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RESUMO

O objetivo deste trabalho é o de inferir a evolucao da metalicidade do Universo desde
redshift z ~ 20 até o presente. O estudo foi feito por meio do acoplamento de um
modelo de evolugao quimica ao cédigo de formacao de estruturas desenvolvido por
Pereira e Miranda (2010). Usa-se o oxigénio como elemento chave por ser o metal
mais abundante no Universo e, também, porque é produzido prioritariamente por
estrelas massivas. Esse cddigo, baseado no cenario hierarquico de formacao de es-
truturas e usando o formalismo Press e Schechter (1974), permite obter de forma
auto-consistente a taxa césmica de formacao estelar como fungao do redshift. Es-
peramos com este trabalho contribuir com uma melhor caracterizagao da formagao
estelar ao final da chamada “era cosmoldgica das trevas”, bem como obter o espectro
de massa das estrelas de Populacao 111, a partir da metalicidade do Universo a alto
redshift. Os dados produzidos por nosso trabalho sao confrontados com as metalici-
dades inferidas para diferentes DLAs (Damped Lyman «) e sub-DLAs observados a
diversos redshifts. Foram usados tanto yields da Populagao III como da Populagao
IT para comparacao. Além do oxigénio foram feitos modelos com o zinco, pois este
nao sofre tanta deplecao por poeira quanto o oxigénio e por fim foi tracada tam-
bém a evolucao temporal da metalicidade césmica em estruturas. Como resultado
obtivemos uma melhor aproximacao das predigoes do modelo tedrico aos dados de
abundancias de DLAs e sub-DLAs usando apenas yields de Populagao I1I, quando
consideramos uma distribuicao de halos com massa minima de M = 105 M, valores
da escala caracteristica de formacao estelar, 7 = 2Gyr e 7 = 3 Gyr, e a Funcao de
Massa Inicial (IMF) do tipo Salpeter com expoente x = 1, 35. Também podemos ver
que estrelas entre 140 até 260 My reproduzem de forma satisfatoria a abundancia
de oxigénio até z ~ 2.
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A CONTRIBUTION TO THE STUDY OF THE CHEMICAL
ENRICHMENT OF THE UNIVERSE

ABSTRACT

The aim of this work is to infer the metallicity evolution of the Universe from
redshift z ~ 20 up to the present. The study has been done through the coupling of
a chemical evolution model to the code of structure formation developed by Pereira
e Miranda (2010). Oxygen has been adopted as a key element because it is the most
abundant metal in the Universe as well as it is basically synthesized by massive
stars. This code, based on the hierarchical scenario of structure formation and using
the Press e Schechter (1974) formalism, allows a self-consistent way of obtaining
the cosmic star formation rate as a function of the redshift. We expect this work
to contribute with a better characterization of the star formation at the end of the
dark ages of the Universe, as well as to obtain the mass spectrum of Population III
stars from the metallicity of the Universe at high redshift. The data produced in
our work are compared with the element abundances inferred from different DLAs
(Damped Lyman «) and sub-DLAs observed at several redshifts. In this study,
yields of Population III and Population II stars have been used for comparison
purpose. In addition to oxygen, models considering zinc have been also computed
because this element does not suffer much dust depletion as oxygen as well as the
evolution of cosmic metallicity has been predicted. As major results, we have had a
better theoretical modelling to reproduce the DLAs/sub-DLAs abundance data with
the Population III yields only, considering a halo mass distribution with minimum
mass of M = 10°M,, a characteristic time scale of star formation ranging from
7 = 2Gyr and 7 = 3Gyr, and Salpeter-like initial mass function with Salpeter
exponent x = 1,35. Furthermore, we could also conclude that stars with masses in
the range from 140 to 260 M, may reproduce well the oxygen abundance until z ~ 2.
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Evolucao das condigoes centrais (isto é, densidade e temperatura) para o
conjunto de modelos Z=0. Relagoes aproximadas sao usadas para deter-
minar os limites (linhas grossas) das regides no qual a equacao de estado
é esperada que seja dominada por diferentes componentes de pressao,
i.e. gas degenerado, géas perfeito e pressao de radiacao. Linhas rotuladas
indicam em funcao da massa estelar o aparecimento da queima de H no
nicleo (a); aparecimento da rea¢ao 3 — « e assim o ciclo CNO (b); final
da queima do ntcleo de H (c); inicio da queima do He central (d); final
da queima do niicleo de He (e); balango de energia (f) entre a queima de
carbono e a perda de neutrinos (e = ¢, ). Alguns valores das massas

iniciais das estrelas sao indicados (em Mg).

Figura retirada de Marigo et al. (2001). . . . . . . . ... ... ... ...

Possiveis finais para uma estrela da Populacao III. O grafico considera
a fungao de massa inicial-final (IFMF-Initial-final mass function) para
estrelas primordiais sem rotacao e com Z = (0. No eixo x temos a massa
inicial da estrela e no eixo y a massa final do objeto remanescente (curva
em vermelho) junto com a massa da estrela quando o evento que dara

origem a remanescente se inicia (curva azul).

A Figura foi adaptada de Heger e Woosley (2002). . . . . . .. ... ...

Representacao esquematica do modelo de evolucao quimica. Todo o de-
senho representa o Universo e o retangulo de cima todos os halos de
matéria escura. Primeiramente existe a entrada de gés primordial no sis-
tema, termo de infall, IF(t), esse gés fica disponivel no meio interestelar
para a formacao de estrelas, parte do material se torna estrela, entao
temos uma taxa césmica de formagao estelar(y)(t)). Quando a estrela
morre ela ejeta gas enriquecido de volta para o meio interestelar, pro-
duzindo uma taxa de ejegdo de matéria e(t), como estd nas Equagoes.
Esse ciclo se repete desde z = 20 até z = 0. O termo de outflow, OF(t),
nao é considerado na evolucao quimica nas estruturas, porque a saida
de material do sistema como um todo é bastante pequena em relacao a
soma das massas de todos os halos. Entao a saida de matéria enriquecida
pelas estrelas nao altera significamente a metalicidade do meio externo a
qual permanece sendo aquela primordial. Além disso, para estimarmos tal
perda de massa seria necessario uma complexidade maior na modelagem
quimica, tendo que calcular o quanto de energia cinética é ejetado ao

meio interestelar pelas supernovas a fim de produzir um vento galactico

de dentro para fora das estruturas. . . . . . ... ... ... ...
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1 INTRODUCAO

O espectro de massa das primeiras estrelas do Universo ou estrelas de Populagao I11
ainda é uma questao em aberto. Saber como eram essas estrelas formadas pelo gas
primordial, principalmente a que intervalo de massa pertenceram, ¢ muito impor-
tante para a recente histéria do Universo, pois foram a partir delas que tivemos a
formacao dos primeiros metais, os quais enriqueceram o ambiente e deste surgiram

as outras populacoes estelares, cada vez mais enriquecidas quimicamente.

Usando o modelo desenvolvido por Heger e Woosley (2002) para a Populagao III e
acoplando um modelo de evolugao quimica ao cédigo de Pereira e Miranda (2010),
este estudo pretende contribuir com a evoluc¢ao quimica do Universo. Nosso modelo
quimico baseia-se no formalismo de Tinsley (1972). Para isso, encontrar o espectro
de massa das primeiras estrelas é essencial, pois precisamos saber quais elementos
elas deixam apds sua morte. Especula-se na literatura que as estrelas da Populagao

IIT tenham tido massas de até 1000 M. A principio adotamos uma faixa de massa

de 140 a 260 M.

O principal elemento quimico desse estudo é o oxigénio, pois ele é um bom tracador
de estrelas massivas e, além disso, é o metal mais abundante no Universo. Também
usamos o zinco para investigar a possivel deplecao de abundancia do oxigénio por
formagao de poeira (PETTINT et al., 1997). Para que nossos modelos sejam consis-
tentes, suas predigoes tedricas foram comparadas com as abundancias observadas de
DLAs e sub-DLAs medidos por Cooke et al. (2011), Battisti et al. (2012), Petitjean
et al. (2008) e Dessauges-Zavadsky et al. (2003) em diversos redshifts.

Como este trabalho esta ligado com a taxa césmica de formagao estelar, que por sua
vez muda para diferentes massas de halo de matéria escura, precisamos de um modelo
cosmoldgico consistente. Os parametros cosmoldgicos de densidades usados foram:
Q,, = 0,238, €, =0,042, Qy = 0,762 e h = 0, 734, respectivamente, densidade total
de matéria, densidade total de barions, densidade cosmoldgica e constante de Hubble
em unidade de 100 km/s/Mpc. Entdao comegamos com uma revisdo de cosmologia,
seguimos para a formacao de estruturas em grande escala- neste trabalho é usado o
modelo de Sheth e Tormen (1999). Apds termos uma ideia da formagcao dos halos de
matéria escura, entramos na parte de formacao estelar. Essas partes formam a base
para insercao do modelo quimico. Também é feita uma descricao geral da Populagao
I11.

Os trés ultimos capitulos tratam, respectivamente, sobre DLAs e sub-DLAs, os re-



sultados obtidos e as conclusoes.



2 REVISAO DE COSMOLOGIA

Neste capitulo fazemos uma breve revisao dos conceitos mais importantes sobre
cosmologia. O presente trabalho usa parametros cosmoldgicos em seu codigo, assim

precisamos de um modelo cosmoldgico que descreve o Universo de forma consistente.

O modelo padrao considerado hoje na cosmologia, ou modelo Big Bang, foi desen-

volvido em torno de trés evidéncias observacionais:

e A Lei de expansao de Hubble
V = HyD; Hy = 100hkms *Mpc™ = (10'%r) "5, (2.1)

onde V' ¢é a velocidade, D a distancia e h é um nimero adimensional que
vale em torno de 0,7 (PAGEL, 2009); ele expressa a incerteza no valor da
constante de Hubble, H.

Por definicdo, 1 + z = :\\"—fn = I;(ff)), sendo z o redshift e R(ty) o fator de

escala do Universo no presente, o qual vale 1, e R(t) quando a radiacao foi

emitida.

/\obs
= —1
T X
aplicando a defini¢ao acima,
1
= ——1
© T RO
1
R(t) = ) 2.2
0 = (2.

A Equacao 2.1 é valida até z ~ 0,2. A Equagao 2.1 quebra a partir desse
redshift porque deve-se levar em conta efeitos relativisticos gerais que nao
entram em 2.1, assim ela é uma expressao aproximada e valida em uma

faixa restrita de redshifts.

e A radiagao césmica de fundo (CMB-cosmic microwave background) obser-
vada no Universo atual é muito bem representada por um corpo negro de
temperatura (MATHER et al., 1999)

3



T, = 2,725+ 0,002 K. (2.3)

O Universo expande-se adiabaticamente, e a relacao entre a temperatura
e o redshift é (PAGEL, 2009)
R
T 0

2(2) = Tyog = Too(1 + 2). (2.4)

e A razao de abundancia hidrogénio-hélio. Juntos o hidrogénio e o hélio for-
mam 98% da matéria ordindria do Universo, sendo individualmente for-
mado por 73% de hidrogénio e 25% de hélio. Esses valores tém uma exce-
lente concordancia com o modelo Big Bang, principalmente o valor para
o Hélio, ja que outros modelos dao uma porcentagem muito baixa para
esse elemento. Desde que o deutério ficou estével, a taxa H/He se manteve
constante. Essa razao nos ajuda a entender e criar modelos para a taxa de
expansao do comego do Universo. Uma expansao muito rapida favorece a
existéncia de mais néutrons e mais hélio. No cendario contrario, teriamos
mais neutrons livres decaindo antes da estabilidade do deutério e assim
menos hélio (BOESGAARD; STEIGMAN, 1985).

A partir das trés evidéncias anteriormente apresentadas, concluimos que este possuia
temperatura e densidade muito altas. O SBBN (Standard Big Bang Nucleosynthesis)

foi construido com base nos seguintes conceitos (PAGEL, 2009):

e Leis padroes da Fisica.

e Assimetria matéria anti-matéria.

e Auséncia de degenerescéncia do elétron ou neutrino.
e Gravitacao descrita pela Relatividade Geral.

e Grande equilibrio térmico no inicio do Universo.

e O Universo é tido como homogéneo e isotrépico (Principio Cosmoldgico)
em escalas maiores e iguais a 100 Mpc e segue a métrica de Robertson-
Walker:

2

1—kr?

ds? = 2dt* — R*(t) ( + r?(d6? + sin® 9d¢2)> : (2.5)
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Temos que r, 0, ¢ estao em coordenadas comoveis ligadas ao observador
e R(t) é o fator de escala e depende somente do tempo césmico t. k é a
constante de curvatura do Universo; ela pode assumir trés valores os quais
correspondem ao tipo de modelo e curvatura do Universo: —1 — modelo
aberto com curvatura negativa, 0 — modelo aberto com curvatura plana,

+1 — modelo fechado com curvatura positiva.

As equagoes de campo da Relatividade Geral descrevem a expansao do Universo, e

para uma contracao ou expansao isotrépica, temos:

8nGpR? = 3kc® + 3R* — AR?, (2.6)

onde pc? é a densidade total de energia e A a constante cosmolégica. Apesar de
A nao ser nula hoje, no comeco do Universo seu valor era desprezivel visto que a
densidade total p era muito maior e dominava na Eq. 2.6. Fazendo A = 0 na Eq.

2.6, chegaremos na equagao de Friedmann:

8tGpR? = 3k +3R?
. 2
3kc? R
8 k 7\’
C
3P = ﬁ+<ﬁ)

N\ 2
R 8tGp  kc?
2 = _ — -
H? = (R) - (2.7)

Como as evidéncias observacionais apontam para um Universo plano, entao k =0 e

P = Perir = SH? /81G; o valor estimado para a densidade critica atualmente é

Perito = 1,88h% x 107 gem ™. (2.8)

Definindo o parametro de densidade (2,

Q= p/perit- (2.9)

bt



temos que a somatoria dos parametros de densidade para todas as variaveis que des-
crevem o Universo é 1. Por exemplo €2, 4+€2,.+Q, = 1, onde os indices representram,

respectivamente, matéria, radiacao e a constante cosmoldgica.

Com Q =1, Q) = 3%, e )= ﬁ a Eq. 2.6 torna-se,

3H?
G

N\ 2
3H? = 8n(Gp, por definicao H? = (%)
i 2

3 (E) = 8nGp
N\ 2
R _ 8nGp
R 3

V—lcil—‘; =3 <§> = (247Gp)Y2. (2.10)

Isso é valido para um grupo de particulas fixadas em um volume comével.

Trabalhando com as equagoes da Relatividade Geral, podemos chegar que,

pr X R4, pp o RT3, (2.11)

Ou seja, que a densidade de matéria e de radiagao sao proporcionais ao fator de

escala como é mostrado na Eq. 2.11 e na Figura 2.1.

Para demonstrar o resultado acima vamos trabalhar com o tensor energia-momentum

da Equacao de Einstein:

1 8rG
R;U/ — éguVR = C_4TMV. (212)

O lado esquerdo dessa equagao representa a geometria, sendo g,, o tensor métrico,

e no lado direito temos uma constante multiplicando o tensor energia-momentum.

Considere o quadri-fluxo numérico de particulas para um fluido em expansao.



N = nu*, (2.13)

onde n é a densidade numérica e u* é a quadri-velocidade do fluido cosmoldgico.
Para o caso cosmolégico, N representa a densidade de particulas em um referencial

qualquer e n serd a densidade numérica em um referencial de repouso.

99299
1

N% fluxo liquido de particulas em uma dada direcao "i”. Considerando que cada

particula possui a mesma massa m, a densidade de energia no referencial de repouso

é

p = mn. (2.14)

No caso de poeira, N* = (n,0,0,0), pois o fluxo liquido em uma dada dire¢ao que-
braria o principio cosmolégico de homogeneidade do Universo. O quadri-momentum

dessas particulas sera

P = mut, (2.15)

implicando em p* = (m, 0,0, 0).

Tensor energia-momentum para a poeira cosmoldgica (dominio da matéria):

™ = PN
" = putu”. (2.16)

Tensor energia-momentum para um fluido perfeito, onde P # 0, (dominio da radi-

acao):

T = (p + P)u*u” — Pg"". (2.17)

A Equacao de Estado de um fluido cosmoldgico é



w =

— (2.18)

Vamos usar também a equagao da continuidade

dp R
i - P) =
8t+3R(p+ ) 0

R?’%(pRS) = -3 (%) P (2.19)

e Matéria. Poeira tem P = 0, o que implica pela Eq. 2.18 que w = 0. Da Eq.
2.19, temos

0 3y
E(PR)—O

pm X R73.

e Radiacao. P = £, o que implica pela Eq. 2.18 que w = % Da Eq, 2.19,

temos

op (RY .0, .
8t+(R>p = RUgR) =0

_ poT
Pr="pr
pr X R4

e Energia do Vacuo. Constante cosmoldgica Vamos comparar a Equacao de
Einstein com constante cosmolégica com a Equacao do fluido perfeito (Eq.
2.17).

G, +ANg,, = 87T},
G. = 8T, —Ag,,
G, = 8n(T,, —i—T:‘;C)

T = i Agu (2.20)



Comparando as Equacoes 2.17, porém com seus indices abaixados, e 2.21,

temos que p = —P e T}, = pg,,,. Como w = %,
P
=—==-1 2.21
w= (2.21)

Os valores dos parametros cosmoldgicos usados neste trabalho foram: §2,, = 0, 238,
Qp = 0,042, Q) = 0,762 e h = 0,734, respectivamente, parametro de densidade
total de matéria, parametro de densidade total de barions, parametro de densidade
da energia escura e constante de Hubble em unidade de 100 km/s/Mpc. Esses valores
sao baseados nas pesquisas mais recentes usando os dados fornecidos pelo satélite
Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, mais conhecido como WMAP (KOMATSU
et al., 2011).

Figura 2.1 - Densidade de energia da matéria e radiacao em funcéo do fator de escala.
Quando R(t)/R(tg) ~ 10~* a densidade de energia da matéria e radiacio se
igualam. Antes disso a radiagdo dominava e a dinamica do Universo era regida
pela radiagao, apds esse ponto, a dinamica do Universo passa a ser controlada
pela matéria. A constante cosmoldgica comecga a dominar préximo de 1.
Adaptado de Jones M. H.; Lambourne (2007).






3 MODELO HIERARQUICO E FORMACAO DE ESTRUTURAS

Neste capitulo discutimos sobre as estruturas em grande escala. A formacao de
halos de matéria escura foi essencial para a formagao de galdxias. A matéria escura
modelou a distribui¢ao da matéria barionica no Universo e onde ela era mais densa

deu origem a halos, nos quais por sua vez se formaram as estrelas e galdxias.

A matéria escura é um tipo de matéria nao barionica indispensavel para o modelo
de formacao de estruturas. Tal componente pode ser classificada como quente (Hot
Dark Matter — HDM) ou fria (Cold Dark Matter — CDM). A distin¢ado de uma
para a outra é feita através da seguinte forma: HDM é composto por particulas que
tem massa de repouso zero ou aproximadamente zero, assim as particulas sao rela-
tivisticas. Por outro lado, CDM é composto por particulas suficientemente massivas
que possuem, portanto, velocidades subrelativisticas. Neste trabalho consideramos

o modelo ACDM por ser o mais compativel com as observagoes atuais.

Considerando o modelo cosmolégico discutido no capitulo anterior, a gravidade foi a
primeira forga a se destacar das demais (Eletromagnética, Forga Fraca e Forca Forte).
Isto foi muito importante, pois a matéria escura sé interage gravitacionalmente e isso
resultou nas condicoes necessarias para que o qué observamos hoje no Universo tenha
ocorrido no tempo certo. Modelos numéricos considerando apenas matéria barionica
em interacao mostraram que seria necessario um tempo maior para as flutuagoes
crescerem e formarem o Universo atual (JONES M. H.; LAMBOURNE, 2007). Porém
se incluimos a matéria escura nesses mesmos modelos os resultados concordam com

as estruturas observadas no presente.

No paragrafo anterior foi usada a palavra flutuacao como explicacao para o surgi-
mento dessas estruturas. Para que as grandes estruturas que vemos hoje pudessem
existir, pequenas perturbacoes ou flutuagoes em nivel quantico tiveram que existir
nos primeiros momentos do Universo. Essas perturbagoes ocorreram na Era da In-
flacao, uma hipotese a qual sugere uma rapida e acelerada expansao do Universo.
Essa hipotese é interessante pois solucionaria varios problemas que surgem no Big
Bang, como o aparecimento das estruturas césmicas, as quais estamos tratando neste
capitulo. Essas flutuacoes sao Gaussianas, isto é, nao privilegiam nenhuma diregao

preservando a homogeneidade da distribuicao da matéria em grande escala.

Vérios modelos foram propostos para a formacao das estruturas em grande escala,
entre eles estd o Modelo Hierarquico ou cenario bottom-up. De forma simples esse

modelo sugere que as grandes estruturas de hoje sao resultado de fusoes de estruturas
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de menor massa ocorridas no passado, ou seja, temos uma ordem que foi seguida,
comecou-se com pequenos halos até o aparecimento dos grandes aglomerados de

galéxias.

A funcao de multiplicidade dos aglomerados de galaxias foi proposta por Willian
H. Press e Paul Schechter em seu trabalho Formation of galaxies by self-similar
gravitational condensation no ano de 1974. Esse trabalho explicou de forma simples
a formagao de halos de matéria escura através do colapso esférico. Press e Schechter
(1974) (PS) supuseram que a funcdo de massa n(M) pode ser obtida a partir da
fragdo F'(M, z) de objetos colapsados em z com massa maior que M:

dn(M,z) —p(z) dF

dM M dM’ (3.1)

onde p(z) é a densidade média de matéria do Universo em z. Vamos seguir o modelo
do colapso esférico para calcular F. Nesse modelo, se o contraste de densidade média
dr em uma regiao de tamanho R for maior que uma densidade critica d.(z) teremos
uma regiao colapsada, ou seja, uma estrutura ligada a z. Embora tenhamos uma
dinamica nao-linear nessa regiao, a condensacao nao tera uma alteracao importante.
Assim F'(M) podera ser encontrada, caso possamos estimar o nimero de regioes

com dr > 6. em um campo aleatério (LIMA, 2010).

Pode-se mostrar que a distribuigao das perturbagoes na escala R, P(dg) tem a mesma
distribuicao do contraste de densidade ¢ filtrada por uma funcao janela de mesma

escala, a qual seria tipo top hat ou funcao de Heaveside,

1, para pontos no interior da esfera;
(3.2)
0, para pontos fora da esfera.

W(r,R) = {

Press e Schechter (1974) assumiram o comportamento gaussiano do campo primor-
dial das flutuagoes de densidade, assim a probabilidade que tal campo tenha um

valor 6 em um dado ponto é

P(6g) = %() exp (_—‘SR) , (3.3)

2moy 20%2(2)

sendo 0% a variancia da distribui¢do gaussiana.
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O célculo da variancia filtrada na escala R(0%) a partir do espectro de poténcias das
perturbagoes é mostrado posteriormente na Segao 3.1 conforme foi feito por Lima

(2010).

A funcao janela faz a média sobre as perturbacoes menores que R, associando um

valor § a regiao de tamanho R. A associagao entre M e R é dada pela relagao

41
M = ?fWRE'[). (3.4)

Para um filtro do tipo top hat, fyr = 1. Segundo Lima (2010),

como a largura da janela no espaco k é da ordem da inversa
da largura no espaco fisico, grandes massas corresponderao a
pequenos valores de 0%, enquanto pequenas massas COrTesSpon-
derdo a o% grande. Note que a varidvel adequada para descre-
ver o numero de objetos colapsados é mesmo a massa, pois esta
¢ conservada mesmo que o tamanho da regiao tenha variado
enormemente. Nao seria possivel estimar o ntmero de objetos

de tamanho L, por exemplo, no formalismo PS.

Por hipédtese, vamos considerar que a regiao com densidade 9, > J.(z) ird colapsar e
formara um objeto gravitacionalmente ligado de massa M, a fracao de objetos com

massa maior que M serd
F(M) = / P(3r)d5
O

e 52
1 d¢e(2)

= Li-w (A1) o

sendo erf(x) = \/%7 J; exp(—t?)dt a fungao erro.

Usando a Eq. 3.1 pode-se chegar na funcao de massa de PS:

dn(M,z)  pm(2) 1 dc(2) < 1 dUR(Z)>eXp( 5:(2) ) (3.6)

dAM M 2mor(z) \or(z) dM - 20%(2)

O formalismo Press e Schechter (1974) considera que halos se formam a partir dos
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picos das flutuacoes de matéria. Na teoria linear, para o colapso esférico a densidade
que colapsa ¢é 1,69p,, assim todas as regioes com essa densidade colapsariam em

alguma época.

A Eq. 3.6 apresenta um problema, se fizermos a integral de n sobre todas as massas

/Ooon(M):/OoodF:%. (3.7)

ela nao d4 1, mas sim 3:
Esse é o famoso problema da normalizagao da funcao de massa. Press e Schechter
(1974) multiplicaram a funcao de massa pelo fator ad-hoc de normalizagao 2 para

solucioné-lo.

Embora o formalismo Press e Schechter (1974) funcione bem em praticamente todas
as escalas (desde galdxias anas até aglomerados de galdxias), ele substima halos de
grande massa e superestima os de baixa massa. Uma solugao para isso, e que é
adotada nesta dissertagdo, é o modelo de Sheth e Tormen (1999), que substitui os

halos esféricos por elipticos.

fsr(o) = AST@ [1+ (ado™")7"] (00~ ") exp [—(adeo")?/2] (3.8)

onde Agr = 0,3222, a = 0,707 e p =0, 3.
3.1 Calculo da variancia do campo de densidade de matéria

Primeiramente vamos definir o contraste de densidade local, que é necessario mais

adiante.
0(Z,2) = (pm(Z, 2) = Pm(2))/Pim(2), (3.9)

onde p,,(2) é a densidade média do Universo em z e independe de Z devido a homo-

geneidade do espaco em grandes escalas.

Estima-se a funcao de massa através das propriedades estatisticas das perturbacoes
do campo p,,,(Z, z) em um volume de raio comével R. De maneira geral, essas per-
turbagoes sdo pequenas, §(Z, z;) < 1, e tém distribuicdo Gaussiana. A Eq. 3.9 nos
mostra que a média do contraste de densidade é zero, (6(Z,2)) = 0, e como conse-

quéncia da gaussianidade, temos que (%, z) é determinada somente por sua varian-
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cia,

V(6(7,2) = ([0(F 2)]?). (3.10)

Portanto, temos que a variancia do contraste de densidade §(Z, z) filtrado em um

volume comével pela fungao janela W (Z, R) é,

(R, 2) = / iy / By WG RW (@ R)S(F +7,2)6F +7,2).  (3.11)

Reescrevendo o lado direito da Eq. 3.11 em termos da transformada de Fourier

espacial do contraste de densidade (k, z), temos

%(R, 2) / d*y / d&y'W (7, YW (¢, R) / (;i:;g (3.12)

CH it o) il (5 15 (T
/ 711& )e+zk (a:+y)<§<k’ 2)6*(/€/7 z))

A funcao de correlacao de dois pontos no espacgo de Fourier é definida como

(0(k, 2)6*(K, 2)) = (2m)*6p(k — k') P(k, 2), (3.13)

onde P(k) é o espectro de poténcias, k = |k| e 6p(k — k') é a funcdo delta de Dirac,

a qual pode ser escrita como

Sp(k— k) = / % expliZ.(k — k)] (3.14)
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Por fim, temos que a variancia do contraste de densidades na escala R é,

3 - . o
UZ(R, Z) — /%P(k)/d?)yw(y—»’ R)e_ik'y/dgy’W(y’,R)e’k‘y

27)

= dk k*P(k, z)
2 — D S R R 2.
o*(R, z) /0 o2 Wk R)

(3.15)

Hoje, a flutuacao em uma esfera de raio 8h™'Mpc é aproximadamente 1. Isso cor-

responde a uma massa da ordem de 2 x 101 h~!Mg. Isso é usado para definir um

parametro cosmolégico fundamental chamado og (amplitude das flutuagoes de massa

em uma escala de 8 Mpc (BAHCALL, 1999)).
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4 TAXA COSMICA DE FORMACAO ESTELAR

Observacionalmente, os melhores sitios para se procurar uma regiao de formagao
estelar sao aqueles onde existe o dominio da emissao de radiacao ultravioleta prove-
niente de estrelas de grande massa. Isso se deve ao fato de quando ha bursts de
formacao estelar, tal que em cada um desses eventos sao formadas estrelas com
diferentes massas. Como as estrelas de grande massa apresentam tempos de vida
menores, podemos deduzir que em tal local houve um evento recente de formagao
estelar, pois ainda pode-se detectar sua radiacao. No trecho abaixo de Araujo e Mi-
randa (2005) estd explicado de forma simplificada como se pode obter a densidade

da taxa de formacao estelar de modo observacional.

A densidade da taxa de formagao estelar (SFRD) é medida
através da luz emitida pelas estrelas em varios comprimentos de
onda. Em particular Madau et al. (1996) investigaram a densi-
dade de luminosidade da radiagao ultravioleta (UV) galdctica no
referencial de repouso até z ~ 4, e eles converteram em SFRD.
O referéncial de repouso da luz UV é considerado um tragador
direto da formacao estelar porque isso é radiado principalmente
por estrelas massivas que tém vida curta.

Essas amostras observaveis sao limitadas em fluxo, e as-
sim a luminosidade intrinseca dos menores objetos da amostra
muda com o redshift. Esta incompleteza das amostras é corrigida
por meio de um funcional (fun¢do de Schechter) para a fungao
de luminosidade obtido a partir das observagoes em si. Assim,
a conversao de densidade de luminosidade para SFRD geral-
mente baseia-se nos modelos de populacao estelar, assumindo
uma historia de formacao estelar e uma escolha especifica para
a fungdo de massa inicial-IMF (geralmente a IMF de Salpeter
(1955)).

Dessa forma, a SFRD ¢ principalmente derivada da luminosi-

dade observada a alto redshift, isto é, p(z) o L.

Primeiramente, vamos adotar que a densidade de barions é proporcional a den-
sidade de matéria escura, pois a distribuicao de bérions segue a distribuicao de
matéria escura sem nenhum viés (PEREIRA; MIRANDA, 2010). A fracdo de béarions,

em determinado z, que esta contida em estruturas é dada por
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fmm: fsr(o)mdm

Mma

fb(z> = fooo fST(a)mdm )

(4.1)

onde fsr é a funcdo de Sheth e Tormen (1999). A taxa de acrecao de bérions, ay,

a qual da o aumento da fracao de barions em estruturas é dada por Daigne et al.
(2006):

dfb(z)

v\, (4.2)

dt\ !
ap(t) = Qppe (£>
dt

com p, = 3H{ /87G sendo a densidade critica do Universo e £ a idade do Universo

em funcao do redshift:

dt 9,78h~! Gyr
dz (14 2)y/Qp + Qu(1 4 2)*

(4.3)

O limite superior usado na Equacao 4.1 foi m,,q, = 108 M. Por outro lado, m,y,;, foi
variado de 10 M, (aproximadamente a massa de Jeans ao final da recombinagcio) até
102 M. As Equacoes 4.1, 4.2 e 4.3 estao ligadas & formacao do cendrio hierdrquico
de estruturas usado por Pereira e Miranda (2010) para obter a taxa césmica de
formacao estelar. A Equacao 4.2 é responsavel por suprir o reservatério, no caso os

halos, com matéria barionica.

Pode-se dizer que a taxa de formacao estelar é o total em massa de estrelas formadas
por unidade de tempo e volume em uma determinada regiao. Denotamos a taxa

cosmica de formagao estelar (CSFR) por 1.

O numero de estrelas formadas por unidade de massa, volume e tempo é dado por:

d*N(m,t,r)

) = g(m) (o) (1.4)

onde ¢(m) é a fungao de massa inicial (IMF), a qual descreve a frequéncia de for-
magao de estrelas em um dado intervalo de massa [m,m + dm] e 1(t) representa o

quanto de gas é convertido em estrelas em unidades de massa por tempo.

A IMF foi descrita por Salpeter (1955) quando este percebeu que poderia calcu-

lar a razao de formagao de estrelas como funcao da massa através da funcao de

18



luminosidade observada. Com isso, ele determinou, para a vizinhanca solar,
¢(m) = Am~0+), (4.5)
sendo A uma constante de normalizagao. A IMF normalizada fica,

my
/ Am~ U mdm =1, (4.6)

my,
onde my e my, representam, respectivamente, os limites superior e inferior da fungao

de massa. Os limites considerados foram my = 0,1 Mg e my = 260 M©®.

A massa ejetada pelas estrelas através de ventos solares ou supernovas, retorna para

o meio interestelar do sistema ao qual ela pertence; tal massa é dada por

d2m6j o mu
TVt /m(t) (m —m,)p(m)(t — 7,,)dm, (4.7)

onde o limite inferior da integral, m;, "corresponde a massa estelar cujo tempo de
vida é igual a t"como afirmam Pereira e Miranda (2010); m, é a massa da remanes-
cente, que depende da massa da estrela progenitora e a taxa de formacao estelar é
tomada no tempo retardado (t — 7,,,), sendo 7, o tempo de vida da estrela de massa
m. Este tempo pode ser encontrado pela seguinte Equagao (PEREIRA; MIRANDA,
2010):

M M\

sendo 7, o tempo de vida da estrela dado em anos.

A massa da remanescente ¢ calculada da seguinte forma (SCALO, maio 1986), (COPI,
1997):
e Estrelas com m < 1My tém um tempo de vida muito longo e nao con-

tribuem para m.;;

e Estrelas no intervalo 1My < m < 8Mg, se tornam anas brancas de

carbono-oxigénio com uma massa que pode ser calculada por
m, = 0,1156 m + 0,4551; (4.9)

19



e Estrelas com 8 M, < m < 10Mg, evoluem para uma ana branca de

oxigénio-neonio-magnésio, com m, = 1,35 Mg;

e Listrelas no intervalo 10Mgy < m < 25Mg terminam como estrelas de

neutrons com uma massa de m, = 1,4 Mg;

e Estrelas com 25 My < m < 140 Mg produzem buracos negros como re-
manescente, e, para este caso considera-se m, = my., onde mpy,. é a massa

do niicleo de hélio antes do colapso (HEGER; WOOSLEY, 2002), entao
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(m — 20 My). (4.10)

Estrelas com 140 My < m < 260 Mg nao deixam remanescente.

Considera-se inicialmente que a massa estelar é dependente da quantidade de gas
(barions) disponivel, isto é, da densidade de gés local (PEREIRA; MIRANDA, 2010).
Desta maneira, da chamada Lei de Schmidt (SCHMIDT, 1959), temos:

d*>m

dv dt

= kpy(r,1), (4.11)

onde d?m/dV dt é a taxa de conversao do gds em estrelas, p, é a densidade do gas
e n o grau de eficiéncia na conversao de gés em estrelas, para diferentes valores de
n obtém-se distintos modelos evolutivos. No modelo de Pereira e Miranda (2010), o
qual é adotado nesta dissertacao para a taxa césmica de formacao estelar, adota-se
n = 1, para que a constante k tenha um significado fisico, assim k é o inverso da
escala caracteristica de formacao estelar (k = 1/7 Gyr) desde que seja considerado

n = 1 na Equagao 4.11.

Assim, usando as Equacoes 4.7 e 4.11 temos a Equacao que governa a densidade

total de gds (p,) nos halos.

2 2
d“m d“me;

Tavat avat

by = + ay(t). (4.12)

ay(t), Equagao 4.2, representa a taxa na qual os halos agregam massa.

Segundo Pereira e Miranda (2010), "a integragado numérica de 4.12 produz a funcao
p(t) em cada t ou z. Uma vez obtido p(t), retornamos a Equac@o 4.11 para obter a
Taxa Césmica de Formacao Estelar, ¢(¢)”. Finalmente, a taxa césmica de formagao

estelar é:
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p = kp,. (4.13)

As Figuras adiante mostram a taxa césmica de formagao estelar (CSFR) derivada
do modelo de Pereira e Miranda (2010). As diferentes curvas referem-se a diferentes
valores da escala caracteristica de formagao estelar (7), a qual varia de 1 a 5 Gyr.
Também foi variado o expoente da IMF e a massa minima para a formacao dos halos
de matéria escura (10°,10%,10'° e 1012 M,). Nessas Figuras, HP representa os dados
observacionais da CSFR tomadas de Hopkins (2004) e da errata Hopkins (2007).

Tabela 4.1 - Dados da familia A de modelos. Massa minima do halo de matéria escura,
M ppin = 106 Mg. Os parametros x, T, 2, € €, representam, respectivamente, o
expoente da IMF, a escala caracteristica de formagcao estelar, o redshift onde a
taxa cosmica de formagao estelar é maxima e a eficiéncia da formacao estelar.

z (IMF) 7 (Gyr) Z e, (eficiéncia)

Al 1,35 1 6,07333 047584
A2 1,35 2 457000  0,28878
A3 1,35 3 3,80000  0,18572
A4 1,35 4 330333 0,14494
A5 1,35 5 294500  0,12736
A6 0,35 1 511667  0,26531
AT 035 2 377667  0,12853
A8 0,35 3 3,09833  0,09207
A9 0,35 4 266500  0,08134
A10 0,35 5 235333 0,07855
A1l 2,35 1 669000  0,71578
A12 2,35 2 512500  0,53448
A13 2,35 3 431333 0,35631
Al4 2,35 4 378667  0,25932
Al5 235 5 340333 0,21002

Os efeitos da variacao nos parametros 7 e x podem ser analisados a partir das
predicoes de todas as familias de modelos. Como exemplo, exploremos inicialmente
os resultados da familia A (M,,;,, = 10°Mg), os quais sao apresentados na Tabela

4.1 e ilustrados nas Figuras 4.1, 4.2 e 4.3.

No caso especifico de 7, ele fornece a escala caracteristica de formacgao estelar. Quanto
menor seu valor mais eficiente a formacao estelar foi no passado e menos gas sobrou

no presente. Como €,! normaliza a CSFR para que os modelos tenham no presente

l< e, > p(z =0) =0,0135 Mo Mpe3yr—!
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Figura 4.1 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 105Mg e expoente de Salpeter, z = 1,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa cosmica de formagao estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.

px = 0,0135 Mo Mpc3yr—!, entdo €, terd que ser maior para os modelos que man-
tém menor quantidade de gas nos halos préximos do presente (ou seja, aqueles que
possuem menor valor de 7 e portanto maior valor de k) deverdao ter uma eficién-
cia de formagao estelar mais alta no presente pois tem menos gés para produzir
px = 0,0135 MoMpc=32yr~! em z = 0. Da mesma forma, é por isso que o pico da
CSFR acompanha o valor de 7 (menor valor 7 maior o redshift em que z, ocorre.

Isto é, maior valor de k entdao mais no passado a CSFR atinge o méximo).

Fixando um valor particular de 7 e olhando a variacao do expoente x, obtemos
o segundo componente dessa relacao, que é a IMF. Quando aumenta a fracao de
estrelas de baixa massa no sistema (aumenta o valor do expoente x), o gas ficard mais
tempo retido em estrelas, reduzindo o peso do termo de ejecao de massa. O resultado
liquido é um aumento do redshift, z,, em que a CSFR atinge seu valor maximo, até
porqué o gés entra no sistema via termo a,(t) e vai sendo convertido em estrelas.
Porém o retorno via m.; é baixo. Isso faz com que os modelos com = = 2, 35 tenham
uma amplitude maior, em alto redshift, do que os modelos com x = 0,35. Modelos
com maior valor de x geram mais estrelas (em nimero) pois retornam menos gas a
alto redshift (retorno de gas estd vinculado a morte da estrela). Portanto, gés sendo

retornado em uma quantidade maior (maior m.;) para o sistema puxa o pico da taxa
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Figura 4.2 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 10°Mg, e IMF do tipo Salpeter, z = 0,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa césmica de formacao estelar. A curva vermelha corresponde a

7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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Figura 4.3 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 10°Mg, e IMF do tipo Salpeter, = 2,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa coésmica de formagao estelar. A curva vermelha corresponde a

7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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coésmica de formagao estelar para redshifts mais baixos. Por isso, fixado um valor de
7 nds temos que z, é menor para x = 0,35 e vai aumentando conforme = aumenta.
Se tomarmos x = 1,35 como referéncia, entao o expoente x = 2, 35 produzira cerca
de 10 vezes mais do que a quantidade de estrelas produzidas por x = 1,35 dentro
do intervalo 0,1 a ~ 25 Mg. Por outro lado, x = 0,35 produzird cerca de 10 vezes

mais que o nimero de estrelas produzidas por x = 1,35 dentro do intervalo 25 a
~ 260 M.

Tabela 4.2 - Dados da familia B de modelos. Massa minima do halo de matéria escura,
M,in = 108 M. Os parametros x, T, 2, € €, representam, respectivamente, o
expoente da IMF, a escala caracteristica de formacao estelar, o redshift onde a
taxa césmica de formacao estelar é maxima e a eficiéncia da formacao estelar.

z (IMF) 7 (Gyr) 2 €. (eficiéncia)

Bl 1,35 1 503500  0,34477
B2 1,35 2 378667  0,21826
B3 1,35 3 314500  0,14798
B4 1,35 4 2,72833  0,11919
B5 1,35 5 242833  0,10674
B6 0,35 1 425500  0,19476
B7 0,35 2 313500  0,10240
B8 0,35 3 256667  0,07654
B9 035 4 220000  0,06904
B10 0,35 5 193500  0,06748
B1l 2,35 1 557000  0,51835
B12 2,35 2 426500  0,39225
B13 235 3 358667  0,27315
Bl4 2,35 4 314333 0,20650
B15 2,35 5 282333 0,17230

Para a familia B de modelos, Figuras 4.4, 4.5 e 4.6, temos uma diferenca sutil no
redshift onde ocorre o maximo da formacao estelar, ver Tabela 4.2. O valor em
redshift comega a ficar menor e torna-se uma tendéncia com o aumento da massa

minima dos halos; como veremos nas proximas familias de modelos.

A partir da familia C de modelos, Figuras 4.7, 4.8 e 4.9, fica evidente o apare-
cimento de uma discordancia das curvas teodricas com os dados observacionais de
redshifts mais altos, significando que esses modelos comegam a se mostrar inadequa-
dos. Quanto mais alta for a massa minima de formagao do halo de matéria escura

menor sera z,; ver Tabela 4.3.
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Figura 4.4 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 108 Mg, e IMF do tipo Salpeter, z = 1,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa césmica de formacao estelar. A curva vermelha corresponde a

7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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Figura 4.5 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 108 Mg, e IMF do tipo Salpeter, = 0,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa coésmica de formagao estelar. A curva vermelha corresponde a

7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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Figura 4.6 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 108 Mg, e IMF do tipo Salpeter, z = 2,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa césmica de formacao estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr

e a azul claro a 7 = 5 Gyr.

Figura 4.7 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 10'9Mg e IMF do tipo Salpeter, z = 1,35. No eixo x temos o redshift
e no y a taxa cosmica de formacgao estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr

e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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Figura 4.8 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 101Mg e IMF do tipo Salpeter, z = 0,35. No eixo x temos o redshift
e no y a taxa césmica de formacdo estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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Figura 4.9 - Grafico considerando formacao estelar em halos com massa minima a partir
de 10'9Mg e IMF do tipo Salpeter, z = 2,35. No eixo x temos o redshift
e no y a taxa cosmica de formacgao estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, a verde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a 7 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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Figura 4.10 - Grafico considerando formagao estelar em halos com massa minima a partir
de 102 Mg e IMF do tipo Salpeter, z = 1,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa césmica de formagao estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, averde a7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a1 = 4 Gyr
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e a azul claro a 7 = 5 Gyr.

Figura 4.11 - Grafico considerando formagao estelar em halos com massa minima a partir
de 102 M, e IMF do tipo Salpeter, z = 0,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa césmica de formagao estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, averde a 7 = 2 Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a T = 4 Gyr
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e a azul claro a 7 = 5 Gyr.
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Tabela 4.3 - Dados da familia C de modelos. Massa minima do halo de matéria escura,
Mpin, = 1010 Mg. Os pardmetros x, T, 2« € €, representam, respectivamente, o
expoente da IMF, a escala caracteristica de formagcao estelar, o redshift onde a
taxa césmica de formagao estelar é méxima e a eficiéncia da formagao estelar.

z (IMF) 7 (Gyr) Zi €. (eficiéncia)

Cl 1,35 1 321000  0,24076
c2 1,35 2 241667  0,16707
c3 1,35 3 1,99500  0,12725
c4 1,35 4 1,71667  0,11036
c5 1,35 5 1,51167  0,10361
C6 0,35 1 273667  0,14013
C7 0,35 2 200333 0,08788
c8 035 3 1,61833  0,07272
c9 035 4 1,36500  0,06988
C10 0,35 5 1,18167  0,06979
Cll 2,35 1 356500  0,36082
C12 235 2 274500  0,28203
C13 2,35 3230333 0,21527
C14 235 4 201000  0,17701
Cl5 2,35 5 1,79333  0,15683

Tabela 4.4 - Dados da familia D de modelos. Massa minima do halo de matéria escura,
Mpin = 1012 M. Os parametros z, 7, 24 € €, representam, respectivamente, o
expoente da IMF, a escala caracteristica de formagcao estelar, o redshift onde a
taxa coésmica de formagao estelar é maxima e a eficiéncia da formagao estelar.

z (IMF) 7 (Gyr) Z e, (eficiéncia)

D1 1,35 1 1,53167 0,17096
D2 1,35 2 1,12667 0,13589
D3 1,35 3 0,89333 0,12053
D4 1,35 4 0,73500 0,11625
D5 1,35 ) 0,61500 0,11715
D6 0,35 1 1,31000 0,10465
D7 0,35 2 0,91000 0,08295
D8 0,35 3 0,686667 0,07941
D9 0,35 4 0,536667 0,08203
D10 0,35 ) 0,42500 0,08713
D11 2,35 1 1,71500 0,25312
D12 2,35 2 1,31333 0,21042
D13 2,35 3 1,07667 0,18145
D14 2,35 4 0,913333 0,16677
D15 2,35 ) 0,788333 0,16070
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Figura 4.12 - Grafico considerando formagao estelar em halos com massa minima a partir
de 102 M, e IMF do tipo Salpeter, z = 0,35. No eixo x temos o redshift e
no y a taxa césmica de formagao estelar. A curva vermelha corresponde a
7 =1Gyr, averde a7 = 2Gyr, a azul escuro a 7 = 3 Gyr, arosa a1 = 4 Gyr
e a azul claro a 7 = 5 Gyr.

A familia D de modelos, Figuras 4.10, 4.11 e 4.12, apresenta um grande desvio
dos dados observacionais, confirmando a tendéncia vista inicialmente na familia de
modelos C de que quanto maior a massa minima do halo de matéria escura mais tar-
diamente, em redshift (vide Tabela 4.4) ocorrera o pico da taxa césmica de formagao

estelar.

Analisando os graficos para cada familia de modelos, fica claro que os modelos C e
D nao sao bons pois suas curvas desviam dos dados observacionais a alto redshift.
Assim os halos de massa entre M = 10 e M = 10® M, sao mais realistas no cendrio
botton-up, além de estarem de acordo com os dados observacionais, principalmente
a redshifts proximos a 4-5. Quando se aumenta a massa minima de formagao dos
halos de matéria escura, mais tardiamente esses halos se desacoplam da expansao

do Universo, irao virializar e dar inicio a producao de estrelas.

A descrigao dos cédigos (ferramentas computacionais) se encontra na tese de Pereira
(2012).
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5 POPULACAO III E MODELO DE EVOLUCAO QUIMICA

Neste capitulo é apresentado o modelo de Populagao IIT de Heger e Woosley (2002),
o qual foi adotado para desenvolver este trabalho. Também mostramos o modelo de

evolugao quimica que foi implementado ao cédigo de Pereira e Miranda (2010).
5.1 Populagao III

Conhecer os objetos que formam a Populacao III é extremamente importante para
o entendimento das estruturas que se tem hoje no Universo. A evolucao de todos os
objetos que se encontram no Universo atual, principalmente das grandes galaxias,
dependeu de como a primeira geragao de estrelas evoluiu (ABEL et al., 2002). Elas
foram formadas pelo colapso das primeiras nuvens moleculares de hidrogénio por
volta do redshift z = 20 - 30, isto ¢, sao livres de metais. Nessa condigao de metali-
cidade nula, é possivel a formacao de estrelas muito massivas, entre 100 e 1000 M;
porém nao ¢ uma hipotese restritiva podendo existir estrelas de massa intermediaria
ou, até mesmo, de baixa massa. O modelo de Abel et al. (2002) apresenta uma
massa minima de 30 M e ainda prevé que todas as estrelas livres de metais sejam
massivas e que foram formadas isoladamente. Assim, nenhuma outra estrela poderia

ser formada no mesmo halo antes da primeira estrela morrer.

As estrelas da Populagao III possuem a seguinte classificacao, como aparece em
O’Shea et al. (2008):

e Populacao III: Representa todas as estrelas que foram formadas pelo gés
primordial, hidrogénio e hélio (essa composigao pode ser determinada pela

nucleossintese do Big Bang), e, por isso, é um termo bastante amplo.

e Populacao II1.1: Sao as primeiras estrelas formadas por gas primordial cu-
jas propriedades podem ser determinadas completamente por parametros

cosmoldgicos e pelo processo de formacao de estruturas.

e Populagao II1.2: Segundo Greif (2006), as estrelas desta populagao ja apre-
sentariam metalicidade nao-nula, porém Z ~ 0, e como dito por O’Shea
et al. (2008), poderiam ser menos massivas (10 Mg < M < 100 — 150 Mg)
devido a fragmentacao da matéria barionica em colapso pelo resfriamento
radiativo provocado pelos metais presentes (quando a temperatura diminui,
a massa de Jeans também diminui). Por outro lado, ao explodirem como
supernovas, as estrelas de Populagao II1.2 retornam ao meio interestelar

menos energia cinética como também menores quantidades de metais. Estas
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nao foram importantes para a reionizacao do Universo, mas sim para o

enriquecimento césmico de metais em estruturas.

e Populacao I1.5: Classe de estrelas com metalicidade quase nula. Mesmo
contendo um pouco metal seu processo de formacao nao é afetado se com-
parado com as classes anteriores. A tnica alteracao sofrida por esse tipo
de estrela estaria na sua evolucao alterada na sequéncia principal. Um e-
xemplo de objeto dessa classe seria uma estrela massiva de rotacao rapida
e metalicidade Z ~ 107%Z, essas caracteristicas provocariam uma impor-

tante perda de massa durante a vida da estrela na sequéncia principal.

A fim de elucidar o modo de geragao de energia termonuclear em estrelas de Po-
pulagéo III, consideremos especialmente aquelas mais massivas (m > 30 Mg), visto
que sao as mais importantes para o enriquecimento quimico do sistema onde sao for-
madas. Como essas estrelas possuem uma metalicidade muito baixa ou nula, a forma
que elas inicialmente produzem energia internamente é pela queima do hidrogénio via
cadeia p-p conforme seus nicleos se contraem e aquecem até atingirem as condigoes
ideais de temperatura e densidade. Recordemos que estrelas com fracao de massa
12C < 107 nao podem desencadear o ciclo CNO. O processo 3 — «, que produz ?C
e'%0 a partir da queima do hélio, inicia-se quase simultaneamente com a queima de
hidrogénio que forma He. Assim, havendo carbono disponivel no nicleo, a queima
de H também pode ocorrer via ciclo CNO, o qual acaba competindo com a cadeia
p-p e, até mesmo, torna-se mais eficiente na geracao de energia nuclear. Lembre-
mos que os nucleos de estrelas massivas sao totalmente convectivos, facilitando a
mistura da matéria nuclear. Consequentemente, em estrelas massivas de Populagao
[T pode ocorrer simultaneamente na regiao nuclear tanto queima de He em C e O
como a de H em He (inicialmente via cadeia p-p e posteriormente via ciclo CNO). O
aparecimento quase-simultaneo do processo 3—« com o ciclo CNO induz a produc¢ao
repentina de energia fazendo com que o nticleo se expanda e diminua de temperatura
para que logo em seguida continue a contrair e aquecer. Sucessivamente, ocorrem
o final da queima nuclear do hidrogénio, o inicio da queima do hélio centralmente
concentrado, o final da queima nuclear de hélio e, por fim, a queima do carbono
que sintetiza o nednio cuja producao de energia se iguala com a perda de energia
por neutrinos. Todas estas reagoes nucleares ocorrem em um ambiente de gas ideal
nao-degenerado (MARIGO et al., 2001). Ver Figura 5.1.

e Ramos da cadeia préton-préton (OBSERVATSRIO NACIONAL, 2011).
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Figura 5.1 - Evolugao das condigbes centrais (isto é, densidade e temperatura) para o
conjunto de modelos Z=0. Relagoes aproximadas sao usadas para determinar
os limites (linhas grossas) das regioes no qual a equacao de estado é esperada
que seja dominada por diferentes componentes de pressao, i.e. gas degenerado,
gés perfeito e pressao de radiag@o. Linhas rotuladas indicam em funcao da
massa estelar o aparecimento da queima de H no nicleo (a); aparecimento da
reagao 3—« e assim o ciclo CNO (b); final da queima do nicleo de H (c); inicio
da queima do He central (d); final da queima do nicleo de He (e); balango
de energia (f) entre a queima de carbono e a perda de neutrinos (ec = €, ).
Alguns valores das massas iniciais das estrelas sao indicados (em Mg).
Figura retirada de Marigo et al. (2001).

Ramo I
p+p — dt+e+u,
p+d — 3He+r
SHe+ He — “‘He+2p
Ramo II

p+p — dte+u,
p+d — 3He+ry

SHe+ He — "Be+nv
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e 4+ ™Be — TLi+u,
p+ Li — ‘He+ 'He
Ramo III
p+p — d+et+u,
p+d — 3He+r

SHe+ He — "Be+~
p+ ™Be — B4y
B — ®Be+4et +1,

*Be — “*He+ *He
e Processo 3 — a (PRIALNIK, 2000)
‘He+ "He — °®Be
*Be+ "He — C+~+7,367TMeV
e Ciclo CNO (HANSEN et al., 2004)
2C+p — BN4+y+1,95MeV

BN — BC+ e+ 1 +1,37TMeV
BCt+p — MN4+~+7,54MeV
UN+p — BO+~v+7,35MeV
B0 — BN+e +u.+1,86MeV

"N+p — C+4'He

O final de uma estrela desse grupo depende da sua massa na sequéncia principal,
porém como isto ainda nao esta definido, existem varias possibilidades, como mostra
a Fig. 5.2.

A partir da Figura 5.2 podemos classificar as estrelas em quatro regimes diferentes
conforme a sua massa inicial: baixa massa, abaixo de ~ 10Mg; massivas, entre
~ 10 Mg e ~ 100 Mg ; muito masssivas, entre ~ 100 Mg e ~ 1000 Mg, e as supermas-

sivas, acima de ~ 1000 Mg,. Para alguns dos intervalos citados anteriormente, existem
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Figura 5.2 - Possiveis finais para uma estrela da Populacao I11. O gréafico considera a fungao
de massa inicial-final (IFMF-Initial-final mass function) para estrelas primor-
diais sem rotagao e com Z = 0. No eixo x temos a massa inicial da estrela
e no eixo y a massa final do objeto remanescente (curva em vermelho) junto
com a massa da estrela quando o evento que dard origem a remanescente se
inicia (curva azul).

A Figura foi adaptada de Heger e Woosley (2002).

ainda subdivisdes as quais nos permitem saber o final da estrela. Até ~ 10 M, a
estrela sofrera perda do seu envelope no ramo assintético das gigantes e tornar-se-a
uma ana branca de CO ou NeO. Estrelas massivas sao definidas como estrelas que
iniciam a queima do carbono e do oxigénio de forma nao degenerada, o envelope
de hidrogénio e partes do nucleo de hélio (curva trago-dois pontos) sao ejetados na
forma de supernova. Abaixo de uma massa inicial de ~ 25 Mg sao formadas estre-
las de néutrons, acima disso sao formados buracos negros com disco de acréscimo
ou diretamente pelo colapso do ntcleo de ferro (nesse caso, acima de ~ 40 Mgy).
A definicao caracteristica para as estrelas muito massivas é a instabilidade do par
elétron-positron apos a queima do carbono. Isso se inicia com pulsos instaveis do
nicleo de hélio de ~ 40 Mg (Mzams ~ 100 Mg) (ZAMS significa Zero Age Main

35



Sequence), com o aumento da massa, os pulsos se tornam cada vez mais violentos
e ejetam o envelope de hidrogénio da estrela, e essa vira um buraco negro. Entre
Myzams ~ 140 Mg e Mzams ~ 260 Mg, um unico pulso destréi a estrela completa-
mente, sem deixar nenhum remanescente. Acima de Myzans ~ 260 Mg, a instabili-
dade nesse tipo de estrela causa um colapso total e essa vira diretamente um buraco
negro (HEGER; WOOSLEY, 2002). Esse é o principal cendrio tedrico que descreve as
estrelas de Populacao III. Talvez seja muito dificil, por medidas fotométricas dire-
tas, detectar observacionalmente e individualmente estrelas extremamente distantes
da Populacao III. Contudo, espera-se que através da deteccao de ondas gravita-
cionais pré-galacticas (PEREIRA; MIRANDA, 2010) e/ou através do estudo e medidas
da abundancia quimica do Universo a alto redshift possamos ter uma melhor com-
preensao tanto acerca dos processos de formacao das estrelas de Populacao III bem
como impor vinculos e limites sobre a sua funcao de massa inicial. E por esse segundo
caminho que trabalhamos neste projeto de mestrado. Na se¢ao seguinte, apresenta-
mos o modelo de evolugao quimica a ser incorporado ao modelo de formacao de

estruturas de Pereira e Miranda (2010) e que constitui a semente deste trabalho.

Como ainda nao foi encontrado nenhum objeto pertencente a Populacao I1I, existem
muitas questoes a serem resolvidas, como por exemplo o intervalo de massa dessa
populagao e a Fungao de Massa Inicial que a representa. As informagoes presentes
nesse capitulo sao retiradas de modelos tedricos-computacionais, os quais através
de simulacoes tentam modelar as primeiras estrelas do Universo. Essa dissertagao
se concentra no intervalo de massa de M = 140Mg e M = 260 Mg, pois é nesta
faixa que a estrela retorna a maior parte da sua massa para o ambiente e onde sao
fornecidos os "yields”’para a Populagao III no modelo de Heger e Woosley (2002).
Ver Tabela 5.1.

36



STTT6LLLIT'LTT £06£9L0195°C2T VERTEB6LIG LTT £060£50€ST €T £9L0£00222 80T 99CLLGTRLY E0T 19929596786 TE0V6£08SS €6 6VTL88GRS 88 LTVES6E0TS €8 61C0E86EES BL ZS688IFRY €L 968TE0T 89 2095886°C9 %30
80-HSGL'S 80-HLE‘E 80-EVLT 60-E98°L 60-HVS'T 0T-E8T'T 9T-HLZ'9 L1-H6V'T 9T-H19'Y 9T-EVT'T 9T-HER'E 910-E9T‘E 910-dvE‘T 610-6VL'T oSy,
80-AT8‘F 80-d0¢‘T 80-H0Z‘T 60-dLE‘S 60-d6L T 0T-"G8'T sT-dgge‘e LT-A¥0°T 9T-HLR'E 9T-dLI‘T 9T-H9E'F 9TO-ATT‘F 9T0-d9L‘F 9T0-aF0 L 2Dz,
SO-E9P‘T 90-H9V‘8 90-HEV'Y 90-HZ1°T L0-E89°L 80-ELZ'6 TI-AV0‘Y 9T-E80‘T ST-H0L'T 9T-HET‘6 ST-A9T‘T STO-HEV T ST0-HEE‘T 910-d€9°9 2D,
80-H¥6'€E 80-HLT'T 80-HST T 60-H6S‘C 60-300‘T oT-ave‘e SI-H6T'8 LI-HST'T 91-d90‘T 9T-HGT T 9T-d61'T 910-H00°T 910-H61'T 9T0-HES'Y ®D 1,
80-E8S‘F 80-HSL'T 80-ELV'T 60-ETT L 60-H€9°T 0OT-dTv'E PI-AVL'T LT-309°C 9T-EL0'F 91-H6Z'T 9T-H0Z'F 910-E98‘¢ 9T0-E6T'¥ 910-d96'F ®Dgg
L0-HZ8'V L0-HSST L0-H6T°T 80-H1Z‘9 80-H0€'T 60-H1E'E €1-H9€'6 91-HTL'T ST-UST'T 9T-H9T°T Q1-H20°T STO-HO8'T 9T0-H98‘T QT0-H8S'E UZgg
90-H0Z‘T L0-d¢8°9 L0-dE9'E L0-H08‘T 80-|T 80-FET'T TI-d98‘E LT-EE9'9 9T-dT6'F 9T-dET‘E 9T-H69'F 9TO-HET‘F 9T0-E8T'F 9T0-HLZ‘9 UZ,9
£0-H8C‘T V0-HTG L Y0-H60'Y V0-HL0°T SO-HEV'S SO-HOV‘T 60-E08'S ST-HTS'8 VI-ETLT VI-HEC'T VI-882°C P10-E80°T STO-ELS'S S10-62T‘e UZgg
F0-H00°9 F0-dE6‘E F0-d62°T FO-ATC T SO-ATT'S 90-HL6'] 60-HCC'F TI-H98°C T1-avL'e T1-H8S‘C 11-92€'T TT0-F€6°T TT0-E89‘T STO-E6E‘T UZ g
S0-E0S‘S S0-HES‘E S0-EV0°T S0-ELO‘T 90-ELV'Y L0-ETL'L 0T-890°€E PI-E8Y‘T PI-H08'T PI-E68‘T PI-EGLT PLO-ET10T ST0-H61'S S10-dge‘e NDgg
G0-HE6'8 G0-H6€°g G0-H¥0°E G0-HT9'T 90-d6%‘T 60-306'T TT-HTV'9 TI-HGS'S ZT-EV0'G TI-A8L'F TT0-HEE'V 210-dT6'E GT0-HSS'T Deg
10-d€E'T 20-EV0‘8 T0-E6S'Y T0-"1S'T €0-d99°'C 90-EL6°L 0T-HEE‘9 01-dZ9‘E 0T-ESP'T OT-EL6‘T 0T0-E8T‘T 0T0-ELY‘T ¥10-d50'C Ngg
20-HZ6°T 20-H6T°T €0-H66°L €0-H09'V j{thctadg 90-H16'T 60-H70°T 01-H06'6 0T-H0¥‘6 0T-H11'6 0T0-HL8'8 0T0-3G0‘S ST0-H89'V Nt1g
10-3ET'E 10-dET'T 10-d2e‘T Z0-"T9'L €0-d€0°'6 S0-E69°E 90-HSS‘g 90-8¥6'S 90-AVZ‘9 90-"€L'9 900-"8T L 900-H9T L PIO-E8S‘T Ngg
00+HLY'T 10-H0E'6 T0-HLL'G T0-H6S‘E 20-H99‘8 Z0-av8‘T €0-HUVT'8 €0-HTT'G €0-H9€‘E €£0-H9V'T €00-H8V'Y €00-HVET LT0-807'9 Ngg
z0-dE6‘T T0-dSE‘T £0-dC9°L £0-ALY'F £0-d8C'T F0-EL9'9 S0-dTET 90-d6G‘S 90-dS0‘S 90-d90‘F 90-AVE'F 900-d60‘F 900-dL9‘€ FTO-E9G‘T °Dgg
60-E88‘T 60-HZE'T 60-EV6'T 60-HTL'E 60-ETV'Y 60-E9E'S 60-E50'9 60-ELV‘9 60-E8T L 60-EV0‘S 60-E¥E'6 800-HZT‘T 800-E80°T PIO-E8L‘G Pd gg
T0-H9T L T0-dV0'S T0-H6E'E T0-H9%°T T0-HL6‘9 Co-"LLT 20-deE T €0-HLE'D £0-HE9'T €0-d12°T £00-H80'T ¥00-H07'C ¥10-H08'C °d,q
10+d96'€ T0+ELT'E 10+d9¥°T 10+d06°T T0+dCF T 00+ESS‘6 00+Es8‘S 00+H86° 00+dTET 10-dL0'F 10-A62‘T 100-320°T Z00-ELT‘T €10-d1E‘T Pdgg
TO-HST'T 10-d¥T'T T0-"TET T0-"8E‘T TO-HTP'T 10-HZV T T0-H0E‘T Z0-H6L8 [deiciaat] 20-HV6'V 20-H90'% 200-H6V'V 200-H97'C QT0-HLE'E Pdyg
T0-"SLT T0-HS8‘F T0-HS8‘F T0-HT8'F T0-dE9'T 20-"9Z‘F T0-E6V'E 20-d20°T TO-ATT'T €0-HEV'S €0-d16'T €00-HSL‘T $00-HZ0‘L FI0-A1E'S UN gg
60-HTET 60-H89°T 60-H16°T 60-HEE'T 60-HUV8‘T 60-dVE'E 60-H61'V 60-HIE'V 60-H€T'S 60-H9€EL 80-HET T 800-HSL T 800-H06°T €10-HE9'V Dypg
z0-d07 T z0-d0P‘T Z0-d9E‘T Z0-d6C°T ZO-E6T'T 20-dF0‘T £0-AVE'” £0-aVPT‘G £0-AYR'T £0-dCE‘T F0-H9€9 F00-dGL‘S $00-dET‘T £10-309‘T Degg
10-300°'F T0-HL6'E T0-A6L°E 10-A2S‘E 10-E9T‘E 10-3L9°C 10-390°C 10-A82 ‘T 20-AVZ‘9 T0-"VZ'T €0-H9L L €00-E9T°9 $00-E10°L ZT0-E9T‘T Dzg
F0-H0C T FO-ATGF FO-AGRF FO-AST'S FO-HCP'S F0-H89‘G FO-HG9°S FO-ALRF FO-AVE'F F0-H66'E FO-AVR‘E F00-dS9‘F F00-AGT‘E £10-d9€‘T D g
Y0O-ES6'Y $0-H60°S F0-"E9T‘g FO-EST'S F0-a¥0'e FO-d9L'Y FO-ELT'Y ¥0-HS6'T $0-826'T VO-"TT‘T S0-AVE‘9 S00-H6¥7°9 S00-EVLT Z10-H0T‘T Aqg
Y0-H00'V ¥O-HT0V ¥0-H06‘E YO-HIL'E YO-dvY'E 70-H50'E Y0-ave‘T ¥0-H08‘T YO-HGT T $0-H9T‘9 C0-HLE‘'E S00-HSO'E 900-H29°L ZT0-H91'¢ Lgy
20-"00°T T0-ES8‘T Z0-H69°T T0-"TE‘T zo-gse’ TO-AVI‘T €0-d¥0°'6 £0-H90°9 €0-dSV'E £0-E9V‘T FO-"TL'C $00-H0¢‘¥ S00-E8F'S Z10-AT¥'9 Loy
S0-H90°T 90-HLZ‘9 90-H9g‘€E 90-H50°T 90-9VT' T L0-H99'8 LO-HLL'L L0-H19°9 L0-Hg€'S L0-H00'V L0-9VT'E L00-H66'E L00-820'€ Z10-880°C L,y
90-dE0‘E 90-dT0‘F 90-d9€‘g 90-d98‘9 90-AYE‘8 S0-FOT‘T SO-ATFT S0-F98‘T S0-36¥'T S0-d6E‘E S0-dR9‘F S00-FGL°9 S00-d9€ L 110-862°'C Loy
90-HEE‘E 90-HTV‘E 90-H1G'E 90-HLS'E 90-H6S'E 90-E6S'E 90-ELS'E 90-E8V‘E 90-H9€'€E 90-H0Z‘€E 90-HE€0°E 900-H06°T 900-304‘ T10-E0¥ T oSy
€0-dT19‘T €0-d1E‘T $0-d90°6 FO-HG0°L FO-HG9°S FO-A8S'F FO-H9LE F0-AEGR‘T F0-H66'T $0-d2E T SO-AT8L S00-329°9 $00-dT8‘E T10-8969 ®Opy
90-E61'T 90-H0Z‘T L0-ES8'S L0-HSS°T 80-HEE'S 80-E6Z'T 60-E8Y‘L 80-H00‘T 80-ELE'T 80-AV6‘T 80-HEL'T 800-HET‘ Y 800-EVL‘S T10-19S'E ®Dey
90-H6L'E 90-H90°‘E 90-H6£‘E 90-HES‘V 90-HL8'6 C0-H0S‘T <c0-HSE‘T CO-HL9‘E QO-AVL'G S0-HTL'S] F00-H6ET $00-H69°T 0T0-H6E'T ©Dgy
00+EL9°T 00+dETLT 00+869°T 00+EE€9‘T 00+E¥e‘T 00+E0¥'T 00+d2Z‘T 10-HE6'6 TO-AT9'L 10-d62'S T0-H0L‘E T00-HLT'E T00-E88‘T 800-H9P‘T 0oy
¥0-H90°T YO-HVIT Y0-H2T 1 Y0-H8T‘ T YO-HEE T Y0-H6€ T YO-dVY T YO-HLY T YO-H8V T YO-HSV'T YO-HGV T T00-H6E T ¥00-H¥T‘T 0T0-89V'T My
60-H09°T 60-HLZ‘T 60-¥7S‘T 60-ELT'E 60-350°F 60-d9V'S 60-36T L 60-HL9°6 80-E8T'T 80-H69°T 80-H6T'T 800-HZ0‘E 800-H6T'€ 0T0-dTS'T Mop
Y0-HS0°T VO-H9LT VO-H8LT ¥0-800°T V0-H6€T vO-EVO‘E vO-H06‘E Y0-EV0‘S vO-E6€‘9 Y0-HZ0‘8 ¥0-H69°'6 €00-E8T‘T €00-E9T‘T L00-H€E‘T Mge
S0-dGT L SO-FLT L S0-d8L6 FO-A8F‘T F0-dCC'T F0-H9G°E FO-HLE'S F0-H96°8 €0-ATH'T £0-dET‘T £0-d6E‘E £00-d8Z‘G £00-392‘9 L00-H68'F 1V ge
00+HE6‘T 00+E66°T 00+866°T 00+EV6°T 00+ES8‘T 00+dzL T 00+ave‘T 00+HEZET 00+EL0°T 10-d80°8 T0-EL6‘G T00-ELT‘S 100-E¥0'E S00-H0E T 1V ge
FO-H16'V ¥0-H9€°g Y0-H8L G 70-H80°9 $0-dTE9 $0-dGS9 $0-"9LO 70-H98°9 $0-d06‘9 ¥0-HS8°9 $0-d69°9 Y00-HTI¥ 9 $00-d6S‘C L00-HS0T 0,
$0-d8S'T VO-"TP'T FO-E8Y‘T F0-E89°T FO-HL6'T FO-dLV'T $0-d60'€E F0-d¥6'E VO-HL6 Y Y0-HET'9 FO-aPS L $00-HST‘6 $00-H9T‘6 S00-d99°G Dgg
60-H67'T 60-H69°T 60-H6L°T 60-H50°T 60-H9€C 60-HEL'T 60-UVT'E 60-HZ8‘E 60-HGSV 60-HE9‘g 60-509°9 600-H98 L 800-HZT‘T 800-HZT‘T Sge
S0-E8L6 S0-HE8'S F0-E80°T FO-H6V‘T $0-dgaT $0-d8% '€ F0-d86'F FO-HERL €0-92%'T £0-HE6'T €0-a¥6'T £00-HLE‘T £00-H9€‘9 $00-H90'C Spe
£0-|TLT £0-H96'T £0-HS8T‘E £0-HVE'E €0-HLYV'E €0-H6S'E £0-H89°€E £0-HVLE €0-HGL'E £0-HELE £0-H¥9'E €00-30G°¢ £00-6L0‘€ S00-A¥8‘e See
T0+avPI‘T TO+ESTT 10+802T TO+ESTT T0+EPT‘T TO+ERO‘T 00+HL6'6 00+3SR‘8 00+38G L 00+@80‘9 00+H0LF (484 i $00-d05‘6 Sze
£0-HLO‘T Y0-HES6 £0-HTT‘T €0-ELT‘T €0-H80‘T €0-€T'T €0-H6T'T £0-H9E‘T €0-ESGV'T £0-EV9‘T £0-H68'T €00-d91°T £00-306' €00-d1L'T dig
€0-HGE'T €0-HLT'T €0-HLET €0-HEV'T €0-HSGE'T €0-dGT' T €0-302‘T €0-H9€'T €0-dET‘T €0-HET T €0-dEE‘T €00-HLY'T €00-AVL'T €00-dTS‘9 Soe
Z0-E67‘T 20-"29‘T Z0-E89‘T TO-E8LT TO-|T8'T Z0-AV6‘T Z0-AV6‘T 20-8S0°T 20-EL0‘T Z0-AVI‘T 20-82C'T 200-dST'T 200-d2E'T £00-H96°T Sgz
10+dey T T0+d1S‘T T0+mLE‘T T0+HL8‘T 10+dzs‘e 10+dSTT 10+d1Ee‘e 10+aVI‘T 10+d26°T TO+HES9‘T T0+39€T 100+32z‘T L6°L T00-HST'E Sgg
Z0-AVE‘T 20-H62‘T [{iRctaals Z0-H08‘T T0-d9S°T T0-E99°T T0-dE9‘T TO-ELLT T0-"EL'T T0-EL9‘T T0-d6S‘T 200-d99°T Z00-"LLT 200-dLE‘E 1V, e
€0-HELT €0-HTLT €0-H98°T €0-HUV6°T €0-H16'T €0-H90°C €0-H26'T €0-H90°T €0-H26'T €0-H6L°T €0-HEL'T €£00-H69°T €00-HVLT €00-H1L'E wEmN
£0-399‘e £0-d6€‘E £0-d9L°E £0-dV0‘F £0-d9S‘F €0-HLE'F €0-dLE'F £0-d0LF €0-AST'F £0-39€‘e €0-dET'T £00-dL0‘E £00-d80‘T £00-A8L‘E SN gy
00+d8E‘Y 00+dEZF‘Y 00+E88‘Y 00+808‘¥Y 00+HETEY 00+E0V'Y 00+ATP'Y 00+HE8E‘Y 00+ave‘y 00+3L6‘€ 00+3L9‘E 6v'e z0'e €91 SNz
£0-d8L‘T £0-d18‘T £0-AVLT £0-d89°T £0-d9 £0-H69°T £0-d9LT £0-dC8‘T £0-A88'T £0-396' £0-dC0‘E £00-dS6°T £00-aPT‘E £00-dET 6 ©Ngg
S0-E20‘T S0-HTE'T SO-"TV'T S0-H6€°T S0-E9V'T S0-E8Z'T SO-ELE'T S0-H9Z'T S0-ELE'T S0-E61'T S0-EL6'T S00-H98‘T S00-d10°T $00-H98°T °Ngg
V0-"VE T 0-H89°T ¥0-H2G‘T YO-HGY T Y0-HG9T [ ctadat YO-dVI‘T ¥0-HT8‘ T YO-H1S'T V0-H66'C Y0-H6V'T 700-HOT'C ©00-H€S'9 ¥00-Hd70'C Ntz
oo+dgL‘e 00+d26°e 00+E88‘e 00+a¥8‘e 00+H06‘€ 98‘e 00+E90‘F 00+d86°€ 00+d0T‘F 00+d0Z‘% 00+d2Z‘¥Y 68'e 70V 667 °Ngg
80-H89‘T 80-H9L'T 80-HE9'T 80-H0V‘T 80-HE€0T 80-HE6'T 80-H69°T 80-H19°T 80-HEV' T 80-HET'T 80-HET T 800-H8Z'T 800-HT¥'T 800-HE€9°T dgr
L20-ELY'8 L0-H68°8 L0-H0G°8 L0-EGE‘R L0-dec’ L0-E66°L L0-H0T‘8 L0-HEYL 2L0-AV8‘L 20-A¥6°L L0-AST'8 200-30G‘8 L00-A¥6°6 900-A18‘T Ogy
L0-E98°T L0-192°€ LO-EVLE LO-HET'Y LO-EST'Y L0-HEL'Y L0-E60°S L0-H8E‘S L0-HE6'S L0-E09°'9 LO-ELY L L00-H9L°L L00-6198°6 900-19%Z‘¥% O,1
Tot+are‘e 10+E65‘E T0+dT8‘E T0+HE86'E TO+ATT'Y T0+dLT'F T0+d6€EF 10+d2S‘Y T0+E6S‘F T0+E99°F T0+ER9‘F T00+EFF¥ T00+E8S‘ Y T00+HE26'Y Ogp
90-ES9‘9 90-HE0°L 90-E6T L 90-H66'9 90-H9L‘9 90-ATS'9 90-dEV'9 90-ETV‘9 90-ESV'9 90-ELE‘9 90-69°9 900-d69°9 900-HE€0°L L00-HLE L Ngy
S0-HO0T‘T SO-HTP'T S0-HS6°T [{ikcta g4 S0-HGLT $0-HZ6'T S0-"O0T'E 90-HET‘E S0-H9V‘E S0-"8LE CO-HGT'Y S00-HTIE'V S00-dV0'S S00-HAV8 L Ny
80-H9E‘6 L0-d@8€‘T L0-dATS'T L0-EV9‘T L0-H09‘T L0-H0€°T L0-dTE'D L0-d65°'E L0-d8L'e L0-E8F'8 L0-H98°8 L00-AVP L L00-H6T'% L00-HEE'T Der

67'e 19'¢ L' gL'e vL'e g8‘e 10 eIy 8TV ey ze'v Ozt
wor
092 0sz [i%4 zET £2C €1C ¥0T G61 98T 9LT 191 8GT 6V ovT

"(200g) £o[s00p) o 1080 op epejdepe vqe], ‘T[T oedemdod & ered Ie[Os BSSRW WO sPJILL - |

37



Na Tabela 5.1, foi usada a Equagdo 5.1 (HEGER; WOOSLEY, 2002) para fazer a

conversao dos niucleos de hélio que originalmente aparecem na tabela original.

24
MZAMS ~ E He + 2OM®. (51)

Nos também geramos modelos considerando yields de Populagao II para verificar
tanto a contribuicao, ao enriquecimento quimico, através de estrelas na faixa de
9,0 a 120 My bem como identificar, para o caso da metalicidade de transi¢ao das
estrelas de Populacao III para as de Populacao II ser muito préxima de Z = 1076
(vide discuss@o no Capitulo “Resultados e Discusses®), a necessidade de ter essa
Populagao estelar ja presente no Universo e entre redshifts z ~ 2 — 5 (intervalo em

redshift que concentra a maior parte dos dados observacionais dos sistemas DLAs e
sub-DLAs). Ver Tabela 5.2.

Tabela 5.2 - Yields estelares para modelos com Z=0,001 (em unidades de massa solar)
para Populacao II. Tabela adaptada de Maeder (1992).

Massa Oxigénio

120 35,30
85 22,60
60 14,20
40 6,30
25 2,40
20 1,27
15 0,46
12 0,15
9 0,004

5.2 Modelo de Evolugcao Quimica

Nessa Secao sao apresentadas as equacoes padroes do modelo de evolugao quimica
propostas por Tinsley (1972). Tais equagdes apresentam quatro variaveis a serem

calculadas:

e M, a massa total do sistema (apenas matéria barionica);
e ¢, a massa de gas;

e s, a massa existente na forma de estrelas;
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e / a abundancia do elemento de interesse.

Além disso, temos que assumir outros equacionamentos, como a taxa de formacao
estelar (SFR), a fun¢@o de massa inicial (IMF) e como serd tratada a saida e entrada
de material no sistema (PAGEL, 2009).

Nesta dissertacao usamos a IMF proposta por Salpeter (1955), mais conhecida como

Lei de Salpeter, com x assumindo os valores 1,35, 0,35 e 2.35.

P(m) oc m~ 1+, (5.2)
Normalizando, temos,
my
/ meo(m)dm = 1, (5.3)
mr,

onde mj, e my sao, respectivamente, os limites inferior e superior.

A taxa de formacao estelar é aquela mesma apresentada no Capitulo 4 desta disser-
tagao. Se multiplicarmos ¢(m) e 1(t) no intervalo de massa (M, M +dm) e de tempo
(t, t 4+ dt), obtemos o ntiimero de estrelas formadas nos intervalos considerados, ou
seja,

d(m)(t)dmdt. (5.4)

Vamos considerar o seguinte sistema de massa:
M=g+s, (5.5)

diferenciando com relacao ao tempo,

dM  dg ds
A massa do gas é governada por
dg
—=F—-F — :
0 +e—1, (5.7)

sendo F' a taxa de acréscimo de material pelo sistema (infall), E' a taxa de ejegao
de massa do sistema (outflow), e a taxa de ejecao de matéria pelas estrelas e ¥ a

taxa de formacao estelar por massa. E a massa de estrelas segue

— =1 —e, (5.8)



onde

o(t) = / " (0 o)t — 7(m))g(m)dm. (5.9)

Como vemos em 5.9, e pode ser dada em funcao da IMF e da SFR, se assumirmos
que cada estrela perde instantaneamente a sua massa ao final de um tempo bem
definido chamado “tempo de vida da estrela”, 7(m), de massa m formada no tempo
(t —7(m)). Se ela morrer em ¢, a ejecdo de massa no tempo ¢t podera ser calculada
através de 5.9. Ainda nessa equacao, m,., ¢ a massa da remanescente e m,—; é a

massa de turn-off (quando a estrela deixa de queimar hidrogénio).

Substituindo as equacoes 5.7 e 5.8 em 5.6, temos

dM

W = F—E+6—¢+¢—€

dM

— = F-—F. 1
7 (5.10)

Assim, a massa do sistema que varia com o tempo s6 depende do outflow e do infall,

como era de se esperar.

A abundancia de elementos estdveis, ou seja, nao radioativos, no gas e em estrelas
recém formadas (neste caso somente se o meio interestelar for homogeéneo) ¢ dado
por

%(gZ):eZ—Z¢+ZFF—ZEE, (5.11)
onde os termos a direita da equagao representam, respectivamente, quantidade total
do elemento ejetado pelas estrelas, a perda de massa do meio interestelar (ISM) para
a formagao de estrelas, adicao de qualquer elemento que possa existir no material
que entra no sistema e o quarto termo é a perda por vento galactico, se este existir.
Segundo Pagel (2009), “existem duas possibilidades para o vento: se ele é homogéneo
entdo Zg = Z, enquanto se ele for enriquecido por metais, Zr > Z para os elementos

afetados”.

my

ez(t) = / [(m = 1) Z(t — 7(m)) + maz(m)](t — 7(m))o(m)dm.  (5.12)
Mmr=t¢

A equacao 5.12 pode ser usada em 5.11 quando os yields estelares forem apenas

funcao da massa e da composi¢ao quimica. O primeiro termo a direita da igualdade

em 5.12 diz que uma parte dos metais existentes no meio e que foram incorporados

em estrelas no tempo ¢t — 7(m) é retornado ao "meio estelar’no tempo ¢. O segundo

termo, mqz(m) leva em conta a nucleossintese do dado elemento (Z) pelas estrelas

40



formadas t — 7(m) (despreza-se os elementos primordiais do Big Bang D, Li, Be e
B, pois estes sao destruidos nos processos nucleossintéticos presentes nos interiores
das estrelas). As equagdes abaixo, 5.13 e 5.14, s@o a fracdo de massa retornada (R)

e a massa de novos metais ejetados ou yield (p), respectivamente.

R = mUm—mmmgzﬁmdm 5.13
=a ! mUmZ-mqudm, 5.14
p /m(t) (I( )( ) ( )

onde « ¢é a fracao de massa armazenada em estrelas remanescentes, « =1 — R, e
¢i(m) é a fragao de massa inicial de uma estrela ejetada na forma do elemento recém

sintetizado .
5.3 Equacgoes implementadas ao cédigo de Pereira e Miranda (2010)

Foram usadas as Equagoes 5.11 e 5.12, porém o reservatério ambiente, que abastece
os halos de matéria escura, é composto por gds com abundancia primordial (sem
metais ). Assim, nds nao consideramos a entrada de metais no ambiente de forma
que o termo ZrF nao precisa ser levado em consideracao em 5.11. O termo ZgF,
que corresponde a saida de gés, enriquecido com metais, do sistema (meio) em que
a formacao estelar se processa, também foi desconsiderado de nosso trabalho. Para
inclui-lo, terfamos que incorporar, em nosso modelo, uma equacao de conservagao
de energia que nos permitisse avaliar se energia ¢ injetada na quantidade necessaria
para fazer com que o gas adquira velocidade maior do que a velocidade de escape
do sistema. Importante destacar que Daigne et al. (2006) apresentam algumas pro-
postas para incorporar um termo de outflow no cenario hierarquico de estruturas.
Os autores comentam, contudo, que a contribuigao desse termo é, em geral, muito
menor do que o infall de gas primordial. Embora o infall de gds primordial nao
apareca explicitamente na Equacao 5.11 ha de se notar que ele esta implicitamente
colocado na taxa césmica de formagao estelar (segundo termo do lado direito de
5.11) e na prépria fungao pges(t). Dessa forma, rigorosamente falando, nosso modelo
de evolucao quimica nao é fechado (Figura 5.3). Entao, a forma com que a Equagao

5.11 foi usada é a seguinte:

! Aproximadamente 75% H e 25% He em massa (WHITE, 2012).
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Nota-se que as Equagdes 5.11 e 5.12 sao acopladas devido ao termo Zi(t — 7).

As equagoes diferenciais, integracgoes e interpolagdes (yields e remanescentes) sao

similares aquelas empregadas por Pereira (2012).
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Figura 5.3 - Representacao esquemaética do modelo de evolucao quimica. Todo o desenho
representa o Universo e o retangulo de cima todos os halos de matéria escura.
Primeiramente existe a entrada de gas primordial no sistema, termo de infall,
IF(t), esse gas fica disponivel no meio interestelar para a formagao de estrelas,
parte do material se torna estrela, entao temos uma taxa césmica de formacao
estelar((t)). Quando a estrela morre ela ejeta gds enriquecido de volta para
o meio interestelar, produzindo uma taxa de ejegdo de matéria e(t), como
estd nas Equacoes. Esse ciclo se repete desde z = 20 até z = 0. O termo de
outflow, OF(t), ndo é considerado na evolugao quimica nas estruturas, porque
a saida de material do sistema como um todo é bastante pequena em relagao
a soma das massas de todos os halos. Entdo a saida de matéria enriquecida
pelas estrelas nao altera significamente a metalicidade do meio externo a qual
permanece sendo aquela primordial. Além disso, para estimarmos tal perda
de massa seria necessario uma complexidade maior na modelagem quimica,
tendo que calcular o quanto de energia cinética ¢é ejetado ao meio interestelar
pelas supernovas a fim de produzir um vento galactico de dentro para fora
das estruturas.
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6 SISTEMAS DLAs E SUB-DLAs

Os sistemas de DLAs (Damped Lyman-a) e sub-DLAs foram usados neste estudo
como indicadores observacionais para testar a qualidade do modelo tedrico desen-
volvido. Os dados necessérios relacionados a esses sistemas foram as abundancias do
oxigenio e do zinco de cada sistema localizado a um dado redshift. Tais dados foram
retirados da literatura e os autores sao: Cooke et al. (2011), Battisti et al. (2012),
Petitjean et al. (2008) e Dessauges-Zavadsky et al. (2003).

Abaixo temos uma explicacao sobre DLAs e sub-DLAs encontrada em Dessauges-
Zavadsky et al. (2003) e outros ali citados.

A formacao e evolucao galactica permanecem como impor-
tantes questoes para o entendimento do Universo primitivo. Pas-
sos fundamentais relativos a essas questoes seriam a reconstrucao
da histéria quimica de galéxias e o censo dos metais do Universo.
Ambos sao investigados pelas vias tradicionais de observacao de
estrelas, e por sistemas de absorcao de linha detectados ao longo
das linha de visadas de um quasar, independente da sua distancia,
luminosidade e morfologia. Os sistemas absorvedores de linhas,
em particular, sao um método observacional muito acurado para
medir gas neutro e teor de metais do Universo até redshifts muito
altos, z > 4 (e.g. Lu et al. (1996); Dessauges-Zavadsky et al.
(2001a); Prochaska et al. (2001); Songaila e Cowie (2002)).

Os sistemas de absorvedores de linha do espectro de um
quasar sao divididos em trés classes de acordo com a densi-
dade colunar do Hidrogénio neutro: floresta Lya com N (Hy)
na faixa de ~ 102 a 1,6 x 10" cm™2, sistemas Lyman-limite
(LLs) com N(Hj) > 1,6 x 10'" cm™2 e sistemas Lyman o (DLAs)
com N(Hjp) > 2,0 x 102 cm™2 (WOLFE et al., 1986). Assim, eles
investigam diferentes meios desde vazios até halos e discos de
(proto)galdxias anas e normais (Matteucci et al. (1997); Haehnelt
et al. (1998); Ledoux et al. (1998); Prochaska e Wolfe (1998);
Jimenez et al. (1999); Calura et al. (2003)). Os DLAs, em parti-
cular, sao uma populacao importante cosmologicamente, pois eles
detém a maior parte do hidrogénio neutro contido no Universo
(e.g. Wolfe et al. (1995); Storrie-Lombardi e Wolfe (2000)) e sao

tidos como sendo os progenitores das galaxias de agora.
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Um recente estudo feito por Péroux et al. (2003) tem, pérem,
sugerido uma relagao importante sobre os sistemas com baixa
densidade colunar de Hj, os chamados "sistemas sub-DLAs”com
densidade colunar de Hj entre 10* e 2,0 x 10?*° cm ™2, os quais
aumentam com o redshift. De fato é uma classe de absorvedores
ainda pouco estudada que pode conter, aproximadamente, 45 por
cento do hidrogénio neutro em massa em z > 3,5, e podem ter
um importante papel a alto redshift no estudo da quantidade de
géas neutro e contetido de metal no Universo conforme a evolugao
do redshift. Os sub-DLAs, similarmente aos DLAs, apresentam a
vantagem de que a densidade colunar de H; pode ser bem esti-
mada gracas a presenca de asas saturadas em suas linhas Lya,
observadas a densidades colunares de H; de 10" cm 2.

Hoje em dia a abundancia quimica dos DLAs tem sido a tnica
forma de tracar o conteido de metais no Universo, porém isso tem
mostrado resultados inesperados. Ao contrario das previsoes dos
modelos de evolugao quimica césmica (e.g. Pei e Fall (1995); Cen
e Ostriker (1999); Pei et al. (1999); Cen et al. (2003)), as ob-
servagoes mais recentes indicam apenas uma suave evolucao do
conteudo metdlico com o redshift (Pettini et al. (1999); Prochaska
e Wolfe (2000); Vladilo et al. (2000); Dessauges-Zavadsky et al.
(2001b); Prochaska e Wolfe (2002)). Apenas Savaglio (2001), que
focou nos sistemas de DLA com baixa densidade colunar de Hj,
obteve evidéncia para a evolucao com o redshift. Se as previsoes
de Péroux et al. (2003) forem confirmadas, as metalicidades dos
sub-DLAs poderiam ser levadas em conta para se obter um com-
pleto cenario da evolugao do redshift do conteiido metéalico no
Universo. De fato, os atuais estudos sobre metalicidade focados
apenas nos sistemas absorvedores de alta densidade colunar de
H;, podem ter fornecido uma visdo parcial e/ou incompleta da
evolucao da metalicidade global no Universo em z > 3,5. A con-
firmacao observacional do impacto dos sistemas sub-DLAs a alto
redshift é portanto crucial. [...] . Se os sub-DLAs séo os blocos
bésicos de construcao do crescimento hierarquico das estruturas
galdcticas como sugere Péroux et al. (2003), a andlise de sua
abundancia pode fornecer uma visao dos primeiros estagios do

enriquecimento quimico das galaxias.
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Khare et al. (2007) sugerem que grande parte dos DLAs esteja associada a galdxias
de baixa massa (< 10° M), enquanto que os sub-DLAs estao associados a galdxias

massivas, tanto elipticas como espirais.

Apesar da classificacao apresentada acima sobre a diferenca entre DLAs e sub-DLAsS,
fica estabelecido neste trabalho o que cada autor considerou como sendo um sistema
absorvedor ou outro. Como exemplo podemos ver que nos sistemas estudados por
Cooke et al. (2011) e Dessauges-Zavadsky et al. (2003) que a diferenciagdo depende
somente da barra de erro. No caso de Cooke et al. (2011) todos os sistemas foram
considerados DLAs, mesmo o que se encontra em z = 2,81633, ao contrario de
Dessauges-Zavadsky et al. (2003) que considera o sistema em z = 3,142 um sub-

DLA. A distingao dos sistemas foi feita nos graficos. Ver Tabela 6.1.

6.1 Abundéancias elementais: processos fisicos, razoes de abundéancia e

problema da falta de metais

As abundancias dos elementos podem ser inferidas a partir das suas linhas de ab-
sor¢ao usando suas larguras equivalentes. Essas larguras equivalentes sao direta-
mente proporcionais as densidades colunares (numéricas) levando em conta a forga
do oscilador da transicao e o comprimento de onda ao quadrado. Esta dependéncia
na largura equivalente é assumida tomando como hipdtese que o meio absorvedor,
no caso DLAs e sub-DLAs, é opticamente fino no comprimento da transi¢cao atomica
(profundidade 6ptica< 1); também despreza-se emissoes espontaneas e estimuladas
(LEQUEUX, 2004).

Podem existir alguns problemas com as metalicidades observadas nos DLAs. Tais
metalicidades podem ser menores do que aquelas estimadas a partir da CSFR (miss-
ing metal problem). As causas possiveis, a maioria delas de cardter observacional,
sao: deplecao de abundancias por poeira, efeitos de ionizacao, gradientes radiais
de metalicidades, efeitos de saturacao nas linhas de absor¢ao, obscurecimento por

poeira, outflows, entre outros.

Existem alguns métodos que podem ser usados para verificar se o sistema absorve-
dor (DLA ou sub-DLA) sofre deplec¢ao de abundancias devido a formacao de poeira.
Pode-se estimar a deplecao utilizando-se as seguintes razoes de abundancias elemen-
tais: [Zn/Fe]' (VLADILO, 2002a), e [Si/Fe]? em conjunto com [Fe/H].

'[E1/Ezg] = 10g(N(E1) /N(E2))objeto — log(N(E1)/N(E2))e
*[E1/Ez] = log(N(E1)/N(E2))objeto — log(N(E1)/N(Ez2))e
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Os DLAs apresentam uma deplegao minima de abundancias quando, para [Fe/H] <
—2dex, a razao [Si/Fe] for menor que ou aproximadamente igual a +0,3dex,
tomando-se como referéncia a composicao quimica de estrelas velhas e pobres em
metais do halo da Galdxia (PETTINI et al., 1997). Na condicao [Si/Fe]> 40, 3 dex,
quando a metalicidade é muito baixa, o sistema absorvedor apresentaria uma de-
plecao acentuada de abundancias (dado que também o ferro é muito mais eficiente-

mente incorporado na formagao de graos de poeira do que o silicio).

Segundo Vladilo (2002a), a razao [Zn/Fe] pode ser empregada na estimativa dos
efeitos de deplecao de abundancia de poeira também. Sendo ambos Zn e Fe elementos
do mesmo grupo nucleossintético (pico do ferro, “iron-peak elements“) e sabendo
que o zinco é o elemento desse grupo que menos contribui para a formagao de graos
de poeira, quando [Zn/Fe]> 40,3 dex os efeitos de deplecao tornam-se evidentes
para o sistema Lyman-alfa. Do contrério, quando [Zn/Fe]< 0,3 dex, a deplegao de

abundancias pode ser desprezada para todos elementos.

Para Vladilo (2002b), os elementos mais depletados sao: Si, Mg, Mn, Cr, Fe, Ni,
dispostos em ordem crescente de importancia. Tanto em Vladilo (2002b) como em

Vladilo (2002a), o autor mostra métodos para a corre¢ao por deplecao de poeira.

Entre as razoes de abundancia elemento-alfa/ferro, as menos afetadas por efeitos de
deplecao por formagao de poeira sao [S/Zn]| e [O/Zn] (VLADILO, 2002a) (MOLARO
et al., 2000). Tais razoes poderiam ser usadas para se estimar diretamente a razao
de ocorréncia entre supernovas tipo II (SN-II) e supernovas do tipo Ia (SN-Ia) na
formacao dos sistemas absorvedores Lyman-alfa, ja que os elementos do tipo alfa
sao prioritariamente formados e lancados ao meio interestelar via explosoes de es-
trelas massivas (SN-II) enquanto que os elementos do pico do ferro sao sintetizados
em eventos de SN-Ia (ocorrentes em sistemas bindrios contendo estrelas de massa
baixa/intermediéria). Contudo, nao é produtivo confrontar a razao [O/Zn] entre os
modelos e dados de DLAs/sub-DLAs, pois os yields considerados no cédigo quimico
nao levam em conta a influéncia das SN Ia sejam aqueles de Populagao 11 ou aqueles

de Populagao II.

Em relagao aos problemas que interferem de algum modo nas medidas de abundan-
cias elementais, cada um deles deveria ser tratado de forma rigorosa como acontece,
especialmente, com o efeito de deplecao por poeira e com as correcoes devido ao
desequilibrio de ionizagao entre os diferentes ions de uma dada espécie. Os efeitos
de saturacao de linha em absorcoes atomicas de um modo geral induzem a maiores

erros em [E/H| ou a subestimativas das abundancias elementais. O obscurecimento
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por poeira e/ou aumento da densidade colunar dos atomos podem ser realmente
mais importantes nas regioes centrais de um DLA do que em um sub-DLA, fazendo
com que as regides periféricas sejam preferencialmente observadas (menos pobres
em metais) do que aquelas centrais. Relacionado a esse iltimo efeito, admitir a exis-
téncia de gradientes radiais negativos de metalicidades em DLAs/sub-DLAs (maior
metalicidade no centro) pode superestimar o contetido de metais quando nao existe
forte extingao radiativa nas regides centrais, ja que a periferia contribui menos para
a luminosidade integrada do sistema. Por outro lado, se o obscurecimento central for
excessivo, o efeito de um gradiente de metalicidade induziria uma subestimativa das
abundancias medidas. A saida de matéria dos sistemas absorvedores(outflows galac-
ticos ao meio intergalactico devido a energia cinética injetada por eventos explosivos
ao meio interestelar) pode acarretar também em uma diminui¢do da metalicidade

do sistema.
6.2 Amostras Coletadas da Literatura

Para que as abundancias do oxigénio ou zinco resultantes do modelo tedrico
pudessem ser comparadas com as abundancias elementais de DLAs e sub-DLAs,

foi necessério aplicar os seguintes equacionamentos:

[E/H]objeto = log(N(E)/N(H))objeto — log(N(E)/N(H))o, (6.1)

onde N(E) e N(H) sdo respectivamente as densidades numéricas (colunares ou
volumétricas) para o elemento E e o hidrogénio, H, tanto no objeto como no Sol.
A saida fornecida pelo cédigo de evolucao quimica é simplesmente a densidade de

massa para o elemento, em unidades de Mg, /Mpc3.

N(E)/N(H)gas = (p(E)/p(H))gas x (m(H)/m(E)). (6.2)

Cada termo da Equacao 6.2 esta descrito abaixo.
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p(E) = densidade de massa de E em M /Mpc®
p(H) = densidade de massa de H em M /Mpc?
m(E) = massa do dtomo E

(H)

= massa do atomo de hidrogénio

No caso do oxigénio (O), tem-se: N(O)/N(H) =~ (p(O)/p(H))gas % (1/16).
No caso do zinco (Zn), tem-se: N(Zn)/N(H) ~ (p(Zn)/p(H))gas % (1/65,38).

Deste modo, calcula-se,

[O/H]gas = log(N(O)/N<H>>gas - lOg(N(O)/N(H))@ (63)

[Zn/H]gas = log(N(Zn)/N(H))gas — log(N(Zn)/N(H))e. (6.4)

Por definigao, tem-se que log(E) = log(N(E)/N(H)) + 12,00, sendo log(H) sempre

igual a 12,00. De forma que para o oxigénio e zinco, temos:

log(N(O)/N(H))s = log(O)s — 12,00, (6.5)
log(N(Zn)/N(H))s = log(Zn)s — 12,00, (6.6)

tal que log(O)s = 8,69 e log(Zn), = 4,56 segundo padrao solar de abundancias
elementais de Asplund et al. (2009) usado como referéncia. Como exemplo, para o

oxigenio, temos:

[O/H]gas = 1og(p(O)/p(H)) x (m(H)/m(0)) — (log(0) —12)
[O/H]gas = 1og(p(O)/p(H)) x (1/16) — (8,69 — 12)
[O/H]gas = 10g(p(0)/p(H)) + 2,106. (67)
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A referéncia de Asplund et al. (2009) também foi usada por Cooke et al. (2011),
Battisti et al. (2012) e Petitjean et al. (2008). J& Dessauges-Zavadsky et al. (2003)
usaram Grevesse e Sauval (1998); para esses dados foi feita uma correcao usando a

seguinte Equagao:
[E/H]pLam = [E/H]pLa; + (log Egy — log Eo m), (6.8)

em que [E/H]ppam ¢ a abundéancia reescalonada para o padrao de Asplund et al.
(2009), [E/H]pra, ¢ a abundancia do metal fornecida pela literatura e o tltimo
termo ¢é o fator de correcao. No caso do oxigénio foi somado 0,14 e para zinco 0,04
aos dados de Dessauges-Zavadsky et al. (2003). Na Tabela 6.1 sao apresentados os

valores sem modificacao.

Também foi verificado se as abundancias dos DLAs e sub-DLAs considerados ti-
nham deplegao por poeira. Cooke et al. (2011), Battisti et al. (2012) e Petitjean et
al. (2008) falam em seus trabalhos que a deplegao por poeira dos sistemas estudados
por eles é irrelevante. Apenas Dessauges-Zavadsky et al. (2003) nao levantam essa

questao.
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7 RESULTADOS E DISCUSSAO

Este estudo apresenta um total de sessenta modelos diferentes para a evolugao
quimica do oxigénio, zinco e metalicidade total. Tais modelos estao divididos nas
categorias A, B, C e D e também em subcategorias que vao de 1 a 15 (cada um
representa um expoente e escala caracteristica de formagao estelar), como mostram
as Tabelas 7.2, 7.3, 7.4 e 7.5. Para termos uma ideia da idade do Universo em cada

valor de redshift que aparece nos graficos foi feita uma tabela com essa informacao
(Tabela 7.1).

A escolha do oxigénio como elemento quimico principal desse estudo deve-se ao fato
dele ser um indicador de estrelas massivas e também o metal mais abundante do
Universo. Ja o zinco foi usado, a principio, como um medidor da deple¢ao por poeira,

que ao contrario do oxigénio sofre pouca deplecao.

A familia de modelos A considera que a massa minima de formacao dos halos de
matéria escura, no Universo, ¢ 10° massas solares. A familia de modelos B considera
a massa minima para halos igual a 10® massas solares. A familia C considera massa
minima igual a 10'° massas solares enquanto a D temos m,,;, = 10'? massas solares.
Todos os parametros considerados importantes para os modelos podem ser vistos nas
Tabelas 7.2, 7.3, 7.4, 7.5 e 5.1. Para os graficos da metalicidade total, as duas linhas
escuras representam a metalicidade de transicao entre a Populacao III e a Populacao
II. Em Maio et al. (2010), o intervalo limite das metalicidades criticas, Z.;, ¢ 1072 a
107%Zg, porém no nosso trabalho estamos considerando uma faixa mais restritiva,
entre 1074 a 107, para a metalicidade de transicao. Em particular, 107¢ Z,, colocaria
a transicao em um redshift muito elevado, o que nao parece realista pois, formadas as
primeiras estrelas da Populacao III rapidamente o ambiente seria poluido com metais
que ultrapassariam esse limiar. Além disso, colocar a transicao em Z.; = 1075 Z
poderia implicar sobre o redshift em que a reionizacao do Universo se completou. A

questao acerca da reionizacao do Universo nao ¢ estudada nem discutida no presente

Tabela 7.1 - Idade do Universo conforme o redshift.

z Idade do Universo (Gyr) %

0 13,6751 100
5 1,2346 9
10 0,4984 4
15 0,2842 2
20 0,1896 1
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Figura 7.1 - Taxa césmica de formagao estelar com z = 1,35, x = 0,35 e x = 2,35, e
7 = 2(Gyr).

trabalho.

A andlise de y? reduzido compara os modelos teéricos da taxa césmica de formacao
estelar com os dados de Hopkins (2004) e Hopkins (2007). Essa andlise foi dividida
em duas partes devido a uma dispersao maior dos dados observacionais em redshifts
mais altos, assim temos x? para z até 2 e x? para todo o intervalo observacional da
CSFR. O parametro €,, que aparece nas tabelas como sendo a eficiéncia, na verdade
é o valor que normaliza a CSFR para que ela resulte em p = 0, 0135 MgMpc3yr—!

(valor inferido para o Universo local conforme Pereira e Miranda (2010)).

Analisando o gréfico apresentado na Figura 7.1, vemos a comparagao da taxa cosmica
de formagao estelar para trés modelos da familia A (A2, A7 e A12). O que difere a
familia de modelos A das outras é a massa minima do halo de matéria escura, que
no caso é My, = 10°Mg. Para a Figura 7.1, a escala caracteristica de formacao
estelar foi mantida fixa em 7 = 2Gyr e variou-se o expoente da IMF: z = 1,35
(curva vermelha), x = 0,35 (curva azul) e z = 2.35 (curva verde). Cada modelo
foi comparado com os dados observacionais de Hopkins (2004) e Hopkins (2007). De
maneira geral, os trés modelos concordam com os dados observacionais, como mostra

a estatistica de x? reduzido, ver Tabela 7.2. Se tomarmos = = 1,35 como referéncia
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neutra, o expoente x = 2,35 ira privilegiar a formacao de estrelas de baixa massa,
assim temos muito mais estrelas em nimero do que com o expoente x = 0,35, o
qual privilegia a formacao de estrelas de alta massa. E por isso que a curva referente
a xr = 2,35 aparece mais acima e x = 0, 35 mais abaixo. Portanto, para uma mesma
quantidade de gas, pode-se ter uma CSFR maior com a formagao de estrelas de baixa
massa, ja que elas “retém” o gas por mais tempo quando comparado com estrelas

massivas.

0 5 10 15 20

Figura 7.2 - Densidade do gés com = = 1,35, z = 0,35 e z = 2,35, e 7 = 2(Gyr).

Na Figura 7.2, assim como na Figura 7.1, temos a escala caracteristica de formagao
estelar fixada em 7 = 2 Gyr e o expoente da IMF variando em trés valores: © = 1, 35,
xr = 0,35 e x = 2,35. Porém, agora as curvas se referem a evolucao da densidade
do gés, em unidades de My /Mpc?. Podemos ver que até redshift, 2 ~ 7 as curvas
seguem juntas, depois disso elas comegam a se destacar e seguem evolucoes distintas.
Novamente, tomando o expoente de Salpeter como referéncia, a massa das estrelas
exerce um papel importante na evolucao do gas. Para 7 = 2 Gyr, temos que a maior
parte do gas foi consumido no passado para a formacao de estrelas. Mas como estrelas
de baixa massa, aqui representadas por x = 2, 35, demoram muito mais para morrer

do que as mais massivas (x = 0,35), entdo o gés fica a maior parte do tempo retido
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nas estrelas e o retorno dele ao meio é baixo, ao contrario das estrelas massivas que
morrem logo e retornam mais material para o meio em um espaco de tempo menor.
Portanto, temos a curva das estrelas massivas mais acima e das de baixa massa mais

embaixo.

20

Figura 7.3 - Densidade do gds em Mg /Mpc?. Modelo A para Populacdo III com x = 1,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

Nos graficos em que mantemos o expoente da IMF fixo e variamos o 7, podemos
ver qual dos dois parametros ird dominar a dinamica do gas no sistema. Na Figura
7.3, apesar de um pequeno destaque da curva Al em relagao as outras, temos um
equilibrio entre os parametros 7 e x. Ja na Figura 7.4, onde o expoente x = 0,35
privilegia a formagcao de estrelas de alta massa, acontece uma compensacao entre 7 e
x. O parametro 7 estd ligado diretamente a eficacia temporal do processo de formagao
de estrelas. Quanto menor seu valor, mais rapidamente o gis é transformado em
estrelas sejam elas de pequena ou grande massa dado o valor de x da IMF. Quando
7 ¢é pequeno (o menor 7 ¢ 1Gyr) e z tem um valor grande (z mdximo ¢é 2,35),
cria-se rapidamente um maior reservatorio de massa estelar na forma de estrelas de
baixa massa, as quais retém a massa do sistema por bastante tempo contribuindo
pouco para o aumento temporal da massa do gas (estrelas com m < 1My tem

tempos evolutivos da ordem da idade do Universo). Porém, quando tanto 7 como
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Figura 7.4 - Densidade do gds em Mg /Mpc3. Modelo A para Populagdo III com x = 0,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.5 - Densidade do gis em Mg /Mpc?. Modelo A para Populacdo III com x = 2,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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x forem pequenos, ocorre uma diminuicao desse efeito tal que com x = 0,35 ha
uma formacao de mais estrelas massivas em comparacao com as de menor massa.
As estrelas massivas reciclam o gas do sistema de modo bem mais rapido do que as
estrelas de pouca massa. Agora, ao contrario do que ocorre nos modelos A6, A7, A8,
A9 e A10, a Figura 7.5 ilustra uma segregacao maior das curvas devido ao dominio
do parametro 7. Com estrelas de menor massa, o retorno de gas para o meio fica
comprometido (é muito pouco, pois essas estrelas demoram para morrer), entao,
7 = 1, por exemplo, que consumiu muito gas no passado, para a formacao estelar,
ficou com pouco gas no presente. Enquanto 7 = 5 traz para redshifts mais préximos
do presente o consumo de gas, ficando o pico da CSFR também em z mais baixos.

Portanto o parametro regulador nesse sistema de estrelas de baixa massa é 7.

100 — . . . —

Figura 7.6 - Densidade do gis em M /Mpc3. Modelo B para Populagao III com x = 1,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

Para as outras familias de modelos ocorre a mesma coisa que foi descrita para a
familia de modelos A. Mas agora também temos que considerar a massa minima
do halo de matéria escura de cada familia. Quanto maior for a massa minima do
halo, mais tarde ela se desacopla da expansao do Universo; entao a formacao es-
telar sera cada vez mais tardia, assim como o seu pico, ver nas Tabelas 7.2, 7.3,

7.4 e 7.5 os valores de z,. Podemos ver uma mudanca progressiva no formato das
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Figura 7.7 - Densidade do gis em M /Mpc3. Modelo B para Populagao III com x = 0,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.8 - Densidade do gis em M /Mpc3. Modelo B para Populacdo III com x = 2,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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curvas, ou seja, conforme aumenta a massa minima do halo o valor da eficiéncia,
€4, diminui. Outro efeito desse aumento de massa é a nao segregacao dos modelos
entre si, principalmente na familia de modelos D, onde a massa minima do halo é
M, = 10*2 M,,. Nido existe mais uma diferenciacao dos efeitos de 7 e x, nao tendo
como saber quem domina na dinamica do géas (Figuras 7.12, 7.13 e 7.14). De maneira
geral, com o atraso no desacoplamento dos halos, o consumo maior de géas, devido
a formacao das primeiras estrelas, acontece em redshifts cada vez menores. Essa
transicao ¢é ilustrada pelas figuras intermedidrias, familias B e C, que estao entre a

massa minima de halo mais baixa e mais alta (Figuras 7.6, 7.7, 7.8, 7.9, 7.10 e 7.11).

1010 T T T T T

C2 cC4

Figura 7.9 - Densidade do gis em Mg /Mpc3. Modelo C para Populacdo III com x = 1,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

Na Figura 7.15 temos a evolugao da abundancia do oxigénio em fungao do redshift,
z, para uma massa minima de halo de matéria escura de 10° M, escala caracte-
ristica de formacao estelar em 7 = 2 Gyr e trés diferentes valores para o expoente
da IMF: 1,35, 0,35, e 2,35. Esses parametros correspondem, respectivamente, aos
modelos A2, A7 e A12. Os modelos tedricos foram confrontados com a abundancia
de oxigénio contida em DLAs e sub-DLAs. O modelo A7 tem uma abundancia
superior a apresentada pelos DLAs e sub-DLAs, devido ao expoente x = 0,35 que

privilegia a formacao de estrelas mais massivas, enquanto o modelo A12 produz
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Figura 7.10 - Densidade do gs em M /Mpc3. Modelo C para Populacio I1I com x = 0, 35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

1010:1 T T I T

10°0F

Figura 7.11 - Densidade do gs em Mg /Mpc3. Modelo C para Populacio III com x = 2,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.12 - Densidade do gds em Mg /Mpc3. Modelo D para Populacio I1I com x = 1,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.13 - Densidade do gas em M /Mpc?. Modelo D para Populacio III com x = 0, 35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.14 - Densidade do gds em M /Mpc®. Modelo D para Populacio Il com x = 2,35
e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

muito pouco oxigénio pela presenca mais elevada de estrelas de baixa massa, as
quais nao dao conta de produzir a abundancia medida nesses absorvedores. Ja o
modelo A2, que tem o expoente de Salpeter, tem uma melhor concordancia com os

dados observacionais.

Como na Figura 7.15, o expoente de Salpeter mostrou ser o melhor resultado. Entao
fixamos este expoente junto a escala caracteristica de formacao estelar, 7 = 2 Gyr
e fizemos a evolucao da abundancia do oxigénio em halos de matéria escura de
diferentes massas minimas: 10°, 108, 10! e 102 M, correspondentes aos modelos A2,
B2, C2 e D2. Se analisarmos a Figura 7.16, a principio vemos que C2 e D2 concordam
muito bem com os dados observacionais, contudo halos com massa minima de 10*°
e 1012 M, inviabilizariam a formacio de galdxias anas (de baixa massa). Entao os

modelos A2 e B2 se mostram mais naturais.

As Figuras 7.17, 7.18 e 7.19 mostram a influéncia do expoente da IMF sobre os
modelos. Como ja explicado anteriormente, dependendo do expoente colocado na
IMF ela irda ter uma tendéncia para a formacao de um espectro de massa com
mais estrelas massivas ou de pequena massa. Novamente tomando x = 1,35 como

referéncia, se diminuirmos o valor do parametro x mais estrelas de alta massa serao
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Figura 7.15 - Modelo A para Populagao III com z = 1,35, x = 0,35 e x = 2,35, e T

2(Gyr).
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Figura 7.16 - Modelos A, B C e D para Populacao III com = = 1,35 e 7 = 2(Gyr).

64



[O/H]
&

AS

6 DLAs (Cooke et al. (2011))
7 DLAs (Petitjean ct al. (2008)) X |
- [—
sub-DLASs (Battisti et al. (2012)) X

_ 8 . DLAs (Battisti et al. (2012))

sub-DLAs (Batistti et al. (2012)) . |

_9 = sub-DLAS (M. Dessauges-Zavadsky et al. (2003)) = -1

|
|
sub-DLAs (M. Dessauges—Zavadsky et al. (2003)) i

—10 L ' |
0 5 10 15 20

y4

Figura 7.17 - Modelo A para Populagao III com x = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.18 - Modelo A para Populagao III com x = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.19 - Modelo A para Populagao III com x = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

formadas e se 0 aumentarmos teremos estrelas mais leves (em nimero). Foram usados
x = 0,35 para mostrar o extremo das estrelas mais massivas e x = 2,35 para o

extremo das estrelas mais leves.

Estrelas muito massivas produzem bastante elementos do tipo «, principalmente
oxigenio. Como ja estamos trabalhando com yields que ficam no intervalo de 140
a 260 My, intensificar o nimero de estrelas massivas no sistema resultaria uma so-
breabundéancia de oxigénio (Figura 7.18). Porém, diminuir o nimero de estrelas
massivas nao parece certo, como mostra a Figura 7.19; as curvas referentes aos mo-
delos com x = 2,35 nao alcancam a abundancia observada nos sistemas de DLAs.
No meio desses opostos, os modelos representados na Figura 7.17 mostram-se em

melhor concordancia com os dados observacionais.

O elemento zinco foi estudado devido a uma possivel deplecao da abundancia do
oxigénio por poeira, muito embora nem mesmo Vladilo (2002a), Vladilo (2002b),
apresente sequer um fator de correcao para a abundancia medida de tal elemento
que, por outro lado, pode ser afetada por outros efeitos fisicos e observacionais (vide
Capitulo 6). Porém, podemos ver que as curvas tedricas de todas as familias de

modelos passam abaixo dos valores da abundéancia do zinco em sub-DLAs (Figuras
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Figura 7.20 - Modelo B para Populagao III com = = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.21 - Modelo B para Populagao III com = = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.22 - Modelo B para Populagao III com = = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.23 - Modelo C para Populagao IIT com = = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.24 - Modelo C para Populagao III com z = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.25 - Modelo C para Populagao IIT com = = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.26 - Modelo D para Populagao III com x = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.27 - Modelo D para Populagao III com x = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.28 - Modelo D para Populagao III com x = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

7.29 a 7.40). O que podemos concluir com os modelos do zinco é que existe uma
falta de elementos do pico do ferro, ou seja, deveriamos considerar no cédigo yields

de supernova tipo Ia sejam elas de Populacao III e/ou Populagao I1/1.
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Figura 7.29 - Evolucao do zinco. Modelo A para Populacao III com = = 1,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.30 - Evolugao do zinco. Modelo A para Populagao III com z = 0,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.31 - Evolucao do zinco. Modelo A para Populacao III com z = 2,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.32 - Evolucao do zinco. Modelo B para Populagao III com z = 1,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.33 - Evolucao do zinco. Modelo B para Populacao III com = = 0, 35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.34 - Evolucao do zinco. Modelo B para Populagao III com z = 2,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.35 - Evolucao do zinco. Modelo C para Populagao III com x = 1,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.36 - Evolucao do zinco. Modelo C para Populagao III com x = 0,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.37 - Evolugao do zinco. Modelo C para Populagao III com x = 2,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).

Os gréficos de metalicidade total, com yields de Populacao III, foram feitos para
ver em que redshifts sao atingidas as possiveis metalicidades criticas de transigao
das estrelas de Populagao III para Populagao II. Para Maio et al. (2010), elas se
encontrariam entre 107% a 1073 Z,. Contudo, 107%Z, é uma metalicidade muito
baixa e a transicao entre as populagoes ocorreria muito cedo, ou seja, em um red-
shift muito alto, em torno de 17. J4 o limite superior de 1073 Z, corrobora com nossa
previsao (vide Figura 7.1). Nos nossos modelos, apresentados através dos gréficos
de metalicidade versus redshift, optamos por destacar através de linhas horizon-
tais, duas possiveis metalicidades de transicao indicadas nas figuras para os casos
Zeit = 5 X 1073%Z¢ € Zeiy = 5 X 107*Z. O motivo de preferirmos destacar esses
valores ficard mais claro no oitavo capitulo. Importante destacar que as curvas de
metalicidade seguem a mesma forma dos modelos para o oxigénio devido a pro-
ducao desse elemento ser extremamente majoritaria perante os outros. Comparar,

por exemplo, as Figuras 7.53 a 7.64 com 7.16 a 7.28 1.

As familias de modelos para a Populacao II foram feitas para comparar com a Po-

pulagao III. Os yields adotados para a Populagao II (MAEDER, 1992) sao aqueles

!Nos gréficos de metalicidade versus redshift a reta horizontal em Z = 0, 02 indica a metalicidade
solar (GREVESSE; SAUVAL, 1998).
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Figura 7.38 - Evolucao do zinco. Modelo D para Populagao III com = = 1,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.39 - Evolucao do zinco. Modelo D para Populacao III com x = 0,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.40 - Evolucao do zinco. Modelo D para Populagao IIl com =z = 2,35e 7

de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.41 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populacao II.
Modelo A para Populagao III com = = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.42 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populacao II.
Modelo A para Populagao III com z = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.43 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populagao II.
Modelo A para Populagao III com = = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.44 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populacao II.
Modelo B para Populagao IIT com x = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.45 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populagao II.
Modelo B para Populagao IIT com z = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.46 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populacao II.
Modelo B para Populagao IIT com x = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.47 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populagao II.
Modelo C para Populagao III com = = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.48 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populacao II.
Modelo C para Populagao IIT com x = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.49 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populagao II.
Modelo C para Populagao III com = = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.50 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populacao II.
Modelo D para Populagao III com = = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.51 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populagao II.
Modelo D para Populagao III com = = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

83



1e-05 :
1e-10 ;
1e-15 ;
1e-20 ;

1e-25

1e-30 F

1e—35 F ! ! [ n

redshift

Figura 7.52 - Metalicidade total, as duas linhas escuras na horizontal representam as pos-
siveis metalicidades de transicao entre a Populagao III e a Populagao II.
Modelo D para Populagao III com = = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).

calculados para metalicidade Z = 0,001. Olhando as Figuras (7.65 a 7.76) percebe-
mos que os modelos correspondentes resuntam em abundancia de oxigénio acima
do observado nos DLAs e sub-DLAs, assim como para a metalicidade total. Todos
os efeitos causados pelos parametros 7, x e pela massa minima do halo de matéria
escura, também ocorrem nessa populacao. Comparando com os resultados da Po-
pulacao III, a Populacao II poderia entrar a partir de z = 2 formando um modelo

hibrido e, talvez melhorando as curvas tedricas para redshifts menores que 2.
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Figura 7.53 - Modelo A para Populagao IT com x = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.54 - Modelo A para Populacao II com x = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.55 - Modelo A para Populagao IT com x = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.56 - Modelo B para Populagao IT com = = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.57 - Modelo B para Populagao II com = = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.58 - Modelo B para Populagao IT com = = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.59 - Modelo C para Populagao IT com x = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.60 - Modelo C para Populacao II com x = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.62 - Modelo D para Populagao II com = = 1,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.63 - Modelo D para Populagao II com z = 0,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.64 - Modelo D para Populagao II com = = 2,35 e 7 variando de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.65 - Metalicidade total. Modelo A para Populagao II com x = 1,35 e 7

de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.66 - Metalicidade total. Modelo A para Populacao IT com z = 0,35 e 7 variando

de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.67 - Metalicidade total. Modelo A para Populagao I com x = 2,35 e 7
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.68 - Metalicidade total. Modelo B para Populacao II com = = 1,35 e 7 variando

de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.69 - Metalicidade total. Modelo B para Populagao IT com z = 0,35 e 7
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.70 - Metalicidade total. Modelo B para Populacao II com = = 2,35 e 7 variando

de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.71 - Metalicidade total. Modelo C para Populacao Il com z =1,35e 7
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.72 - Metalicidade total. Modelo C para Populacao II com z = 0,35 e 7 variando

de 1 a 5(Gyr).

94



0.01 F -
0.0001 i i
te—06 | |
1e-08 !
1e-10 i
te—12 |-

1e-14 |

1e-16 - |
cis |
Metalicidade solar T

fe—1g L | | I |
0 5 10 15 20

redshift

Figura 7.73 - Metalicidade total. Modelo C para Populacao II com x = 2,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).

No geral, percebemos a importancia da escala caracteristica de formacao estelar, T,
do expoente da IMF, z, e da massa minima dos halos de matéria escura. Mudando
esses parametros, conseguimos produzir varios modelos e chegar naqueles que estao
em melhor acordo com os dados observacionais. Os melhores modelos sao os que tém
7 =2Gyr e 7 = 3Gyr e cuja formacao estelar ocorra em um halo de M,,;, = 10° —
108 M. As Tabelas 7.2, 7.3, 7.4 e 7.5 fornecem valores importantes que caracterizam
cada modelo como o redshift de méaxima formacao estelar, z,, o redshift de maxima
abundancia de oxigenio, zjo/mj, do zinco, zjz,/m), € metalicidade total, Z, para a
Populagao IIT e zjo/m) e Z para a Populagao II. Além da anélise x* reduzido para
todos os modelos. Um dado muito importante € o €, que além de fornecer a eficiéncia,
ele é o parametro de normalizacao da CSFR. Seu valor é diferente para cada modelo
para que no presente tenhamos sempre p = 0,0135 MoMpc~3yr—!. Portanto, seu
valor é maior para os modelos que possuem menor valor de 7 e assim maior valor de
k (Capitulo 4). Esses modelos deverao ter uma eficiencia de formacao estelar mais
alta no presente pois tem menos gas para produzir p = 0,0135 MoMpc?yr~! em
z = 0.
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Figura 7.74 - Metalicidade total. Modelo D para Populacao IT com = = 1,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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Figura 7.75 - Metalicidade total. Modelo D para Populagao II com x = 0,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).

96



le-05 F . {
1e-10 |
1e-15 |

1e-20 F

1e-25

1e-30 F bis : .

1e—35 F | | ] | 1
0 5 10 15 20

redshift

Figura 7.76 - Metalicidade total. Modelo D para Populagao II com x = 2,35 e 7 variando
de 1 a 5(Gyr).
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8 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS FUTURAS

Por meio do acoplamento de um modelo de evolugao quimica simples ao cédigo de
Pereira e Miranda (2010) conseguimos resultados bastante interessantes do ponto de

vista da evolucao césmica da metalicidade em estrutruras.

Tomando por base os resultados [O/H] dos nossos modelos é possivel inferir que
até redshift ~ 2 poderiamos ter objetos de Populagao III contribuindo de forma
preponderante para o enriquecimento quimico do Universo. Essa populagao poderia
ser majoritariamente determinada por uma IMF do tipo Salpeter com z préximo a
1, 35. Em particular, nossos modelos mostram que estrelas de Populacao III poderiam
ter massas entre 0,1 a 260 M, sendo o oxigénio produzido de forma predominante

pelas estrelas no intervalo 140 a 260 M.

A comparacao dos resultados dos nossos modelos com as observagoes de [O/H],
dos sistemas de DLAs e sub-DLAs, além dos préprios dados da taxa cosmica de
formagao estelar a alto redshift (2 < z < 5), permitem afirmar que os melhores
modelos sao os que possuem massa minima dos halos, permitindo formagao estelar,
no intervalo 10° — 10* M, (vide em particular Madau e Rees (2001)). Os mesmos
modelos comparados com as observagoes também nos indicam que o parametro 7

deve estar entre 2 e 3 Gyr.

Nossos modelos também fornecem a indicagao de que a transicao das Populagoes
IIT para a Populacao II poderia ter ocorrido proximo de z ~ 2 — 3. Nesse caso,
tomando os modelos A e B com z = 1,35 e 7 ~ 2 — 3 Gyr, seria possivel dizer que
a metalicidade critica de transicao estd entre Z ~ 107 — 1073 (que corresponde a
Z~5x1073-5x107%%Zy).

Nés também obtivemos resultados para [Zn/H] com o intuito, inicial, de avaliar a
possibilidade das medidas observacionais de [O/H] serem afetadas por deplegao de
poeira. Contudo, pelo fato dos modelos apresentarem, em geral, uma sub-abundancia
de Zn, fica a impressao de que para levar em conta a producao desse elemento, nds
deveriamos incluir um ingrediente a mais nos modelos que seria a possibilidade de
bindrias de Populagao III/II de massa intermedidria/baixa massa. Essas bindrias
produziriam eventos do tipo supernova la, em razao desses sistemas serem os prin-

cipais produtores dos elementos quimicos do pico do ferro.

Nossos modelos com 7 ~ 1 — 3Gyr mostram um decréscimo de [O/H] no inter-

valo em redshift ~ 0 — 1. Por outro lado, os dados observacionais coletados de
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DLAs/sub-DLAs apresentam marginalmente o comportamento contrario (os sis-
temas mais proximos sdo sub-DLAs ricos em metais). Entao, as abundéancias dos
sistemas préximos representariam um importante vinculo adicional a modelos hibri-

dos de evolugao quimica.

Como perspectivas futuras fica a construgao de um modelo de bindrias para a Popu-
lacao III, um modelo hibrido com Populacao III e Populacao II, a inclusao de mais
elementos do tipo a e do pico do ferro, um estudo mais aprofundado sobre os obje-
tos absorvedores usados nesta dissertacao, os DLAs e os sub-DLAs complementado
por um estudo mais refinado da contribuicao dessas estrelas para a reionizacao do

Universo.
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APENDICE A - 2 REDUZIDO

Neste apéndice apresentamos uma breve explicacao da andlise estatistica usada neste

trabalho: o chi-quadrado reduzido, denotado por 2.

De uma forma simples o x? nada mais ¢ do que o x? dividido por d, que representa
o nimero de pontos dos dados observacionais (n) menos o nimero de parametros

livres do modelo (c¢). Ou seja,
d=n-—c. (A.1)

Precisamos ajustar N pontos de dados (z;,¥;), i = 1,...N a um modelo que tem M
parametros ajustaveis a;, 7 = 1...M. Esse modelo estabelece uma relacao funcional

entre as variaveis independentes e dependentes, da seguinte maneira:

y(x) = y(z; a, ... An), (A.2)

onde os parametros dependentes ficam no lado direito da igualdade. Para encontrar
o melhor ajuste do modelo y(z) ao conjunto de dados x;,y; precisamos considerar

os estimadores de maxima verossimilhanca.

Suponha que cada dado y; tem um erro em sua medida, o qual é, de forma indepen-
dente, aleatério e distribuido gaussianamente em torno do modelo real y(x) e que
cada ponto possui um desvio padrao ;. A probabilidade de um conjunto de dados

é o produto das probabilidades de cada ponto (PRESS et al., 1992):

pfl o[ 4 (52

note que Ay indica pequenas variacoes em torno dos valores possiveis e continuos

Ay} , (A.3)

y;. Maximizar A.3 é o equivalente a maximizar o seu logaritmo, ou minimizar o seu

logaritmo negativo,

2

[Z %] — Nlog Ay. (A4)

=1

Desde que N, 0 e Ay sao constantes, minimizar a Equacao A.4 é igual a minimizar

a seguinte Equacao:
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va 3 (notmn)Y s

=1
que é chamada de "chi-quadrado”.

Portanto o "chi-quadrado”reduzido (x?) é dado pela Equagio a seguir:

Xr = (A.6)
Para este trabalho foram usados 80 dados observacionais (HOPKINS, 2004), (HOP-
KINS, 2007) e 3 parametros livres (massa minima dos halos de matéria escura em
unidades de massa solar, escala caracteristica de formagao estelar (7) e o expoente
da fun¢do de massa inicial (x)) o que nos dé d = 77. Neste caso estamos levando
em conta todos os dados observacionais disponiveis. Para a analise de x? até redshift
aproximadamente 2, temos menos dados observacionais e, consequentemente, d é

menor que 77.
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