

5.1.2.2 Avermelhamento ou Excesso de cor

A caracterizagao e o mapeamento da distribuicao da poeira no ISM da nossa galaxia
representam um desafio da Astronomia. A poeira interestelar dispersa e absorve a radiacao
eletromagnética, especialmente no intervalo do ultravioleta ao infravermelho, conforme
descrito pela lei de avermelhamento da poeira [72]. Além disso, o autor complementa
que a poeira reemite a energia absorvida na forma de f6tons térmicos no infravermelho

distante.

No estudo [18], utilizando dados de Fitzpatrick e Massa para o ultravioleta e diversas
fontes para as regioes do 6ptico e infravermelho préximo, foi estabelecida uma lei de
extingdo meédia A(N)/A(V), valida para o intervalo de comprimento de onda 3.5 ym >
A > 0.125 pm. Esta lei aplica-se tanto a regioes difusas quanto densas do meio interestelar
e depende de um tnico parametro, Ry = A(V)/E(B — V), que quantifica a extingdo em
funcao do excesso de cor. No estudo também notou-se que, para o meio interestelar difuso,
Ry ¢ aproximadamente 3,1 mas valores de Ry podem apresentar desvios em relagao a lei

de extingao quando medidos para diferentes linhas de visada.
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Seguindo a abordagem de [24, 3, 53, 69, 43|, para este trabalho adotou-se a lei de
extingao galactica proposta por Cardelli, Clayton e Mathis (1989) [18], frequentemente
referida como CCM89. A implementacao desta lei foi realizada a partir da utilizacao da

a biblioteca extinction |7].

O efeito causado pela remocao do avermelhamento pode ser observado a partir da
Figura 19 onde, nota-se que apoés a remoc¢ao do avermelhamento o espectro resultante
apresentou fluxo maior em todos os comprimentos de onda, sendo a que a diferenca entre

os espectros é mais acentuada nos comprimentos de onda menores.

Remogéo do Avermelhamento

—— Espectro com o avermelhamento
—— Espectro sem o avermelhamento
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Figura 19: Remocao do avermelhamento.
Fonte: Autor

5.1.2.3 Redshift

O avermelhamento cosmologico, ou redshift, é resultante da expansao do universo, o
qual faz com que as galaxias se afastem umas das outras, causando o alargamento no
comprimento de onda da luz emitida e o deslocamento do espectro para comprimentos de

onda mais vermelhos.

Conforme discutido no Capitulo 3, Secao 3.2, a Lei de Hubble descreve uma relagao
entre o desvio para o vermelho, ou a componente radial da velocidade relativa, e a distancia
de um objeto em relagao ao observador. Portanto, com base no valor de redshift do objeto
em analise é possivel ajustar o espectro observado, de modo a trazer seus valores para o
referencial de repouso e assegurar uma interpretacao precisa das propriedades intrinsecas

do objeto.

Os valores de redshift aplicados foram obtidos a partir das tabelas DRPall (Data
Reduction Pipeline All), disponiveis na base de dados do levantamento MaNGA. Optou-
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se por efetuar a corregao do espectro observado aplicando uma corre¢ao com valor de
redshift negativo, trazendo deste modo os dados observados para o referencial de repouso.
A correcao do redshift foi implementada por meio da biblioteca specutils, utilizando a

fungao redshift_spec1D.shift_spectrum_to [2|.

A Figura 20 ilustra um espectro observado em um dado spazel, bem como o mesmo
espectro observado apos efetuada a correcao do redshift e com um deslocamento positivo de
fluxo de 0.6 (essa adicao é feita apenas para melhor visualizagao na respectiva figura). Esse
acréscimo de fluxo ao espectro observado foi implementado exclusivamente para evitar a
sobreposicao dos espectros, facilitando assim, a visualizagao dos dados. Com base nos
espectros apresentados ¢ possivel observar que o espectro apoés a correcao apresenta um
formato comprimido em relagao ao espectro original. Isso ocorre devido ao alargamento
causado pela expansao do universo. Outra consideracao refere-se ao posicionamento das
linhas de emissao. Observa-se a partir das linhas de maior fluxo, que, apds a correcao
do redshift, elas se deslocaram em dire¢ao a comprimentos de onda menores (mais azuis).
Isso indica que, em decorréncia do efeito de redshift causado pela expansao do universo,
quando observadas sem qualquer correcao, essas linhas se localizam em comprimentos
de onda maiores (mais vermelhos) do que os comprimentos relativos ao referencial de

repouso.

Corregao do redshift

1.6 —— Espectro observado
—— Espectro ap0s a correcéo do redshift
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Figura 20: Correcao do redshift, onde foi adicionado o valor constante de 0.6 no fluxo,
criando uma deslocamento positivo. A adicao é feita apenas para melhor visualizacao dos
espectros.

Fonte: Autor

Apobs a correcao do redshift, os comprimentos de onda sofrem um deslocamento e,
devido ao alargamento espectral, os intervalos entre os comprimentos de onda amostrados

tornam-se desiguais. Para mitigar esse efeito, foi selecionada uma subamostra espectral
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no intervalo de 3800 a 7000 A utilizando a funcdo manipulation.extract_region da
biblioteca specutils [2]. Posteriormente, os valores de comprimento de onda foram
reamostrados em intervalos regulares de 1 A por meio da funcdo interp, disponivel na
biblioteca NumPy [42], garantindo uma distribuigao uniforme dos dados espectrais para

posterior manipulagao e anélise.

5.2 Modelos de populacoes estelares simples

Os modelos de populagoes estelares simples, SSP tém grande importancia no processo
de sintese espectral. Esses modelos sao combinados de maneira a representar o espec-
tro observado. E é através do arranjo ideal dos modelos que podem ser derivadas as

propriedades de idade e metalicidade do objeto astrofisico observado.

Conforme discutido no Capitulo 3, a literatura apresenta diversas bibliotecas de mo-
delos de SSP, cada uma com suas especificidades e adequagoes para diferentes enfoques de
pesquisa. Em alinhamento com os trabalhos de sintese de populagoes estelares (SPS) que
fundamentaram este estudo, como os trabalhos [53] e [24], e visando a comparacao dos
resultados, optou-se pelos modelos de Bruzual e Charlot (2003) [14] que foram produzidos

utilizando o software Galaxev.

Os espectros de SSP foram gerados conforme o estudo [53|, sendo 45 populagoes este-
lares simples, abrangendo 15 idades (0.001, 0.003, 0.005, 0.010, 0.025, 0.040, 0.101, 0.286,
0.640, 0.905, 1.43, 2.50, 5.00, 11.00 e 13.00 Gyrs) e trés metalicidades (0.1, 1.6 e 2.5 Zy).
As metalicidades escolhidas acima equivalem a Z igual a 0.001, 0.019 e 0.030, respecti-
vamente. Como biblioteca espectral, optou-se pela Padova(2000) com IMF de Salpeter.
A distribuicao dos templates de acordo com a metalicidade e idade esta representada
na Figura 21 e a Figura 22 apresenta o espectro de todos os templates que compdem a

biblioteca espectral tedrica que foi construida para o desenvolvimento deste trabalho.

o [ 1 [ 2 3 [ 4 11 [ 12 13 14

1.00E06 | 3.01E06 [ 5.01E06 | 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00E07 | 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 [ 9.04E08 [ 1.13E09 | 2.50E09 | 5.00E09 | 1.10E10 [ 1.30E10
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1.00E06 | 3.01E06 | 5.01E06 | 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00E07 | 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 | 9.04E08 [ 1.13E09 | 2.50E09 | 5.00E09 | 1.10E10 [ 1.30E10
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Figura 21: Distribuicao dos templates que compoem a biblioteca espectral teérica cons-
truida para utilizacao neste trabalho.
Fonte: Autora
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Templates de populagdes estelares simples
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Figura 22: Grafico dos templates que compoem a biblioteca espectral tedrica construida
para utilizacao neste trabalho.
Fonte: Autora

5.3 Sintese espectral

A metodologia utilizada para a sintese espectral, com o objetivo de determinar o his-
torico de formagao estelar, segue o procedimento descrito por [24]. Este método envolve o
ajuste de um espectro modelo, M), ao espectro observado. Para a construgao do espectro
modelo M), o c6digo computacional estabelece uma combinacao de N, populacoes este-
lares simples SSPs, resultando em um vetor populacional final #. As componentes deste
vetor representam as contribuigoes fracionarias de cada SSP ao fluxo sintético total no

comprimento de onda Ag.

5.3.1 Identificacao das linhas espectrais

As galaxias sdo compostas por estrelas, nuvens de gas e poeira, além de matéria escura.
O foco deste trabalho é a analise das populagoes estelares, que consistem em estrelas que
emitem um espectro continuo com linhas de absorcao geradas pela atmosfera estelar.
Dependendo da fase evolutiva da estrela, seu entorno apresentara nuvens compostas por
materiais que foram ejetados por elas mesmas, que também absorvem parte da radiacao,

gerando linhas de absor¢ao em seu espectro. Outras linhas de absor¢ao também serao
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originadas pelas nuvens de poeira e gas interestelar frio, dispersos na galaxia observada.

No entanto, o espectro resultante da observacao de uma galaxia possui linhas de
absorcao e linhas de emissao. As linhas de emissao se formam em regioes onde ha gas
aquecido por diferentes processos astrofisicos (tais como, regides H II presentes no ISM,
ou gas aquecido no entorno de nucleos ativos de galaxias AGNs, ou ainda em torno
de remanescentes das explosoes de supernovas). Logo, para uma anélise com foco nos
elementos relacionados as estrelas e suas fases evolutivas, apenas as regioes de continuo e
de absorcao sao de interesse. Deste modo, as regides do espectro com linhas de emissao

nao devem ser consideradas no momento da interpretacao dos dados.

Modelos espectrofotométricos nao contemplam a previsao de linhas de emissao, e a
inclusao das regioes espectrais que apresentam essas linhas seria viavel apenas mediante
a ampliagdo do espago paramétrico a ser investigado [65]. Com o intuito de decifrar
a Historia de Formagao Estelar (SFH) das galaxias em questdo, sem incorrer no 6nus
de expandir os parametros a serem analisados, optou-se pela metodologia proposta nos
trabalhos de [30] e [65]. Esses estudos sugerem a exclusao das regioes de linhas de emissao

para a execugao do processo de sintese espectral.

5.3.1.1 Ajuste de continuo

Na metodologia descrita em [30], prevé-se o fornecimento dos comprimentos de onda
correspondentes as regioes que devem ser excluidas no ajuste entre o espectro observado
e o modelado, o qual o autor designa como “méscara de linhas espectrais”. Para a im-
plementacao do codigo deste trabalho, foi decidido desenvolver uma rotina que permita a
identificacao automatica das regioes com a presenca de linhas de emissao possibilitando

sua posterior exclusao, sem que o usuario necessite fornecer informacgoes sobre as regioes.

O primeiro passo na rotina de identificacao das linhas de emissao consiste em efetuar o
ajuste do continuo estelar, de maneira que os valores correspondentes ao continuo possam
ser subtraidos a fim de permitir a identificacao das regides que contém linhas de emissao

(valores que sobressaem ao continuo).

Durante o desenvolvimento deste trabalho, foram testadas diferentes abordagens para
o ajuste do continuo estelar. Inicialmente, utilizou-se a fungao numpy.polyfit, cujos
resultados nao foram satisfatorios. Posteriormente, empregou-se a funcao de ajuste de
continuo disponivel na biblioteca specutils, que apresentou boa qualidade no ajuste,

porém com elevado custo computacional, tanto em tempo de processamento quanto em
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alocacao de memoria.

Visando otimizar esse processo, analisou-se o funcionamento da fungao fit_gene-
ric_continuum da biblioteca specutils [2|, identificando-se o uso de polinémios de
Chebyshev. Com base nessa observacao, testou-se os polinomios de Chebyshev direta-
mente, por meio da fun¢do polynomial.chebyshev.Chebyshev.fit, disponivel na bi-
blioteca NumPy [42], que apresentou enorme redugao no tempo de processamento, com
reduzida alocacao de memoria. Esse método permite ajustar um polindémio de Chebyshev

de grau definido pelo usuério a um conjunto de dados, dentro de um intervalo especificado.

Para a identificagao do continuo estelar, aplicou-se esse ajuste aos espectros obser-
vados, previamente corrigidos para reddening e redshift, adotando-se um polindémio de
grau 4. A descricao detalhada do método de ajuste utilizando polinémios de Chebyshev

encontra-se no Capitulo 4, Secao 4.1.

A partir da Figura 23, observa-se que o polinémio ajustado apresentou um comporta-
mento satisfatorio de forma sistematica nos espectros. Nesse ajuste, foi possivel proceder a
subtracao dos valores do continuo, permitindo a continuidade do processo de identificacao

das linhas de emissao.

Ajuste do continuo pelos polinémios de Chebyshev

—— Espectro normalizado
—— Continuo ajustado

100

Fluxo (erg s~ em=2 A1)
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Figura 23: Ajuste do continuo pelos polindmios de Chebyshev aplicado a um dos espectros
do cubo IFU.
Fonte: Autora

5.3.1.2 Mascara de linhas de emissao

Apos a subtracao dos valores de continuo, procede-se & execucao da rotina de criagao
da maéascara para as linhas de emissao, onde cada spazxel terd a sua propria mascara

identificando as linhas de emissao presentes no spazel. Essa rotina é estruturada em um
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lago iterativo, no qual os fluxos residuais (apos subtragao de continuo), sdo comparados
com o desvio padrao do residuo, previamente calculado para todo o intervalo espectral
explorado (3800 a 7000 A). Sdo entdo excluidos os comprimentos de onda cujos valores

de fluxo residual superam duas vezes o desvio padrao do residuo.

A cada iteragao, subsequente a exclusao dessas regioes, o desvio padrao é recalculado
e comparado ao valor anterior. Caso o novo desvio padrao seja menor que o valor prece-
dente, a rotina é executada novamente. O lago continuara a ser iterado até que o desvio
padrao recalculado seja igual ou superior ao valor anterior. Uma segunda condicao para
interrupgao do lago também foi incluida para evitar a ocorréncia de loops infinitos, onde
se estabeleceu um limite maximo de 10 repeti¢oes para o lago, mais do que suficientes

para identificagao das linhas.

Essa abordagem iterativa tem como objetivo assegurar que as regioes do espectro
correspondentes aos comprimentos de onda que apresentam fluxos associados as linhas
de emissao e absorgao sejam progressivamente eliminadas, permitindo que a sintese es-
pectral ao final seja realizada exclusivamente nas regioes livres de linhas de emissao. As
areas excluidas durante o processo de identificagao das linhas passam por uma rotina de
classificagdo entre emissao e absorcao. As regioes de linhas de emissao sao reunidas na
mascara de linhas de emissao e, posteriormente, a méscara é aplicada tanto aos modelos
espectrais de SSP quanto ao espectro observado, zerando os fluxos nas regioes que com-
poem a méascara. Assim, garante-se que as linhas de emissao nao interfiram na sintese do
espectro modelado. A Figura 24 apresenta um espectro observado e o mesmo espectro

observado apoés a aplicacao da mascara de linhas de emissao.

Aplicacdo da mascara de linhas de emisséo

2.5
—— Espectro apés a aplicacdo da mascara

—— Espectro normalizado
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Figura 24: Aplicacao das mascaras de linhas de emissao.
Fonte: Autora
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5.3.2 Meétodo de otimizacao

O objetivo geral deste trabalho é realizar a sintese de populagoes estelares a partir da
SED de galaxias seguindo a metodologia descrita por [24]. Para isso, foi implementado
um coédigo que ajusta um espectro observado O, a uma combinacao de N espectros
de SSP, concebidos a partir da teoria de sintese evolutiva. Apods a correcao dos dados
observacionais (redshift e extingao), com os modelos de SSP gerados e disponiveis, e a
identificagao e exclusao das linhas de emissao no espectro observado e nos modelos SSP,
a rotina de busca pela combinagao ideal dos espectros de SSP é executada. Esta rotina
busca combinar os modelos de SSP de modo a aproximar-se do espectro observado da

melhor forma possivel.

Como algoritmo de otimizagao e minimizagao, foi escolhida a fun¢ao optimize.mi-
nimize, disponivel na biblioteca scipy [78]. A fun¢ao objetivo a ser minimizada pela
funcao optimize.minimize é o valor de Y2, calculado com base na diferenca entre o
espectro observado e o espectro modelado. Inicialmente, foram atribuidos pesos iguais a
todos os espectros de modelos de SSP e as restrigoes impostas ao processo de otimizagao
incluem que a soma dos coeficientes dos modelos que compoem o espectro sintetizado deve
ser igual a 1, além de que todos os coeficientes devem ser nao negativos. A fungao f(Z)
representa o erro quadratico entre a combinacao ponderada dos modelos de populacoes
estelares simples e o espectro observado, sendo o NLP a ser resolvido pelo método de

otimizacao proposto neste trabalho. A formulacao do x? é dada pela equacao a seguir:

X?:f(f):i{[(injxj) —ok]w}2 (5.1)

onde:

T); sao os espectros tedricos do j-ésimo modelo SSP,

x; sao os pesos associados a cada modelo de SSP,

O, o espectro observado,
e w, é o conjunto de coeficientes da méscara das linhas de emissao, dado por ,
e m é o numero total de comprimentos de onda,

e 1. é 0 numero total de modelos de SSP.
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Sujeito a:

1. Restri¢ao de igualdade (a soma dos pesos deve ser 1):
> wi=1
j=1

2. Limites (os pesos ndao podem ser negativos):

r; >0 para j=1,2,...,n

De acordo com a documentagao da biblioteca scipy [78], a fungdo optimize.mini-
mize implementa a metodologia de otimizacao SQP, conforme descrito no Capitulo 4,
Secao 4.2. O algoritmo utilizado é o SLSQP [47, 48], cujo detalhamento encontra-se no
Capitulo 4, Secao 4.2.3.

Visando ilustrar os resultados da sintese espectral a partir da aplicagao do algoritimo
SLSQP apresenta-se a Figura 25. Nessa figura o espectro modelado é composto pelos
espectros de SSP combinados de acordo com o vetor de contribuigao que a fungao opti-

mize.minimize retorna apds a sua execugao.

Resultado do espectro modelado

2.5
—— Espectro observado normalizado

—— Espectro modelado
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Figura 25: Resultado do espectro modelado.
Fonte: Autora
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5.3.3 Implementaciao do PCA para reducido da dimensionalidade da bi-
blioteca espectral

O ruido presente nos dados observacionais tende a mascarar pequenas diferencgas entre
os espectros de populagoes estelares simples [30]. Esse efeito ocorre devido a atenua-
¢ao de certas caracteristicas espectrais pelo ruido, o que dificulta a distingao entre elas
[29]. Esse fenomeno é particularmente evidente em pares especificos de combinagoes entre
idade e metalicidade, nos quais algumas configuragoes apresentam sobreposicao espectral

significativa.

Com base na metodologia aplicada por [29], que consistiu em identificar modelos es-
pectrais com alta correlagao, eliminando sobreposi¢oes e mantendo apenas os modelos
mais relevantes (que apresentam menor correla¢do), optou-se no presente trabalho por
utilizar o método de PCA para selecionar os templates significativos dentro do conjunto
de 45 templates construidos para este trabalho. Essa abordagem permite reduzir a di-
mensionalidade da biblioteca de modelos espectrais disponivel, otimizando o processo de
sintese espectral. A sugestao de inclusao do método de PCA para reducao das dimensoes
da base de templates foi proposta pelo Prof. Rogério Riffel (UFRGS) durante a etapa de

qualificacao do presente trabalho, na qual o referido professor integrou a banca.

Na etapa inicial da rotina que realiza a reducao das dimensoes da biblioteca de modelos
espectrais, os modelos de SSP sao dispostos em colunas e os seus dados sao padronizados,
ou seja, a média de cada coluna (template) é calculada e subtraida dos valores de fluxo
das respectivas colunas, bem como sao dividas pelos seus respectivos desvios padroes.
Deste modo é realizado a transformacao de coordenadas nos dados espectrais, passando a
descrevé-los em um novo sistema de referéncia onde o valor da translagao ¢ dada pela média
das componentes em cada dimensao. Em seguida, é calculada a matriz de covariancia,
essencial para quantificar a variacao conjunta entre os templates, utilizando a fungao cov

da biblioteca NumPy [42].

5.3.3.1 Decomposicao e ordenacao

A decomposicao da matriz de covariancia foi realizada com base nos seus auto-valores
e auto-vetores. Os célculos dos auto-vetores e auto-valores foram efetuados com a utili-
zagao da funcdo linalg.eigh da biblioteca NumPy [42]. Esta fungao foi escolhida por ser
a mais indicada para célculo de auto-valores e auto-vetores de matrizes complexo con-

jugadas (Hermitiana) e matrizes reais simétricas. Além disso, esta funcao usa o método
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de decomposicao matricial de Cholesky, devolvendo auto-vetores reais, o que nem sempre
ocorre com a funcgao linalg.eig também da biblioteca NumPy, a qual usa outro método de
decomposicao matricial e, dependendo dos auto-valores encontrados, devolve auto-vetores
em um espago de nimeros complexos C. Ambas as fungdes linalg.eig e 1linalg.eigh

da biblioteca NumPy utilizam rotinas da biblioteca LAPACK para realizacao de seus calculos.

A fungao linalg.eigh da biblioteca NumPy retorna os auto-vetores (que indicam as
dire¢oes das componentes principais de maior varidncia) e retorna os auto-valores (que
indicam a magnitude dessas variancias). Posteriormente, os auto-valores sao ordenados em
ordem decrescente utilizando a fun¢do argsort da biblioteca NumPy [42] para identificar
os indices ordenados das Componentes Principais (PCs) que explicam a maior variancia

nos dados.

5.3.3.2 Critério de selecao das PCs

Para determinar o nimero de PCs necessérias, os auto-valores sao normalizados pela
soma total dos auto-valores. A soma cumulativa dos auto-valores ja normalizados é cal-
culada, e o nimero minimo de PCs capaz de explicar 99,97% da variancia dos dados é
identificado com a fun¢ao numpy . cumsum combinada com numpy .where [42], a qual iden-
tifica em qual o indice a partir do qual a soma cumulativa assume valor superior ao

percentual pré-estipulado de 99,97%.

5.3.3.3 Identificacao dos templates relevantes

Os auto-vetores associados as PCs selecionadas sao utilizados para criar uma matriz
de carregamentos (loadings) e para identificar os templates mais relevantes, utiliza-se
um critério de filtragem baseado em um limiar definido como 0.3 [67]. Essa filtragem é
realizada iterando sobre os valores absolutos dos carregamentos e identificando aqueles

superiores ao limiar.

Ao final da rotina, obtém-se os templates mais significativos para cada PC com car-

regamentos acima do limiar.

5.3.4 Apresentacao do algoritmo implementado

Nesta secao, apresenta-se o algoritmo desenvolvido para a anédlise e sintese espectral
a partir de um cubo de dados espectroscopicos. Esse procedimento tem como objetivo

calcular a contribuicao de cada SSP para a compor da populacao estelar presente na linha
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de visada de cada spazxel, resultando em um espectro sintético final que mais se assemelha
ao espectro observado em anélise. O algoritmo ¢ estruturado em varias etapas que incluem
o carregamento de dados observacionais, correcao de redshift e extin¢ao, normalizagao e
ajuste de continuo, criagao de mascaras espectrais, identificacao dos modelos espectrais
mais significativos da biblioteca espectral e, finalmente, a execucao da sintese espectral
através do processo de minimizacao x? otimizado. Cada etapa foi delineada considerando
as caracteristicas dos dados visando uma representacao precisa das populagoes estelares

em questao. A descrigao das etapas esta a seguir:

1: Entrada: Cubo de dados espectroscopicos .(MANGACUBE. fits), Redshift, Modelos de
Populagoes Estelares
2: Saida: Pesos ajustados para as populacoes estelares e espectro sintético final.
: procedure CARREGAR DADOS OBSERVACIONAIS
Abrir o cubo de dados espectroscopicos e extrair os metadados.

Carregar os valores do redshift a partir do arquivo de configuragao.

: end procedure

3

4

5

6: Extrair o cubo de dados e validar cada spazel.

7

8: procedure CORRECAO DE REDSHIFT E EXTINCAO
9

for cada spazel valido do

10: Obter o espectro observado.

11: Corrigir o redshift, movendo o espectro para o sistema de repouso.
12: Aplicar a correcao de extingao.

13: Extrair a regiao de analise definida.

14: end for
15: end procedure

16: procedure NORMALIZACAO E AJUSTE DO CONTINUO

17: for cada spazel valido do

18: Interpolar o espectro para coincidir com a grade de comprimentos de onda.
19: Normalizar o espectro em 5000 A.

20: Ajustar o continuo com polinomios de Chebyshev de ordem 4.

21: Subtrair o continuo para obter o espectro residual.

22: end for

23: end procedure
24: procedure CRIACAO DAS MASCARAS DE LINHAS DE EMISSAO
25: for cada spazel valido do

26: Criar uma mascara baseada no desvio padrao iterativo do continuo.
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27: end for

28: end procedure

29: procedure MONTAR BIBLIOTECA DE MODELOS DE POPULAGOES ESTELARES

30: Carregar os modelos de populagoes estelares com diferentes idades e metalicidades.
31: end procedure

32: procedure ROTINA DE PCA PARA SELEGAO DOS TEMPLATES

33: Carregar os modelos espectrais como matrizes de fluxos.

34: Centralizar os dados subtraindo a média de cada coluna.

35: Calcular a matriz de covariancia e realizar a decomposi¢ao em auto-valores e auto-
vetores.

36: Ordenar os auto-valores e determinar o nimero de componentes principais (PCs)

necessarios para explicar 99.97% da variancia.

37: Identificar os templates mais significativos com base nos loadings superiores a um
limiar pré-definido (0.3).
38: Atualizar biblioteca espectral mantendo apenas os templates identificados como

mais significativos.
39: end procedure

40: procedure APLICAR A MASCARA DE LINHAS DE EMISSAO

41: for cada spazel valido do cubo do
42: for cada modelo de SSP da biblioteca espectral do
43: Aplicar a mascara de linhas de emissao aos espectros dos templates da

biblioteca espectral.
44: end for
45: end for
46: end procedure

47: procedure SINTESE ESPECTRAL

48: for cada spazel valido do

49: Aplicar a méscara ao espectro observado e aos modelos selecionados.

50: Ajustar os pesos dos templates utilizando o método SLSQP.

51: Calcular o espectro sintético final como combinagao linear dos templates.
52: end for

53: end procedure

O procedimento "Rotina de PCA para Selecao dos Templates", descrito entre as linhas
32 e 39 do algoritmo, pode ser configurada para ser executada a parte (como preparagao

prévia da base reduzida de templates a ser usada nos ajustes) ou pode ser desativada no
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algoritmo acima (para que seja usada a base original maior de templates).



6 Resultados

Nesse capitulo apresentamos as principais analises e interpretagoes obtidas ao longo
do desenvolvimento deste trabalho, com destaque para a comparacao entre os espectros
modelados e os dados dos cubos simulados ou observados. Este capitulo também aborda
os resultados obtidos a partir do emprego do método de minimizagao SLSQP, avaliando
a qualidade dos ajustes realizados, bem como a confiabilidade das idades e metalicidades
derivadas para as populagoes estelares. Ademais, é detalhada a aplicacao do método de
PCA, utilizado como ferramenta para a redugao da dimensionalidade do conjunto tedrico
de modelos de populagoes estelares simples, afim de reduzir o custo computacional do

processo de sintese espectral.

Os 45 templates serao referenciados pela uniao das 15 idades e 3 metalicidades selecio-
nadas. Por exemplo, o template de idade equivalente a 2.5 Gyrs e metalicidade Z = 0.030
seré referenciado pelo codigo 2.50E09Z30E — 3.

Neste capitulo, aplicaremos o método de Analise de Componentes Principais (PCA)
aos espectros de templates da base espectral de populagoes estelares simples (SSPs) para
reduzir a dimensionalidade do espaco de vetores, antes do ajuste de x? de cada espectro

dos spazels a serem analisados nos [FUs.

6.1 Resultados obtidos para os cubos simulados

6.1.1 Anadlise ajuste espectral com método SLSQP

A fim de avaliar a eficicia do método SLSQP, foram gerados dois cubos simulados
contendo espectros compostos de populacoes estelares. Esses espectros foram construidos
a partir da combinacao de modelos espectrais de populacoes estelares simples, sem a

inclusao de ruido e sem a interferéncia de poeira.

O primeiro cubo simulado foi gerado a partir dos seguintes templates: 5.00E0921FE—3,
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1.10E10Z1E-3,6.40E08Z19F -3, 2.50 E09Z19E -3, 3.01E06Z30E -3 € 2.51 E07Z30E —
3. De forma analoga, o segundo cubo simulado foi construido utilizando os templates:
1.30F10Z1E -3, 9.04E08Z19F -3, 5.00E09Z219F -3, 1.00E06Z30FE —3, 4.00E07Z30E —
3 e 1.01E08Z30E — 3. As Figuras 26 e 27 ilustram os templates selecionados para a

construcao dos cubos 1 e 2, respectivamente.

o [ 1 T =2 4 5 6 7 8 9 10 11 [12 13
100E06]301E06[501E06 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00E07 | 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 | 9.04E08 | 1.13E09 | 2.50E09 | 5.00E09 | 1.10E10

3

1.30E10

30 | 31 32
1.00E06 | 3.01E06 | 5.01E06

33
9.99E06

34
2.51E07

35
4.00E07

36
1.01E08

37
2.86E08

38
6.40E08

39
9.04E08

40
1.13E09

41 42
2.50E09 | 5.00E09

43
1.10E10

l l | l l l l l l I | |
l l [ l l l l l l l l |
15 | 16 17 [ 18 [ 19 [ 20 [ 21 [ 22 |28 24 | 25 |26 27 [ 28 ] |
1.00E06 | 3.01E06 | 5.01E06 | 9.99E06 | 2.51E07 [ 4.00E07 [ 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 [ 9.04E08 [ 1.13E09 | 2.50E09 [ 5.00E09 | 1.10E10 [ 1.30E10 |
l | I l l l l l l l l |
l l | l l l l l l l l |

1.30E10

Figura 26: Selecao dos templates utilizados para construcao dos espectros simulados de
populagoes estelares compostas do cubo 1.
Fonte: Autora

0 1 [ 2 3 4 5 6 7 8 9 10 13 14

1.00E06 | 3.01E06 | 5.0LE06 | 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00E07 | 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 | 9.04E08 | 1.13E09 | 2.50E09 | 5.00E09 | 1.10E10 | 1.30E10
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33
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35
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1.00E06 | 3.01E06 | 5.01E06 | 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00E07 | 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 | 9.04E08 | 1.13E09 | 2.50E09 | 5.00E09 | L10E10 | 1.30E10 |
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Figura 27: Selecao dos templates utilizados para construcao dos espectros simulados de
populagoes estelares compostas do cubo 2.
Fonte: Autora

A distribuicao das populagoes estelares nos cubos simulados foi estabelecida com base
em trés regras de distribuicao radial arbitrarias, separadas por idade das populacoes e
combinadas posteriormente, de modo a gerar uma populacao estelar composta. A seguir,
para a criacao dos cubos 1 e 2, apresentamos as Tabelas 6.1.1 e 6.1.1 onde indicamos os

indices de 1 a 6 que foram adotados para cada distribuicao espacial.

Populacao | Indice Template
1 12 5.00E09Z1F — 3
2 13 1.10E10Z1E — 3
3 23 6.40FE08Z19F — 3
4 26 2.50FE09Z19F — 3
5 31 3.01E06Z30F — 3
6 34 251E07Z30FE — 3

Tabela 2: Indices de populacoes utilizadas para construcao do cubo simulado 1.

A primeira regra rege a distribuicao das populagoes 1 e 2, caracterizando uma menor
concentragao no centro da galaxia, com um aumento progressivo & medida que a distancia

do centro cresce. A distribuicao das populagoes 1 e 2 pode ser expressa matematicamente
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Populacao | Indice Template
1 14 1.30E10Z1E — 3
2 24 9.04E08Z19E — 3
3 27 5.00E09Z19F — 3
4 30 1.00E06Z30F — 3
bt 35 4.00E07Z30E — 3
6 36 1.01E08Z30F — 3

Tabela 3: Indices de populacées utilizadas para construcao do cubo simulado 2.

pela seguinte distribuic@o espacial py o(7):

pra(r) =1—exp (—O;Rlvﬂ) (6.1)

onde R representa o raio maximo (fixo) da galaxia simulada e r ¢ a distancia ao centro.

A segunda regra estabelece a distribuicao da populagao 3, que apresenta um perfil
semelhante, com concentracao reduzida no centro e crescimento na periferia, embora com
menor contribuicao total e crescimento menos acentuado. A equagao da distribuicao ps(r)
¢ dada por:

ps3(r) =0.3r (6.2)

Por fim, a terceira regra rege a distribuicao das populacoes 4, 5 e 6, cuja concentragao

¢ maxima no centro do cubo e decresce & medida que se afasta do centro, seguindo a
equacao:

pase(r) = 20.48 — 0.01 72 (6.3)

Os mapas que apresentam o perfil de distribuicao das populacoes estelares simples
estao ilustrados na Figura 28 e as curvas de distribuicao radial referente a cada mapa,
seguindo as distribui¢oes dadas pelas Equagoes (6.1), (6.2) e (6.3), estao ilustradas na
Figura 29.

As simulagoes consideraram galaxias de formato circular, cujo ponto central coincide
com o centro do cubo. Dessa forma, nao ha contribuicao de populacoes estelares fora da
regiao delimitada pelo raio da galédxia simulada. Como consequéncia, as curvas apresen-
tadas na Figura 29 assumem valor zero quando a distancia ao centro ultrapassa o valor

definido para o raio, fixado em 20 unidades para construg¢ao de ambos os cubos.

Ressaltamos que o procedimento mais correto, que geraria um cubo de dados simulado
mais fidedigno a uma galaxia real, seria aquele que usasse as regras de distribui¢ao espacial

das estrelas e depois integrasse numericamente o brilho superficial, ao longo da linha de
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Populagbes 1 e 2 Populagédo 3 Populagbes 4,5 e 6
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Figura 28: Mapas de distribui¢ao de populacoes estelares simples que compuseram os
cubos simulados 1 e 2.
Fonte: Autora

Distribuicao radial das populagdes estelares

T
—— Populagoes 1 e 2 !
0201 —— Populagao 3
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Figura 29: Curvas de distribuicao radial das populagoes estelares simples que compuseram
os cubos simulados 1 e 2.
Fonte: Autora

visada especifica de cada pixel, tal como feito para dados fotométricos. Além disso,
seria necessario ainda repetir o procedimento de integracao numérica da contribuicao das
estrelas em cada pequeno intervalo de comprimento de onda, de modo a reproduzir um
cubo de dados de IFU. Como este procedimento seria muito custoso do ponto de vista
computacional e de tempo disponivel para elaboragao da dissertagao de mestrado, entao

optamos por fazer uma analise simplificada, conforme apresentado neste trabalho.

Com os cubos simulados, foram realizados testes de sintese espectral utilizando o
conjunto de 45 modelos de populagoes estelares simples composto conforme descrito no
Capitulo 5, Secao 5.2, para avaliar a eficicia do método de minimizagao SLSQP em iden-
tificar as populacgoes estelares que compoem os espectros simulados. Esse procedimento

permitiu verificar a capacidade do algoritmo em recuperar o SFH da galaxia simulada,
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Mapa de Residuos - Cubo 1

Spaxel Y
Erro x?
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Spaxel X

Figura 30: Mapa de residuos da diferenca entre cubo simulado e o cubo de espectros
sintetizados via método SLSQP utilizando 45 modelos aplicados ao cubo simulado 1.
Fonte: Autora

identificando as populagoes estelares empregadas na construgao dos espectros e suas res-

pectivas contribuigoes.

E importante destacar que, na aplicacdo do método SLSQP aos cubos de dados si-
mulados, o codigo utilizado nao incluiu a rotina de mascarar as regioes correspondentes
as linhas de emissao, uma vez que os modelos espectrais utilizados na construcao dos
cubos simulados nao apresentavam tais linhas. Essa caracteristica simplificou a anélise,

concentrando-se exclusivamente na avaliagao do ajuste dos modelos estelares.

A Figura 30 apresenta o mapa de residuos, calculado com base nos valores de y? entre
os espectros simulados e os espectros sintetizados em cada posicao do cubo. Observa-
se que as regides centrais do cubo exibem menores valores de residuos, enquanto esses
valores aumentam progressivamente & medida que a distancia do centro cresce. Con-
tudo, todos os pixels do mapa de residuos apresentaram valores de y? da ordem de
10-%ergs® s~ 2em~4 A%, com unidade de fluxo ao quadrado. Consideramos este resul-
tado satisfatorio, especialmente nas regioes periféricas, por se manter baixo em relacao ao

cubo real, onde ha ruido mais elevado.

Os pontos A e B destacados na Figura 30 foram selecionados para uma analise de-

talhada dos ajustes espectrais e da identificacao das populacoes estelares associadas. As
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Figuras 31 e 32 apresentam os resultados dos ajustes espectrais para cada ponto, eviden-
ciando a superposicao do espectro sintetizado com o espectro do cubo simulado. Esses
resultados indicam a obtencao de um ajuste espectral satisfatorio, confirmando a precisao

do método empregado.

Resultado Sintese Espectral Spaxel A (Coordenadas: Y=30, X=32) - Cubo 1
—— Espectro Modelado Método SLSQP

ﬂm —— Espectro Cubo Simulado
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Figura 31: Resultado do ajuste de sintese espectral na posicao do spazel A, y=30 e x=32,
utilizando o método SLSQP com 45 modelos aplicado ao cubo simulado 1.
Fonte: Autora
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Resultado Sintese Espectral Spaxel B (Coordenadas: Y=48, X=50) - Cubo 1
T
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—— Espectro Cubo Simulado
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Figura 32: Resultado do ajuste de sintese espectral na posicao do spazel A, y=48 e x=50,
utilizando o método SLSQP com 45 modelos aplicado ao cubo simulado 1.
Fonte: Autora

Comparacao entre os resultados de populagdes Spaxel A (Coordenadas: Y=30, X=32) - Cubo 1
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Figura 33: Composicao das populagoes estelares presentes nos espectros simulados e sin-
tetizados pelo SLSQP para a posi¢ao do spazel A quando utilizados 45 modelos de popu-

lacoes estelares simples. Fonte: Autora
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Comparagao entre os resultados de populagdes Spaxel B (Coordenadas: Y=48, X=50) - Cubo 1

25

B Populagées Resultantes do Ajuste Espectral Método SLSQP
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Figura 34: Composi¢ao das populagoes estelares presentes nos espectros simulados e sin-
tetizados pelo SLSQP para a posi¢cao do spaxel B quando utilizados 45 modelos de popu-
lacoes estelares simples. Fonte: Autora

A utilizagao do cubo simulado nos testes permitiu avaliar se o SFH foi devidamente
recuperado, com base na identificacao das populacgoes estelares presentes na construcao
dos espectros simulados. As Figuras 33 e 34 ilustram a comparacao entre as populagoes
presentes no espectro simulado e as populagoes que foram identificadas pelo SLSQP como
sendo necessarias para compor o espectro sintetizado, dispondo no eixo x as caracteristicas
das populagoes (idade e metalicidade) e no eixo y o percentual de contribui¢ao de cada
uma. Para facilitar a interpretagao, foram incluidas nos graficos apenas as populagoes

com contribui¢ao superior a 0,5%.

A Figura 33 evidencia que o algoritmo foi eficiente na identificacao de todas as po-
pulacoes simples presentes no espectro simulado, apresentando diferengas minimas entre
os percentuais de contribuicao simulados e sintetizados. No entanto, nota-se a inclusao
do template 2.50E09Z1FE — 3 na construcao do espectro sintetizado, embora esse modelo
nao esteja presente no cubo simulado. Ainda assim, sua contribui¢ao é insignificante e

nao compromete a qualidade geral do ajuste.

Na Figura 34 também é possivel observar que todas as populagoes presentes no es-
pectro simulado foram identificadas, porém o template 1.10E10Z1FE — 3 apresentou uma

diferenca proeminente entre os percentuais de contribui¢ao do espectro simulado e o sin-
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Templates de populacdes estelares simples
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Figura 35: Comparacao entre os espectros de populacoes estelares simples com idades de
11 e 13 bilhoes de anos.
Fonte: Autora

tetizado. E além da diferenca no percentual de contribuigao do template 1.10E10Z1FE — 3
nota-se a presenca do template 1.30E10Z1FE—3. A discordancia nesses templates justifica-
se pela similaridade entre os espectros dessas populacoes, o que permite que possam ser
substituidos no espectro sintetizado sem que a qualidade do ajuste espectral seja compro-
metida. A alta correlacao entre os templates 1.10E10Z1E — 3 e 1.30E10Z1E — 3 pode

ser observada através da Figura 35.

6.1.2 Anadlise ajuste espectral apés aplicaciao do Método de PCA

A partir de um conjunto inicial de 45 modelos espectrais, o método de PCA identificou
15 modelos relevantes, correspondendo a um ter¢o do conjunto original. Os modelos ou

templates selecionados pelo método de PCA estao apresentados nas Figuras 36 e 37.

’EF2\3|4\5\e\7\s|sH11\1z\13H
1.00E06 | 3.01E06 | 5.01E06 | 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00E07 | 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 | 9.04E08 | 1.13E09 | 2.50E09 | 5.00E09 | 1.10E10 | 1.30E10
7193 mJE eI e a5 W s [ [ 7 W

1.00E06 | 3.01E06 | 5.01E06 | 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00E07 | 1.01E08 | 2.86E08 | 6.40E08 | 9.04E08 113E09\250E09 5.00E09 | 1.10E10 | 1.30E10

730E-3 32 33 36 44
1.00E06 | 3.01E06 | 5.01E06 | 9.99E06 | 2.51E07 | 4.00EQ07 | 1.01EQ08 \ 2. 86E08 \ 6. 4OE08 9.04E08 | 1. 13E09 2.50E09 | 5. 00E09 \ 1 10E10 \ 1.30E10 |

Figura 36: Distribuicao dos templates que foram selecionados pelo método de PCA.
Fonte: Autora
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Templates de populacbes estelares simples
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Figura 37: Grafico dos templates que foram selecionados pelo método de PCA.
Fonte: Autora

Um aspecto relevante a ser considerado é o tempo de execucao do processo de sintese
para todos os spazxels do cubo. Utilizando a biblioteca tedrica composta por 45 modelos
espectrais, o tempo total necessario foi de 272,65 segundos, indicando um elevado custo
computacional. Diante disso, e considerando que alguns espectros de populagoes simples
apresentam alta correlagao, permitindo substituicoes entre eles sem prejudicar a preci-
sao do ajuste espectral, foi aplicado o método PCA para reduzir a dimensionalidade do

conjunto de modelos.

Essa redugao na dimensionalidade da biblioteca espectral resultou em uma diminuicao
expressiva no custo computacional: para o ajuste completo do cubo simulado 1 analisado
anteriormente, o tempo necessario foi de 39,82 segundos, em contraste com os 272,65
segundos requeridos ao utilizar o método SLSQP com todos os 45 modelos. Essa diferenga
representa uma otimizagao significativa no tempo de execugao do processo de sintese

espectral.

As Figuras 38 e 39 ilustram os resultados dos ajustes espectrais realizados em dois
spazxels do cubo simulado 1, utilizando um conjunto reduzido de 15 modelos selecionados

por meio da andlise de componentes principais (PCA).

Os espectros apresentados nas Figuras 38 e 39 exibem, visualmente, uma boa sobre-
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posicao entre os espectros sintetizados e simulados, indicando o espectro construido pelo
processo de sintese espectral é uma representacao consistente dos dados simulados. Para
uma avaliacao mais detalhada da qualidade do ajuste em todos os pontos do cubo simu-
lado, a Figura 40 apresenta o mapa de residuos, onde se observa uma redugao sistematica
no valor do erro x? & medida o ponto em analise que se afasta do centro do cubo. Ressalta-
se que o erro x2, nesse mapa, encontra-se na ordem de magnitude de 1072, em contraste

com o mapa de residuos ilustrado pela Figura 30, que apresentou erros na ordem de 1075.

O aumento na magnitude do erro x? observado nos resultados obtidos pelo processo
de sintese espectral com a biblioteca espectral reduzida pode ser atribuido a exclusao de
determinados modelos espectrais utilizados na construgao dos espectros simulados. Esses
modelos, durante o processo de sele¢ao pelo método de PCA, nao foram classificados como

relevantes e, portanto, nao integram o conjunto reduzido.

Resultado Sintese Espectral Spaxel A (Coordenadas: Y=30, X=32) - Cubo 1

—— Espectro Modelado Método SLSQP
—— Espectro Cubo Simulado
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Figura 38: Resultado do ajuste de sintese espectral na posigao do spazel A, y=30 e x=32,
utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos selecionados através do PCA aplicado
ao cubo simulado 1. Fonte: Autora
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Resultado Sintese Espectral Spaxel B (Coordenadas: Y=48, X=50) - Cubo 1
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Figura 39: Resultado do ajuste de sintese espectral na posicao do spazel B, y=48 e x=>50,
utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos selecionados através do PCA aplicado
ao cubo simulado 1. Fonte: Autora

A auséncia de alguns desses templates de populagoes estelares simples, que compuse-
ram os espectros simulados mas nao foram selecionados pelo PCA, pode ser observada nas
Figuras 41 e 42. Esses graficos, apresentados para dois spazels A e B no cubo simulado 1
(conforme demonstrados por quadrados vermelhos na Figura 40), consideram o conjunto
reduzido de 15 modelos de SSP.

Na Figura 41, observa-se que apenas as populagoes dadas pelos templates 3.01 E06Z30F —
3 e 2.51FE07Z30F — 3, presentes no espectro simulado, foram empregadas na composi¢ao
do espectro ajustado, enquanto os demais templates nao foram recuperados. De forma
semelhante, na Figura 42, apenas as populagoes dadas pelos templates 3.01E06Z30F — 3
e 2.51FE07Z30F — 3 foram identificadas no espectro sintetizado, em ambos os spazels A e
B.

Apesar de nem todos os espectros usados para criar o cubo simulado 1 terem sido
selecionados pelo método de PCA, o processo de sintese espectral se mostrou satisfatério
(x? ~ 1072 por spazel). Isso ocorre porque o processo de sintese espectral usou templates
selecionados pelo PCA muito similares aos templates usados para criar o cubo simulado 1.
Por exemplo, na Figura 41 referente ao spaxel A, vemos que o template de 2.50E09Z19E —

3 que foi usado para criar o cubo simulado 1 (com um valor de peso de cerca de 32%
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Mapa de Residuos - Cubo 1
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Figura 40: Mapa de residuos da diferenga entre cubo simulado 1 e o cubo de espectros
sintetizados via método SLSQP utilizando apenas os 15 modelos selecionados pelo método
do PCA aplicados ao cubo simulado 1.

Fonte: Autora

Comparacao entre os resultados de populagcdes Spaxel A (Coordenadas: Y=30, X=32) - Cubo 1
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Figura 41: Composicao das populagoes estelares presentes nos espectros simulados e sin-
tetizados pelo SLSQP para a posicao do spazel A, do cubo simulado 1, quando utilizados
apenas os 15 modelos de populagoes estelares simples selecionados pelo PCA.

Fonte: Autora
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Comparacéao entre os resultados de populagdes Spaxel B (Coordenadas: Y=48, X=50) - Cubo 1
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Figura 42: Composicao das populagoes estelares presentes nos espectros simulados e sin-
tetizados pelo SLSQP para a posicao do spazxel B, do cubo simulado 1, quando utilizados
apenas os 15 modelos de populagoes estelares simples selecionados pelo PCA.

Fonte: Autora

na composigao do espectro deste spazel) e o processo de sintese espectral identificou o
melhor ajuste com os template 2.50E09Z30E — 3 (com peso de 20%, mesma idade mas
metalicidade diferente), o template 1.30E10Z1FE — 3 (com peso de cerca de 2.5%, que
apesar de ter idade e metalicidade diferente, possui alta correlacao e semelhanca com o
espectro 2.50FE09Z19F — 3) e o template 1.10E10Z19FE — 3 (com peso de 5%, o qual ja
se diferencia do template 2.50FE09Z19F — 3 mas ainda representa uma populacao velha
mas com baixa metalicidade, tendo slope crescente em pequenos comprimentos de onda
e slope decrescente em altos valores de comprimento de onda). A soma dos pesos dos 3
templates se aproxima do peso original do template de 2.50E£09Z19F — 3 usado para criar
o spaxel A do cubo simulado 1. A Figura 43 mostra a comparacao entre os 4 templates a

fim de ilustrar tal argumentacao.

Deste modo, podemos dizer qualitativamente que o processo de sintese espectral com
aplicagao do PCA para redugao da base de templates apresenta menor custo computaci-
onal e menor tempo de execucao, ele nao resgata fielmente os espectros usados para criar
o cubo simulado 1, mas apresenta ajuste razoavel dos espectros dos spaxels do cubo si-
mulado usando a base reduzida de 15 templates e nos da uma analise qualitativa razoavel

sobre a idade das populacoes, nem tanto sobre suas metalicidades. A anélise da metalici-
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Templates de populacées estelares simples
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Figura 43: Comparagao entre 4 templates da base do cubo simulado 1, dentre os 15
templates de modelos de populagoes estelares simples selecionados pelo PCA.

dade pode ser complementada através de observaveis de mais alto nivel, como fra¢oes de
populagoes jovens versus populacoes velhas, idade media e metalicidade média. Os mapas
de gaivota (Seagull Wings Diagrams) sao ferramentas visuais usadas para representar a
evolugao de populagoes estelares ao longo do tempo, o que auxilia na compreensao da evo-
lugdo quimica, permitindo a melhor determinacao da metalicidades. Isto foge ao escopo

do presente trabalho e por isso nao sera abordado.

Com o objetivo de confirmar a eficacia do método SLSQP combinado com a estratégia
de reducao da dimensionalidade da biblioteca de modelos espectrais de populagoes simples
por meio do PCA, foi realizada a sintese espectral para o cubo simulado 2, utilizando
o conjunto reduzido de 15 modelos selecionados apds a aplicaggo do PCA. A Figura
44 apresenta o mapa de residuos que, assim como os mapas de residuos mostrados nas
Figuras 30 e 40, exibiu um padrao consistente, com os valores de diferenca entre os
espectros diminuindo gradualmente & medida que se afastam do centro. Os valores do
erro x? apresentaram uma magnitude da ordem de 107!, mantendo-se muito distante aos

valores observados na Figura 30, superior em 4 ordens de magnitude.

De maneira similar ao cubo simulado 1, os pontos A e B do cubo simulado 2 apresen-

taram um ajuste espectral satisfatoério, conforme ilustrado nas Figuras 45 e 46.
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Mapa de Residuos - Cubo 2
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Figura 44: Mapa de residuos da diferenca entre cubo simulado 2 e o cubo de espectros
sintetizados via método SLSQP utilizando apenas os 15 modelos selecionados pelo método
do PCA aplicados ao cubo simulado 2.

Fonte: Autora

Resultado Sintese Espectral Spaxel A (Coordenadas: Y=30, X=32) - Cubo 2
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Figura 45: Resultado do ajuste de sintese espectral na posi¢ao do spazel A, y=30 e x=32,
utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos selecionados através do PCA aplicado
ao cubo simulado 2. Fonte: Autora
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Resultado Sintese Espectral Spaxel B (Coordenadas: Y=45, X=15) - Cubo 2

—— Espectro Modelado Método SLSQP
—— Espectro Cubo Simulado
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Figura 46: Resultado do ajuste de sintese espectral na posicao do spazel B, y=45 e x=15,
utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos selecionados através do PCA aplicado
ao cubo simulado 2. Fonte: Autora

O mapa de residuos do cubo simulado 2, juntamente com os ajustes espectrais dos
pontos A e B, sinalizam que os resultados da sintese espectral obtidos pelo método de

otimizagao SLSQP com a aplicagao do PCA foram satisfatorios.
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Comparacao entre os resultados de populagdes Spaxel A (Coordenadas: Y=30, X=32) - Cubo 2

701 EEE Populagoes Resultantes do Ajuste Espectral Método SLSQP
mmm Populagdes que Compdem o Cubo Simulado

60

N o
) o

Valor do Peso (%)
w
S

201

101

2
2 s s & &
L o A > %
Qs
~ @7 9/ o~ A/
& & & & &
< Na & ® &
> o’ o’ ~ o
Templates

Figura 47: Composicao das populagoes estelares presentes nos espectros simulados e sin-
tetizados pelo SLSQP para a posicao do spazel A, do cubo simulado 2, quando utilizados

apenas os 15 modelos de populagoes estelares simples selecionados pelo PCA. Fonte: Au-
tora

Comparacéo entre os resultados de populacdes Spaxel B (Coordenadas: Y=45, X=15) - Cubo 2
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Figura 48: Composicao das populagoes estelares presentes nos espectros simulados e sin-
tetizados pelo SLSQP para a posicao do spazxel B, do cubo simulado 2, quando utilizados

apenas os 15 modelos de populagoes estelares simples selecionados pelo PCA. Fonte: Au-
tora
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De modo semelhante a comparagao entre templates referentes a populacoes estelares
simples que compoem os espectros simulados e sintetizados apresentados pelas Figuras
41 e 42, as Figuras 47 e 48 indicam que nem todas as populagoes presentes nos espec-
tros simulados foram utilizadas na construgao dos espectros sintetizados. Na Figura 47,
observa-se que, para o spaxel A, apenas duas populagdes presentes no espectro simulado
também compoem o espectro sintetizado. Por outro lado, na Figura 48, quatro popula-
¢oes coincidem entre os espectros simulados e sintetizados. Essa maior correspondéncia
de populacoes no spazel B reflete-se em um residuo de x? menor em comparacao ao spazvel

A, conforme ilustrado na Figura 44 apresentada anteriormente.

Fica evidente que a sintese de populagoes estelares jovens é mais comprometida do
que as populagoes velhas quando se faz uso do PCA para redugao da base de templates.
Mas nao fica evite se isso se deve a limitagoes do método de sintese espectral via SLSQP
ou & uma falha no método de PCA para selecionar corretamente a base de templates. Na
verdade, quando examinamos os 15 espectros selecionados pelo método de PCA, obser-
vamos que ha templates de mesma idade jovem e diferentes metalicidades selecionados,
ou seja, nao hé variacao nas idades jovens. Ja para templates populacoes velhas ha boa
variacoes de idade e metalicidade. Isso se deve ao fato de populagoes reais jovens tem es-
pectros altamente dependentes da metalicidade, enquanto populacoes velhas reais tendem
a ter pouca influéncia da metalicidade em seus espectros. Os templates adotados foram
criados com base nas idades descritas na Tabela 21 da Se¢ao 5.2 com 45 espectros. Mas
talvez o método de PCA se mostre importante se a base fosse composta por um nimero
muito maior de templates e se ao final da aplicagao do PCA os templates selecionados
representassem pares de idade e metalicidade mais diversificados, especialmente nos casos

de templates de populagoes jovens.

6.2 Resultados obtidos para o cubo real

6.2.1 Analise aplicacao do SLSQP ao cubo real

Para analise de dados observados, foi escolhido o cubo de dados da galaxia NGC 2783,
extraido da base de dados do MaNGA. A NGC 2783 ¢ uma galaxia eliptica do tipo E3,
com coordenadas RA = 09h13m39.5s e DEC = +29d59m35s (Equatorial J2000.0), de
magnitude 13.4 no filtro Gunn g, sem massa estimada na literatura, com brilho super-
ficial 1123.86mag? [74, 60]. Nesse cubo de dados, foi executado o algoritmo completo de

sintese espectral. Esse procedimento incluiu a corre¢ao dos dados, abrangendo a remocao
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Mapa de Residuos - Cubo Real
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Figura 49: Mapa de residuos da diferenga entre cubo real observado da galdxia NGC
2783 e o cubo de espectros sintetizados via método SLSQP utilizando os 45 modelos de
populacoes estelares simples

Fonte: Autora

do avermelhamento, da extingdo e corre¢ao do avermelhamento cosmolégico (expansao
do universo), bem como a exclusao das regides correspondentes as linhas de emissao para
o processo de sintese espectral. Observou-se que, para os spazels localizados na regiao
central da galaxia, os ajustes espectrais apresentaram desempenho superior quando com-
parado aos ajustes dos spazels nas regioes periféricas, onde o espectro apresenta maior
presenca de ruido. Esse comportamento mais consistente para o ajuste espectral na regiao
central pode ser observado na Figura 49 onde é apresentado o mapa de residuos, calculado
com base na diferenca entre o espectro observado e o sintetizado pelo método SLSQP com

a utilizagao dos 45 modelos de SSP (ou seja, sem aplicagdo do método de PCA).

As Figuras 50 e 51 apresentam exemplos de ajustes espectrais realizados para os

spaxels A e B situados em diferentes regioes da galaxia.

Nota-se que o espectro observado na Figura 51 apresenta uma maior ruido em com-
paracao ao espectro mostrado na Figura 50, o que influencia na qualidade do ajuste

espectral.

A sintese espectral aplicada ao cubo real utilizando os 45 modelos de populagoes

estelares simples apresentou um tempo de execugao de 41,27 segundos.
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A composicao populacional dos spazels A e B no cubo de dados da galaxia NGC
2783 é apresentada nas Figuras 52 e 53. A andlise dessas figuras revela que o spazel A
possui uma composicao populacional mais velha, sendo majoritariamente composta pelos
templates 1.13E09Z30E — 3, com uma contribuicao de 52%, e 2.50FE09Z30F — 3, com
29%. Em contraste, o sparel B apresenta uma composicao populacional relativamente
mais jovem, com maior contribuicao dos templates 6.40E08Z30F — 3 que representa 42%
e 1.13E09Z30E — 3 que contribui com 43%.

6.2.2 Anadlise aplicacao apos aplicacao do Método de PCA ao cubo real

Para otimizar o tempo de execucao realizou-se a selecao dos modelos espectrais pelo
PCA e quando a sintese espectral foi realizada apenas com os 15 modelos selecionados
pelo PCA o tempo foi reduzido para 8,12 segundos. A Figura 54 exibe o mapa do erro 2
calculado para os espectros sintetizados a partir dos 15 modelos selecionados pelo método

PCA.

Observa-se, com base na Figura 54, que os valores do erro y? permanecem similares aos
da Figura 49, indicando que a reducao na quantidade de modelos de SSP nao comprometeu

a qualidade do ajuste espectral.

A Figura 55 ilustra a comparacao dos valores de x? obtidos ao utilizar o conjunto
completo de modelos em relagao aqueles gerados com o conjunto reduzido de 15 modelos
selecionados pelo método PCA. Verifica-se que a diferenga entre os residuos é pequena,

com a maioria dos valores proximos de zero.

Para confirmar que a reducao no niimero de modelos de populagoes simples nao afetou
a qualidade do ajuste espectral, as Figuras 56 e 57 apresentam comparacoes entre os

espectros observados e modelados para os mesmos spazels das Figuras 50 e 51.

Visualmente comparando as Figuras 50 e 51 com as Figuras 56 e 57 respectivamente,
percebe-se que nao ha diferencas significativas entre os ajustes espectrais obtidos com
o conjunto completo de modelos e aqueles realizados utilizando apenas os 15 modelos

selecionados pelo método PCA.

As Figuras 58 e 59 apresentam a composicao populacional dos spazels A e B, obtida
a partir da sintese espectral utilizando o conjunto de templates selecionados pelo método
de PCA. Ao comparar esses resultados com os das Figuras 52 e 53, que representam a
composi¢ao populacional dos mesmos spaxels com o uso dos 45 templates, observa-se que

a distribuicdo em termos de idade média dos templates foi preservada. A Figura 58,
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referente ao spazel A, continua apresentando uma populagao mais velha em comparagao

com o spazxel B, representado na Figura 59.

Resultado Sintese Espectral Spaxel A (Coordenadas: Y=29, X=33) - Cubo Real

—— Espectro Modelado Método SLSQP
—— Espectro Observado
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Figura 50: Resultado do ajuste de sintese espectral na posicao do spazel A, localizado
na regiao central da galaxia NGC 2783, utilizando o método SLSQP com 45 modelos
espectrais de populagoes simples. Fonte: Autora
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Resultado Sintese Espectral Spaxel B (Coordenadas: Y=42, X=26) - Cubo Real
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Figura 51: Resultado do ajuste de sintese espectral na posi¢ao do spazel B, localizado
na regiao periférica da galaxia NGC 2783, utilizando o método SLSQP com 45 modelos
espectrais de populagoes simples.Fonte: Autora

Resultado das populacbes Spaxel A (Coordenadas: Y=29, X=33) - Cubo real
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Figura 52: Resultado das populagoes estelares na posicao do spaxel A, localizado na regiao
central da galaxia NGC 2783, utilizando o método SLSQP com 45 modelos espectrais de
populagoes simples.

Fonte: Autora
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Resultado das populagdes Spaxel B (Coordenadas: Y=42, X=26) - Cubo real
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Figura 53: Resultado das populagoes estelares na posicao do spazxel B, localizado na regiao
central da galaxia NGC 2783, utilizando o método SLSQP com 45 modelos espectrais de
populacoes simples.

Fonte: Autora
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Figura 54: Mapa de residuos da diferenga entre cubo real observado da galdxia NGC 2783
e o cubo de espectros sintetizados via método SLSQP utilizando apenas os 15 modelos de
populacoes estelares simples selecionados pelo método PCA. Fonte: Autora
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Figura 55: Mapa da diferenca dos residuos x? obtidos na sintese espectral do cubo real,
comparando os resultados gerados com o conjunto completo de 45 modelos e com os 15
modelos selecionados pelo método PCA Fonte: Autora

Resultado Sintese Espectral Spaxel A (Coordenadas: Y=29, X=33) - Cubo Real
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Figura 56: Resultado do ajuste de sintese espectral na posigao do spazxel A, localizado na
regiao central da galéxia, utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos espectrais
de populagoes simples selecionados pelo método PCA. Fonte: Autora
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Resultado Sintese Espectral Spaxel B (Coordenadas: Y=42, X=26) - Cubo Real
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Figura 57: Resultado do ajuste de sintese espectral na posi¢ao do spazel B, localizado na
regiao periférica da galéxia, utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos espectrais
de populacoes simples selecionados pelo método PCA. Fonte: Autora
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Figura 58: Resultado das populagoes estelares na posicao do spazel A, localizado na
regiao central da galaxia NGC 2783, utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos
selecionados através do PCA. Fonte: Autora



6.2 Resultados obtidos para o cubo real 120

Resultado das populagdes Spaxel B (Coordenadas: Y=42, X=26) - Cubo real
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Figura 59: Resultado das populagoes estelares na posicao do spazel B, localizado na regiao
periférica da galaxia NGC 2783, utilizando o método SLSQP com apenas 15 modelos
selecionados através do PCA. Fonte: Autora



7 Conclusoes e trabalhos futuros

Este capitulo apresenta as principais conclusoes obtidas ao longo do desenvolvimento
deste trabalho, destacando a anélise do desempenho do método SLSQP, o tratamento
aplicado aos dados observacionais e o uso do método PCA para a reducao da dimensio-
nalidade da biblioteca espectral. Além disso, sao discutidas as limitagdes encontradas e
propostas para trabalhos futuros, com foco no aprimoramento das técnicas empregadas e
na exploracao de novas estratégias para otimizagao computacional e modelagem espectral.
Esses aspectos fornecem uma base consistente para a continuidade da pesquisa, buscando

melhorar tanto a precisao dos ajustes espectrais quanto a eficiéncia no processamento dos

dados.

7.1 Avaliacio do desempenho do método SLSQP

A aplicagao método SLSQP revelou-se uma alternativa eficiente para a sintese es-

tral, utilizand inimizagao do x? ent tros ob d imulad
pectral, utilizando a minimizagao do x* entre os espectros observados ou simulados e os
espectros sintetizados. Para sinais isentos de ruido e com valores de referéncia de labo-
ratorio, como os espectros simulados, o SLSQP obteve excelentes resultados, com apenas
pequenas diferencas entre a composicao das populagoes sintetizadas e as simuladas. As
discrepancias decorrem da alta correlacao entre os modelos espectrais, um fendémeno que
ocorre, por exemplo, em populagoes muito jovens com valores de metalicidades proximos

ou em populagoes muito velhas com metalicidade inicial muito baixa.

O tempo de execucao da sintese espectral pelo SLSQP para um cubo de dados real foi
inferior a 1 minuto ao utilizar o conjunto completo de 45 modelos, um resultado conside-
rado satisfatorio, especialmente devido & auséncia de estratégias adicionais de otimizacao.
Além disso, a analise do tempo de execugao do SLSQP aponta para a possibilidade de
explorar a viabilidade de implementar otimizagoes computacionais, como o processamento
via GPU, para aprimorar o desempenho do algoritmo reduzindo ainda mais o seu custo

computacional.
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O processamento via GPU foi uma estratégia analisada e que teve algumas tentati-
vas frustradas durante a execugao deste trabalho. Um dos problemas encontrados foi a

dimensao dos dados a serem manipulados, impossibilitando o processamento em GPUs.

A tentativa de processamento via GPU foi realizada utilizando-se a biblioteca Pytorch.
Além dos complicadores naturais devido a diferenca entre como se lida com lagos na pro-
gramagao procedural linear (na CPU) e paralelizada (na GPU), o agravante principal foi
o fato de que algumas das fungoes da biblioteca NumPy ainda nao foram portadas para a
biblioteca Pytorch, provocando um aumento significativo no tempo de desenvolvimento
de c6digo para se criar fungoes analogas a serem utilizadas na GPU. Com isso, acabamos
neste trabalho por nos limitarmos na maior parte do cédigo a adotar programagao proce-
dural linear e em poucos trechos fizemos uso de programacao orientada a objeto, ao usar

algumas fungoes da biblioteca NumPy.

Futuramente, pretendemos aprofundar e refinar o c6digo otimizando ainda mais alguns

trechos procedurais e incluindo o uso da biblioteca Pytorch.

7.2 Avaliacao do tratamento de dados observacionais

Os espectros observados de uma galaxia passam por diversos processos que alteram
seus formatos, tornando essencial a compreensao dos fenomenos fisicos e quimicos envol-
vidos para que os dados possam ser corrigidos, viabilizando a interpretagao precisa das
caracteristicas reais do objeto estudado. As emissbes estelares dentro de uma galaxia
sofrem atenuacao e extincao devido ao meio intergaléctico da propria galaxia observada,
bem como & poeira da Via Léactea ao atravessar o meio interestelar. A correcao desses efei-
tos foi realizada de forma simplificada, utilizando aproximacoes disponiveis na literatura

e adotando o valor de R, = 3,1 [53].

O avermelhamento cosmologico ou redshift, resultante da expansao do universo, foi
corrigido com base nos dados disponibilizados pelo MaNGA, utilizando fungoes da bibli-

oteca Astropy. Essas corregoes apresentaram boa precisao e resultados satisfatorios.

Adicionalmente, a cinematica interna da galaxia também contribui para o alargamento
espectral, um efeito descrito pelo parametro de dispersao de velocidade, o,. Contudo, essa
corregao nao pode ser realizada de forma confiavel neste estudo. O trabalho de [50] que
apresenta o software pyFIT3D foi investigado como referéncia para uma possivel imple-
mentagao futura. Durante o ajuste cinemético no pyFIT3D, o programa gera modelos

espectrais baseados em bibliotecas de populagoes estelares simples e ajusta parametros
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como redshift, dispersao de velocidade o, e atenuacao por poeira até que o modelo repro-
duza o espectro observado. Essa técnica de modelagem espectral é promissora, mas sua

implementagao requer estudos adicionais e maior aprofundamento.

7.3 Consideracoes sobre o uso do método PCA na reducao da
dimensionalidade da biblioteca espectral

Uma biblioteca de modelos espectrais de populagoes estelares simples diversificada e
abrangente, requer a inclusao de uma extensa variedade de idades e metalicidades. Con-
tudo, para algumas combinacoes desses parametros, os espectros resultantes tornam-se
bastante similares. Isso ocorre, por exemplo, em populagoes estelares cujos parametros
seguem trilhos evolutivos ou is6cronas estelares proximas, nas quais as diferencas nas
caracteristicas espectrais sao pouco perceptiveis. Um caso ilustrativo, apresentado no
Capitulo 6, Secao 6.1.1, refere-se aos modelos espectrais das populacoes de 11 e 13 bilhoes
de anos com metalicidade Z = 0.001, que apresentam grande similaridade e podem ser

intercambiados sem causar perdas significativas na qualidade do ajuste espectral.

Os resultados obtidos no processo de sintese espectral utilizando o SLSQP aplica-
dos aos cubos de dados simulados, apos a reducao do conjunto de modelos espectrais,

indicaram um aumento nos valores dos residuos, ou seja, uma piora no ajuste espectral.

No entanto, ao aplicar a sintese espectral ao cubo de dados observado, nao foi cons-
tatada reducao na qualidade do ajuste. Os valores de yx? obtidos ao utilizar o conjunto
completo de 45 modelos e aqueles gerados com apenas os 15 modelos selecionados pelos
PCAs foram muito proximos entre si, indicando que a reducao de modelos nao compro-
meteu o desempenho do ajuste espectral. Mas os valores de y? por spazel obtidos para o
cubo de dados observados foram muito superiores aos valores de x? obtidos na aplicacao

do método SLSQP aos cubos simulados, com um fator da ordem de 10°.

As diferengas nas comparagoes de valores de x? em cada caso (cubo observado ou
cubo simulado) se devem basicamente ao fato de os cubos simulados ndo apresentarem

ruido e o cubo observado (real) apresentar significativo ruido.

A aplicacao do método PCA para a reducao das dimensoes da biblioteca espectral
mostrou-se uma estratégia promissora para a otimizacao do processo de sintese espectral,
especialmente para anélises qualitativas onde se queira aproveitar o fato de o método PCA
reduzir o custo computacional nas anélises. A diminuicao na quantidade de modelos a

serem combinados resultou em uma redugao significativa do tempo de processamento
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em todos os testes realizados. No entanto, é importante destacar que a confiabilidade
dessa reducao, especialmente no que se refere a recuperacao da SFH, ainda exige estudos
mais aprofundados. E necessério investigar possiveis perdas relacionadas a identificacio
das populagoes estelares. Uma solucao poderia ser a aplicaggo do método de PCA a
bases de templates muito maiores que os 45 modelos adotados. Neste trabalho, adotou-
se a premissa defendida por estudos anteriores [29, 30|, que argumentam que pequenas
diferencas entre os espectros de populacoes estelares simples podem ser desprezadas, dado

o ruido inerente aos dados espectrais observacionais.

7.4 Trabalhos futuros

Considerando os extensos levantamentos de dados astronémicos em curso, o que tenham
sido realizados nas tltimas décadas, tal qual o MaNGA [15], a redugao do custo com-
putacional tornou-se uma prioridade cada vez mais relevante. Embora o método SLSQP
apresente um tempo de processamento relativamente baixo, uma sugestao para trabalhos
futuros é o desenvolvimento de c6digos que permitam a implementacao do processamento
relacionado ao tratamento de dados e & sintese espectral utilizando métodos de paraleli-
zagao em GPU, por exemplo via bibliotecas como Pytorch ou TensorFlow, que utilizem
algebra tensorial com forte aceleracao de calculos em placas graficas (GPU), visando maior

eficiéncia e desempenho computacionais.

No ambito da correcao dos dados espectrais, uma direcao promissora para estudos
futuros consiste no aprimoramento das técnicas de modelagem destinadas a determinacao
dos parametros (2., 0., A},), com o objetivo de estimar, de maneira mais precisa, os valores
reais associados as galaxias analisadas. Além disso, o desenvolvimento de algoritmos
especificos para a aplicacao de filtros voltados a reducao de ruidos, presentes de modo
mais intenso nas regioes de borda das galaxias, apresenta-se como uma iniciativa de grande

relevancia para a melhoria da qualidade dos dados.

Um tentativa realizada durante este trabalho que se demonstrou promissora, mas
teve que ser interrompida devido a falta de tempo, foi a tentativa de analisar o ajuste do
método SLSQP aos espectros ndo no espago de comprimentos de onda (geralmente com
alguns milhares de pizels por espectro) mas aos espectros transformados em Polindémios
de Chebyshev de alta ordem, por exemplo, 400. Assim os templates da base espectral
também seriam transformados em Polindmios de Chebyshev de alta ordem e os ajustes de

método SLSQP feitos neste coeficientes e nao mais nos milhares de pizels de comprimentos
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de onda. Os algoritmos de ajuste de Polindémios de Chebyshev sao muito eficientes. A
transformacao ¢é feita de modo muito rapido para cada espectro e, com um niimero menor

de pontos para ajuste, teremos um ganho no tempo de execugao do método SLSQP.

Devido as limitagoes no processamento dos dados observacionais, nao foi possivel re-
alizar comparacoes diretas entre os resultados da sintese espectral aplicada ao cubo de
dados real e os estudos disponiveis na literatura. No entanto, por meio de uma anélise
qualitativa dos resultados das composi¢oes de populagoes estelares apresentados nas ima-
gens fornecidas pelo LIneA MaNGA Portal [21], Figuras 52, 59, 58 e 59, comparando
os resultados encontrados pela equipe do MaNGA com os nossos resultados , conclui-se
que os resultados obtidos utilizando o método SLSQP, com e sem a aplicagao do PCA,
mostram-se consistentes com as informacoes disponiveis no portal. Essa consisténcia é evi-
denciada pelo fato de o percentual referente as populagoes estelares mais velhas (zo_ light)
no grafico do spazel A ser superior ao observado no grafico do spaxel B, assim como os

resultados descritos no Capitulo 6.

Bined Population Vectors

x=33, y=29

100

FC1.50
xyy_light
80 xyo_light
xiy_light

xii_light

60 xio_light

xo_light

40

20

: 1 |

0 1 2 3 - 5 6

Figura 60: Composi¢ao da populagao estelar na posicao do spazel A, localizado na regiao
central da galaxia NGC 2783, disponibilizado pelo LIneA MaNGA Portal.
Fonte: [21]

Como propostas de pesquisa complementar, sugere-se aprofundar a investigagao sobre
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Bined Population Vectors
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Figura 61: Composigao da populacao estelar na posicao do spazel B, localizado na regiao
periférica da galaxia NGC 2783, disponibilizado pelo LIneA MaNGA Portal.
Fonte: [21]

a aplicagao do método PCA para a redugao da dimensionalidade da biblioteca de modelos
espectrais, utilizando uma base maior de templates, incluindo comparagoes com estudos
publicados. Essa abordagem deve buscar a redugao do custo computacional de analises de
sintese de populagoes estelares sem comprometer a precisao e a consisténcia dos resultados

obtidos.

Todas as propostas apresentadas acima estarao presentes em artigo cientifico a ser

submetido para publicacao.
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