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RESUMO

Compreender como as galaxias se formam e evoluem em diferentes redshifts tem sido um
dos principais objetivos da astronomia extragalactica. Ao analisarmos o Universo atual,
em médio e em alto z verificamos que ha uma mudanca nas caracteristicas das populagoes
de galaxias dominantes em cada época, como em sua massa, metalicidade e taxa de
formacao estelar. Neste estudos, nos visamos a descrever a formagao das galdxias, segundo
a instabilidade gravitacional, e a sua evolucao até o Universo presente. Com isso, realizamos
uma revisao tedrica sobre o assunto. Além disso, estimamos os redshifts fotométricos, as
massas estelares e, por fim, a Fun¢ao de Massa Estelar (SMF) para ~ 20.000 galaxias
pertencentes ao catdlogo ZFOURGE (FourStar Galaxzy Fvolution Survey), nos campos
do CDFS, UDS e COSMOS, entre redshifts (z) de 0,5 e 3,0. Os z fotométricos formam
estimados utilizando os cédigos EAZY e estes possuem um oypap de 1,5%, 1,7% e 2,1%
(para os campos do CDFS; COSMOS e UDS, respectivamente), obtidos ao compararmos os
resultados com os seus z espectroscopicos disponiveis. As massas estelares foram estimadas
utilizando o c6digo MAGPHYS e estao de acordo com as massas estimadas pelos autores
do catalogo ZFOURGE. No6s constamos que a evolugao SMF ocorre de forma moderada
com o passar do tempo cdésmico, com um aumento de ASMF ~ 1,5dex, indicando um
aumento na densidade espacial de galaxias por Mpc?® até z de 0,5. Além disso, a SMF
estimada apresenta o declive exponencial no regime de altas massas (M, > 10'°M) e um
comportamento diferenciado para galaxias em regimes com massas menores - composto
predominantemente por galdxias espirais, onde sao verificados dois picos distintos e um
achatamento da SMF com a diminuicao de z. Essa diferenca pode estar associada a
dificuldade observacional de amostrarmos galaxias menos massivas em alto z. Assim, uma
melhor andalise da SMF ao longo da histéria do Universo se tornaréd mais precisa em estudos

futuros utilizando telescépios como o James Webb Space Telescope (JWST).



ABSTRACT

Understanding how galaxies are formed and how they evolve in different epocs of the
Universe has been one of the main goals in extragalactic astronomy. When we study the
Universe in several redshifts (z), we find that the percentage of galaxy population changes
with cosmic time and their physical parameters, such as stellar mass, metalicity and star
formation rate, they also change significantly with z. In this study, we aim to review the
literature about the formation of galaxies, through the gravitational instability theory,
and their evolution up to the present Universe. We also estimate the photometric redshift,
stellar masses and the Stellar Mass Function (SMF) of ~ 20,000 galaxies of the FourStar
Galaxy Evolution Survey (ZFOURGE) in the fields of CDFS, COSMOS and UDS. The
photometric redshifts were obtained with the EAZY code. We find that our computed
redshifts are in agreement with the galaxies spectroscopic redshifts that are available for
our sample, with a oxyap of 1.5%, 1.7% and 2,1% in the fields of CDFS, COSMOS and
UDS, respectively. The stellar masses were obtained using the MAGPHYS code and they
are in agreement with the masses estimated by the authors of the ZFOURGE catalogue.
We find that the evolution of the stellar mass function is moderate over cosmic time and
with an increase of ~ 1.5 dex, showing an increase in the number density of galaxies
until redshifts of 0.5. We also find that the SMF shows the exponential cut off for masses
higher than 10'°M and a changing in behavior for lower masses. The lower mass end is
composed mainly by spiral galaxies, where we can verify in the SMF two distinct maxima
and a flattening for lower z. These differences in behavior of the SMF could be associated
with the difficulties of sampling faint galaxies in higher z. The comprehension of the SMF
evolution over cosmic time will be achieved by future studies with modern telescopes, like

the James Webb Space Telescope (JWST).
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1 INTRODUCAO

O estudo da evolucao de galaxias tem avancado significativamente nas ultimas
décadas, gracas ao aumento dos censos de galaxias em diferentes redshifts e o conhecimento
adquirido sobre as propriedades fisicas destes objetos [1, 2]. A caracterizacao e identificagao
de galaxias de acordo com sua estrutura, cores, morfologia, populac¢oes estelares e o meio
que as cercam sao atualmente bem conhecidos até z ~ 3, englobando 85% da histéria
do Universo [1]. A construgdo de um cendrio coerente da histéria cdsmica, analisando
o Universo desde sua origem até atualmente, tem sido um dos principais objetivos da

astronomia extragalactica [3, 2J.

Em 1965, a descoberta da radiagdo césmica de fundo (CMB) nos apresentou um
novo cenario, de 400.000 anos apés o Big Bang (pds recombinagao) - marcando o inicio da
cosmic dark ages, onde o universo era majoritariamente composto por hidrogénio neutro
[3]. As imagens profundas obtidas com o do Hubble Space Telescope (HST) mostraram um
cenario de 1 bilhao de anos seguintes a CMB, no qual as galaxias com formagao estelar
ativa (Star Forming) se tornaram numerosas, com massas estelares de até 10 My, e o
hidrogénio passou a ser altamente ionizado no meio intergalactico [3]. Entender como estes
dois cendrios (emissao da CMB e o periodo que a seguiu) se conectam e como ocorreu
a formacao e evolucao das primeiras galaxias somente se tornou possivel nas ultimas
décadas, gracas aos avangos dos instrumentos de imageamento do espectro eletromagnético,

permitindo a confirmagdo de galdxias a z = 7,5 e candidatas com z ~ 11 [3, 4, 1].

Os estudos de lookback time permitiram o aumento dos dados de galdxias nos
primeiros bilhoes de anos apds o Big Bang (z ~ 4 — 10, identificadas pela selegdo via a
‘quebra’ de Lyman) e no periodo denominado Cosmic Noon (z ~ 1 — 3, época principal
da evolucao de galaxias) [3, 1, 5]. Os surveys fotométricos como o Great Observatories
Origins Deep Survey (GOODS), o Cosmic Evolution Survey (COSMOS), o All-wavelength
Extended Groth strip International Survey (AEGIS), o UKIDSS Ultra-Deep Survey (UDS),
Chandra Deep Field South (CDFS), The Cosmic Assembly Near-IR Deep Extragalactic
Legacy Survey (CANDELS), os dados do HST e do Spitzer Space Telescope, forneceram
grande quantidades de dados em comprimentos de onda do ultra-violeta (UV) até o
infra-vermelho (IR) para amostras de galaxias em diferentes z [1, 3, 6]. A andlise dos
fluxos em cada comprimento de onda permitiu a obtencao da distribuicao espectral de
energia (SED) destas galdxias, a qual é utilizada para estimar os redshifts fotométricos e

as propriedades fisicas das mesmas [1].

As galaxias SF observadas em z ~ 2, 4 bilhoes de anos apds o Big Bang, demonstram

a época de inicio da formacao da maioria das galaxias massivas espirais e elipticas do



Universo local [1]. Ja os dados de galaxias com z ~ 4 —8 e as novas candidatas identificadas
com z ~ 9 — 10, fornecem informagoes sobre a populagao progenitora das galdxias SF
em z ~ 2 [1, 3]. Essas observagoes em diferentes z permitem a criagdo de um esbogo da
atividade de formacao estelar das galaxias, da evolucdo do aumento de massa estelar das
mesmas e do crescimento de buracos negros supermassivos (SMBHs) por toda a histéria

do Universo [1].

Em um cenario ideal, o nosso conhecimento sobre a evolucao de galaxias abrangeria
toda sequéncia de eventos que levaram a formacao das primeiras estrelas apds o fim da
cosmic dark ages até os diversos tipos de galdxias presentes no Universo atual [4]. Para
isso, os métodos de analise focados nas propriedades de emissao das diversas populagoes
de galaxias auxiliam a tragar a evolucao da densidade de luminosidade destas, desde o
UV distante até o IR distante, e oferecem uma perspectiva de determinacao empirica da
historia de formacao estelar global e da produc¢ao dos elementos quimicos no Universo

(independente das fases evoluciondrias individuais em cada subpopulagdo da galdxia) [4].

Esses métodos se baseiam nas propriedades da populagao estelar e da poeira nas
galdxias SF', de forma que: a emissao no continuo do UV de todas as galdxias, mas
principalmente nas galaxias em alto z, ¢ dominada por estrelas massivas de curta vida
(tipos O e B); a SED no referencial inercial do IR préximo é dominada por estrelas com
massas proximas a do Sol, que compoem a maior parte da massa estelar da galaxia; e, a
emissao no IR médio e distante é proveniente da reemissao da radiacao no UV absorvida
pela poeira interestelar [4]. Segundo Madau e Dickinson (2014), através da modelagem do
histérico de emissao das galaxias em redshifts do presente até z > 8 nos comprimentos de
onda no UV, éptico e IR, se torna possivel compreender as principais questoes sobre a
formacao e evolugao das galdxias, como: existe uma época coésmica caracteristica em que a
formagao de estrelas encontrou seu maximo e em que os elementos quimicos pesados se
formaram nas galaxias? Qual a fracao de matéria luminosa observada atualmente estava
acoplada as primeiras galaxias? Os dados sao consistentes com uma func¢ao de massa inicial
universal? As galaxias foram as responsaveis pela reionizacao do hidrogénio no Universo
em z > 67 Como o histérico de formagao estelar se compara com a acrecao de massa por

SMBH tracados por quasares luminosos?

Atualmente, entende-se que mais da metade da massa estelar observada em galaxias
no Universo local foi formada em apenas 3,5 bilhoes de anos durante o Cosmic Noon
6, 1, 5]. Além disso, também compreendemos que existem diversos histéricos de formagao
estelar (SFH) para galdxias individuais e que a taxa de formagao estelar (SFR) teve
seu pico em z ~ 25 [6, 5|. Em redshifts de 2 - 3, as relagoes de escala envolvendo o
tamanho, cinematica, quantidade de metais e gas nas galaxias também foram observadas
[1]. A existéncia destas relacoes e a prevaléncia de galdxias SF em z ~ 2 implicam que

mecanismos de regulacao ja controlavam o crescimento e o ciclo de vida das galdxias SF
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em altos z [1].

Com o intuito de compreender a evolucao das galaxias, as caracteristicas da
formacao estelar das mesmas e o Universo em diferentes redshifts, este estudo visa analisar
a teoria sobre os principais topicos da area e analisar a evolucao césmica da Funcao de
Massa Estelar (SMF) de uma amostra de ~ 20.000 galaxias. Na se¢ao 2 sdo descritas em
linhas gerais como ocorre a formacao e evolugao das galdxias, as caracteristicas conhecidas
sobre o Universo local e do Universo a Médio e Alto z, respectivamente. Além disso, nessa
se¢ao, sao descritas a sequéncia principal de formacao estelar e a funcao de massa estelar,
sobre as quais nossa analise ird se concentrar. Na secao 3, esclarecemos os métodos e dados
utilizados e na se¢ao 4, sao apresentados os nossos resultados seguidos da conclusao deste

estudo, na secao 5.

1.1 Objetivos

Este trabalho visa a descrever como ocorre a evolugao da formacao estelar das
galdxias em diferentes épocas do universo (alto e baixo redshift), através da revisao tedrica
da formacao e evolugao de galaxias e, também, pela andlise da evolu¢ao da funcao de massa
estelar (SMF) em redshifts de 0,5 < z < 3,0. A SMF foi estimada utilizando a amostra de
galdxias desenvolvida por Straatman et al. (2016) utilizando os dados do FourStar Galaxy
Evolution Survey (FOURGE) nos campos CDFS, COSMOS e UDS. No préximo capitulo
apresentaremos os dados dessa amostra e os métodos usados para reproduzir medidas
importantes derivadas desses dados, em especial o redshift fotométrico, photo-z, e a massa
estelar de cada galaxia. J4 no Capitulo 3 mostraremos os resultados por nés obtidos em

comparag¢ao com os originais dos autores.
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2 REVISAO DA FORMACAO E EVOLUCAO
DE GALAXIAS EM DIFERENTES Z

2.1 Colapso Gravitacional e as Flutuacoes de Densidade

No modelo padrao da cosmologia, assumimos que o Universo era altamente homo-
géneo em seu inicio [7]. Acredita-se que a origem das estruturas observadas atualmente no
Universo (galdxias e aglomerados de galdxias) ocorreu através de pequenas perturbagoes
de densidade devido & agao da gravidade [7, 8, 9]. O mecanismo que explica o crescimento
dessas flutuacoes é simples: uma regiao que ¢ um pouco mais densa que a média de
densidade do meio atrai a matéria ao seu redor e, como consequéncia, o contraste de
densidade nessas regioes aumenta cada vez mais, chamada instabilidade gravitacional. Para
compreender a formagcao dessas regioes de maior densidade, sao estudadas as propriedades
e a origem da perturbacao de densidade inicial e como estas evoluem em um Universo que

esta se expandindo [7].

A origem das perturbacoes de densidade pode ser primordial. Flutuagoes micros-
copicas no Universo pré-inflacionario resultam nas perturbacdes que evoluiram para se
tornar as estruturas que vemos hoje. O periodo da inflagdo, proposto para resolver alguns
problemas da Cosmologia padrao, ocorre numa fracao de segundo e leva a um aumento no
tamanho do Universo (e das estruturas no seu interior) por dezenas de ordens de grandeza.
Estruturas antes em contato causal se expandem para além do horizonte. As perturbagoes
primordiais também se expandem e passam a ter amplitudes muito baixas. Dessa forma, a
primeira fase do regime de evolucao das flutuacoes de densidade é chamada de Fase linear.
Neste regime, a evolucao das flutuagoes pode ser aproximada pelas equagoes de um fluido
ideal, considerando a teoria Newtoniana, pela equacao da continuidade, equagoes de Euler

e a equacgao de Poisson.

Ao aplicarmos perturbagoes de baixa ordem na velocidade, densidade, pressao e
no potencial gravitacional nas equagoes citadas e ao adotarmos a métrica de Friedmann-
Robertson-Walker (FRW) para o universo em expansao, podemos analisar a evolucao de
perturbagoes no regime linear. Com essas mudancgas e ao reescrevemos as equacao de
fluido ideal em termos da densidade de contraste e combiné-las, chegando a equacao de
perturbagao linear para o contraste de densidade:

52 (a) 5 — 4rGls + i%v%s 2l (2.1)
a a 3 a?

seguindo as leis da termodindmica, S é a entropia especifica (S/m), ¢s é a velocidade do
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som avaliada na perturbacio de fundo, dada por \/OP/dp, e T é a temperatura média da
perturbacao de fundo, p é a densidade média do meio onde as perturbagdes se encontram,

G é a constante gravitacional, a é o fator de escala do Universo e § é o contraste de
densidade [7, §].

Os dois ultimos termos a direita na equacao 2.1 sao ambos termos de pressao -
o termo V2§ é devido as variagoes espaciais na densidade, e V25 é devido as variacoes
espaciais geradas pela entropia especifica (variagoes de pressao que geram as flutuagoes
devido a expansao e compressao adiabética)[7]. O segundo termo do lado esquerdo da
equagao representa a supressao do crescimento das flutuagoes de densidade devido a
expansao do Universo, chamado de amortecimento de Hubble, e o primeiro termo do lado
direito da equacao ¢ o termo gravitacional, que gera o crescimento das perturbacoes devido

a instabilidade gravitacional [7].

A Equacao 2.1 descreve a evolucao temporal das flutuagoes de densidade, podendo
ser aplicada para uma especifica escala de tamanho [8]. Ao considerarmos que a curvatura
do Universo pode ser negligenciada, podemos descrever a distribuicao espacial através de
ondas planas e o campo de perturbacao através da sua transformada de Fourier. Assim,
podemos reescrever a equacao 2.1 utilizando as ondas planas, seu gradiente e laplaciano,

na forma:

. 2 I~

. a . C 2 T

5k +2 <) 51( = 47TGﬁ5k — fsk’gék — *kaSk. (22)
a a? 3 a?

As condicOes iniciais neste cenario que permitem a criagdo das flutuagoes de
densidade sdo: as perturbagoes de isentropia (adiabética) e de isocurvatura. A isentropia
ocorre quando a entropia especifica é constante e d, # 0 e a isocurvatura quando a entropia
especifica varia e §, = 0 [7]. Para condigao inicial isentrépica podemos definir S=0 e nao
considerar a expansao do Universo, assim temos que:

k2c?

O = —w?di e w? = a2$ — 4AnGp. (2.3)

Essa relagao de dispersao w foi derivada por Jeans in 1902 e, a partir desta, foi

definido o comprimento proprio caracteristico, chamando de comprimento de Jeans:

(2.4)

que expressa a distancia que uma onda sonora pode viajar em um tempo de queda livre
gravitacional, que é proporcional a (Gp)~/2 7, 10, 8]. Para comprimentos de onda maiores
que o comprimento de Jeans, temos w? < 0 e, para a situacdo inversa, temos w? > 0
[7, 8, 10]. No primeiro caso, a gravidade supera a pressao do meio e a solugdo da Equagao

2.3 representa uma onda estacionaria com amplitudes exponencialmente crescentes ou
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decrescentes com o tempo. A amplitude crescente é chamada de instabilidade de Jeans, que
representa a instabilidade gravitacional e dita um valor limite de massa (massa de Jeans)
para que haja o crescimento das perturbacoes de densidade apés a era da recombinacao
do Universo [7, 10]. A massa de Jeans é proporcional ao comprimento de Jeans ao cubo,

possuindo assim uma dependéncia com a temperatura do gis ideal na forma M; oc T3/,

Os resultados descritos anteriormente, obtidos pela aproximacao Newtoniana de um
fluido ideal, somente podem ser estimados para os casos em que as escalas das perturbagoes
sdo menores que o horizonte no tempo em questéo e para fluidos nao relativisticos [7].
Caso essas condigdes nao sejam satisfeitas, a melhor aproximagao para as perturbagoes se
da através de perturbacgoes relativisticas, descritas pelas equagoes de campo de Einstein e

pelas equagoes de Boltzmann [7].

No universo estatico, a evolucao das perturbacoes ocorre de maneira exponencial,
em um regime onde a densidade de contraste das perturbacoes é § < 1. Ao considerarmos
o termo da expansao do Universo na equagao de perturbacao linear da densidade de
contraste (2.1), temos que a taxa de crescimento no tempo é dada por uma lei de poténcias

x t* (com a > 0) que depende do modelo cosmoldgico adotado [7, 8.

A proxima fase da evolugao das flutuagdes de densidade ocorre quando as regioes de
maior densidade chegam a um contraste de ~ 1, na qual o tamanho fisico das perturbagoes
chega ao seu maximo, parando sua expansao e dando inicio ao colapso gravitacional -
saindo do regime linear e entrando no regime nao linear[7]. Neste regime nao linear, § > 1,
e as equagoes se tornam mais complexas somente com solugbes computacionais [7]. O
resultado do colapso gravitacional depende especificamente da composicao da matéria
das flutuagoes de densidade [7]. A forma mais simplificada do colapso gravitacional é o
colapso esférico, onde o mecanismo é regulado pela equagao de movimento gravitacional e
em diferentes tipos de Universos (assumindo a constante gravitacional nula ou positiva)
8, 7, 10]. Além deste, o colapso pode ser descrito pelo colapso de um elipsoide homogéneo
de um fluido ideal com pressao nula [7]. O equilibrio é alcancado no estagio final do colapso

gravitacional através dos mecanismos fisicos de relaxamento [8].

A analise de variacao de temperatura da radiacdo cosmica de funda evidenciou que
a matéria barionica nao era suficiente para gerar as estruturas vistas hoje no Universo
a partir das perturbagoes primordiais [8], sendo necesséria a introdugdo de uma nova
componente de matéria nos modelos de formacao de galaxias para explicar o crescimento
das flutuagoes de densidade - a matéria escura (DM) [8]. Apds o desacoplamento da
matéria barionica e da DM, a matéria baridonica cai no pogo de potencial das flutuagoes
de DM e, com a virializacao do halo de DM, a matéria baridnica se torna distribuida
homogeneamente no mesmo [8, 7]. Com a dissipacao da energia do gis de matéria através
da radiacao, diminuindo a sua temperatura até niveis em que a formagao de nuvens de

gas molecular ocorre, se torna possivel a formagao de estrelas [8, 7, 10, 9, 11].
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2.2 Resfriamento do Gas e a Formacao Estelar em Galaxias

Quando as flutuacoes de densidade alcancam o limiar para que ocorra o colapso
gravitacional do gas e da matéria escura, a matéria escura sofre processos de relaxamento
que possibilitam a formagao de halos de DM, que atraem gravitacionalmente a matéria
barionica formando ondas de choque de barions que aumentam a entropia do sistema
9, 7, 8]. Em temperaturas acima da temperatura T > 107 K, o gés se encontra altamente
ionizado pelas colisoes das particulas presentes, emitindo radiagao principalmente através
da emissao de elétrons livres pela radiagdo Bremsstrahlung [9, 7, 8]. Para temperaturas
entre 10* K < T < 10° K, a dissipacdo de energia ocorre principalmente pelos mecanismos
de excitagao e desexcitagdo do gés (dependendo fortemente da composigdo do mesmo) e,
para T < 10* K, o gés est4 quase totalmente neutro suprimindo o efeito de resfriamento [9].
Ainda assim, nessa temperatura, o resfriamento do gas pode ocorrer através da vibragao

ou rotagao das moléculas no gas e da colisao de elementos pesados [7, 8.

Se o resfriamento do gas ocorre de forma eficiente (rapido), a pressao do gés de
matéria baridnica diminui, originando um novo colapso de matéria, seguido pelo alcance
do equilibrio hidrostatico no pogo de potencial do halo de DM [11, 7, 8, 9]. Com isso,
o principal efeito do resfriamento é causar a segregacao do halo de DM e da matéria
barionica, acumulando o gas frio de barions na regiao central do halo de DM originando
a protogaldxia [9, 7, 8]. Com temperaturas baixas, o surgimento de nuvens moleculares
gigantes (GMC) ocorre através de mecanismos fisicos atualmente pouco conhecidos. As
GMC se fragmentam em diversos clumps de gas, criando os nucleos pré-estelares onde a

formagao estelar se torna possivel [12, §].

Os clumps de gas molecular da GMC se condensam e quando ¢ alcangado o fim da
colapso gravitacional, formam-se as protoestrelas (pré sequéncia principal) em temperaturas
menores que 107 K [12, 13]. A protoestrela aumenta sua temperatura pela contragio da
matéria até que o limite de T ~ 10" K ¢ alcancado, permitindo a fusao de Hidrogénio (H)
em Hélio (He) e a estrela evolui a sequéncia principal [13, 12]. A sequéncia principal é uma
regiao do diagrama de Hertzsprung-Russell (diagrama HR, que relaciona a temperatura
superficial da estrela com a sua luminosidade), onde a fusdo de H em He ¢ eficiente nas
regioes centrais. Dependendo da massa da protoestrela diferentes processos de evolugao
estelar ocorrem e temos diferentes estagios finais para as mesmas. Para as estrelas de
baixa massa (0,08 a 0,45 massas solares - M, ), o final evolutivo é uma ana branca com
ntcleo de hélio apds a fase de gigante vermelha. Para massas entre 0,45 a 10 M, temos a
ejecao das camadas da estrela em forma de nebulosa planetaria, restando ao final uma
ana branca com nicleo de carbono e oxigénio. Ja para estrelas com massas entre 10 a 25
Mg, o estagio final é uma estrela de néutrons apés o colapso das camadas de sua fase
supergigante seguida pela explosao de supernova. Finalmente, para estrelas com massas

maiores que 25 M, apds a explosao de supernova, a estrela se torna um buraco negro [14].
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O processo de formacao estelar ocorre através da conversao do gas frio das galaxias
em estrelas, gerando o aumento da massa estelar M, das primeiras. A formacao ocorre de
acordo com a taxa de formacao estelar (SFR), que quantifica a massa de gas convertida
em estrelas por unidade de tempo, e a fungao de massa inicial da galaxia (IMF), que
descreve a quantidade de estrelas que nascem em um intervalo de massa e geralmente é
descrita por uma lei de poténcias (como a fungao de Salpeter) [15]. Segundo o modelo
hierarquico bottom-up da formacao e evolucao de galaxias, onde a evolugao ocorre devido
a encontros sucessivos de galaxias menores até serem formados os sistemas com maior
massa, toda a componente gasosa das galaxias ja deveria ter esfriado e formado estrelas no
universo atual se nenhum mecanismo de supressao de formacgao estelar existisse. Porém,
pelas observacoes atuais menos de 10% do total de barions esta na forma de estrelas [9].
Acredita-se que a eficiéncia da formagao estelar em galdxias é ditada por esses mecanismos
de supressao, comumente associados aos eventos de feedback de supernovas e de buracos
negros supermassivos ativos no centro das galaxias (AGNs) e a efeitos ambientais como as

fusoes, colisoes, galaxy harrassment e efeitos de maré [7, 9, 8].

O feedback de supernova enriquece o meio interestelar com os materiais ejetados
e libera energia através de radiagao que reaquece o gas frio da galdxia, suprimindo a
formagao estelar [9, 7]. Além disso, devido a grande quantidade de energia liberada, super
ventos podem ser formados arrastando a componente baridnica para o meio intergalatico
8]. O feedback de AGN diminui a formagao estelar também ao liberar grandes quantidade
de radiacdo - no UV, em raio-X e através de jatos relativisticos de matéria e que emitem
em frequéncia de radio que reaquecem o gés [7]. Exemplo desses jatos relativisticos pode
ser visto na imagem a esquerda da Figura 1, da galaxia Hércules A, feita combinando
dados em comprimento de onda no visivel do HST e em radio do Very Large Array radio

telescope (VLA).



2.2. RESFRIAMENTO DO GAS E A FORMACAO ESTELAR EM GALAXIAS 16

Figura 1 — Esquerda: galdxia Hércules A, imagem combinando comprimentos de onda no éptico e
radio. A imagem radio (cor rosa) mostra os jatos relativsticos gerados pelo feedback do
AGN da galaxia, a qual é mostrada em cor esbranquicada pela imagem Hubble - dispo-
nivel em https://hubblesite.org/contents/media/images/2012/47/3110-Image.html.
Direita: galaxia M82, ou galdxia charuto, com alta taxa de formagcao estelar (galdxia
starburst). A imagem combina comprimentos de onda no UV, éptico e IR, incluindo
filtros de banda estreita, demonstrando o efeito da interagdo de M82 com a galaxia
M81, que aumentou a taxa de formagao estelar da primeira (em comparagao a Via
Léactea, M82 forma estrelas 10 vezes mais rdpido em seu centro) - disponivel em
https://www.nasa.gov/feature/goddard /2017 /messier-82-the-cigar-galaxy.

Os efeitos ambientais dindmicos, como a fusdo e colisao de galaxias, levam a
mudangas morfolégicas que dependem fortemente do ambiente em que estao inseridas [8].
Quando galdxias com massas (DM + M, ) similares passam por um processo de colisao
(major mergers), dependendo dos mecanismos de dissipagao de energia e da relagdo entre
a energia potencial e cinética do sistema, uma nova galdxia pode ser formada pela fusao
ou o sistema pode nao se fundir completamente [7]. Se a razao de massas entre as galaxias
em um processo de colisdo é grande (minor mergers), a fusdo pode nao ocorrer, tornando
a galdxia de menor massa um satélite da galdxia mais massiva [7, 8]. Se as galaxias
envolvidas na colisao possuirem grandes quantidades de gas frio, o evento aumenta a
formagao de estrelas (ou seja, a SFR) ou a atividade de AGNs [7]. O aumento na SFR
devido a interacoes entre galdxias pode ser visto na imagem a direita na Figura 1, onde a
SFR da galaxia M82 ¢ influenciada pela sua interacao gravitacional com a galdxia MS81,
tornando-a uma galaxia starburst (com alta SFR) - podemos verificar a interacao da poeira

e do hidrogénio em vermelho (IR) na imagem.

Em minor mergers, a galaxia satélite orbita a galaxia hospedeira e é afetada por
processos como: a friccdo dinamica, ocorre pela transferéncia de energia cinética do sistema,
a galaxia satélite cai para dentro da hospedeira com oOrbita espiral; e pelo efeito de maré,
que remove a massa das regioes mais externas e pode até dissolver completamente a
galdxia satélite [7]. A galdxias satélite sofre forgas de maré da galdxia hospedeira e também
pelas outras galaxias satélites do sistema, essas interagoes podem remover o gas, a DM

e estrelas da galdxia pelo processo de tidal stripping [7]. Acredita-se que os aglomerados
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de galaxias sdo, em certos aspectos, sistemas similares a este, mas maiores e com mais
galaxias. Por exemplo, no centro do aglomerado é comum haver uma galdxia supermassiva,
possivelmente formada também pelo efeito de friccao dindmica e consequente decaimento
orbital de outras galaxias. Galaxias de aglomerados também experimentam efeitos de
maré, do sistema como um todo ou de suas vizinhas. As galaxias nesse ambiente ainda
podem sofrer forcas de arrasto que retiram o gas da mesma e podem causar formacgao
estelar nas trilhas de gés formadas, esse processo é conhecido com ram-pressure stripping e
esta associado ao meio em que a galdxia se encontra e sua velocidade [7, 16]. Na imagem a
direita da Figura 2 pode-se verificar o efeito de ram-pressure stripping causado na galaxia
ESO 137-001 localizada no aglomerado de Norma e na imagem a esquerda da mesma
figura podemos verificar o efeito de interagoes gravitacionais nas galdxias do par Arp 142,

ambas futuramente irdo se fundir e formar uma tnica galaxia.

Outro fator importante em decorréncia da formacao estelar em galaxias é o enrique-
cimento quimico das mesmas devido a nucleossintese estelar. O enriquecimento quimico ao
longo da histéria do Universo pode ser descrito pelas duas equacoes de ’evolucao quimica
cosmica’ (traduacao literal de cosmic chemical evolution), que sdo aproximagoes simples
para os processos de enriquecimento complexos [10, 8, 7]. Essas equagoes descrevem a
evolugdo da massa estelar e do gés contido nas galdxias [8]. A primeira equagao descreve a
conservacao da massa, na qual a taxa de variagao temporal da soma das massas estelar
e do gés é proporcional ao ganho e/ou perda da matéria baridnica na galaxia [10, 8, 7).
A segunda representa a taxa de variacao da massa de elementos pesados ao longo do
tempo, de acordo com: a taxa de conversao de estrelas em elementos pesados no meio
interestelar; a taxa de formacao estelar; a perda de elementos pesados devido a formacao
de estrelas em ambientes com gas ja enriquecido quimicamente; e de acordo com a evolucgao

da abundancia de elementos pesados pelo infall de matéria barionica [10].

As solugoes das equagoes de evolugao quimica cosmica mais conhecidas sao o modelo
de caixa fechada (closed box model), modelo de ’aquisi¢ao’ (inflow model) e o modelo de
escoamento (outflow model) [10]. O modelo de caixa fechada consiste em adotarmos a
taxa de aquisi¢ao e escoamento da matéria barionica na galaxia como nulas ao longo do
tempo - como se a galaxia estivesse em um sistema fechado - tornando a soma da massa
estelar e massa do gés constante em toda histéria cosmica [10, 8, 7, 17]. O modelo de
aquisicao consiste em adotarmos que a matéria é adquirida pela galaxia de um reservatorio
externo e é simplesmente composta por gas primordial (H e He), assumindo que a taxa
de aquisigao de géas é proporcional a taxa com que as estrelas sao formadas [10]. J& o
modelo de escoamento de gés assume que a taxa de perda de matéria barionica na galaxia
é proporcional a taxa de eventos de supernova, que também é proporcional a taxa de

formagao estelar [10].
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Figura 2 — Esquerda: O par de galaxias Arp 142, conhecidas como pinguim e seu ovo (NGC 2336
é a que tem formato de cabega de pinguim e NGC 2937 ¢ a eliptica). Essa morfologia
diferenciada é devida a interacOes gravitacionais entre ambas - major merger - que
futuramente deverao se tornar uma tnica galaxia. A imagem estd em comprimentos de
onda no 6ptico e no infravermelho. Em NGC 2336, ha formagao estelar ativa atestada
pelas cores vermelhas, indicativas de meio interestelar, e azuladas, indicativas de
estrelas jovens. Ja a galdxia ovo possui uma forma regular, auséncia de gas e poeira
de onde vém novas estrelas e um tom mais esverdeado indicando uma populagao
estelar mais velha. Disponivel em: https://images.nasa.gov/details-PIA22092. Direita:
galaxia ESO 137-001 (uma das galdxias Jelly Fish) presente no aglomerado de Norma.
A galéxia sofre o efeito de ram-pressure stripping devido a sua alta velocidade
(~ 2.000) km/s): ao atravessar o ambiente em que se encontra, a pressao do meio
gasoso interno ao aglomerado arranca o gas da galdxia. O gas estd em azul na imagem
em comprimentos de onda em raio-X. Disponivel em: https://images.nasa.gov/details-
GSFC20171208 grchive,001178.

Todos esses processos de formacgao estelar, evolugao dinamica e quimica das galaxias
em diferentes ambientes ao longo da historia do Universo sao componentes de suma
importancia para compreendermos a evolugao das galaxias como um todo. Estes modelos
sao aplicados em simulac¢oes hidrodinamicas e de N-corpos para a reconstitui¢ao do processo
de formagao de galaxias [9]. Além disso, podemos compreender a evolugao de galdxias
através da analise das suas relagoes de escala, da evolucao da massa estelar e da sequéncia

principal de formacao estelar ao longo de diferentes redshifts.

2.3 Universo Local

O Universo local é composto por objetos que se encontram em z < 0, 1, englobando
uma regiao espacial com raio menor que 300 Mpc centrada na nossa Galdxia [18]. As
galaxias geralmente sao descritas por sua morfologia, como proposto no diagrama de
diapasao de Hubble, onde as mesmas sao classificadas como espirais, elipticas, lenticulares
e irregulares. As galaxias espirais possuem populagoes estelares jovens e velhas, com

formagao estelar e enriquecimento quimico ativo, apresentam discos rotacionais e bracos
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espirais que podem ser barrados (pela classificacdo de Hubble - SBa, SBb ou SBc) ou
sem barras (Sa, Sb ou Sc) [19]. A classificacdo de a, b e ¢ depende do enrolamento dos
bragos e tamanho do bojo (a - possui bojo maior e bragos mais enrolados; b - bojo e bragos
intermedidrios; e ¢ - possui bojo menor com bragos menos enrolados). As galdxias elipticas
sao galaxias classificadas entre EO e E7 no diagrama de Hubble, de acordo com a sua
elipticidade: as galdxias EO sao mais elipticas do que as E7, que apresentam formato mais
circular. Muitas galaxias esferoidais apresentam estruturas na forma de anéis, barras ou
conchas e possuem em geral cores avermelhadas, indicando uma populacao estelar velha,
com pouco gas e com metalicidade crescente em dire¢ao ao seu centro [19]. J& as galdxias
lenticulares (S0) apresentam bojo central e bragos que ja converteram o gés em estrelas
e as galaxias irregulares (Irr) apresentam formato assimétrico e irregular com formagao
estelar ativa [19]. Galdxias elipticas sdo chamadas de early-type enquanto as espirais e
irregulares sao chamadas de late-type, mas essa nomenclatura nao estd associado com a

evolucao destas populagoes.

O universo local dispoe de informagoes sobre os tipos de galdxia e o ambiente em
que estao inseridas. Em regioes de baixa densidade (campo) as galdxias mais comumente
encontradas sdo as espirais (61%), seguidas pelas galaxias lenticulares (21%), pelas elipticas
(13%) e irregulares (3%) [17]. J&4 em ambientes de alta densidade (aglomerados), esse cendrio
se altera, apresentado uma populagao maior de galaxias elipticas (41%) e lenticulares
(48%) e menor populagao de espirais (11%) [17]. Além disso, sabemos que no universo
atual as galaxias anas sao as mais numerosas - estas sao classificadas como anas elipticas
e esferoidais, que apresentam baixa formacao estelar, ou anas irregulares, que possuem

formagao estelar ativa devido a alta quantidade relativa de gés.

As galaxias no Universo local exibem uma distribui¢ao bimodal em diversas propri-
edades observadas, como em sua morfologia (utilizada no diagrama de Hubble), em suas
cores e fungao de luminosidade (que também possuem correlagao com a morfologia das
galdxias) [20]. A distribui¢ao de brilho superficial das galdxias locais também apresenta
um comportamento bimodal, onde (geralmente) para galdxias esferoidais o perfil de brilho
pode ser dado por uma lei de poténcia, chamada de lei de brilho de Hubble, ou pela da lei

de r'/* de Vaucouleurs e para galdxias espirais por uma funcio exponencial [17].

A bimodalidade aparece fortemente na distribuicao de cor em diagramas de cor-
magnitude (CMD) e de cor-M,, apresentando dois picos (no vermelho e no azul) bem
definidos, chamados de red sequence e blue sequence [21]. As galdxias na red sequence
tendem a ser galaxias elipticas com alto brilho superficial e baixa ou nenhuma formagao
estelar (galdxias quiescentes), enquanto a blue sequence é composta por galdxias espirais e
irregulares com baixo brilho superficial e formagao estelar ativa [20]. Além disso, a regiao
entre estes picos nos diagramas é chamada de green valley. As galdxias que se encontram

nessa regiao menos populada sao principalmente as que estao em transicao de galdxias da
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blue sequence para red sequence [21]. Essa regido de transigdo é de suma importéncia para
entendermos a evolugao das galdxias com formacao estelar ativa (espirais e irregulares)
até se tornarem quiescentes com quase nenhuma formagao estelar [21]. As sequéncias e o
green valey podem ser analisados na Figura 3, onde estd apresentado o diagrama de cores
vs. M, para galdxias de amostras do SDSS e do GALEX (The Galazy Evolution Explorer
Satellite) estudadas por Schawinski et al. (2014).
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Figura 3 — Diagrama de cor u-r vs. M, para galaxias do SDSS e GALEX com redshifts entre 0,02
e 0,05 onde os contornos na figura sdo as densidades lineares de galdxias e as linhas
verdes representam a regiao do green wvalley. No topo a esquerda temos o diagrama
para todas as galdxias no estudo de Schawinski et al. (2014) onde o efeito bimodal
pode ser verificado nas regides com maior densidade de galaxias. No topo a direita
temos o diagrama de cor-M, para as galdxias early-type (elipticas) enquanto no
diagrama abaixo temos a densidade de galdxias late-type (elipticas). Pelos diagramas
podemos verificar que tanto as galaxias late-type quanto as early-type estdo presentes
em ambos picos de densidade e que a regido do green wvalley representa o declinio
gradual da densidade linear de galdxias e possui uma densidade maior de galaxias
late-type que podem estar em transigdo para galdxias da red sequence [21].

O estudo da bimodalidade se tornou possivel com o aumento das amostras de
galdxias no Universo local obtidos pelo Sloan Digital Sky Survey (SDSS), como no estudo
de Wyder et al. (2007), onde é analisada a bimodalidade da distribui¢do de galdxias em
funcao das suas cores no 6ptico e no UV e das magnitudes absolutas das mesmas. Os
efeitos que causam a bimodalidade nas cores das galdxias sao complexos e as mesmas
podem ser oriundas de diferentes mecanismos além da taxa de formacao estelar, como por
exemplo, a emissao de jatos e radiacao do entorno de buracos negros super massivos que
ioniza o gas ao seu redor ou pela poeira contida na galdxia que absorve radiacao UV e

reemite no IR [22]. Exemplos de galdxias tipicas (segundo a classificacdo de Hubble) na
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red sequence, blue sequence e green valley podem ser analisadas na Figura 4 elaborada por
Schawinski et al. (2014) com dados do SDSS nas bandas g, r e i.

Outro meio para compreensao do Universo local é através da analise da fungao de
luminosidade das galaxias (LF), que é definida como o niimero de galdxias por intervalo
de magnitude por Mpc® e que pode ser descrita pela funcio de Schechter proposta em

1976, na forma:

®(L)d(L) = ®o(L/L*)* "/ Eq(L/ L"), (2.5)

onde L é a luminosidade da galaxia, ®q é o fator de normalizacdo, a é o declive na lei de
poténcias observado para galdxias menos luminosas (faint-end slope) e L* é a luminosidade
caracteristica [17]. Ao analisarmos os diferentes tipos de morfologias com a fungao de
luminosidade, verificamos que para galaxias irregulares o faint-end slope da LF possui
inclinacao acentuada, enquanto que para galaxias espirais, lenticulares e elipticas possui

um perfil mais plano [17].
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Figura 4 — Exemplos da morfologia de galaxias que se encontram em cada regido do diagrama
CMD ou cor-M, de acordo com a classificacdo de Hubble. A amostra foi selecionada
com o Galaxy Zoo utilizando os dados nas bandas g, r e i do SDSS. Na imagem
estao apresentados trés exemplos de galaxias para a blue sequence, Green Valley e
red sequence em cada classificacdo early-type, intermediate-type e late-type, sendo as
intermedidrias galaxias entre as early e late-type. Imagem de Schawinski et al. (2014).

2.4 Universo a Médio e Alto Redshift

Ao contrario do Universo Local, em médio e alto redshift a morfologia e estrutura
das galaxias apresentam diferentes caracteristicas, como: o diagrama de diapasao de Hubble
nao esta bem estabelecido em z ~ 2 —3; ha um aumento significativo de galaxias irregulares
observadas entre as galaxias SF; e, as galdxias SF e quiescentes possuem raio efetivo (R,
raio em que metade da luminosidade/massa da galdxia estd inclusa) menores do que as
galdxias em baixo z [5, 6]. Em z ~ 2,5 — 3, as galaxias que representam 70% da populacao

sao as irregulares com formagao estelar ativa, enquanto que as galaxias elipticas e espirais
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se tornam progressivamente mais comuns com o tempo cdésmico e se igualam a populacao

de irregulares em z ~ 1,4 [6].

O tamanho compacto de galaxias em z > 1 tem sido um dos problemas mais
populares no estudo de evolugao estrutural de galdxias [6]. Estima-se que estas sejam
menores por um fator de 2-5 comparadas as galaxias similares no Universo local. Por
exemplo, galaxias quiescentes em z ~ 2 possuem um R, de ~ 1Kpc, enquanto as galaxias
de mesma massa no Universo local possuem um raio especifico de ~ 3Kpc [5]. O aumento
do R. destas galdxias ocorre gradualmente com o redshift, seguindo uma lei de poténcias
na forma (1 + z)”, onde 3 pode variar entre —0,8 e —1,5 dependendo da populagio de
galaxias estudada [6]. Este processo de evolugao ocorre provavelmente devido a minor
mergers e acredita-se que nao estd associado a formacao estelar nas mesmas [6]. Outro
resultado interessante é que as galdxias quiescentes a médio e alto redshift apresentam
maior densidade superficial de massa estelar (ps = M, /Area) do que as galdxias SF com

mesma M, [6, 5], indicando que as galdxias quiescentes sdo mais compactas.

As diferentes descobertas sobre as populacoes de galaxias em alto e médio z,
inicialmente, ocorreram gracas as observagoes de aglomerados de galaxias em alto z, que
mostraram um cenario onde os mesmos possuem um excesso de galaxias com cores azuis
em comparacao as galaxias em baixo z. Esse cenario foi chamado de efeito de Butcher-
Oemler, em homenagem aos astrénomos que descobriram o mesmo [23, 24]. Estudos desta
populacao nos aglomerados apresentaram que 50-60% da mesma apresentam fortes linhas
de emissao de Oy, Oppr e Hg, indicando alta formagao estelar nessas galaxias [23]. Estudos
seguintes utilizando telescopios como o HST, possibilitaram analisar a evolucao da SFR
ao longo da histéria do Universo e compreender um pouco mais sobre a evolugao desta de
alto z para o Universo local. Ao estudarmos a densidade volumétrica da SFR ao longo
do tempo, vemos que hd um rapido aumento desta até z ~ 2, na forma (1 + z)~>°, onde
apresenta um maximo, seguido pelo declinio da mesma na forma (1 + z)*” até o Universo
atual [1, 25]. A estreita relacao entre a SFR e a M, (SFR-M,) das galdxias é conhecida
por ser quase linear e é chamada de sequéncia principal (MS) [25, 1]. Essa relagao fortalece
um cenario em que o historico de formacao estelar deve ter sido relativamente estavel para
que este perfil de SFR-M, exista.

A taxa especifica de formacao estelar das galaxias (sSFR), definida como a razao
entre a SFR (¥) e a M, (sSFR = ¥/M,), também fornece informagoes sobre a evolugao
da conversao de gas de matéria em estrelas e do tempo de dobra da massa estelar nas
galaxias - dado pelo inverso da sSFR. A sSFR apresenta um aumento para as galdxias em
altos z, na forma (1 + z)*>*, com um achatamento em z > 2 [26]. A mudanga da MS ao
longo do tempo césmico é dada pela réapida evolu¢do do ponto zero da mesma [25, 26]. A
evolucio da sSFR é um pouco mais lenta para galaxias de baixas massas (M, < 101°My) e

com evolugao mais rdpida para galaxias acima de 10 M, [1]. A evolugao da sSFR, entre
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redshifts de 0,5 a 2,5, pode ser verificada na Figura 5 desenvolvida por Whitaker et al.

(2014) - nesta figura podemos verificar que a sSFR era maior em altos redshifts.

A SFR pode ser estimada através da conversdao da luminosidade no UV e no IR
das galédxias devido as emissoes de estrelas jovens e massivas no UV e da reemissao pela
poeira no IR [26, 5]. A bimodalidade nas cores ocorre também para as galdxias em médio
e alto z. Estudos demonstram que o comportamento bimodal ja esta presente em z ~ 1 e

com aumento da populagdo de galdxias azuis para z maiores [20)].
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Figura 5 — log(sSFR) vs. log(M.) para 39106 galdxias SF do 3D-HST, CANDELS e do Spitzer
com redshifts entre 0,5 e 2,5 utilizadas no estudo de Whitaker et al. (2014). A
linha pontilhada representa os dados do SDSS. Pelo grafico podemos verificar que
o log(sSFR) possui uma evolugao plana para valores de log(M,/Mg) < 10 onde a
SFR o< M, evoluindo a sSFR de ~ 8,5dex em alto z para ~ 9dex em z < 1. Para
valores de log(M./Mg) > 10, o log(sSFR) apresenta uma inclina¢do que indica uma
evolugdo mais acentuada da mesma nesse regime de massas, evoluindo em ~ —1dex
desde o alto z até z < 1.

A funcao de luminosidade/massa das galaxias SF em alto z pode ser estudada no
dominio UV no referencial de repouso das galaxias e é também parametrizada pela fungao
de Schechter (Equagao 2.5), que pode ser expressa em fun¢ao da magnitude absoluta (M)

das galaxias, na forma:

B (nl10
2,5

onde ¢* é o fator de normalizacio (geralmente expresso em Mpc—3) e M* é a magnitude

¢(M) ¢" (10T (@FD) exp[ -1 QM= (2.6)

absoluta caracteristica, geralmente atribuida a luminosidade no referencial inercial de
A = 1500A [3]. A altos z, no dominio 4 < z < 8, hd uma rapida evolucio da funcao de

luminosidade, em especial da normalizagao ¢*. Essa evolucao também depende fortemente
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da luminosidade: a densidade espacial de galaxias com Myy = —21 evoluiu por um fator
15-20 nesse periodo, enquanto que para galaxias com Myy = —18, 5, essa evolugao foi bem

mais modesta, por um fator 2-3 [3]|. Essas caracteristicas podem ser

6, a seguir.
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Figura 6 — Evolucao da fungao de luminosidade no UV e no referencial de repouso para galdxias
em redshifts de 4 < z < 8, que sdo apresentadas no review de Daniel P. Stark de
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2016 com dados de diversos estudos da LF nesse regime z.

Ao ajustarmos os trés parametros da fun¢ao de Schechter (¢*, M*e«) para LF no
UV ao longo do tempo césmico podemos analisar o aumento da massa ou luminosidade das

galaxias. A evolugao destes pode ser verificada na Figura 7 a seguir, segundo os estudos

de Finkelstein et al. (2015), Bouwens et al. (2015b) e Bowler et al. (2015).
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Figura 7 — Evolucao dos parametros da funcao de Schechter da LF no UV no referencial de
repouso para galdxias em redshifts de 4 < z < 8 apresentadas no review de Daniel
P. Stark de 2016. A linha pontilhada representa o ajuste dos parametros feito por
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Segundo Stark (2016), o declinio na densidade de galdxias para z > 4 ocorre devido
ao rapido declinio da normalizacao ¢*, onde com o aumento de z temos a normalizacao
cada vez menor na funcao de luminosidade, e por causa do aumento do declive do faint-end

slope, o, ao longo do tempo cosmico. Ja a evolugdo acentuada do parametro « representa o

declinio mais lento para as galdxias menos luminosas (com Myy = —18,5). A magnitude
absoluta caracteristica (M*) se mantém aproximadamente constante em M* = —21 entre
4 <z<8.

2.5 A Sequéncia Principal de Formacao Estelar, Funcdo de Massa

Estelar e Relaces de Escala de Galaxias em Médio e Alto z

A relacao de escala fundamental para o estudo da evolucao de galdxias é a relagao
entre a taxa de formagao estelar e a massa estelar das mesmas (SFR — M), definida como
a sequéncia principal de formacao estelar (MS). Ao analisar a evolugao desta ao longo da
historia coésmica, podemos prever como as galdxias deveriam evoluir devido a sua taxa de
conversao do gds em estrelas [27, 26, 25]. A relagdo SFR — M* é representada por um lei de
poténcias, sendo SFR o« M [26]. A SFR — M"* foi estudada em redshifts de 0,5 < z < 2,5
por Whitaker et al. (2014) e a evolugao desta para galaxias SF pode ser analisada na

Figura 8, a seguir. Resultados similares foram publicados por Tomczak et al. (2016).

Pela Figura 8, verificamos que a MS possui um declive mais acentuado para galaxias
SF com massas menores que 10'° M, e menos acentuado para massas maiores que este
valor [1]. A evolu¢ao da MS no dominio de z entre 0,5-2,5 é mais rapida para as galdxias
mais massivas que 101°M, (de forma semelhante a sSFR), com uma diminui¢io da taxa de
formacao em ~ 1,5 dex. Para as galaxias abaixo deste valor de M,, a SFR apresenta uma
diminuicao de ~ 1 dex dentro deste periodo de z. Esse comportamento da MS para galaxias
SF menos massivas, chegando a ~ 0,32 M por ano no Universo entre 0,5 < z < 1,0, pode
estar associada a eventos de feedback de supernovas e AGN que diminuem a SFR. Além
disso, vemos que a evolugao do declive da MS («) para essas galdxias com massas menores
que 10'° M, é constante em 1, ou seja, log(SFR) o< log(M), enquanto para massas maiores
temos «a entre 0,3-0,6 nesse regime de z e, também, notamos que o declive é mais ingrime
para galdxias em alto z e a evolugdo rapida do ponto zero da MS indicando a diminui¢ao

da taxa de formacao estelar com o passar do tempo césmico [26, 1, 25].

O estudo da MS nos permite compreender os eventos que cessam a formacao estelar
nas galdxias e analisar o seu historico de formagao de estrelas (SFH) [1]. Ao que tudo
indica, segundo observacoes, o SFH é regular e possui um declinio suave no limite de massa
estudado. Isso sugere que a formacao de estrelas, em sua maioria, ndo depende tanto de
eventos estocasticos como starburst e grandes colisdes de galdxias (major margers), mas

sim de eventos menos 'violentos’ como minor mergers e feedbacks de supernova [26]. A
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MS pode ser analisada também na Figura 9, no painel superior da esquerda, tendo sido
originalmente apresentada por Tomczak et al. (2016) para galdxias SF em redshifts entre
0,1 e 3,0. As galaxias se mantém na MS até atingirem uma massa estelar critica em que
a probabilidade de ocorrer uma supressao na formagao estelar (quenching) aumenta de

forma exponencial [2, 1].

Outras relagoes de escala estudadas em galaxias SF e quiescentes estao dispostas
na Figura 9 - retirada do review de Schreiber e Wuyts (2020). Podemos analisar a evolugao
de diversos parametros fisicos de galaxias entre redshifts de 0,1 a 3,0 nesta figura que
engloba todo o nosso conhecimento sobre galaxias em médio e alto z. A relacao entre a M,
e o tamanho das galaxias dado pelo R, esta apresentada no painel da extrema esquerda da
linha de baixo da Figura 9. Esta relagdo demonstra o aumento do R, das galaxias com o z
decrescente (discutido na segao 2.4). Nesse e em outros painéis da figura, temos a separagao
entre galaxias SF e quiescentes. As galaxias SF sdo maiores em tamanho em todo regime

de massa e de z mostrado; estas possuem um declive menos ingreme que as quiescentes

dlog(Re) __
<dlog(M*) o

quiescentes - que apresentam declive bem ingrime (% = 0,75). Segundo Schreiber e

Wuyts (2020) a evolucao do R, das galaxias SF e quiescentes, com uma mesma massa,
-0,75

0,22), indicando uma evolu¢do mais lenta do mesmo em comparacao as galdxias

ocorre segundo R, o (1 4+ z) para as SF, enquanto as quiescentes evoluem com z na

forma R, oc (1 +z) 1.
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Figura 8 — Taxa de formagéo estelar (SFR) em Mg /ano vs. M, em Mg (sequéncia principal
de formagao estelar- MS) para galdxias SF entre redshifts de 0,5 a 2,5. O grafico
desenvolvido por Whitaker et al. (2014) com os dados do 3D-HST, CANDELS e do
Spitzer. A linha preta representa a relacdo unitdria entre a SFR e a M, enquanto a
linha pontilhada cinza representa a MS estimada por Brinchmann et al. (2004) com
os dados do SDSS.
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Ao lado da figura da relacao M, — R, esta apresentada a evolucao cosmica da
densidade superficial de M, do centro das galdxias (englobando um raio de 1Kpc a partir
do centro das galdxias - bojo) [1]. Pelo grafico vemos que as galdxias SF apresentam um
declive mais ingreme que as quiescentes ao longo de z, com nenhuma mudanca na forma
do declive com o passar do tempo, indicando uma evolucao mais lenta. Ja as galédxias
quiescentes apresentam uma evolugao um pouco maior da densidade de massa central em
todo regime de massa em 1,5 >z > 0,5. Em seguida na Figura 9, temos a relacao entre a

M. e a metalicidade das galdxias SF [1].

A metalicidade das galaxias depende fortemente da acre¢ao de gés, da nucleossintese
estelar, dos ventos galdcticos e da mistura entre os gases [1]. As diferentes metalicidades
das galaxias em médio e alto z podem ser parametrizadas de acordo com a abundéancia de
O/H ao longo de diferentes z [1, 28]. Pode-se verificar no grafico desta relagao na Figura
9, que a metalicidade possui um declive maior e uma evolucdo mais rapida para massas
abaixo de 10’ M, (massa de turnover), enquanto para massas maiores a relagio se torna
mais plana com o passar do tempo cosmico - indicando a saturacao da metalicidade para
galdxias mais massivas que este valor [28]. Notamos também que as galdxias aumentam

sua metalicidade com o passar do tempo césmico.

A evolugao estrutural de galdxias SF em médio e alto z pode ser analisada ao
considerarmos o sua estrutura como plana e axissimétrica [1]. Anélises em 3D desta galaxias
permitiram verificar o formato espacial das mesmas, com galaxias mais prolatas para o
regime de menor massa e para as mais massivas um formato mais oblato [1]. Segundo o
grafico da cinematica das galaxias SF, presente na Figura 9, vemos que as galaxias com
massas maiores que 101 My apresentam valores da razao entre a velocidade de rotagiao
(vrot) € a dispersao de velocidades (o) maiores do que as galdxias de menor massa [1]. Essa
perfil indica que as galdxias no regime de baixa massa além de ser prolatas (alongadas)

apresentam maior dispersao de velocidade principalmente em z = 3.

A MS e sua evolucao (SFR — M,) em diferentes z também pode ser estudada
juntamente com a evolugao do fragdo de conversao do gés frio (nuvens moleculares) em
estrelas em galdxias com diferentes massa estelares [1]. Ainda na Figura 9, painel superior
direito, podemos analisar essa conversao do gas frio no grafico da fracao de massa do gas
molecular em galdxias SF, sendo esta dada por fyus = Myes/ (M + Myas) [25, 1]. Pelo
grafico, vemos que essa fracao possui uma evolugao rapida com z, principalmente apds
z ~ 1,5, e portanto, uma diminuicao do gas molecular por um fator de ~ 10, sendo esta
mais intensa para galdxias mais massivas (indicando a supressao da formagao estelar por

eventos ambientais) [1].
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Figura 9 — Figura 4 presente no review de Schreiber e Wuyts (2020). Linha superior: da esquerda

para direita temos a Sequéncia principal de formacao estelar, fungdo de massa estelar
para todas as galdxias, galaxias quiescentes e SF e a fracdo de gds molecular nas
galdxias entre 3 > z > 0,1 obtidas a partir do estudo de Tomczak et al. 2014 e 2016.
Linha inferior: da esquerda para direita estdo apresentadas: a relagdo entre a M, e o
tamanho das galaxias segundo o seu Re; a densidade superficial da M, central em um
raio de 1 Kpc vs. a M, das galdxias (estas duas relagoes foram obtidos por van der
Wel et al. (2014a) e por Barro et al. (2017a)); a relagao entre a M, e a metalicidade
de galaxias SF desenvolvida por Wuyts et al. (2014) e Zahid et al. (2014); e, por fim,
a relacdo entre a cinemaéatica dada pela razao entre velocidade de rotagao do sistema
(vrot) pela sua dispersao de velocidade (op) e a M, de galdxias SF obtida de Kassin
et al. 2022, Simons et al. 2017, Tuerner et al. (2017) e Wisnioski et al. (2019). As
linhas tracejadas em alguns gréaficos representam dados incompletos das amostras e
as galaxias quiescentes estdo em tons mais claros das cores utilizadas para as SF.

Ao analisarmos as diferentes relagoes de escala e principalmente a MS podemos

compreender a evolugao das galaxias em médio e alto z como um todo. Outro importante

indicador da evolugao de galdxias (objetivo deste estudo) é a funcao de massa estelar

(SMF), que nos demonstra a evolugdo da massa estelar das galdxias (conversao do gas em

estrelas) ao longo de diferentes z. Na Figura 9 estd apresentada a evolugdo da SMF para

galaxias SF e quiescentes e, além destas, na Figura 10 temos a SMF obtida por Tomczak
et al. (2014) entre z de 0,2 e 3,0 em bins de 0,25. No desenvolvimento deste trabalho, nds

utilizamos este estudo como base para os métodos e procedimentos de obtencao da SMEF.
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Figura 10 — Funcdo de Massa Estelar (SMF) vs. M, em redshifts entre 0,2 e 3 dividios em bins
de 0,25. As SMF foram estimadas por Tomczak et al. (2014) com os dados do
FourStar Galazy Evolution Survey (ZFOURGE) e do NEWFIRM Midium Band
Survey (NMBS). Os pontos azuis representam as galdxias SF contidas na amostra.
As quiescentes estao indicadas pelos pontos vermelhos, os pontos pretos representam
ambas populagoes e a linha preta é o melhor ajuste da func¢do de Schechter. As
flechas laranjas representam o limite de massa em que a amostra do NMBS foi
adicionada.

Na Figura 10, verificamos que a SMF apresenta dois picos para galaxias de baixa
massas a partir de z ~ 1,5 até z menores, que sao ajustados por uma lei de poténcias
e, um decaimento exponencial para galdxias mais massivas que 10'° M. A SMF é bem
ajustada por uma funcao de Schechter simples, como a Equacao 2.5, para as galdxias a
z > 2. Ja as galaxias em z < 1,5 — 2 sdo melhores representadas por uma func¢ao dupla de

Schechter (devido aos dois maximos), na forma:
O(M)dM = In(10) 10M =M egp[—10M =M [@r10M ~MDer o @ 10M-MDe2]q Ny, (2.7)

onde M = log(M../Mg), @, sdo as normalizagoes da fungdo, M* é massa caracteristica
e aq 9 sao os declives (slope) [29, 1]. Ao analisar os pardmetros ao longo do regime de z,
os autores constatam que: a massa caracteristica (M™*) possui pouca evolugao, indicando
que o/o0s mecanismos responsaveis pelo decaimento exponencial no regime de altas massas
nao depende(m) do z; os declives (v 2), que dominam principalmente o regime de baixas
massas, também nao apresentam uma evolucao significativa com o z; e, as normalizac¢oes
(@7 ;) apresentam uma evolugdo para z entre 0-2, indicando um aumento na densidade de
galdxias por Mpc?® ao longo do tempo césmico [29]. A fraca evolugao do declive no regime
de baixas massas ao longo do tempo esta de acordo com a evolucao do declive da MS dada

pela unidade, SFR o M,,, neste mesmo regime de massas [1].

No estudo de Tomczak et al. (2014), os autores dividiram sua amostra entre galaxias
SF' e quiescentes, representadas pelas cores azul e vermelho na Figura 10 respectivamente.

A selegao das galdxias SF e quiescentes é feita através de cortes em cor (U-V) vs. (V-J)
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nos comprimentos de onda no referencial inercial do UV, visivel V e na banda J (IR).
Tal método é chamado de diagrama UVJ. Os resultados apresentados pelos autores
demonstram uma evolucao da SMF mais fraca para as galdxias SF, dada por um fator de
1,5-2,5 para z < 2, enquanto para as galaxias quiescentes a evolucao em 0 <z < 2 é de 6
vezes para galdxias mais massivas e de 15-30 vezes para as menos massivas. As quiescentes
menos massivas com esse alto fator de evolucao se tornam 34% da populacao atual de
galdxias enquanto para z = 2 a sua porcentagem era apenas de 7% [29]. Esta caracteristica
na evolucao da SMF das galaxias quiescentes com massas menores indica a existéncia
de fendmenos de supressao da formacao estelar nas mesmas e uma dependéncia com o
ambiente em que essas estao inseridas, sendo o principal causador desta ainda indefinido
29, 30].

As relagoes citadas nesta se¢ao se provam importantes indicadores da evoluc¢ao
das galaxias se estudados em conjunto. Com a introducgao de estudos com a distribuicao
espacial dos objetos em alta resolugao, podemos analisar tanto a componente barionica das
galdxias quanto a cinemética do potencial gravitacional (também da DM) e os processos

de feedback e mergers [1].
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3 DADOS E METODOS

Neste estudo, noés utilizamos o catdlogo fotométrico de mais de 70.000 galaxias
proposto por Straatman et al. em 2016, obtido através do FourStar Galaxy Fvolution
Survey (ZFOURGE). O survey cobre uma drea de 400 arcmin® nos campos do CDFS [31],
COSMOS [32] e UDS [33], sobrepondo o campo do CANDELS, com uma profundidade em
50 de 25,5-26,5 magnitudes na banda K no sistema AB e com seeing de ~ 0.5” [34, 29].
O catalogo contém informagoes obtidas pelas observagdes nos 3 campos do FourStar em 5
filtros no infravermelhor préximo (Ji,Jq,J3,Hs e H;) e imagens profundas na banda K.
Além destes, sdo adicionados dados fotométricos do UV até o infravermelho (0,3 até 8um)
de diferentes surveys publicos [34]. As fungoes de transmissdo dos filtros presentes no

catalogo podem ser verificadas na Figura 11.
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Figura 11 — Transmissao normalizada dos filtros do ZFOURGE em cada campo UDS (26 bandas),
COSMOS (37 bandas) e CDFS (40 bandas). Os filtros do UV sao U, V, B, R, I e Z
e os filtros do Spitzer /IRAC estdo em cinza enquanto os filtros do FourStar estéo
coloridos. Fonte: [34].

Os campos do CDFS, COSMOS e UDS contém 40, 37 e 26 bandas respectiva-
mente. Os filtros adicionais do catdlogo do CDFS sao provenientes dos seguintes sur-
veys: CFHT/WIRCAM/K; ESO/MPG/WFI/Uss, V, R.; HST/ACS/B, V, 1, Z, F606W,
F814W; HST/WFC3/F098M, F105W, F125W, F140W, F160W; VLT/VIMOS/U, R;
Subaru/Suprime-Cam em 11 bandas do 6ptico médio; Spitzer /TIRAC/3.6, 4.5, 5.8, 8 um; e
dados do Herschel/PACS/100, 160 pm. Os campos do COSMOS e UDS também possuem
os filtros do HST/WFC3 citados acima, HST/ACS/F606W, F814W, Subaru/Suprime-



3.1. REDSHIFT FOTOMETRICO 32

Cam/B, V, R, i, z e Spitzer /IRAC/3.6, 4.5 pm e para 5.8 e 8 um sao os dados do
S-COSMOS e spUDS [34]. Além dos citados, para o COSMOS temos as bandas adicionais
do CFHT/u, g, r, i, z; Subaru/Suprime-Cam 6ptico médio; e UltraVISTA /Y, J,H, K [34].
Ja para o UDS, as bandas adicionais sao do CFHT /MegaCam/U; UKIRT/WFCAM/J,
H, K; e VLT/HAWK-I/Y [34]. Todos os campos possuem dados doSpitzer/MIPS no
infravermelho distante de 24 um [34]. O total de objetos em cada campo é de 30.911 para
o CDFS, 20.786 para o COSMOS e 22.093 para o UDS, totalizando em 73.790 galéxias.

Com este catdlogo, nés obtivemos redshifts fotométricos (z_foto) para todas as
galaxias utilizando todos os filtros dos campos com correspondéncia nos filtros do codigo
EAZY (se¢ao 3.1). Das 73.790 galaxias, nds selecionamos ~ 20.000 galaxias, sendo 1/3
em cada um dos trés campos, com melhor razao S/N e com z_foto entre 0,5 < z <
3,0. Essa escolha de amostra foi baseada na capacidade computacional disponivel para
obter as massas estelares através do cédigo Multi-wavelength Analysis of Galaxy Physical
Properties (MAGPHYS), descrito na se¢ao 3.2. Além disso, algumas galaxias possuem
redshifts espectroscopicos (z_spec) dentro do nosso corte em z e nesses casos estes foram
utilizados para determinar as massas estelares ao invés do z_foto. Com isso, o niimero
total da amostra utilizada para a analise da funcao de massa estelar foi de 19.935 galaxias
(somando os trés campos do ZFOURGE).

3.1 Redshift Fotométrico

Determinar redshifts para as galaxias é de suma importancia para a analise de sua
formacao e evolugao. A alta qualidade de dados fotométricos atuais em varias bandas
e a dificuldade de obtermos espectros de galdxias com resolu¢des maiores do que R =

A

Ax ~ 25, tornam os redshifts fotométricos a melhor alternativa atual para analisarmos

estatisticamente a evolugdo de galdxias [35].

Os redshifts fotométricos da nossa amostra foram obtidos através do codigo EAZY
desenvolvido por Brammer, Van Dokkun e Coppi em 2008. O cddigo foi desenvolvido
especificamente para analisar amostras de galaxias com bias ou dados espectroscopicos

incompletos [35].

O EAZY recebe como arquivo de entrada uma tabela com os fluxos e seus erros
em diferentes filtros para elaboracao da SED observada. O algoritmo basico consiste em,
para redshifts entre 0.01 < z < 4, ajustar a melhor template a SED observada da galéxia

[35]. O ajuste é feito pela minimizacio de um x? e em espaco linear, conforme:

2 271’] ]
’ 32:31 (0F;)?

onde T, ; ; ¢ o fluxo da template sintética i no filtro j para um redshift z, F; ¢ o fluxo
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observado no filtro j e 6F}; é a incerteza no filtro j [35]. Como a maioria das galdxias nao
sao representadas por um unica template e sim por um conjunto delas, o cédigo gera a
melhor template ajustada através de combinagoes lineares determinadas pelos coeficientes

Q; e1m:

Niemp
T.= Y aT.; (3.2)
i=1

A quantidade de templates a serem ajustadas simultaneamente é determinada pelo
usuario, com opgoes entre uma, duas ou N templates, sendo «; determinado pelo método
de minimos quadrados para os dois primeiros casos e para o ultimo através de iteragoes
segundo o algoritmo proposto por Sha et al. (2007) [35]. Em nossa amostra, optamos pelo
ajuste simultdneo das N=8 templates propostas pelos autores e que podem ser verificadas

na Figura 12.

As templates apresentadas na Figura 12 foram baseadas em modelos de sintese de
populacoes estelares e selecionadas através do algoritmo nonnegative matrixz factorization
(NMF), utilizado pelo cédigo kcorrect de Blanton e Roweis (2007) - BRO7. O algoritmo
recebe um conjunto grande de N; modelos iniciais sintéticos e gera Ny templates finais que
melhor descrevem os dados fotométricos do catélogo inicial de modelos. Os N; modelos sao
provenientes da biblioteca PEGASE de Fioc e Rocca-Volmerange (1997) e de uma amostra
sintética de galdxias geradas em um cone de 1 deg? através do modelo semi-analitico
(SAM) de Blaizot, 2005 ¢ De Lucia e Blaizot(2007) - baseado na Simulac¢ao do Milénio
(36, 35].

O cédigo utiliza fungoes de erros para as templates, que buscam incorporar as
incertezas da variagao na qualidade de calibragao dos modelos de sintese de populagoes
estelares em todos os A e a dificuldade de reproduzir os diferentes histéricos de formacao
estelar (SFH) e extingdo por poeira das galdxias, que variam tanto localmente quanto
em diferentes redshifts [35]. O célculo da fungao de erro ocorre através da convergéncia
da subtragdo em quadratura dos erros fotométricos e uma funcao criada com os residuos
do melhor ajuste da template, a funcao final apresenta erros maiores para o UV, onde
a extingao pela poeira é maior, e no NIR, onde as is6écronas sdao incertas, e os erros
menores estao entre 3500 < A < 9000 A, onde as isécronas sdo bem calibradas [35]. Além
disso, o EAZY também utiliza priors Bayesianas em magnitude aparente para diminuir a

degenerescéncia na estimacao de z_foto geradas pelas cores das templates, na forma:

pletmas) o e |- (2 )] , (33)

20,
onde myg; ¢ o bin i em magnitude, 7; e 29, sao os parametros ajustados na distribuicao do
redshift utilizando a amostra SAM [35].
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Figura 12 — As 8 templates utilizadas pelo c6digo EAZY no ajuste da SED observada de cada
galdxia, obtidas com a biblioteca de modelos PEGASE [37] e do modelo SAM [38].

Na estimacao do z_foto é utilizada a prior e a verossimilhanca estimada computadas
a partir das templates ajustadas para calcular a distribuicao de probabilidade posterior do

redshift para cada galaxia, conforme:

X2 (2)

plelmo, C) o exp [—] p(zimo). (3.4

2

Dada a posterior, o codigo estima dois valores de z_foto, z, e 2, onde o primeiro
¢ o maximo da probabilidade p(z|mg,C) e o segundo é o valor marginalizado sobre a
posterior [35]. Ao adicionar as priors, geralmente ha melhoras na estimagao de z_foto mas,
em alguns casos, conforme a figura 8 do artigo de Brammer et al. (2008), para z_ spec
> 3.5 e z_spec < 1, a descriminagao dos picos de probabilidade nao ocorrem mesmo
utilizando-a. N6s optamos por selecionar z, como redshift fotométrico para estimar a
massa estelar das galdxias e analisar a SMF ao longo do tempo. Como nao utilizamos as
priors, devido as mudangas necessarias nos pontos zeros do coédigo, a Equagao 3.4 se torna:
p(zlmo, C) o< exp[—x*(2)/2] € z, € zmp sao estimado utilizando apenas a verossimilhanga

das melhor template ajustada aos dados.



3.2. DETERMINACAO DAS MASSAS ESTELARES 35

3.2 Determinacao das Massas Estelares

Com as SEDs observadas da nossa amostra e estimados os seus redshifts fotométricos,
utilizamos o c6digo MAGPHY'S proposto por Cunha et al (2008) para obter os pardmetros
fisicos das galdxias entre 0,5 < z < 3,0, principalmente, as suas massas estelares (M,). O
MAGPHYS é baseado em um modelo amplamente empirico para interpretar as SEDs do
infravermelho médio e distante de galaxias equivalente as emissoes no UV, no éptico e

infravermelho préximo [39].

O modelo utiliza de diversos cddigos para estimar a emissao estelar, o atenuamento
pela poeira e a emissao no IR da mesma. A emissao estelar é computada utilizando o
c6digo de sintese de populagoes estelares de Bruzual e Charlot (2003) que prediz a evolugao
espectral das populagoes estelares de cada galaxia, com diferentes metalicidades e SFH,
utilizando a IMF de Chabrier (2003), em A entre 9, Inm até 160um e idades entre 10° anos
a 2 x 10'% anos [39] . O atenuamento da luz estelar pela poeira é determinado utilizando
o modelo de duas componentes de Charlot e Fall (2000), que se baseia no fato de que a
nuvem de gas molecular, onde as estrelas sao formadas, se dissipa em uma escala de tempo
de aproximadamente 10 milhdes de anos - antes disso a luz das estrelas jovens é atenuada

pela nuvem de gas de sua origem e também pelas nuvens no ISM [39].

Os autores adotaram que a luminosidade por unidade de comprimento de onda

que ¢é emitida por uma galaxia como:

L= "t — ) S\ () expl— A ()], (3.5)

onde S, (t') é a luminosidade por unidade de A por unidade de massa emitida por estrelas
de uma populagao estelar simples (SSP) com idade t’, ¢¥(t — t') é a evolugdo com o
tempo da taxa de formacao estelar (SFH o y2te= 7)) e #,(¢') representa as diferentes
atenuacoes que afetam as estrelas na galdxia - é a profundidade 6tica efetiva de absorcao
pela poeira vista pela estrela com idade t’ [39, 40, 41]. Além disso, os autores computam
as luminosidades emergentes para as linhas de Balmer H, e Hz do hidrogénio, emitidas
pelas estrelas na sua nuvem originaria, também utilizando o mesmo modelo de Charlot e

Fall (2000) [39, 40, 41].

A profundidade 6tica 7)(t') é definida como:

(3.6)

() = O+ M para 1/ <y,
T para t >tg,

onde #{*M ¢ o atenuamento devido & poeira no ISM, 77 é o atenuamento pela nuvem de
nascimento da estrela (BC) (ambos dependem da distribuigao espacial e das propriedades
na banda do visivel da poeira) e ty é o tempo de ’inicio’ da dissipagao da nuvem de gés

molecular - 1 x 107 anos [39]. Assim, a dependéncia em \ é dada por:
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?fc=(1—u)%v< A ) (3.7)

5500A
A —0,7 AISM
~ISM _ A _ Vv
™" = HKv (5500A> € p= #BC 4 #ISM’ (3.8)

sendo 7y a profundidade Otica da poeira vista pelas estrelas jovens na banda do visivel e

w a fragdo desta que se encontra no ISM [39].

O modelo descreve a radiagao que é absorvida pela poeira e posteriormente reemitida
no infravermelho como a soma das luminosidades da poeira no ISM (L{%*) e na nuvem

de nascimento das estrelas (LZ¢), sendo essas definidas como:

b = [T ana - et | et — 1) S\(t), (3.9)

0

LISM () = /0 TN — e /0 N dt'p(t — ') S\ (). (3.10)

A reemissao desta radiagdo no infravermelho usualmente é atribuida aos hidrocarbo-
netos policiclicos arométicos (PAHs) e aos graos pequenos e grandes da poeira que sao seus
principais constituintes em galdxias Star Forming [39]. Os graos pequenos, com tamanhos
menores que 0.01 um, absorvem os fétons no UV, sdo aquecidos estocasticamente a altas
temperaturas e geram um espectro continuo suave no IR médio para A ~ 40um [39]. Os
graos maiores (0,01 a 0,25 pum) entram em equilibrio térmico com o campo de radiagao
e emitem no IR distante. Os autores adotaram dois tipos destes graos com diferentes
temperaturas: quentes, com 30 a 60 K, pertencentes ao ISM e nas nuvens de origem das

estrelas; e frios, com 15 a 25 K, distribuidos somente no ISM [39].

As moléculas de PAHs, apds serem excitadas a niveis de energia maiores pela
absor¢ao de fotons no UV, produzem fortes linhas de emissao com comprimento de onda
entre 3 e 20 pm [39]. No modelo, Cunha et al. (2008) adotam uma template fixa para
descrever a emissao pelas moléculas de PAHs, proposta por obtida por Madden et al (2006)
através das observagoes do Infrared Space Observatory (ISO) da nuvem de gas molecular
da M17 SW. A template é estendida pelos autores para comprimentos de onda mais azuis
que 5 um adotando um perfil Lorentziano. A distribui¢do de energia espectral dos PAHs é
dada pela Equacgdo 3.11, onde LY17 é a SED de M17 SW:

o0 —1
[PAR — [T </0 dAL§“7) : (3.11)

Além disso, a componente do espectro do IR médio com emissdes entre A ~ 3 e 5 um,
descoberta na andlise do espectro de 45 galaxias SF obtidas pelo ISO/ISOPHOT de Lu
et al. (2003), é implementada através do modelo de corpo cinza (I1?) - modelo de corpo

negro modificado onde a radiac¢ao é absorvida parcialmente pelo objeto [39].
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As emissoes dos graos maiores de poeira também é implementada pela autores com

o modelo de corpo cinza e a emissao no continuo dos graos menores ¢ dada pela soma de

lMlR)

dois corpos cinza com temperaturas T; = 130 e 250 K (3/'*), de acordo com as equagoes:

1Tt — 4\ By(T)) { /0 ” deA(Td)} o (3.12)

-1

lMIR (1250 4 113()) |:/0 <l250 4 1130)

(3.13)

Onde B)(T}) ¢ a fun¢ao de Planck a uma temperatura Ty e ky ¢ o coeficiente de absor¢ao

da massa de poeira dado por xy oc ™%, onde 3 é o indice de emissividade da poeira.

Considerando todos esses aspectos, Cunha et al. (2008) descrevem a SED no
infravermelho criada pelas nuvens de nascimento das estrelas de acordo com a Equagao
3.14. Onde €8BSy, €89, e €BC sdo as contribuicdes relativas dos PAHs, dos menores graos
e dos graos maiores de poeira do tipo quente a luminosidade total da nuvem; [£47 [MIE ¢
1}V sao os resultados para as trés componentes utilizando o modelo de corpo cinza; L¥* é
a luminosidade total reemitida pela poeira no infravermelho (Equacao 3.9); f, é a fracao
desta luminosidade total emitida pela poeira no ISM e Ty e Ty sao as temperaturas
adotadas para os dois tipos de maiores graos de poeira - frios e quentes [39]. Da mesma

¢L5M & a contribuicio

forma, a SED do meio interestelar é dada pela Equacao 3.15, onde
dos graos maiores de poeira do tipo frio. Utilizando destas equacoes, a distribuicao espectral

de energia total de uma galdxia ¢ definida como a soma de LYG e L{5M [39).

TBC o
)\d = (fPAH A+ TR 4+ R LY ) (1= fu) Ly (3.14)
LISM _ ( ISMPAH | SMMIR | g[SM + SISM ) fLLiet (3.15)

A principal caracteristica do modelo proposto utilizado no cédigo MAGPHY'S
é construir as SEDs das galaxias através de combinacgdes das SEDs no UV, éptico e
infravermelho - considerando a conservacao de energia e que a poeira do meio interestelar é
aquecida somente pela emissao estelar, sem influéncia de nicleos ativos de galaxias [39]. A
energia absorvida pela poeira descrita por LL"M e LY pode ser originada por diferentes
tipos de SFH, metalicidades e caracteristicas fisicas da poeira e reemitida com diferentes

parametros {pam, Envr, Ew, Eo e temperaturas Te e Ty [39].

O MAGPHYS utiliza do modelo descrito acima para criar as bibliotecas de SEDs
templates para diferentes redshifts, utilizando das diferentes combinagoes de parametros
citados anteriormente [39]. O cédigo utiliza o ajuste de minimizacao de x? das SEDs

observadas com as SEDs templates para estimar os pardmetros fisicos das galaxias [42].
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O MAGPHYS entao constréi uma fungao de distribuicao de probabilidade para cada
parametro fisico a ser estimado pelo modelo e pesa cada parametro pela probabilidade do
modelo ajustado dada pela exp(—x?/2) [42, 39]. Os melhores ajustes dos parametros sio
a média da funcao de densidade probabilidade resultante, com um intervalo de confianca
de +10 [39].

Nés utilizamos o MAGPHYS para estimar a massa estelar das ~ 20.000 galéxias
da nossa amostra para posterior comparacao com a literatura e analise da fun¢do de massa
estelar em diferentes épocas do Universo. O codigo recebe um arquivo de entrada com os
fluxos nos diferentes filtros de cada galaxia, ordenados de forma crescente, e um arquivo
com a correspondéncia dos filtros, também em ordem crescente. Ele permite escolher um
grid de redshift para construcao dos modelos ou utilizar o redshift informado no arquivo
de entrada dos fluxos. O tempo total para o MAGPHYS analisar uma galaxia e construir
a sua biblioteca de modelos foi de ~ 5 minutos, devido a esse tempo reduzimos a amostra
do ZFOURGE para ~ 20.000 galaxias para que pudéssemos obter resultados dentro de

um periodo de trés meses.

3.3 Determinacdo da Funcdo de Massa Estelar (SMF)

A funcao de massa estelar foi estimada de acordo com o método proposto por
Tomczak et al. (2014), que se baseia nos processos para combinar diversos campos de
Surveys, descritos por Avni e Bahcall (1980). Para o célculo, nés separamos a amostra em
bins de redshift de tamanho Az = 0,25 entre 0,5 <z < 1,5 e Az=0,5entre 1,5 < z < 3.
Para cada um desses bins em z, as galdxias foram separadas em bins de log(M, /M), com
tamanhos de Alog(M,/Mg) = 0,25 no intervalo 8 < log(M./Mg) < 12. Além disso, nds
analisamos a completeza da amostra em cada bin de z visualmente através do grafico de z
versus log(M,./My) (Figura 13) e de acordo com a Figura 2 de Tomczack et al. (2014) -
somente galaxias com massas estelares acima destes valores foram consideradas para o
calculo da funcao de massa estelar. Dessa forma, o limite de massas utilizado foi entre 8,5
< log(M,/Mg) < 12.

A SMF (®(M.,)) foi calculada de acordo com a equacao:

d’N iV: 1
dlog(M, /M@)dV Alog(M /M) =V

d(M,) = (3.16)
onde AlogM = 0,25 é o tamanho do bin de log(M,/Mg), N é o niimero total de galdxias
pertencentes a esse bin e V. é o volume esférico proprio comével dentro do bin de redshift
e na area do ZFOURGE, de 316". Os valores de V, sdo os mesmos para cada bin de z

29, 30]. O ntmero de galdxias em cada bin de z e os valores de V, sdo listado na Tabela 1.
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Figura 13 — Distribuigao de log(M,/Mg) para cada z. Os valores de M, foram obtidos com
o MAGPHYS para a amostra de 19935 galaxias descrita no texto. As estrelas
vermelhas representam o limite inferior de completeza de cada bin em z. Somente
massas acima destes valores foram consideradas para o célculo de ®(M,).

bins em z # Galaxias Volume [Gpc’]

0,5- 0,75 4565 105,58
0,75 - 1 3505 155,73
1-1.25 2561 195,28

1,25-1,5 2178 223,81
1,5-2 3695 497.80
2-25 2219 524,80
2.5-3 1212 523,93

Tabela 1 — Namero total de galdxias com log(M,./Mg) entre 8 e 12 em cada bin de redshift.
Volume comoével V. para cada bin de z. O valor de V. foi estimado pelo volume
esférico de cada bin.

O V. é o mesmo para as galaxias que se encontram no mesmo bin de z, essa escolha
é possivel devido a amostra estar dentro dos limites de completeza. O calculo da distancia
prépria foi realizado utilizando a plataforma online de Edward L. Wright (2018) com os
valores dos parametros cosmolégicos de Q,,, = 0,3, Qy = 0,7 e Hy = 70km s~ Mpc!.
Com os valores de ®(M) para cada bin de log(M,/Mg), nés analisamos o formato da SMF

nos diferentes bins de z.
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4 RESULTADOS

Nesta secao estao apresentados os resultados obtidos utilizando as metodologias da
secao 3. Primeiramente sao discutidos os resultados da estimativa dos z_foto com o codigo
EAZY e sua comparagao com os dados disponiveis no artigo de Straatman et al. (2014).
Em seguida, sdo apresentados os resultados do codigo MAGPHYS para as massas estelares
e a analise destas em comparacao com as massas obtidas pelos autores do ZFOURGE. Por

fim, ¢ apresentadas a evolucao da SMF, em conjunto e separadamente para cada bin de z.

4.1 Redhifts Fotométricos

Os redshifts fotométricos foram estimados através do codigo EAZY para todas as
galaxias da amostra do ZFOURGE dentro dos limites de z. Na Figura 14, apresentamos
a comparacao entre os redshift fotométricos estimados e os espectroscopicos, que estao
disponiveis no catilogo do ZFOURGE de Straatman et al. (2016). Para cada campo
(COSMOS, UDS e CDFS) foram selecionadas as galdxias que possuiam z_spec ja detectado,
sendo 1225 para o campo do CDFS, 457 para o COSMOS e 152 para o UDS. Ao analisarmos
o grafico, percebemos a linearidade entre ambas as estimativas de redshift, com algumas
excecoes, onde o z_foto é estimado erroneamente. Para cada campo foram calculadas
as dispersoes entre z_foto e z_spec, a partir do ’desvio médio absoluto normalizado’

(normalized median absolute deviation - NMAD), que é dado por:

onmap = 1,48 x |(z__foto — z__spec)| /(1 + z__spec). (4.1)

Para o CDFS, 0 onuap ¢ de 1,5%, para o COSMOS de 1,7% e para o UDS 2,1%.
Straatman et al. (2016), com a amostra do ZFOURGE, encontraram um oy ap de 1,5%
para todos os campos. As diferencas entre esses resultados podem ser devidas a nao
utilizagdo das priors no cdédigo do EAZY - que por nossa escolha, foram descartados
devido a necessidade de recalcularmos os pontos-zero da escala de magnitude no cédigo.
Ainda assim, no geral o oyaap € proximo ao obtido pelos autores citados, com excegao
do UDS, que possui um niimero menor de galaxias com z_ spec. Notemos ainda que, em
grande parte dos erros catastréficos ocorrem nos casos em que z_spec é alto (z >~ 2),
mas resultam em z_ foto baixo (z ~ 0,2). Novamente, isso se deve a nao utilizagdo dos
priors, que atenuam as degenerescéncias entre os efeitos da quebra de Balmer e quebra de

Lyman nos dados.
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Figura 14 — Comparacao entre os z_spec da literatura e os z_ foto obtidos com o cédigo EAZY
neste trabalho. Somente as galaxias com z_ spec disponiveis foram consideradas,
sendo 1225 galaxias do CDFS, 457 do COSMOS e 152 do UDS. Esses campos sdo
representados com diferentes cores, conforme indicado no canto superior esquerdo.

Com o intuito de verificar a concordancia dos z_foto com os mesmos estimados por
Straatman et al. (2016), comparamos diretamente os z_ foto através dos gréaficos na Figura
15. Na Figura 15 a esquerda, verificamos que os dados seguem uma dependéncia linear.
H4 discrepancias grandes para uma minoria de casos, os quais novamente sao esperados

pela nao adogao dos priors por nés, ao contrario do que foi feito pelos autores do catalogo
ZFOURGE.

Para melhor quantificar esses erros em z_foto, nés calculamos a diferenca entre
os z_foto, a média aritmética desta diferenca e o seu desvio padrao. Para o CDFS e o
COSMOS, a diferenga média entre os z_foto foi de -0,05 e para o UDS a mesma foi de
-0,04. Ja os desvios foram semelhantes para todos os campos, com valores de 0,463, 0,461 e
0,461 para o CDFS, COSMOS e UDS, respectivamente. Os valores negativos nas diferencas
médias entre os z_foto indicam que os valores estimados por Straatman et al. (2014) sao
em média um pouco maiores que os estimados neste estudo. Na Figura 15 a direita, esta
graficada a diferenca entre os z_foto em fungao dos z_foto de Straatman et al. (2016).
Com esses valores de z_foto estimados para as 19996 galaxias estudadas, nés computamos

a massa estelar para as mesmas através do coédigo MAGPHYS.
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Figura 15 — Esquerda: Comparacao entre os z_foto obtidos neste estudo com o c6digo EAZY
e os z_foto obtidos por Straatman et al. (2016) com a mesma amostra. Direita:
Diferenga entre os z__foto deste estudo com os de Straatman et al. (2016), sendo
esta diferenca dada por: Az_foto = z_foto; — z_ fotog, onde z_ fotor, é o obtido
neste estudo e z_fotog é o obtido por Straatman et al. (2016).
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4.2 Massas Estelares
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Figura 16 — Diferenga entre os log(M,/Mg) estimados pelo MAGPHYS e os mesmos estimados
por Straatman et al. (2016), através do cédigo FAST, descrito em Kriek et al. (2009).
A diferenga mostrada no eixo vertical corresponde a log(M,./Mg) MAGPHYS -
log(M./Mg) FAST. Os valores da média, mediana e desvio padrao da distribuicao
dessas diferencas estao dispostos em cada painel, juntamente com o niimero total

de galaxias em cada bin de z.

As massas estelares M, foram obtidas através do MAGPHYS, com rodadas que

duraram ~ 13 dias. As M, foram obtidas separadamente para cada campo do ZFOURGE e

posteriormente agrupadas em um tnico catalogo contendo as 19996 galaxias, para facilitar

a analise das mesmas. Estes valores de M, foram utilizados para o calculo da SMF, através

do método descrito na secao 3.3 deste estudo.

As galédxias foram divididas em bins de z de 0,5 e, para cada um destes, foram
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calculadas as diferencas entre as M, obtidas com o MAGPHYS e as M, obtidas por
Straatman et al. (2016), estas ultimas utilizando o cédigo FAST de Kriek et al. (2009).
Estas diferencas estao apresentadas na Figura 16, juntamente com as médias e desvios

padroes dos valores em cada bin de z.

As médias ponderadas calculadas para cada bin de z possuem desvios que variam
entre 0,37 a 0,63. Pela Figura 16, percebemos que a maioria das galaxias da nossa amostra
possuem M, [Mg] maiores que as estimadas por Straatman et al. (2016) utilizando o FAST,
em todos os bins de z. O cédigo MAGPHYS ¢é mais recente do que o codigo FAST e
possui atualizagoes em 2020, com isso, optamos por utilizar as massas do MAGPHYS na

determinacao da funcdo de massa estelar.

4.3 Funcdo de Massa Estelar - SMF

Os resultados para a SMF (®) estao apresentados na Tabela 2, de acordo com os
bins em z de 0,25 para 0,5 < z < 1,5, de 0,5 para 1,5 < z < 3 e em bins de massas estelares
de 0,25 entre 8,5 < log(M, /Mg < 12. Ao calcularmos a SMF impomos que para cada bin
de M, houvessem pelo menos 5 galaxias com esta massa. Nesta tabela, os bins de massa
sem resultados sao devido aos limites de completeza escolhidos e, para o caso de M, entre
11,75-12 em todos os z, devido a falta de galaxias nesse bin de massa. Os resultados foram
obtidos utilizando o método de 1/V, e as massas do MAGPHYS.

05<z<=0,75 0,7b<z<=1 1<z<=125 125<z<=15 15h<z<=2 2<z<=25 25<z<=3

log(M.,/Mun) log(®) log(®) log(®) log(®) log(®) log(®) log(®)

8,5 a 8,75 1,71 -

87529 -1,66 2,01 -

92925 1,72 1,91 2,31 ;

9252 9,5 -1,76 1,91 2,16 2.3

9,52 9,75 -1,86 2,04 2.2 2,25 ; ; ;
9,75 a 10 1,87 2,06 297 2,38 25 2,64 2,85
10 a2 10,25 1,02 2,14 2,36 2,38 247 2,69 2,81
10,25 a 10,5 -1,91 -2,18 -2,39 -2,49 -2,51 -2,75 -2,96
10,5 a 10,75 -1,99 -2,29 -2,43 -2,47 -2,56 -2,82 -2,97
10,75 a 11 2,07 -2,36 2,44 -2,55 2,66 -3,01 -3,25
11a11,25 2,29 -2,66 2,72 2,76 2,78 3.1 -3,43
11,25 a 11,5 2,78 -3,09 -3,2 -3,16 321 -3,36 -3,57
11,5 a 11,75 -3,34 - -3,79 -39 3,77 -3,82 4,16
11,75 a 12 - - - - - -

Tabela 2 — Valores do log(®) para cada bin em z e bins de log(M../Mg).

Na Figura 17 estao apresentados todos os resultados do log(®) para o regime de
M,, em cada bin de z. Ja na Figura 18, a mesma pode ser analisada separadamente ao
longo do regime de z estudado. Em cada bin de z, verificamos as caracteristicas da SMF
descritas na secao 2.5, apesar de nossa amostra ser consideravelmente menor do que a
utilizada por Tomczak et al. (2016). Para z < 2 a SMF possui um formato diferente (que

é melhor ajustado por uma fungdo de Schechter dupla) em comparagido com a mesma
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em z maiores, conforme constatado por segundo Tomckzak et al. (2014) e Schreiber e
Wuyts (2016). Essa diferenca em z pode estar associada ao fato de que as amostras nao
sao profundas o suficiente para que haja a detecgao de galaxias menos massivas em z > 2.
Além disso, a SMF apresenta um decaimento exponencial para o regime de altas massas,
conforme a literatura. A evolugdo da SMF ocorre de forma moderada entre as massas de
8,5-11,25 dex, com um ASMF ~ 1,5dex e notamos que para o regime de altas massas
(M, > 10'°My,), pelo decaimento exponencial, temos um aumento menor da SMF com o

z, indicando um limite de crescimento da massa estelar nas galaxias mais massivas.
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Figura 17 — Evolugcao da SMF ao longo do regime de z estudado, em bins de z e de M,.

Na Tabela 1 do artigo de Tomczak et al. (2014) estao dispostos os resultados dos
autores para SMF nos mesmos bins de massa estelar e de z que os utilizados neste estudo.
Estes resultados estdao apresentados na Figura 19, a seguir, com o intuito de verificarmos
as diferengas entre os nossos resultados e os dos autores. Analisando a figura, vemos uma
concordancia entre as SMFs e que a nossa SMF é um pouco maior do que a de Tomczak et
al. (2014) - principalmente no regime de altas massas. Para o bin de 2,5 < z < 3, as SMFs
apresentam a maior diferenca em inclinacdo para M, > 10'° M. Além disso, vemos que,
no regime de baixas massas (M, < 101°M,), a SMF ¢ dominada pela SMF de galdxias

SF, ao compararmos com a Figura 10 e os resultados dos autores.
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Figura 18 — Funcdo de massa estelar (SMF) para cada bin de redshifts, separadamente.

Bins de z Média de A® Desvio Padrao

0,5- 0,75 0,03 0,99
0,75 - 1,0 0,12 1,18
1,0- 1,25 0,16 1,16
1,25 - 1,5 0,32 0,28
1,5-2,0 0,30 0,13
2,0 - 2,5 0,30 0,21
2,5 - 3,0 0,37 0,22

Tabela 3 — Resultados para cada bin de z para a média aritmética e desvio padrao da diferenca
entre os resultados da SMF (®) de Tomczak et al. (2014) e este estudo. O AP é
calculado segundo: log(®) — log(P)romez-
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Figura 19 — A SMF obtida nesse estudo e a mesma obtida por Tomczak et al. (2014) em
diferentes z. Os pontos azuis sdo os resultados da SMF com a nossa amostra e os
em preto sdo de Tomczak et al. (2014) - dados que estdo apresentados na tabela 1
do artigo.

Na Tabela 3 estao dispostas as médias aritméticas e os desvios padroes da diferenca
entre os nossos resultados para a SMF e os resultados de Tomczak et al. (2014). Em média
as nossas SMF sao maiores do que os obtidos pelos autores, em todos bins de z. Essa
diferenca provavelmente esta associada ao tamanho da nossa amostra e, também, pelo fato
de que as M, estimadas pelo MAGPHYS sao relativamente maiores que as as estimadas
pelos autores do ZFOURGE. No regime de baixas massas, a amostra de Tomczak et al.
(2014) é mais completa, portanto a SMF dos autores estd presente para bins de massa
menores que 10%°, para z > 1,25, enquanto nossa amostra nao cobre esses limites de z,

devido ao corte em S/N.
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5 CONCLUSAO

Este estudo teve como objetivo revisar aspectos tedricos sobre a formacgao e evolugao
de galaxias e estimar a funcao de massa estelar para galaxias entre 0,5 < z < 3, utilizando
o catalogo do ZFOURGE - nos campos do CDFS, COSMOS e UDS. Para a estimativa
da SMF foram calculados o z fotométricos utilizando o cédigo EAZY, para ~ 20.000
galaxias contidas no catalogo. Os z_foto estimados por nés foram comparados com os
z espectroscopicos disponiveis nos dados do ZFOURGE, apresentando uma diferenga de
onmap de 1,5%, 1,7% e 2,1% para os campos do CDFS, COSMOS e UDS, respectivamente.
Com estes z fotométricos, estimamos as M, de nossa amostra através do codigo MAGPHYS.
As massas estelares obtidas estao de acordo com os dados dos autores do catalogo utilizado.
As nossas massas estelares sao (em média) um pouco maiores do que as dos autores do
catalogo, provavelmente devido a diferenga entre os codigos utilizados para obtencao das

mesias.

As massas estelares e o z_foto foram utilizados para o calculo da SMF dentro do
regime de z deste estudo. A evolugao da SMF ocorre de forma moderada ao longo de
z, com um ASMF ~ 1,5dex até massas estelares de 10' M,. A SMF de galdxias em
regimes de massa menores que 10'° M, apresenta um formato diferente em z < 1,5 em
comparacao a SMF em z maiores. Essa diferenga pode ocorrer devido a falta de amostra
de galdxias menos massivas a alto z. Conforme Tomczak et al. (2014), a SMF evolui de
forma mais lenta para galaxias quiescentes no regime de altas massas entre 0,5 < z <
3, aumentando sua densidade espacial por um fator de ~ 6 ao longo dos z estudados.
Ja as galaxias quiescentes no regime de menores massas, a evolucao da SMF ocorre por
um fator de ~ 15 — 30. Para este tipo de galdxias a SMF muda seu formato de forma
mais acentuada ao longo do tempo césmico, enquanto as galaxias SF nao apresentam esse
comportamento. O regime de baixas massas de nossa SMF e seu comportamento esta de
acordo com o descrito por Tomczak et al. (2014) de que nesse regime a SMF é dominada
pela SMF de galaxias SF.

Pela da revisao teorica, verificamos que a evolugao e formagao de galaxias ocorrem
de forma complexa, dependendo de diversos fatores que influenciam as suas componentes
fisicas. As galaxias aumentam a sua massa estelar M, com o passar do tempo codsmico,
conforme a sua componente gasosa é convertida em estrelas. Essa conversao é dada pela
taxa de formacao estelar (SFR) e, através desta, a evolugao de galdxias pode ser estudada
em diferentes z pela relagdo de escala entre a massa estelar da galaxia e sua SFR, conhecida
por sequéncia principal de formagao estelar (MS). A andalise da MS em conjunto com as

diferentes relagdes de escala existentes (como a relagdo entre M, e o gds molecular ou
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a relacdo entre a massa e a metalicidade), nos permite compreender como a evolugao
de galaxias em diferentes regimes de massa ocorre como um todo. Com os avangos das
observagoes, a MS e a fungdo de massa estelar (SMF) sdo conhecidas até z ~ 6. Essas
observagoes indicam a existéncia de mecanismos ambientais de supressao da formacao

estelar para que o Universo seja como é observamos atualmente.

Com os avancos de novos telescopios como o JWST poderemos aumentar o censo de
galaxias em alto z, principalmente para o de galaxias menos massivas. Com isso, poderemos
melhor analisar a MS das galadxias e sua evolucao, assim como as as relacoes de escala
descritas neste estudo e, também, analisar a funcao de massa estelar e seu comportamento
em diferentes z. Além disso, com o aumento de estudos estatisticos em alto z poderemos
compreender melhor quais sao e como afetam as galaxias os efeitos de supressao da

formagao estelar.
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