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ABSTRACT

This master's thesis aims to create an application that allows a first visual analysis of a database of galaxy
luminosity profiles. This application should be able to filter those based on various physical properties, such
as luminosity, stellar mass, axis ratio, redshift, and truncation radius. This study uses various advanced data
analysis and structure libraries within the Python programming lenguaje (one of the most widely use dones
in scientific programming) to obtain plots that reveal information about galaxies in a simple and flexible way.
The findings of this research will contribute to a better understanding of the structure and evolution of spiral
galaxies, providing a valuable tool for the Astronomy researcher.

1. Introduccion

En la Astronomia moderna se aborda la necesidad de una nueva metodologia cientifica para enfrentar los
desafios que surgen en la gestién de grandes conjuntos de datos. La cantidad de datos de observacionales
que se recogen cada afio aumenta de manera exponencial y se necesitan nuevas herramientas que permitan
navegar entre ellos. Para ello, se busca establecer una sinergia entre la ciencia habilitada
computacionalmente y la tecnologia de la informacién impulsada por la ciencia.

El objetivo principal de este trabajo es el de visualizar las llamadas truncaciones dentro del perfil de brillo,
zonas en las galaxias donde se aprecia un descenso en su luminosidad a partir del cual se podria determinar
su limite y asignar a la galaxia un tamano fisicamente motivado, algo que no se ha conseguido hasta ahora.
A partir de esta truncacion se puede relacionar diferentes caracteristicas de las galaxias con su tamafio. Para
buscar visualizar estas truncaciones se trabaja con un banco de datos muy extenso (mas de mil galaxias a
grandes distancias césmicas) de observaciones recogidas por el telescopio Hubble.

2. Desarrollo teorico

Las galaxias son consideradas como el punto de partida central para la observacién y estudio del universo, su
estudio permite medir aspectos del universo que no son posibles medir ni entender a partir de los
experimentos en entornos cercanos. Estos aspectos debidos a las grandes magnitudes con las que se trabaja
en Astronomia permiten comprender la estructura y evolucién del universo a niveles mas amplios, brindando
informacién desde la formacién de galaxias y la distribucion de la materia hasta la expansidn del espacio a
escalas cosmicas.

Han sido muchos los proyectos que se han realizado para obtener datos de los espectros de las galaxias
durante el ultimo siglo (que son los que en ultima instancia nos dan las distancias a ellas midiendo su
desplazamiento al rojo) generando bases de datos para su manejo y estructuracion. Con ello se ha conseguido
realizar una descripcién del cosmos como el mapa que se muestra en la primera figura.



Figura 1: Muestrario de galaxias del universo cercano en funcion del desplazamiento al rojo (redshift en inglés) en funcion de su
posicion en el cielo (i.e. su ascension recta).

En este TFM se va a trabajar con una base de datos que contiene perfiles de luminosidad de 1048 galaxias.
La base de datos consta de dos partes principales. La primera parte es un archivo con los identificadores de
las galaxias y una serie de pardmetros relevantes de cada una de ellas. La segunda parte es un directorio con
los perfiles de brillo de cada una de las galaxias en los filtros que cada galaxia tenga disponibles.

Se iniciara el desarrollo con una breve introduccidn a conceptos tedéricos sobre las galaxias. Seguidamente,
se describirdn, tanto los parametros con los que se trabaja, como lo que son los perfiles de brillo y los filtros.
Finalmente se mencionardn conceptos tedricos sobre las observaciones en Astronomia. Para la obtencion de
distancias se ha asumido una cosmologia concordante (H, = 70 kms~*Mpc™?1, Q, = 0.3,Q, = 0.7).

2.1 Galaxias

Para comenzar el desarrollo teérico se define lo que es una galaxia como un sistema complejo formado por
un conjunto de estrellas, nubes de gas, planetas, polvo y materia oscura. Todos estos objetos celestes estdn
unidos por un potencial gravitatorio que tiene dos contribuciones: la debida a la materia Baridnica (bariones
y leptones) y la debida a la materia Oscura. Pero incluso puede haber galaxias que carecen de polvo y gas, o
en el extremo contrario, se han observado casos de galaxias compuestas exclusivamente por gas. Cabe hacer
la distincidén entre una galaxia y un cimulo globular, un conjunto esférico de estrellas que, por lo general,
orbita un nucleo galactico. Estos carecen de un halo de materia oscura.

En la estructura de las galaxias se pueden diferenciar tres partes principales, el halo, el disco y el bulbo.

El halo es la zona mas externa, una especie de esferoide donde la concentracion de estrellas es muy baja,
siendo principalmente estrellas viejas. El halo se compone principalmente de gas interestelar poco denso y
contiene una gran cantidad de materia oscura. Sus limites son difusos y su simetria es esférica.

El disco tiene forma aplanada, ya que su didmetro es mucho mas largo que su espesor y es la zona de la
galaxia en la que hay mayor cantidad de gas y donde tienen lugar procesos de formacion estelar. Esta
compuesto por estrellas jévenes y el brillo de esta zona de la galaxia es muy intenso. Esta estructura puede
tener variantes, como la existencia de brazos espirales, barras, anillos...

Por su parte, el bulbo es la zona central de una galaxia, en la que la densidad de estrellas es mayor. Las
estrellas que conforman el bulbo son antiguas ya que se originaron en el primer brote de formacién estelar



de la propia galaxia y tiene una simetria casi esférica. Existen dos categorias principales de bulbos, los bulbos
clasicos, con una forma mdas o menos esférica, y pseudobulbos, con propiedades parecidas a los discos. Se
cree que la mayoria de los bulbos galacticos albergan un agujero negro supermasivo en su centro. Tales
agujeros negros solo han sido observados directamente en nuestra propia galaxia y en M87, pero existen
muchas pruebas indirectas.

Bulbo Nucleo

Cimulos
globulares

Figura 2: Diferentes partes estructurales de una figura esquemdtica de la via lactea

Otras estructuras formadas por dentro de las galaxias son los anillos, brazos, barras y conchas:

Anillos: estructuras con forma circular que se encuentran en el mismo plano del disco, y son concéntricos al
nucleo galactico.

Brazos: lugar donde se encuentran las estrellas mas jovenes del disco, aparecen como prolongaciones del
disco o del bulbo, dado una morfologia espiral a la galaxia

Barra: es una extension del bulbo, donde se pueden anclar los brazos espirales. En la clasificacién posterior
se llamardn barradas a las galaxias que contengan esta estructura.

Conchas: son estructuras formadas por fusidn con galaxias menores, que presentan unos arcos alrededor de
la galaxia.

2.2 Medida de las distancias

Como se ha visto en la definicién de galaxia, a lo largo del trabajo se da como unidad de longitud el kiloparsec
[kpc]. El parsec es la unidad que se utiliza comUnmente en Astronomia para medir distancias, su nombre
deriva del inglés “parallax of one arc second”. Se define como la distancia a la que una unidad astrondmica
(ua) subtiende un angulo de un segundo de arco. Una estrella dista un parsec si su paralaje es igual a un
segundo de arco entre el Sol y la Tierra.
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Figura 3: Diagrama geométrico de la definicion del pdrsec.

De la figura 3 se deduce que un parsec es 3,2616 afios luz, es decir, 3,0857 - 101® metros.

2.3 Morfologia de las galaxias

En 1926, el astrénomo Edwin Powell Hubble (Marshfield, 20 de noviembre de 1889 - San Marino, California;
28 de septiembre de 1953), propuso la primera clasificacién de estos objetos, introduciendo su famoso
“diagrama de tenedor”, que se puede ver en la figura 4 (ampliado en la figura 5), en la que clasificaba a estas
en galaxias elipticas, espirales, lenticulares o irregulares.

Irregular
-

Figura 4: Diagrama del diapason de Hubble para galaxias.

- Galaxias elipticas: tienen un perfil de luz brillante en el centro y que decrece continuamente hacia el
exterior, con isofotas elipticas y ausencia de otras estructuras brillantes.

- Las galaxias espirales tienen un perfil de luz menos concentrado que las galaxias elipticas. Muestran
una componente central con propiedades parecidas a las galaxias elipticas, el bulbo, y una
componente extendida de forma plana llamada disco, donde se pueden encontrar varios brazos
espirales. Un ejemplo de galaxia espiral se puede ver en la figura 6.



- Galaxias lenticulares tienen un aspecto intermedio al de elipticas y galaxias de disco, lo que a veces
lleva a pensar que son estados intermedios en la evolucién de un tipo de galaxia a otro, lo cual no
estd probado. Podrian ser espirales que han perdido gran parte de la materia por interacciones con
otras galaxias (en cimulos, por ejemplo) o elipticas que han agregado materia sin formacidn estelar
o resultado de una interaccion. Las lenticulares tienen un disco y un bulbo, pero no presentan brazos
espiralesy el bulbo suele ser bastante mas prominente que el disco. Se puede ver una imagen de una
galaxia lenticular en la figura 7.

- Galaxias irregulares: Las galaxias irregulares carecen de simetria o regularidad. Algunas pueden
mostrar barras incipientes o signos vagos de brazos espirales. En la figura 8 se muestra un ejemplo
de galaxia irregular.

El astronomo francés Gérard de Vaucouleurs (Paris, 25 de abril de 1918 — Austin, 7 de octubre de 1995) en
1959 extendié la secuencia de Hubble modificando la nomenclatura. En este nuevo esquema se denomina a
las galaxias espirales que no son barradas (con una banda central de estrellas brillantes que abarca de un
lado a otro de la galaxia) como tipo SA, también se da una nueva clase llamada SAB, denominada asi debido
a que son débilmente barradas. Las galaxias lenticulares se lleva a cabo la misma division entre aquellas
barradas y las que no lo son. En la figura 5 se puede observar el diagrama ampliado:

HUBBLE-DE VAUCOULEURS DIAGRAM

B2 Intermediate Spirals

Eo El E3 Es4 Es Ee E7 . o ) Y
B ;e .‘

Ellipticals

Irregulars

SoB

Figura 5: Diagrama del diapason ampliado segun la clasificacion de Vancoleurs.

En la clasificacidn de Vaucouleurs las galaxias elipticas se designan con la letra E seguida de un nimero n que
indica su elipticidad aparente. El grado de elipticidad se calcula haciendo uso de la siguiente férmula:

b
n=10-(1-2) ec.1
. . . . b . - . .
Siendo a y b la longitud de sus ejes mayor y menor respectivamente (Z el cociente de semiejes o axis ratio)

y valiendo n desde 0 hasta 7. Las galaxias lenticulares se designan como SO o SBO, dependiendo de si son
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barradas o no. Las galaxias espirales se designan como S, con una B si son barradas, seguida de las letras
minusculas a, b o ¢ que indican el tamafio del bulbo (de mayor a menor) y la apertura de los brazos (de mas
juntos a menos).

Figuras 6y 7: A laizquierda la imagen de la galaxia NGC 1300, una galaxia espiral barrada. A la derecha una imagen de la galaxia
lenticular IC 335 tomada por el telescopio Hubble.

También podemos encontrar galaxias con morfologia denominada peculiar como las que no entran en ningun
tipo normal. Uno de los subtipos peculiares mas importantes son las galaxias en interaccién o en fusién. Se
puede observar una galaxia de fusion en la figura 9.

Figuras 8 y 9: a la izquierda una imagen de la galaxia irregular NGC 4449. A la derecha se puede ver una imagen del grupo NGC
4038, un conjunto de galaxias peculiares por estar en pleno proceso de colision.

Para acabar, resaltar algunos aspectos importantes sobre la morfologia. Su clasificacién es visual, altamente
subjetiva y depende de la longitud de onda. También depende de la resolucién espacial que tengamosy, por
tanto, de la distancia a la galaxia. Ademas, la clasificacion depende de la orientacion de la galaxia; por
ejemplo, una espiral de canto puede parecer una eliptica o lenticular. Por ultimo, se indica que en el presente
trabajo solo se han analizado galaxias de bulbo espiral donde su truncacidon es mas facil de encontrar por

identificarse con el final de su disco.



2.4 Pardmetros de clasificacion en la base de datos

A continuacidn, se describe tedricamente los pardmetros con los que se trabaja en la base de datos de una
muestra de 1048 galaxias de tipo disco. Ademas, se explicara en que consiste un perfil de luminosidad.

2.4.1 Desplazamiento al rojo

Para observar la estructura a gran escala del Universo, la Unica visidn directa que tenemos del Universo es la
bidimensional que vemos sobre la esfera celeste cuando en realidad se tiene una estructura en 3D. Para
medir distancias de objetos cercanos se puede técnicas de triangulacién como el citado paralaje, pero,
cuando las distancias son cosmolégicas, el Unico método efectivo es medir el desplazamiento al rojo. En la
figura 10 se muestra la analogia del globo para dos instantes diferentes de la expansién del universo que
ayuda a entender la idea principal de este método para medir distancias.

Figura 10: Figura adaptada de Ned Wright's Cosmology Tutorial. Los puntos amarillos representan galaxias. Se puede observar la
analogia de las ondas de luz (en azul) estirdndose debido a la expansion del universo (en rojo).

La luz de las galaxias no sigue una distribucién uniforme en longitud de onda, sino que tiene diferentes
caracteristicas espectrales propias de los atomos de los gases que componen sus estrellas. Cuando se
examinan estos espectros, se encuentran que estan sus lineas espectrales de absorcién y emision
desplazadas hacia el extremo rojo del espectro de laboratorio de forma proporcional a la distancia que nos
separa (ley de Hubble-Lemaitre), indicando que las galaxias se estan alejando de la tierra a mayor velocidad
cuanto mayor es la distancia que se encuentran, como cabria esperar en un universo en expansion. La
proporcién o velocidad de cambio en funcién de la distancia se conoce como el pardmetro o constante de
Hubble H(t). Se define mediante la siguiente férmula:

H(t) = % ec.2



Siendo a(t) un factor de escala adimensional para un universo en expansion, es decir, este factor rige la
dependencia de la distancia con el tiempo. El valor de H(t)en el momento actual se designa como H, y es
aproximadamente igual a 70 km s~ M pc~! (con diversas mediciones ligeramente superiores e inferiores,
lo cual es uno de los grandes interrogantes de la Cosmologia moderna). De la ecuacién 2 se desprende la
relacion entre la velocidad relativa entre los dos observadores y la distancia a la que se encuentran como se
puede ver en la ecuacidn 3 (Friedman, 1922).

v=HyD ec.3

Los desplazamientos al rojo medidos se expresan por lo general en términos del pardmetro z. Es una practica
comun expresar esta velocidad como una fraccidn de la velocidad de la luz y usar el pardmetro z definido por
la ecuacion 4.

ec.4

Siendo A la longitud de onda emitida y AA4 la diferencia entre la longitud de onda emitida y observada. El
calculo de v/c a partir de esta expresién da:

_v_ (z+1)%-1
ﬁ T ¢ (z+1D)2%2+1 ec.5

Se puede obtener el factor de escala R del universo en el momento en que la luz fue emitida por un
determinado objeto observado. El parametro z esta relacionado con R por la ecuacion 6:

y)
1 +z= observado ec. 6
Aemitida

Teniendo en cuenta la ley de Hubble el cambio de la distancia en el viaje sera proporcional al tiempo t de

viajedelaluz,t = D/cy el redshift serd proporcionala D = Hi y despenando z de la ecuacidn 6 se obtiene
0

la ecuacion 7.

7 = Aobservado—Aemitida — ﬂ -D ec.7
Aemitida ¢

En la figura 11 se muestra un esquema que da una idea del cdmo se desplazan los picos del espectro en
funcidén de la distancia a la que se encuentra la galaxia.
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Figura 11: esquema del desplazamiento al rojo en funcion de la distancia de las lineas de absorcion de un espectro.

Por lo tanto, con un espectro de absorcidn conocido de un suceso que se produzca en la galaxia es suficiente.
Como espectro conocido, o candela estandar, se utilizan las supernovas de tipo /a ya que todas tienen la
misma luminosidad. Estas explosiones se producen en sistemas binarios cuando una enana blanca acumula
suficiente masa para alcanzar el limite de Chandrasekhar de 1,44 Mo y colapsa, teniendo todas la misma
luminosidad. Es debido a ello que estas candelas estandar calibran nuestros desplazamientos al rojo, aunque
en un universo en expansion tiene mas sentido hablar en términos de desplazamiento al rojo que de

distancias a las galaxias.

Figura 12: SN 2014J es una supernova tipo la en la Galaxia del Cigarro (Messier 82) descubierta a mediados de enero de 2014

Como se ha mencionado, en Cosmologia es mas adecuado hablar de desplazamiento al rojo que de distancia,
ya que la distancia expresada en las formulas no es la distancia a la que se encuentra la galaxia de nosotros,
ni cuando fue emitido el fotdn, ni cuando observado por el telescopio, sino la distancia recorrida por el propio
foton. Ello puede generar confusiones conceptuales y es preferible hablar de desplazamiento al rojo. Por
supuesto, la relacion entre el redshift y dicha distancia depende de la cosmologia asumida (principios
fundamentales y supuestos tedricos que se escojan como correctos).
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Dos de los modelos mas comunes utilizados en cosmologia son el modelo de universo plano Lambda-CDM
(Cosmologia del CDM con constante cosmoldgica Lambda) y el modelo de universo en expansion de Einstein-
de Sitter. El modelo utilizado en el presente trabajo es el modelo Lambda-CDM, ya que es el mas ampliamente
aceptado y utilizado por la comunidad cientifica. Es capaz de explicar la existencia y estructura del fondo
césmico de microondas, la estructura a gran escala de la distribucidn de galaxias, La expansidn acelerada del
universo observado en distantes galaxias y supernovas y las abundancias de elementos primordiales. En este
modelo, en la actualidad, el 70% del universo estaria compuesto por energia oscura. Ademas, el modelo supone
un universo sin curvatura espacial.

2.4.2 Masa

La masa de una galaxia se mide en unidades de masas solares ( M, = 2-103%kg). Clasificar las galaxias segtn
su masa es comun, teniendo tres categorias principales: galaxias enanas( Mege0r < 10° M,,), galaxias de masa
intermedia y galaxias masivas ( Myge1qr > 1011 M,).

La distribucion de masa dentro de la galaxia dependerd, por supuesto, de su morfologia, al igual que las
relaciones entre la distribucién de masa de la galaxia y su perfil de luminosidad. Se debe indicar que la
contribucidon en masa de la materia oscura es, por lo general, muy superior a la de la materia baridnica (en
general con una proporcion de 10 a 1).

2.4.3 Relacion de semiejes y posicion angular

La relacién entre los ejes y la posicidn angular son dos medidas muy utilizadas para describir la forma y la
orientacién de las galaxias, debido a que su proyeccidn en el cielo es siempre una elipse.

. . a . .z . . .
El cociente entre los ejes (;) se refiere a la relacién entre los semiejes mayor (a) y menor (b) de una galaxia,

esto implica medir qué tan achatada o elongada es su forma. Una relacidn entre los ejes de 1 indicaria una
forma perfectamente redonda, por el contrario, un valor menor que 1 indica una forma mas alargada.

Axis ratid »

Figura 13: Figura que ilustra los ejes de una galaxia y el “position angle”

Por otro lado, el angulo de posicion o position angle, se refiere a la orientacién angular de un objeto en el
cielo, medida desde un punto de referencia. Se mide generalmente en grados, tomando como referencia el
norte celeste y midiendo en sentido horario. Una posicidon angular de 45 grados significaria, por tanto, que la
forma principal de la galaxia esta orientada en direccion noroeste.
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2.4.4 Luminosidad

Antes de comentar que es la luminosidad en el campo de la Astronomia, se puede definir el flujo de luz
medido por el telescopio como la energia o nimero de fotones capturados por este dividido por el drea de
la apertura del telescopio. Conociendo el flujo, la distancia al objeto y suponiendo que este radia
isotrépicamente, podemos definir la luminosidad mediante la ley de la inversa del cuadrado de la distancia.

F = L

= ec.8
4.71-.7,-2

Donde F es el flujo en unidades [W - m~2] y L es la luminosidad la cual da cuenta de la potencia de radiacién
que emite un objeto en todas las direcciones y tiene unidades de [/ - s~1] o [W]. Por lo tanto, se define la
luminosidad como el nimero de fotones emitidos por una galaxia por unidad de tiempo.

2.4.5 Magnitud

La magnitud o magnitud aparente es una medida que se utiliza para describir cuan brillante aparece un objeto
celeste, ya sea una estrella, un planeta, o galaxia u otro cuerpo astrondmico, desde la perspectiva de un
observador en la Tierra. El origen etimolégico de magnitud se le atribuye al astrénomo griego Hiparco de
Nicea en el siglo Il a.C. debido a su clasificacion de los objetos celestes segin medidas algo subjetivas
realizadas a simple vista (véase la figura 19).

Matematicamente hablando, la magnitud aparente, debido al funcionamiento de nuestros ojos, se basa en
una escala logaritmica inversa, lo que significa que valores numéricamente mas bajos corresponden a objetos
mas brillantes. Esta escala fue desarrollada en la antigliedad y ha evolucionado con el tiempo.

Hiparco observd el cielo y comenzé a catalogar las estrellas en funcion de su brillo aparente. En la categoria
de estrellas mas brillantes, identificd las estrellas mas brillantes como de magnitud 1, las siguientes mas
brillantes como de magnitud 2 y asi sucesivamente.

Magnitude

Brightness

iRGBvalues) 255 160 102 64 40 26

Relative 1.686868 B.631 B.398 6.251 6.158 6.166
brightness

Figura 14: fuentes luminosas de magnitud 1 a 3,5, en incrementos de 0,5
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En 1856 Norman Pogson, Astronomo de Oxford propuso que una escala logaritmica de modo que cinco pasos
de magnitud correspondieran precisamente a un factor de 100 en brillo. Cada intervalo de una magnitud
equivale a una variacién de brillo aproximadamente 2,512 veces. En consecuencia, una estrella de magnitud
1 es unas 2,5 veces mas brillante que una estrella de magnitud 2, unas 2,52 veces mas brillante que una
estrella de magnitud 3, unas 2,53veces mas brillante que una estrella de magnitud 4, y asi sucesivamente.

Segun la moderna escala logaritmica de magnitudes, dos objetos, uno de los cuales se utiliza como referencia
o linea de base, cuya Flujos (brillos) medidos desde la Tierra en unidades de potencia por unidad de superficie
son F1 y Frer, tendrdn magnitudes m; y myes relacionadas por la siguiente ecuacion.

my — Myer = —2.5logq (%) ec.9

A menudo, los objetos de referencia son bien conocidos, y por tanto, se usan relaciones estandar que se llaman
zeropoint.

mag = —2.5-log(F) + zp ec.10

Es importante entender que la Luminosidad es un concepto diferente al del brillo o flujo; mientras que el
brillo depende fundamentalmente de la distancia a la que nos encontramos de un determinado objeto, la
luminosidad es una propiedad fisica intrinseca de la estrella.

2.4.6 Perfiles de Luminosidad

A partir del perfil de brillo de una galaxia se puede saber cdmo varia su brillo a medida que te alejas del
centro. Estos perfiles resultan de un promedio acimutal del ajuste de las isofotas de una galaxia mediante
elipses permitiendo, o no, variar la elipticidad y el angulo de posiciéon. Una vez realizadas las isofotas, se
promedia el flujo dentro de dichas isofotas elipticas concéntricas. Siguiendo la siguiente férmula para la
obtencidn del brillo superficial:

p =-25-logF+zp=—25-logF +zp +5-logp, ec.11

arcsec 4

Siendo F el flujo promedio y pyla escala del pixel en unidades de

Esto no es un proceso simple, se deben aplicar diferentes técnicas para eliminar las galaxias vecinas, los
brazos espirales, las barras o regiones de intensa formacion estelar, y permitir un mejor ajuste del disco.

! Por lo tanto, el resultado final de esta férmula vendra dado en unidades de magarsec?
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Del perfil de brillo de una galaxia se pueden obtener muchas propiedades de ella. Por ejemplo, se puede
distinguir entre galaxias espirales y galaxias elipticas ya que el perfil de las galaxias elipticas tiene una
variacion en su perfil de brillo mas brusca, con una mayor concentracidn central de brillo. Ello dio lugar a las
leyes de de Vaucouleurs (1948) y de Freeman (1970).

También existen diferencias entre bulbos y elipticas. Aunque ambos se puedan ajustar por la misma ley, los
bulbos son menos densos y luminosos que las elipticas y, a igual luminosidad, el brillo superficial de los bulbos
es menor y su radio caracteristico menor que el de las elipticas, por lo tanto, se da el caso que los perfiles de
luminosidad a lo largo del eje menor del bulbo se ajustan peor a una ley de de Vaucouleurs que se describira
a continuacion.

Leyes de de Vaucouleurs y de Freeman

La Ley de de Vaucouleurs se ajusta bien al perfil de brillo de las galaxias elipticas o los bulbos de galaxias

Ill

espirales, también se llama ley del “radio a la }%4”.

1
u(r) = p, + 8.3268 [(ri) fa_ 1] ec.12

Donde u es la magnitud superficial (en magnitudes por segundo de arco al cuadrado), . es la magnitud a una
distancia r. del centro, que a su vez es el radio que contiene la mitad de la luminosidad total. A esta cantidad
se le llama radio efectivo.

La Ley de Freeman se ajusta a los perfiles de luminosidad de las partes mas externas de las galaxias espirales,
es decir, el disco.

u(r) = o + 1,09 (:—0) ec.13

Donde L, es la magnitud extrapolada al centro del disco y ry la longitud de escala del disco.

Funcidn de Sersic

La funcidn de Sersic es una medida utilizada en Astronomia para describir la distribucién de luz en una galaxia,
siendo la generalizacion de los perfiles de Vancouleurs y de Freeman. Fue propuesto por el astronomo
argentino José Luis Sersic en 1968 ("The Contribution of Jose Luis Sersic to Celestial Mechanics," harvard.edu,
2014) y es el parametro que se utiliza de forma mas comun para caracterizar el perfil de brillo superficial de
las galaxias en la actualidad.

_ i 1/71_ >
IR)=1,e b"((Re) ' ec.14
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Donde I, es la intensidad con el radio efectivo R, que envuelve la mitad de la luz total del modelo. La
constante b, esta definida como b, = 2n — 0.324 , siendo la variable n un pardmetro llamado indice de
Sérsic que describe la forma del perfil de luminosidad. En la siguiente figura se pueden perfiles brillo con
diferentes indices de Sersic.

The Sersic Profile
e e I e e e e e e B

104

1000 E

100 £

Intensity

0.1 ! P
o] 20 40 60 80 100

Radius

Figura 15. Grafica de la ecuacion 12 para diferentes valores de n (Haeuster ct al. 2007)

Observe que cuanto mayor es el valor del indice de Sérsic, mas apuntado es el ntcleo central y mas extendido
el ala exterior. Una n baja tiene un ndcleo mas plano y un ala menos prominente. Los valores grandes del
indice Sérsic son muy sensibles a las incertidumbres en la determinacién del nivel del fondo del cielo debido
a las alas extendidas.

Estos son los parametros que caracterizan a las galaxias en la base de datos creada. El tipo morfoldgico se
correlaciona con multitud de propiedades de las galaxias como, por ejemplo, la tasa de formacidn estelar,
cantidad de gas, la relacién masa luminosidad, el ratio, etc ..., esto quiere decir que la evolucidn de cada tipo
debe ser parecida. A pesar de ello, las propiedades de las galaxias cubren un amplio rango y la dispersion de
los datos es considerable. Esto implica que los procesos evolutivos deben ser complejos y quizas se puede
obtener una galaxia de un determinado tipo de “varias formas”. Las leyes matematicas que siguen los perfiles
de brillo nos ayudan a saber qué podemos esperar en las visualizaciones que llevemos a cabo en este TFM.

2.5 Truncaciones

Podemos considerar una truncacion de una galaxia como su borde. Sin embargo, visualmente no es posible
determinar con precisién donde se encuentra dicho limite, ya que una imagen u observacién de una galaxia
puede ser afectada por objetos celestes adicionales y carecer de profundidad debido al tiempo de exposicidn
limitado o, incluso, puede no estar reducida adecuadamente. Ademas, no se puede identificar de antemano
un punto especifico donde la galaxia deja de emitir, sino que la cantidad de estrellas disminuye, mas o menos,
gradualmente. Por lo tanto, el enfoque principal para encontrar dicho limite es analizar el perfil de brillo de
la galaxia y determinar el punto donde hay una disminucidn significativa en el brillo. Estas areas generalmente
tienen magnitudes muy bajas, lo que convierte la busqueda de la truncacidn en un desafio relacionado con
el bajo brillo superficial. Para resolverlo adecuadamente, se requieren telescopios capaces de detectar brillos
cada vez mas tenues.
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Es importante saber que en las galaxias espirales Los discos a veces presentan truncaciones como cambios
de pendiente en sus perfiles de luminosidad, lo que hace necesario dos exponenciales para reproducir los
perfiles de brillo superficial. Las razones para la existencia de estos truncamientos no estan claras, pero se
piensa que estan relacionadas con la eficiencia de la formacidn estelar solo hasta un cierto radio determinado
por la densidad de gas en el momento en que ocurre el Ultimo estallido de formacidn estelar del disco.

2.6 CCD

En los Ultimos apartados del desarrollo tedrico se hablardn sobre ambitos propios de las observaciones como
son la CCD del telescopio y los filtros que se aplican para procesar la luz captada.

Una CCD (Charge-Coupled Device), o dispositivo de carga acoplada, es un circuito integrado sensible a la luz
gue captura imagenes mediante la conversidon de fotones a electrones por efecto fotoeléctrico que viene
dada por la siguiente expresion:

hxf=®d+E, ec. 15

donde h es la constante de Planck, f es la frecuencia de corte o frecuencia minima de los fotones para que
tenga lugar el efecto fotoeléctrico, @ es la funcidén de trabajo, o minima energia necesaria para llevar un
electrdn del nivel de Fermi al exterior del material y Ex es la maxima energia cinética de los electrones que se
observa experimentalmente.

Una CCD esta estructurada como una matriz bidimensional de pixeles fotosensibles que convierten la luz en
sefiales eléctricas. Estos pixeles son sensibles a diferentes longitudes de onda de la luz, lo que permite
capturar imdagenes en distintos rangos espectrales. Cuando la luz incide sobre esta, los fotones son
absorbidos por los pixeles fotosensibles, generando electrones que se almacenan en cada pixel. Su gran uso
en Astronomia se debe a su alta sensibilidad, baja cantidad de ruido y capacidad para registrar imagenes de
alta resolucién. Son especialmente Utiles en la deteccidon de objetos débiles en el cielo, como estrellas,
galaxias, nebulosas y otros fendmenos astrondmicos.

En el caso de los detectores CCD, el material utilizado es generalmente silicio. Una vez que se libera un

electrén, se utiliza una estructura de potencial eléctrico en forma de pozos para atrapar y controlar el
movimiento de los electrones liberados. Los electrones generados por los fotones se desplazan a través de
una matriz bidimensional de pixeles del CCD, de un pixel al siguiente, mediante un proceso llamado
transferencia de carga acoplada. Esto se logra aplicando secuencias de voltajes a los electrodos presentes en
su estructura. Después de un periodo de exposicidon determinado se mide la cantidad de carga eléctrica
acumulada en cada pixel. Esta carga eléctrica capturada es proporcional a la cantidad de luz incidente en
cada pixel. Luego, la carga almacenada se convierte en una sefial de voltaje analdgica proporcional mediante
una etapa de lectura y se digitaliza utilizando un convertidor analdgico-digital (ADC), lo que resulta en una

imagen digital.

Cuando se sobrepasa la carga que se puede acumular en el pozo de potencial el pixel se satura provocando
gue la carga desborde a pixeles vecinos. El tratamiento de los pixeles saturados es fundamental en el estudio
de imagenes cosmoldgicas como veremos posteriormente. En la figura 16 se puede ver la CCD de Megacam,
la cdmara de campo amplio montada en el Telescopio Canada-Francia-Hawai,
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Figura 16: Imagen de la CCD de la camara Megacam

Uno de los parametros que se utiliza para valorar la calidad de un CCD es la eficiencia cuantica refiriéndose
a la capacidad del CCD para convertir los fotones de luz incidente en carga eléctrica de manera eficiente. Es
una medida de la proporcidn de fotones que son detectados en comparaciéon con el nimero total de fotones
incidentes. Puede variar con la longitud de onda de la luz (respuesta espectral del CCD). Por lo general, hay
diferentes tipos de CCD dependiendo del rango espectral que se quiera investigar, por ejemplo, en el
espectro visible, donde los fotones de luz tienen longitudes de onda entre aproximadamente 400 y 700
nandmetros. Los CCD modernos utilizados en telescopios astronédmicos pueden tener eficiencias cuanticas
que van desde alrededor del 50% hasta mas del 90% en la regidn visible del espectro.

2.7 Filtros

En Astronomia, se utilizan diversos filtros fotométricos para estudiar y caracterizar objetos celestes en
diferentes longitudes de onda. Estos filtros son dispositivos épticos que permiten el paso selectivo de
determinadas longitudes de onda de la luz y bloquean otras. Al utilizar diferentes filtros, los astrénomos
pueden obtener informacién especifica sobre las caracteristicas y propiedades de los objetos observados
para un determinado rango de longitud de onda en particular. A continuacién, se mencionan algunos de los
filtros de luminosidad mas comunes utilizados en Astronomia:

1. Filtro de banda estrecha (A4 < 10 nm)

2. Filtros de tipo Johnson - Cousins: los filtros fotométricos mas comunes son los que corresponden a
los colores azul (B), verde (V) y rojo (R), con los que se pueden realizar imagenes a color RGB.

3. Filtro de banda ancha: (AA > 100 nm) Estos filtros permiten el paso de una amplia banda de
longitudes de onda, abarcando varias regiones del espectro. Los filtros de banda ancha se utilizan
para obtener imagenes en colores ampliamente utilizados, como el azul, verde y rojo.

4. Filtro de infrarrojo cercano (NIR): Este tipo de filtro permite el paso de la luz en el rango del espectro
infrarrojo cercano. La observacidon en el infrarrojo cercano es util para estudiar objetos celestes con
poblaciones estelares viejas y enrojecidas.
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5. Filtro de ultravioleta (UV): Estos filtros permiten el paso de la luz ultravioleta. La observacién en el
ultravioleta es util para estudiar la radiacion emitida por estrellas jovenes.
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Figura 17: Esquema de las transmitancias en funcion de la longitud de onda de cada uno de los filtros mds usados del telescopio
espacial Hubble (HST de sus siglas en inglés).

2.8 Analisis Big Data en Astronomia:

El nimero de objetos astronémicos detectados y la cantidad de datos registrados aumenta de forma
exponencial a medida que pasan los afos. Por ejemplo, el telescopio Gaia ha analizado en detalle.
Fotométrica y espectroscopicamente, casi dos millones de estrellas en casi dos afios, frente su predecesor,
el satélite Hipparcos de la ESA, el cual detecté unas 118.000 estrellas hace 30 afios.

Se estiman 2 billones de galaxias solamente en el universo observable. Los cartografiados de galaxias digitales
tipicas generan aproximadamente 1 PB de datos, ademas de una cantidad comparable de productos de datos
derivados. Se espera que en un futuro cercano se generen conjuntos de datos del orden de los exabytes (por
ejemplo, el telescopio SKA). En la actualidad, la Astronomia cuenta con mas de 100 PB de datos archivados y
genera mas de 100 TB al dia. Tanto los volumenes de datos como las tasas de generacion de datos crecen de
manera exponencial, con un tiempo de duplicacién de aproximadamente 1.5 afios. Sin embargo, aun mas
importante es el crecimiento en la complejidad de los datos. Los cartografiados modernos del cielo obtienen
alrededor de 10'> — 10° bytes de imagenes catalogan alrededor de 10° objetos (estrellas, galaxias, etc.)
y realizan mediciones de alrededor de entre 100 y 1000 cantidades para cada objeto. Estas cifras representan
el impresionante volumen de datos recopilados en archivos tabulados, lo que demuestra la magnitud de la
informacidén astrondmica que se esta generando y procesando en la actualidad. Hoy en dia, incluso la teoria
se expresa en forma de datos provenientes de simulaciones numéricas, en lugar de limitarse a un conjunto
de ecuaciones. Esto destaca la creciente relevancia de los enfoques basados en datos para comprender y
validar teorias cientificas en diversos campos de estudio.

Afortunadamente la evolucidn en las herramientas de tratado de datos y los lenguajes de programacién han
crecido de forma paralela. Se han creado grandes bibliotecas por la comunidad en lenguajes de alto nivel
(facil de interpretar por humanos) como puede ser Python. Crear un cddigo eficiente para la interpretaciéon
de datos en una biblioteca actual se puede realizar en poco tiempo para un fisico con experiencia que se
mantenga actualizado en esta materia.
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3. Desarrollo experimental

Se iniciara el desarrollo experimental describiendo el telescopio del que se han obtenido los datos y el banco
de datos utilizado. A continuacidn, se describira el software desarrollado y se finalizara mostrando algunas
busquedas y relaciones realizadas mediante la aplicacién que ha sido generada.

3.1 Telescopio Hubble

El telescopio espacial Hubble fue lanzado en 1990 y es operado por la NASA y la Agencia Espacial Europea. El
Hubble ha sido disefiado para capturar imagenes y recopilar datos cientificos en longitudes de onda que
abarcan desde el ultravioleta hasta el infrarrojo cercano y ha sido clave en numerosos descubrimientos
astronémicos, como el calculo de la constante de Hubble.

Cuenta con un espejo principal de 2,4 metros de didametro para recoger la luz que estd hecho de vidrio
ceramico de baja expansién térmica recubierto con una delgada capa reflectante de aluminio. Ademas,
cuenta con un espejo secundario que ayuda a enfocar la luz. El espejo secundario es mds pequefo, con un
diametro de aproximadamente 0,3 metros. También estd equipado con cdmaras de alta resolucién,
espectrografos para analizar la composicidon de la luz, y detectores de luz ultravioleta e infrarroja. Para
mantener su orientacién de forma precisa en el espacio cuenta con giroscopios y paneles solares que
proporcionan la energia necesaria para su funcionamiento. También cuenta con sistemas de control térmico
para mantener las temperaturas estables y evitar que los componentes se calienten o enfrien en exceso.

Una de las principales ventajas de este tipo de telescopio es que opera en el espacio, donde no se ve afectado
por la atmésfera terrestre, lo que permite obtener imagenes mds claras y detalladas que los telescopios
terrestres. O sea, su revolucion espacial esta solo limitada por difraccién. Ademas, su érbita alrededor de la
Tierra le permite observar el Universo de manera continua y evitar la interferencia de la luz y la
contaminacién atmosférica. En la siguiente imagen se puede observar cdmo interacciona la atmosfera con la
radiacion exterior modificando el espectro solar.
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Figura 18: comparacion entre el espectro que llega a la atmosfera (naranja) y el que llega a la superficie terrestre una vez
interaccionar con la atmosfera (en arcoiris y negro).
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3.2 Base de datos

Como se ha mencionado anteriormente, las observaciones han sido realizadas con el telescopio Hubble. Con
sus camaras ACS y WFC3. El lugar del universo donde hacia donde apunta el Hubble es decidido por equipos
de astrénomos tras realizar una propuesta experimental dentro de un proyecto. Después los datos recogidos
son también accesibles publicamente. Los datos utilizados en este trabajo fueron los obtenidos dentro del
proyecto CANDELS.

CANDELS es el cartografiado de galaxias (survey en inglés) mas grande realizado con el Telescopio Hubble.
Dentro de este proyecto se han estado estudiando imagenes del Universo distante durante tres afos y
recopilando datos de mas de 250.000 galaxias.

En este trabajo se han escogido solo galaxias cuya masa solar o masa baridnica fuese mayor a 101° Mo y se
encontraran a un desplazamiento al rojo menor que 1.1. Uno de los motivos mas destacables de haber
seleccionado este base de datos viene del buen equilibrio entre area observada y la profundidad de las
observaciones. Esto permite que las mediciones sean de calidad suficiente y el nimero de muestras
suficientemente grande. En la tabla 1 se muestran los filtros utilizados.

Nombre Nombre Longitud de onda media Descripcién
estandar ]
Filtro MSZ del filtro

B F435W 435 nm camara ACS
Vv F606W 606 nm camara ACS
I F814W 814 nm camara ACS
Y F105W 1050 nm camara WFC3
J F125W 1250 nm camara WFC3
H F160W 1600 nm camara WFC3

Tabla 1: Filtros con los que cuenta la base dedatos. Cada filtro tiene asociado un perfil de brillo correspondiente.

En esta nomenclatura F significa "filter" y W "wide" ya que son filtros anchos en comparacién con los que
sélo miden lineas de emisién por transiciones atdmicas como podria ser un filtro H,. Es comun llamar a los
filtros con una Unica letra, viniendo el nombre de una clasificacion de filtros llamada Jonhson-Cousins. Mas
informacidn de los filtros se puede encontrar en el repositorio Filter Profile Service dentro de la pagina web
del SVO (Spanish Virtual Observatory) cuya referencia se puede encontrar en la bibliografia.

Los campos o regiones de observacion dentro del cartografiado CANDELS se describen en la siguiente tabla
junto con algunos datos relevantes de cada campo.

CAMPO

FECHAS OBSERVACION

COORDENADAS

COSMOS

2011-Dec-06 / 2012-
Apr-16

R.A. = 150.1163213,
Dec. = +2.200973097
(J2000)
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EGS 2013-May-23 / 2013- R.A. =214.825, Dec. =
May-27 +52.825 (J2000)
GOODS - N 2013-Jun-13 / 2013-Jun- | R.A. =189.228621, Dec.
17 =+62.238572 (J2000)
GOODS - S 2010-Aug-04 / 2012- R.A.=53.122751,
Feb-19
Dec. =-27.805089
(J2000)
UDS 2010-Nov-08 / 2011- R.A. =34.40625, Dec. =
Jan-10 -5.20000 (J2000)

Tabla 2: Informacion relevantes de los campos observados.

De las 1048 galaxias iniciales 255 pertenecen al campo COSMOS, 196 al campo EGS, 287 al campo GOODS -
N, 159 al campo GOODS — Sy 151 al campo UDS. Unicamente los campos GOODS — S tiene perfiles de brillo
en los seis filtros, el resto de campos no tienen perfiles de brillo ni en los filtros B e Y, por lo tanto, el nimero
total de perfiles de brillo en la base de datos es 4510.

El nimero de galaxias registradas en la base de datos era mucho mayor que el que se ha utilizado para este
trabajo. La seleccidén de que galaxias era conveniente quitar o mantener en la base de datos ha sido realizada
por mi tutor de forma anterior. Los criterios utilizados se pueden encontrar en el articulo Strong size evolution
of disc galaxies since z=1 Readdressing galaxy growth using a physically-motivated size indicator en la seccién
2 Data and sample selection criterio, cuya referencia se encuentra en la bibliografia, aunque, a continuacion,
se van a hacer un breve comentario sobre dichos criterios.

Los criterios aplicados tienen la finalidad de obtener un conjunto de galaxias cuyas observaciones tuviesen
los perfiles de brillo suficientemente definidos como para poder aplicar un procesamiento efectivo. El primer
paso aplicado fue eliminar las galaxias cuyo ruido fuese grande en relacién la sefial obtenida. A continuacidn,
se descartaron las galaxias con masa menor a 101° Mo y cuyo desplazamiento al rojo fuese mayor que 1,1
guedandose Unicamente con 2192 objetos, con ello se eliminaban galaxias pequefias donde la distancia entre
el centro y la truncacion es menor. Tras aplicar diferentes técnicas de machine-learning se seleccionaron
objetos donde predominara la estructura de disco, permaneciendo Unicamente 1442 galaxias de disco.
Posteriormente se eliminaron 158 galaxias que estaban interactuando con otras galaxias, lo que generaba
unos bordes mas difusos. Se eliminaron 101 galaxias por carecer de imagenes en F606W o bandas F814W.
Se descartaron otras 76 galaxias por contener imagenes ruidosas o estar ubicadas cerca de los limites del
estudio, otras 28 galaxias extremadamente compactas ya que tenian una extensién visual inferior a 5 kpc vy,
cuyos perfiles de brillo superficial no permitian la identificacion de un borde. Ya que el estudio esta enfocado
a galaxias con estructura de disco, se eliminaron 17 identificadas como galaxias elipticas. Se eliminaron 5
galaxias con pixeles con valores extrafios. Ademads, se descartaron los datos por considerarse como errores
en la base de datos de 4 estrellas identificadas como galaxias, 4 galaxias con colores no realistas y un defecto
en la imagen.
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3.3 Software desarrollado

La aplicacidn ha sido desarrollada en el lenguaje de programacidn Python. La biblioteca principal utilizada ha
sido Streamlit, un framework open source popular en el campo de la ciencia de datos que simplifica la
creacion de aplicaciones web. Una de las principales razones de haber elegido Streamlit es su enfoque
centrado en datos, este enfoque permite a los usuarios presentar y manipular datos de forma interactiva, lo
que resulta extremadamente util cuando hay que visualizar grandes cantidades de datos (A. i.e. Big Data).

Ademas de Streamlit, se han utilizado principalmente las siguientes bibliotecas:

- Numpy: Esta biblioteca se ha utilizado para el procesamiento numérico ya que proporciona un
conjunto de funciones y estructuras de datos eficientes para realizar operaciones matematicas.

- Pandas: Es una biblioteca centrada en la manipulacién y el andlisis de datos estructurados. Se ha
utilizado como herramienta principal para filtrar las galaxias segin sus parametros ya que los objetos
qgue engloban sus estructuras logicas estan dotados de una serie de métodos que lo hace
extremadamente eficaz y simple.

- Plotly: Para crear las graficas se eligidé inicialmente Matplotlib. Esta biblioteca muy potente vy
perfectamente acoplada con Python y Numpy, esta dotada de una amplia variedad de posibilidades
para la visualizacidn de los datos, customizacion de las gréficas y su uso es muy sencillo. Sin embargo,
su funcionamiento dentro de la aplicacion junto a Streamlit no cumplié algunos de los objetivos,
especialmente las herramientas de navegacién dentro de las graficas. Debido a ello se buscaron y
probaron diferentes bibliotecas de generacidn de graficas compatibles con Streamlit. De todas ellas
se eligio Plotly. Esta biblioteca creada en el afio 2012 ofrece caracteristicas similares a Matplotlib, sin
embargo, las herramientas de navegacion dentro de Streamlit funcionan mucho mejor y las las
graficas obtenidas aparecen notablemente mas limpias, lo cual se hace indispensable en el andlisis
visual de los perfiles de luminosidad.

Entre otras bibliotecas de procesamiento de datos utilizadas cabe destacar Astropy y SciPy. Astropy es una
biblioteca que contiene una serie de funciones muy utiles dentro de los campos de Astronomia y Astrofisica.
Spicy es una biblioteca que se utiliza para realizar calculos cientificos y técnicos. En concreto se ha utilizado
el moédulo Optimize enfocado en problemas de optimizacidn numérica, minimizacidon y maximizacién de
funciones para realizar regresiones dentro de la pagina Regressions.

3.4 Descripcién de la aplicacion creada

Para la visualizacién de las galaxias se ha desarrollado un programa que permite navegar por la base de
datos de forma rapida y sencilla. A continuacidn, se presenta el software y su funcionamiento.
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Welcome

Filter for the study and observation of brightness in galaxies

Milky Wa:

Welcome to the application for the visualization of galaxy luminosity profiles. From this interface you can quickly search a large database and view them in a simple way.

Do you want to know more? v

Figura 19: Imagen de la pdgina inicial de la aplicacion. Desde el panel lateral de la izquierda se puede acceder a cada una de las
pdginas.

3.4.2 Data

En ella se puede visualizar los principales datos cargados en la base de datos en una tabla como la que
aparece en la figura numero 20.

gals fiald z mass r edge [kpc] 1@/pct2] | relkpe] | n ar pa [7]
0 270 cosmos 0.68 24.8718 13.5 3.7732 0.6522 1.274% 0.239  79.8405
1 283 cosmos 0.987 23.3066 8.5 10,6372 0.4669 0.8058 0.2843  76.1063
2 886 cosmos 0.3465 23.0012 10.5 3.5183 0.2532 32371  0.344% -62.4947
3 944  cosmos  0.7465 252735 20,16 11.7008 0.7869 4.3127 0.2 14
4 1,022 cosmos 0.6702 25.1608 17.5 12,3821 0.9123 2.6784 0.65 =70
5 1,047 cosmos 0.924% 25.6179 17.5 14.0868 1.0051 2.769 0.775  20.5626
G 1,212 cosmos 0.825 23.828 14.5 5.7446 0.8848 0.9528 0.6781 29.5015
7 1,272 cosmos 0.8777 26.1877 19.5 22,2385 0.6937 3.0001 0.7 -85
& 1,288 cosmos 0.1521 23.3479 12.5 2.6309 1.4296 1.6855 0.4 a0
9 1,408 cosmos 0.4265 253517 18.5 8.126 0.7202 3.1134 0.5635 78.026%

Figura 20: Imagen de la pdgina Data, en ella se puede realizar scroll por el fichero principal de la base de datos.

Esta tabla se visualizara en la parte superior de la mayor parte de las pdginas de la aplicacién. A
continuacién se describe cada uno de los campos de la cabezera:
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Campo Descripcién
gals Numero identificativo de la galaxia
field Region del cosmos donde se encuentra
z Redshift observado desde dicha galaxia
mass Masa de la galaxia
r edge Radio al que se encuentra la truncacion

sigma edge | Densidad superficial de masa a la que se encuentra la truncacion

re Radio efectivo de la galaxia
n Indice de sersic
ar Relacidn entre los ejes de la galaxia

Tabla 3: Tabla descriptiva con cada uno de los pardmetros del fichero principal de la base de datos.

3.4.3 Search

En esta pagina se puede buscar de forma rapida si una determinada galaxia se encuentra en la base de

datos a partir de su niumero identificativo con el panel que se sencuentra en el lateral del la pagina y se

puede observar en la figura 20.

Search
Select a field:

COsSmMos

Select a number

270

Filter

Plots layout

Plots layout
X axes

v distance [arcsec]

Custom axis

- + Limits y axis:

15.00 35.60

P
10.00

Limits x axis:

0.00 25.080

.60

50.00

40.00

Figura 20y 21: A la izquierda se puede ver una imagen del panel de busqueda de la pdgina Search. A la derecha panel desplegable
donde se pueden ajustar los ejes y seleccionar las unidades del eje de abscisas.
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3.4.4 Regressions

En esta pagina puedes realizar diferentes tipos de regresiones pinchando en los puntos de las graficas para

identificar mejor los cambios de pendiente en las partes extremas de las galaxias. Ademds de contar con un
panel como el mostrado en la figura 20 para seleccionar la galaxia, cuenta con un panel como el de la figura
22 Para elegir el tipo de regresidon que se realiza.

Regression type ~
Lineal

Exponential

Configuration ~
X axes
Normal

Double

b

Normal v

Figura 22: Imagen del panel de busqueda de la pdgina seach.

Normal: Al elegir Normal en la configuracidn se realizard una regresién a los datos entre los datos
seleccionados en la grafica. La forma de seleccionar los puntos sera pinchando en la grafica.

Double: Tras seleccionar tres puntos en la grafica, pinchando en ella en tres sitios diferentes, se realizaran
dos regresiones, una entre el punto mas a la izquierda y el punto del medio y ortra entre el punto del medio
y el punto mas al punto de la derecha.

En ambos modos al pincha en la grafica aparecera una tabla en el panel lateral con los valores x e y de los
puntos seleccionados segun se van pinchando.

Nada mas seleccionar el nimero de punto necesarios aparecera una grafica acotada al intervalo
comprendido por dichos puntos. Si la opcidn lineal ha sido seleccionada apareceran las rectas de ajustes
lineales.

y=a-x+b ec.16

Si la opcion exponencial ha sido seleccionada los datos se ajustaran a funciones exponenciales.

y=a-e’* +c ec.17
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En ambos casos aparecerd una tabla en el panel lateral con los parametros de ajuste de las regresiones
seleccionadas. Para el ajuste lineal apareceran los valores a y b de la ecuacidon 16. Para el ajuste exponencial
apareceran los valores a, by c de la ecuacidn 17. En caso de no seleccionar ninguna no apareceran los datos
unicamente.

El funcionamiento puede ser un poco confuso. Se puede ver un ejemplo de su funcionamiento en la seccion
3.54

3.4.2 Filters

En esta pagina se pueden filtrar los datos de la base de datos segun los siguientes pardmetros explicados en
el desarrollo tedrico. En la siguiente tabla se pueden ver dichos parametros, una pequefia descripcidn y en
rango maximo por el que se pueden filtrar.

Parametro Descripcion Valores limite
AXxis ratio Interval: relacidn entre los ejes. 0.03-1.00
Sersic index: indice de Sersic 0.34-38.00
Radius Interval Radio truncacién 0.04-3.20
Redshift Desplazamiento al rojo 0.10 -1.10
Mass Masa de la galaxia 21.96 — 26.58
R edge Radio de truncacion 5.50-33.5

Tabla 4: Tabla descriptiva con cada uno de los pardmetros que se pueden filtrar.

Los valores maximos y minimos permitidos en los filtros no se han seleccionado segun algun criterio concreto,
el codigo detecta automaticamente los valores maximos y minimos encontrados entre los parametros de
todas las galaxias del banco de datos. El paso entre los filtros es 0.01 y los valores de los extremos también
entran dentro del rango.

Se da la opcién de visualizar las graficas en diferentes disposiciones para poder realizar comparaciones de
una forma efectiva. A continuacion, se muestra la pantalla y se describe brevemente sus caracteristicas.
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Number of Galaxies within those parameters in the databse: 1048

Data
Filters gals field z mass edge [kpc] | sigma edge [M®/pcr2]  re(kpd n a
> SusLUSINUS  ULTHUD Z0.ZTI0 zuto IO WLTOUY =51zt vz 1
Regressions
4 1,022 cosmos 0.6702 25.1608 17.5 12.3021  0.9123 2.6784 0.65 10
Search
1,047 cosmos 0.9249  25.6179 17.5 14.0868 10051 2.76%  Q.775 20.5626
v
1,212 cosmos  0.825  23.828 14.5 57446  0.8848 0.9529 0.6781 29.5015
Data Procesing 7 1,272 cosmos O0.8777 26.1877 19.5 22.2385  0.6937 3.0001 0.7 -85
1,298 cosmos 0.1521 23.3479 12.5 2.5300  1.4286 1.6855 0.4 60
Parameters interval ~
1,409 cosmos 0.4265 253517 18.5 8126 0.7202 3.1134 0.5635 73.0269
1,447 cosmos 0.8441 23.9835 8.5 58777 04936 21562 0.1916 56.3963
Fields ~
1,445 cosmos 0.5526 23.1573 17.5 1.7073 1148 1.6082 0.8268 -76.2139
12 cosmos  0.6819 253173 6. 6.23 ). 488 .6 -3
Filters - 1 1,485 cosmos 0.6819 253173 16.5 16.2345  0.5541 4.4885 0.68 30
13 L1673 cosmos 0.663%  24.6101 10.5 18.5833  0.327% 3.5726  0.352  82.0487
Plots layout v
Tabla con las medias calculadas de los valores numéricos de la tabla superior.
Plot
mas: edge [kp igma edge pch2] | re [ky al
0.6956  24.4036 13.8693 10.9414  0.6172 23219 0.5584 -1.4184

Figura 23: Imagen de la pdgina Filters, pdgina principal de la aplicacion para el procesamiento de datos.

El panel de laizquierda hay cuatro paneles desplegables que permiten filtrar las galaxias y elegir la disposicién
de las graficas. En las imagenes que aparecen a continuacion se muestran desplegados los paneles Fields y
Filters.

Parameters interval ~
Parameters interval ~

Fields v
Fields ~

Filters ~
COSMOS

B (435 nm)
EGS

V (606 nm)
GOODS N

1 (814 nm)
GOODS S

Y (1050 nm)
uDs

J (1250 nm)
Filters v H (1600 nm)
Plots layout v Plots layout w

Figuras 24 y 25: Imdgenes de los paneles desplegables de la pdgina Filters, a la izquierda el panel que permite seleccionar los
campos de la base de datos. A la derecha panel que permite elegir los filtros que se quieren visualizar.

En el panel de laimagen 24 se pueden elegir los campos de la base de datos que se quieren elegir. En el panel
de la derecha se pueden seleccionar los filtros que se desean visualizar. En ambos paneles por defecto estdn
todas las opciones seleccionadas.

El panel desplegable inmediatamente debajo permite elegir entre los diferentes tipos de visualizacion,
permite elegir las unidades en que se representan en el eje de abscisas (segundos de arco o kiloparsec) y da
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la opcidn de fijar unos limites de los ejes predeterminados de entrada por si no se quiere visualizar todos los

datos, lo cual puede ser de gran ayuda para eliminar datos donde predomina el ruido.

Plots layout ~ Plots layout ~
Plots Type Plots Type
Separated v Separated v
¥ axes Separated
distance [arcsec] v Filters together
. Galaxies together
Custom axis
Plot by filters
Limits y axis:
15.00 35.008 15.06 35.00
e — P—
16.00 50.00 10.60 50.060
Limits x axis: Limits x axis:
® 0] L @
0.00 40.00 0.00 40.00

Figuras 26 y 27: imdgenes del panel Plots layout, a la derecha el mismo panel con la barra de opciones Plots Type desplegada.

En la barra desplegable de la figura 27 se pueden seleccionar las siguientes opciones:

Separated: se visualizan todas las galaxias y filtros seleccionados por separado.

Filters together: se grafican todos los filtros de cada galaxia juntos. Esto permite compararlos de una

forma visual.
- Galaxies together: se grafican por separado cada una de las graficas al igual que en el caso anterior,
pero agrupa todos los filtros de cada galaxia seleccionada agrupados en una multiplot.

Plot by filters: se realiza una grafica de cada uno de los filtros seleccionados con los datos de todas
las galaxias que han sido filtradas.

Debajo de la tabla con los datos de la base de datos aparece otra tabla con el valor medio de cada una de las
columnas de valores numéricos. Dicho valor medio tiene en cuenta Unicamente las columnas filtradas y se

calcula automaticamente al cambiar los parametros de los filtros. He aqui un ejemplo.

Tabla con las medias calculadas de los valores numéricos de la tabla superior:

fiv]
sl
1]2)
T
=
T
¥

0.5584 -1.4184

™~

0 0.6936 24.4038

Figura 28: Tabla con el valor medio de cada una de las columnas con paradmetros numéricos
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3.5 Visualizacién de truncaciones

En esta seccidn se expondran graficas de diferentes filtrados del base de datos y se compararan los
resultados, con ello se mostrara la utilidad de la aplicacién para realizar analisis de datos.

3.5.1 Galaxia 18389 GOODS N

Se expone como primer caso una sola galaxia. Se sabe que tiene un truncacidn bien definida (dicha galaxia
se identifica como 18389 GOODS N) y se conocen algunas de sus caracteristicas. Para seleccionarla a ella sola,
se conoce que el ratio entre sus ejes es cercano a la unidad y que tiene un indice de Sersic muy elevado, es
decir, conocemos caracteristicas de la curvatura de su perfil de luminosidad. Por todo ello se propone el
siguiente filtrado:

- Axis ratio interval: 0.83 — 1.00

- Radius interval [kpc]: 0.04 —3.20

- Sersicindex: 7.22 — 8.00

- Redshift: 0.10 — 1.10

- Mass: 21.96 — 26.58

- Redge:55-335

Con ello de las 1048 galaxias iniciales se ha conseguido filtrar todas hasta quedar Unicamente la galaxia
buscada. Se elije que se muestren los datos de todos los seis filtros de luz disponible y se selecciona la opcidn
de mostrar todos los filtros juntos. En el eje x se elige que la distancia se muestre en kiloparsec [kpc].

Tras una primera inspeccién visual se decide restringir el radio del eje x (0-35 kpc) para eliminar la parte de
la grafica donde solo se observa el ruido residual fuera de la galaxia. También se ajusta el eje y (17-31 mag)
ya que es el rango en el que se encuentran contenidos los valores. Como se puede observar en la figura 29
este procesamiento permite seleccionar la parte mas relevante de las graficas.

30



18389_goodsn

[} 0 !
v efective r edge .y

20

22

24

Surface brightness [mag/arcse/2]

26

28

30

.
S

distance [kpc]

//I ”

Figura 29: Grdfica con todos los filtros de la galaxia 18389 GOODS-N juntos (“V” en azul oscuro, “I” en azul claro, “J” en rojo, “H” en
verde). En el eje de abscisas la distancia [kpc], en el eje de ordenadas el brillo [mag/arcseg?]. Las rectas verticales izquierda y
derecha muestran el radio efectivo y el radio de la truncacion respectivamente.

Se puede observar en todos los filtros de forma bien definida la truncacidn, pero de forma mas pronunciada
en el filtro V. Debido a ello se decide graficar por separado los datos de dicho filtro seleccionando la opcidn
Separated. El resultado se puede ver en la figura 30. Se puede observar que el eje de coordenadas esta en
unidades de magnitudes y es por tanto logaritmico. O sea, pequefias variaciones alli son en realidad grandes
variaciones de flujo.

r efective :r edge
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20
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Figura 30: Grdfica con unicamente el filtro V de la mismas galaxia de las figuras anteriores. En el eje de abscisas la distancia [kpc],
en el eje de ordenadas el brillo [mag/arcseg?].

31



En el anexo 1.A se muestran diferentes imagenes de esta misma galaxia generadas con el programa, Ademas
en dicho anexo se muestran las graficas de las siguientes galaxias donde se han encontrado truncaciones muy
marcadas. Es importante destacar que para la determinacién de las truncaciones no es suficiente con tener
Unicamente los perfiles de luminosidad, sino que, ademas, se necesitan las imagenes (para tener una idea
intuitiva de la localizacion del disco), y los perfiles de color y de masa. (Chamba et al. 2022, Buitrago et. el.
2023 in press).

En el anexo B se pueden encontrar mas ejemplos de perfiles de luminosidad con truncaciones claras a simple
vista generadas con esta aplicacion.

3.5.2 Galaxia 9969 GOODS N

En el siguiente ejemplo se busca encontrar una truncacién que se vea claramente marcada a simple vista
entre galaxias que cumplan una serie de pardmetros.

Se buscar una galaxia que tenga una relacién entre los ejes cercana a la unidad y que su perfil de brillo venga
dado por un indice de Sersic entre 5y 6. Ademas se busca que no sea una galaxia cercana. También se buscar
acotar un poco el rango del radio de las galaxias para que se puedan comparar mejor los perfiles, ello se
consigue ajustando el pardmetro Radius interval. Por lo tanto se ajustan el rango de los filtros segun se
propone a continuacion:

- Axis ratio interval: 0.93 — 1.00

- Radius interval [kpc]: 0.25 — 1

- Sersicindex: 5.14 — 8.00

- Redshift: 0.50-1.10

- Mass: 21.96 — 26.58

- Redge:55-335

Tras el filtrado solo permanecen 4 galaxias que cumplen dichas condiciones como se puede ver en la figura
31.
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Number of Galaxies within those parameters in the databse: 3

gals field z mass edge [kpc] | sigmaedge [MO/pch2]  re
523 6,379 goodsn 0.7482 246289 9.5 20.2669 0
556 9,969 gDDdSI‘I 0.9617 24,7932 115 22,015 0
772 5,960 goodss 0.675 253819 14.5 9.8074
Nuevo DataFrame con las medias calculadas:
gals z mass redge [kpc] | sigmaedge [MO/pch2]  re[kpc]
0 7,436 0.795 24,9347 11.8333 17.3631 0.5491

[kpc]
3532
4712

0.823

5.5566 0.9681

56,1182

5,3581

5.1935

0.9793

0,95

0.975

-3.78¢

Figura 31: Resultado del filtrado resultando unicamente tres galaxias que se pueden ver en la tabla superior. En la tabla inferior se
puede ver el valor medio de los pardmetros de las galaxias resultantes.

La disposicién que se elige para comparar las galaxias y ver en cudl se aprecia mejor la truncacion es Plot by

Filters. Se decide representar el eje x en arcosegundos de radio. Tras una primera visualizacién se decide

ajusta el eje x entre los valores 0 y 3 arcsec para eliminar la parte de las graficas donde predomina el ruido.

También se decide ajustar el eje de ordenadas entre 20 y 30 mag ya que todo el rango de perfiles de

luminosidad se ve acotado por dichos valores y quitar los filtro Y y B ya que Unicamente una galaxia contiene

datos en dichos filtros.

Los resultados se muestran en las figuras 32 y 33 (se muestran los filtros | e V ya que en los rangos de mayor

frecuencia es donde se aprecia mejor la truncacién).

Filter V

22

24

Surface brightness [mag/arcsec/2]
L]

28 { I I

30 |
0 0.5 1 15 2
distance [arcsec]

2.5

* 6379 goodsn
9969 goodsn
* 5960 goodss

Figura 32: Grdfica con el perfil de brillo del filtro V de todas de las galaxias filtradas (“6379 GOODS-N” en azul oscuro, “9969
GOODS-N" en azul claro, “5960 GOOD-S” en rojo). En el eje de abscisas la distancia [kpc], en el eje de ordenadas el brillo

[mag/arcseg?].
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Figura 33: Grdfica con el perfil de brillo del filtro | de todas de la galaxias filtradas (“6379 GOODS - N” azul oscuro, “9969 GOODS -
N” en azul claro, “5960 GOODS - S” en rojo). En el eje de abscisas la distancia [kpc], en el eje de ordenadas el brillo [mag/arcseg?].

Del resultado se observa que la galaxia 9969 GOODS - N es la que tiene la truncacién mas marcada y se
muestra una grafica de dicha galaxia con todos sus filtros.
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Figura 34: Grdfica con todos los filtros de la galaxia 6379 GOODS - N juntos (“V” en azul oscuro, “I” en azul claro, “J” en rojo, “H” en
verde). En el eje de abscisas la distancia [kpc], en el eje de ordenadas el brillo [mag/arcseg?]. Las rectas verticales izquierda y
derecha muestran el radio efectivo y el radio de la truncacion respectivamente.
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3.5.3 Galaxia 8221 UDS

A continuacidén, se mostrara el funcionamiento la pagina Regressions. Para ello se hardn regresiones a los
datos del perfil de brillo del filtro V de la galaxia 88221 UDS antes y después de la truncacién.

Utilizamos la pagina Seach para buscar directamente el perfil de brillo de la galaxia ya que es la que procesa
los cambios de forma mas rdpida. Se ajustan los ejes para obtener una grafica del perfil de brillo se muestra
en la figura 35.
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Figura 35: Grdfica del perfil de brillo en el filtro V de la galaxia 8221 UDS. En el eje de abscisas la distancia [kpc], en el eje de
ordenadas el brillo [mag/arcseg?].

A continuacioén, en la pagina Regressions se realizan dos regresiones lineales antes y después de la truncacién
utilizando el modo Normal. La primera se ajustan los datos entre los puntos x = 8,5y x = 14,5. El resultado
se muestra en la figura 36.

comparation

arcsec2)

[mag/e

Surface brightness

distance [kpc]

Figura 36 : Regresion lineal del perfil de brillo en el filtro V de la galaxia 8221 UDS entre los puntos x=[8,5 y 14,5]. En el eje de
abscisas la distancia [kpc], en el eje de ordenadas el brillo [mag/arcseg?].
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A continuacion, se realiza otra regresion a partir de la truncacion entre los puntos x = 14,5y x = 29,5.

comparation

Figura 37: Regresion lineal del perfil de brillo en el filtro V de la galaxia 8221 UDS entre los puntos x=[14,5y 29,5]. En el eje de
abscisas la distancia [kpc], en el eje de ordenadas el brillo [mag/arcseg?].

Siendo los resultados de la regresion lineal antes de la trucacion a = 0.05y b = 27.26 y los resultados de la
regresion lineal después de la truncacién a = 3.04 y b = 21.23, viendo a y b dados segun la ecuacién 16.
Se puede observar un cambio claro en el parametro a antes y después de la truncacién, siendo después de
la truncacidn la pendiente mucho menos pronunciada.

4. Conclusiones

En este TFM se ha trabajado con 1048 galaxias lo que equivale a 4510 perfiles de brillo. Esta base de datos
no es muy grande en términos del campo de la Astronomia e, incluso asi, el andlisis de tal cantidad de datos

por medios convencionales se hace muy dificil.

Se hace necesario el Big Data como herramienta de gestién de estas grandes cantidades de datos
semiestructurados, siendo una de sus grandes ventajas la facilidad para acceder a ella por cualquier persona.
En este aspecto, Python se presenta como uno de los lenguajes de programacién abiertos mds potentes,
ofreciendo una serie de herramientas para realizar una aplicacién para el analisis de datos de forma rapida.

La gran flexibilidad de Python y la gran cantidad de bibliotecas disponibles en la red es una ventaja a la hora
de personalizar las caracteristicas necesarias para el estudio frente a los softwares comerciales ya
desarrollados. Ademas, la simplicidad de este lenguaje hace que no haga falta mucho tiempo de aprendizaje.
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Por otro lado, esta misma flexibilidad y la gran cantidad de opciones disponibles, hace que sea necesario
realizar un estudio previo de las bibliotecas que mejor se ajustan al estudio, aunque, una vez elegidas, la
creacion de la aplicacidon es muy rapida.

La aplicacion creada ha cumplido de forma muy exitosa los objetivos propuestos al inicio del trabajo: el
filtrado de datos es eficaz, la generacion de las graficas es rapida y sencilla, la aplicacidn es de facil uso, la
gama de posibilidades a la hora de presentar los datos en grande y una vez generadas las graficas se puede
navegar por ellas de forma eficaz.

Otra de los puntos positivos en el presente trabajo ha sido la estructuracidn del cédigo. Esta estructuracion
del cédigo permite una facil escalabilidad de la aplicacién abierta a trabajos futuros de otros estudiantes.
Entre las propuestas de mejora mencionar los siguientes puntos:

- Realizar unaimportacién mas abierta de los bancos de datos de forma que no se restrinja Unicamente
a la base de datos con la que se ha trabajado en este TFM y permitir que la importacion se realice
desde la propia aplicacién.

- Generar nuevo cddigo que realice cdlculos, enfocados a trabajar con este tipo de bases de datos,
para la relacionar los parametros de diferentes perfiles de Brillo. Ese cédigo se podria estructurar
como un modulo externo que seria importado desde la aplicacion.

- Hay muchos estilos de graficas que se repiten en varias paginas, si se quiere cambiar algo del formato
o presentacion de las graficas se requiere cambiarlo en diferentes partes de diferentes Scripts,
llevando mucho tiempo y siendo muy tedioso. Creando un mddulo externo con el formato de las
graficas e importandolo en cada pdgina se resolveria este problema.

- Desarrollo de nuevas pdginas que permitan comparar los perfiles de brillo de un nimero de galaxias
elegido por el usuario que se busque a partir del nombre de dichas galaxias.

Me gustaria afiadir apreciaciones personales surgidas la experiencia en su desarrollo que pueden ser de
ayuda en futuro a trabajos de esta indole.

- Ha sido una buena idea reescribir el cddigo desde cero para ampliarlo. Con la reestructuracion del
codigo pensando en las nuevas funcionalidades que se querian aportar se ha mejorado la velocidad
en la presentacion de las graficas y la limpieza de los scripts lo que facilita mucho su mantenimiento.

- A pesar de lo dicho en el punto anterior, he repetido el mismo error en las nuevas caracteristicas
afiadidas. En el tramo final del trabajo, cada cambio en la presentacién de las graficas llevaba mucho
tiempo, el cédigo estd muy enfocado a la base de datos utilizada y a las funcionalidades concretas
gue se buscan. Todas las variables y funciones definidas o llamadas de forma directa lo considero un
error por lo comentado anteriormente, en su lugar, se deberian haber aplicadola técnica list
comprehension como se hizo al reescribir el cédigo de forma general. Ademas, se debid crear un
mddulo externo de funciones para representar las graficas en el formato deseado para facilitar los
cambios en todas las pdaginas desde un solo archivo.
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- Desde el punto de vista astrofisico comparar muchos filtros (o sea bandas fotométricas) y/o galaxias
a la vez, ayuda mucho a encontrar las truncaciones y en el futuro el cédigo se ampliara para mostrar
imagenes de galaxias, perfiles de color y perfiles de masa.

Para finalizar, como ultima conclusiéon, queria afiadir que este tipo de TFM, que engloba dos campos como
son la Astrofisica y Big Data me ha permitido poner en practica y ampliar los conocimientos adquiridos en
diferentes asignaturas del master, como son los conocimientos en programacion y Big Data y los
conocimientos en Cosmologia, dos asignaturas que he disfrutado enormemente durante el master.
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6. Anexos

Anexo A

En este anexo semuestran fotos de diferentes galaxias tras determina el borde de las galaxias por el método
de las elipses.

18389 GOODS - N:

Zspec = 0.5124 ar = 0.95 pa = 182
|0910(Mstellar/Me) = 10.50
18389 goodsn disk_sph trunc = 21.5 kpc

bl S5 VA
10 arcsec = 61.84 kpc
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16245 COSMOS:

Z5pec 6884 ar = 0.65 p -70

10931 /Ms) = 10.34
162 os pure_disk trunc = 19.5 kpc

8221 UDS:

Zepec = 0.9144 ar = 0.61 pa = 30"
10910(Msteiiar/Mo
8221 uds pure_disk trunc = 13.5 kpc

10 arcsec = 78.26 kpc
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Anexo B

En este anexo se muestran perfiles de brillo obtenido con la aplicacién donde se pueden observar las

truncaciones a simple vista.

18389 GOODS — N: Filtro V:

Surface brightness [mag/arcse”2]

8221 UDS: Filtro V:
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