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Abstract

(Inglés)

Since centuries ago, humans have looked up to the sky and wondered what was there. Technological
advances have helped to fulfil this ancient task. In this End of Degree Assignment, a photometric study
of the astronomical images of 1C1101, the largest galaxy discovered so far, has been carried out.

The first part of this project has been to obtain a coloured image of IC1101. Besides its visual or
aesthetic value, a coloured image allows to deduce some basic properties of the galaxy, such as radial
extent and stellar populations. The second part has consisted of obtaining the plots of the brightness
profiles, which allow to observe the evolution of the galaxy’s brightness versus the distance to its
centre. For this second part it has also been necessary to cover the light sources that appear on the
image but do not belong to the galaxy through a process called masking.

To achieve these goals, the Ubuntu (Linux) operating system has been used, in which specialized
software has been used for both data processing and visualization, as well as the Python programming
language.

(Espaniol)

Desde hace cientos de afios, el ser humano ha contemplado el cielo y ha tratado de comprender qué
habia alli arriba. Los avances tecnoldgicos logrados a través del tiempo han ayudado en esta ancestral
tarea. En este Trabajo de Fin de Grado se llevara a cabo un estudio fotométrico de las imagenes
astrondmicas de 1C1101, la galaxia de mayor tamafio descubierta hasta la fecha.

La primera parte de este proyecto ha sido obtener una imagen a color de la galaxia. Ademas de su
interés visual o estético, una imagen a color permite deducir propiedades basicas de la galaxia, tales
como la extension radial y las poblaciones estelares. La segunda parte ha consistido en obtener las
graficas de los perfiles de brillo, las cuales permiten visualizar la evolucidon del brillo de la galaxia con
la distancia a su centro. Para esta segunda parte, ha sido necesario también cubrir aquellas fuentes de
luz que aparecen en las imagenes que en realidad no pertenecen a la galaxia mediante un proceso
conocido como enmascaramiento.

Para cumplir estos objetivos, ha sido empleado el sistema operativo Ubuntu (Linux), en el cual se ha
manejado software especializado tanto para el tratamiento de los datos como de su visualizacién, asi
como el lenguaje de programacién Python.



1.- Fundamentos

1.1.- Galaxias: primeros conceptos

Una galaxia es un conjunto de estrellas, polvo, gas y materia oscura vinculado por la gravedad y que
permanece en un estado estacionario por rotacién y/o dispersidon de velocidades. Estos objetos son
los cimientos del universo, por lo que muchas de sus propiedades pueden ser averiguadas a partir del
estudio de las galaxias. Todos los objetos celestes contenidos en una galaxia se encuentran unidos por
la accién de un potencial gravitatorio.

Atendiendo a su forma, las galaxias pueden ser clasificadas en elipticas (E), espirales (S) o lenticulares
(S0). Esta clasificacion se debe al astrénomo californiano Edwin Powell Hubble [1].

Las galaxias elipticas poseen distribuciones de luz suaves. Se caracterizan por su grado de elipticidad
en el cielo (n), pardmetro que se puede calcular mediante los semiejes mayor (a) y menor (b) a través
de la siguiente expresion:

n=10(1—§> ey

Las galaxias espirales estan formadas de un disco aplanado que posee una concentracién central de
estrellas (el bulbo galdctico) y unos brazos que se ven de manera mds luminosa que el resto del disco
ya que en ellos es donde tiene lugar la formacién de estrellas.

Por ultimo, las galaxias lenticulares son similares a las espirales, con las diferencias de que sus discos
no tienen estructura espiral visible y que en ellos no se forman estrellas en cantidades significativas.

Galaxia eliptica Galaxia espiral Galaxia lenticular

Figura 1.1: Tipos de galaxias

1.2.- Desplazamiento al rojo cosmolégico

El estudio de la evolucién del universo requiere de la realizacion de medidas de procesos lejanos
mediante la luz u otras particulas que lleguen a la Tierra.

El desplazamiento al rojo, o redshift en inglés, representa el cambio de frecuencia (o longitud de onda)
de la luz entre dos instantes dados. Este pardmetro tiene su origen en el efecto Doppler, que es el
cambio de la frecuencia de una onda en relacién al movimiento relativo del observador respecto de la
fuente [2]. Este fendmeno que se manifiesta para todo tipo de ondas, en particular para las
electromagnéticas. Para estas, cuando un cuerpo se aleja del observador, su longitud de onda
aumenta, lo que causa que el color se desplace hacia el rojo [3] (ver figura 1.2 del espectro
electromagnético).



Si se denota por z al desplazamiento al rojo, se tendra que este viene definido por:

/10 - /16
0 e 2
z 7 (2)
es decir,
A
14g="0_Ye 3)
Ae Vo

Los subindices o y e significan observado y emitido, respectivamente. Si se quiere hacer mas visible la
dependencia con el tiempo, es posible expresar las relaciones anteriores en funcién de un parametro
conocido como el factor de escala dependiente del tiempo, que da cuenta de la expansidn del universo:
a(t). Tan solo hay que tener en cuenta que

a(t,) _ Ao
ate) " e ®

En las ecuaciones (2) y (3) se observa que, efectivamente, z da cuenta del aumento de longitud de
onda de la luz emitida originalmente. Es, por tanto, un pardmetro muy util en Cosmologia de cara a
estudiar la expansion del universo y su distribuciéon de materia. Por ejemplo, se puede emplear para
estudiar la medida en la que se alejan las galaxias midiendo cémo cambian las longitudes de onda de
emision o absorcién en el espectro de galaxias.
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Figura 1.2: Espectro electromagnético [4]

1.3.- Fotometria?

1.3.1.- Dispositivo de Carga Acoplada (CCD) y efecto fotoeléctrico

Una CCD (Coupled Charged Device) es un circuito integrado sensible a la luz que captura imagenes
convirtiendo fotones a electrones. Fisicamente, consiste en una lamina de un semiconductor (como el

1 Rama de la Astrofisica que se dedica a medir el brillo de los diferentes astros.
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silicio) dispuesto en una matriz bidimensional de pixeles en los que se divide la imagen. Cada pixel se
convierte en una sefial eléctrica cuya intensidad estd relacionada con la intensidad luminosa que dicho
pixel capturé.

Este dispositivo posee un importante papel dentro de las camaras digitales, de modo que, de cara al
estudio de imagenes astrondmicas, es importante comprender cdmo funciona. Tras ser detectada la
luz por las células fotovoltaicas que componen la CCD, la imagen es procesada por la camara y
registrada en la tarjeta de memoria. La figura 1.3 muestra cémo es una CCD.

Figura 1.3: CCD [5]

El funcionamiento de estos objetos se basa en el efecto fotoeléctrico: la emisidn de electrones por
parte de un metal que ha sido iluminado con radiacién electromagnética. Para la radiacion incidente
arranque electrones del metal, esta debe ser de una frecuencia mayor que la llamada frecuencia critica
del material. Este proceso transcurre en un minusculo intervalo de tiempo desde la llegada de la
radiacion, siendo el numero de electrones emitidos proporcional a la intensidad incidente.
Matematicamente, el fendmeno queda representado por la ecuacion

hv=¢+Ek (5)

En la ecuacién (5), h es la constante de Planck, v es la frecuencia de la radiacion incidente, ¢ es la
funcién trabajo del metal (que da cuenta de que los electrones se encuentran ligados a este) y Ej, es la
energia cinética maxima de los electrones arrancados (observada experimentalmente). El efecto
fotoeléctrico es, por tanto, una gran evidencia de la cuantizacidn del campo electromagnético, ya que
su explicacion requiere de la introduccion de paquetes discretos de energia: los fotones con energia
E = hv.

Dentro de una CCD, si un fotén alcanza un pixel, el efecto fotoeléctrico hace que se forme un par
electron-hueco. Un pequefio electrodo puede atrapar el electron en un pozo de potencial. Cuantos
mas fotones alcancen el pixel, mds pares se formaran, con lo que mas electrones podran quedar
atrapados en el pozo para que la carga total se vaya acumulando. La sefial detectada es transformada
mediante un conversor analdgico-digital. Una vez finalizada la exposicion, se puede leer la carga del
pozo, quedando el reinicio de pixeles listo para otra exposicidn [6].

En astronomia, las CCD pueden llegar a tener hasta una eficiencia cuantica del 90%, es decir, hasta
nueve de cada diez fotones que inciden sobre un pixel producen un par electrén-hueco detectable, lo
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que supone una gran ventaja de uso frente a otras herramientas. También es importante tener en
cuenta el rango de longitudes de onda en el que la CCD presenta una eficiencia cuantica
razonablemente alta.

CCD Spectral Sensitivities
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Figura 1.4: Eficiencia cudntica de varios tipos de CCD [7]

Como se muestra en la figura 1.4, los diferentes modelos de CCD poseen sus propios rangos de
longitudes de onda en los cuales su eficiencia cuantica es dptima, mientras que fuera del intervalo es
poco adecuado trabajar con la CCD en cuestion.

Las CCD tan solo registran la cantidad de luz recibida, sin aportar informacién en cuanto al color. Para
obtenerlo, el método principal es la colocacién de filtros que permitan que pasen solamente ciertas
longitudes de onda delante de la CCD. Para obtener una imagen a color, sera necesario emplear, como
minimo, tres filtros, a los que se les asigna los colores rojo, verde y azul (método RGB).

1.3.2.- Filtros SDSS

El uso de filtros es muy importante para el analisis de imagenes astrondmicas ya que, como se ha
mencionado anteriormente, son los que permiten tener una cuantificacién de la energia de los fotones
y, también, obtener una imagen a color.

El cartografiado Sloan Digital Sky Survay (SDSS), el primero en mostrar la estructura a gran escala del
Universo, tiene su origen en el afio 2000 y fue realizado por primera vez por un telescopio de 2,5m
ubicado en el observatorio “Apache Point” en Nuevo México, Estados Unidos. Una cdmara con un total
de 30 sensores CCD de 2048x2048 pixeles fue empleada para llevar a cabo un escaneo de un tercio de
la béveda celeste utilizando un juego de filtros u,g,r,i,z (colocado en frente de los sensores) para cinco
ventanas de longitud de onda no superpuestas de alrededor de 354.3, 477, 632.1, 762.5 vy
913.4 nandmetros [8], tal y como muestra la figura 1.5:
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Figura 1.5: Filtros SDSS [9]

Esta disposicidn de filtros es muy frecuentemente usada en Astrofisica dada su gran utilidad. En este
trabajo se han empleado los filtros g, r e i. De nuevo, obsérvese que uno de estos filtros no genera una
imagen a color por si solo, sino que es la combinacidn de los tres, mediante un esquema RGB el que
permite obtenerla. En particular, puede hacerse que el filtro i se corresponda con el color rojo,
mientras que los filtros r y g se correspondan con el verde y el azul, respectivamente.

1.3.3.- Brillo, flujo, magnitud, brillo superficial

Los pixeles de una imagen astrondmica se miden en unidades como cuentas, electrones, o alguna de
estas dos dividida por segundos. Estas unidades pueden convertirse directamente a energia o

energia/tiempo.

A continuacidn, se exponen una serie de conceptos fisicos de vital importancia de cara a trabajar con

imagenes astrondmicas:
I Flujo y luminosidad

En Astrofisica interesa especialmente conocer el flujo de un objeto, el cual se mide en unidades de
energia/(tiempo - area de recoleccidn). Para un objetivo astrondmico, el flujo se expresara como la
energia recibida dividida por el area utilizada para recolectar dicha energia, es decir, la apertura del

telescopio.
La luminosidad de un objeto se puede definir como su energia emitida medida en unidades de tiempo.

Conociendo el flujo, la distancia al objeto, y suponiendo que este radia isotrédpicamente, podemos

expresar su luminosidad, L, mediante
L = 4nr®F (2)

Donde F es el flujo, en unidades [Wm™2] o [Wm~2Hz~1] (dependiendo de si se trata de una densidad
de flujo total o a una determinada frecuencia). Entonces, se tiene que la luminosidad del objeto da
cuenta de la potencia de radiacién que emite un objeto en todas las direcciones y se mide en [Js™1] o

[W1].



Observando la ecuacion, el flujo de energia a una distancia r esta esparcido sobre un drea A, mientras
gue a una distancia 2r estara esparcido sobre un area 44, lo que implica que la densidad de flujo
decrece con el cuadrado de la distancia®.

Otro detalle importante que se deduce es que, mientras que la luminosidad es una propiedad
intrinseca del objeto, el flujo dependerd de los aparatos de deteccién.

1l Magnitud aparente

El concepto de magnitud, introducido por primera vez por el astrénomo, gedgrafo y matematico griego
Hiparco de Nicea en el siglo Il antes de Cristo, es el que usamos para clasificar el brillo de los objetos
celestes. Dados los pocos recursos de la época para la investigacion, Hiparco, usando simplemente su
ojo desnudo, asignd ciertos valores o indices a los objetos celestes en funcién de la luminosidad que
tuvieran. A las estrellas que veia mejor (mas brillantes) les asignd la magnitud m = 1, mientras que a
las que se distinguian peor (menos brillantes) les asigné la magnitud m = 6.

La respuesta del ojo humano al brillo no se basa en una escala lineal, sino en una logaritmica. Las
imagenes de objetos astronédmicos contemplan un amplio rango de brillo, por ejemplo, el Sol (que es
el objeto celeste que percibimos como més luminoso) es aproximadamente 10%# veces mas brillante
que algunas de las galaxias mas débiles que se pueden detectar hoy en dia. Debido a este gran rango
de valores, trabajar directamente con el brillo es muy poco practico. Es por esto por lo que se emplea
una escala logaritmica para el brillo de los objetos celestes. Teniendo en cuenta esto, se define la
magnitud m como sigue:

F
m—mgy = —2.5-logy, (F_) 3)
0

En la relacién anterior, m, es la magnitud de un objeto de referencia (que siempre se elige para que
tenga un valor nulo), F es el flujo del objeto y F el flujo de referencia. El signo negativo de la expresion
viene heredado del criterio de Hiparco, en el que las magnitudes mas pequefias correspondian a los
objetos mas brillantes. Ademds, el cociente F/F,siempre serd menor que 1 puesto que F,
corresponde al objeto mas brillante, con lo que m termina teniendo signo positivo. Histéricamente, el
objeto de referencia ha sido la estrella Vega, que es muy luminosa y posee un espectro bastante plano.

. Zero point

Dado que el flujo depende del instrumento de deteccién, es necesario introducir una cantidad que
unifique los dispositivos de medida. Estas magnitudes, por tanto, seran empleadas para calibrar los
dispositivos de medida a un sistema estandar de magnitudes.

F
m=—25-logi (F—) = 2.5 log1o(F) + 2.5 - logyo(Fo) = —2.5-logyo(F) + Z, (4
0

Siendo Z,, el zero point que esta calibrado en cada telescopio y filtro para pasar de cuentas a energia.
Dado que este pardmetro varia segun el telescopio y filtro astronémicos, cuando se va a realizar una
medicion, para calibrar el aparato lo primero que se hace es medir estrellas de magnitud conocida para
asi obtener el zero point.

2 Esta aproximacion solo es vélida en el Universo Local
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V. Escala de pixel

Anteriormente se ha dicho que las CCD se encontraban divididas en pixeles. La escala de pixel (o pixel
scale) otorga un valor para el dngulo de la béveda celeste que recoge un Unico pixel de la CCD.

Figura 1.6: Angulo del objeto bajo estudio [10]

Los telescopios son sistemas en los cuales se supone que la luz viene del infinito y estdn caracterizados
por la distancia focal (la distancia existente entre el centro de la lente y el punto donde convergen
todos los rayos provenientes del infinito paralelos al eje éptico denominado foco), que es donde se
ubica la CCD. Debido al pequeiio angulo que subtienden los objetos celestes en el cielo estamos en
condiciones de aplicar la aproximacidon paraxial®. Segtn la figura 1.6, teniendo en cuenta que L
corresponde a la anchura del pixel y F es la distancia focal, aplicando trigonometria se tiene que

o234

A partir de la aproximacién anterior se define la escala pixel en unidades de [arcsec] como

_ L 360-6060 L o -
Px=F 2t F

Donde el factor 206265 da cuenta de la conversion de radianes a segundos de arco (recuérdese que
12 = 60 arcmin, 1 arcmin = 60 arcsec).

V. Brillo superficial

El brillo superficial es un concepto empleado para describir el brillo aparente de objetos astronémicos
extensos, como una nebulosa o una galaxia. El brillo aparente viene dado por las magnitudes, de modo
que para definir el brillo superficial (1) no basta con simplemente dividir brillo aparente por area, sino
que debe escribirse como

F F
u=—2.5"logqg (ﬂ) +Z, = —2.5-logyg (Z) +Z, %)
= _25 . 10g10(F) + 25 : 10g10(A) + Zp

3 L3 aproximacién paraxial supone que los rayos de luz forman dngulos pequefios con el eje éptico, lo que
permite hacer uso de los infintésimos de las funciones trigonométricas.
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Donde # es el nimero de pixeles, F es el flujo medio por pixel y A es el drea del cielo que recoge un
Unico pixel de la CCD. Reformulando la expresidn anterior en términos de la escala pixel, se llega a que

p=—25"logio(F) +5 -logio(py) + Z, ®)
El brillo superficial suele medirse en unidades de [mag/ arcsec? ].

1.3.4.- Perfiles de brillo, color y masa

En primer lugar, el perfil de brillo de una galaxia simplemente ensefa cémo varia el brillo superficial
respecto a la distancia. Esta informacidn resulta relevante para luego poder explicar los perfiles de
color y de masa, conceptos que se exponen a continuacion.

Dados dos filtros con distintas longitudes de onda, se le dice azul al filtro de menor longitud de onda
(o mayor frecuencia) y rojo al de mayor longitud de onda (menor frecuencia). En estas condiciones, el
perfil de color de una galaxia es simplemente la resta de la magnitud asociada al filtro azul menos la
magnitud asociada al filtro rojo. A partir de la definicién de magnitud, este calculo se puede expresar
segun la ecuacion (1.9), denotando g al azul y r al rojo:

g—r=mg—m, =-25- loglo(lfq) +Zp, + 2.5 -logqo(F) — Zp, 9

Suponiendo que Zpg~ZpT, se llega a que

F,
g—1=-25"-logq (Fg> (10)
T

El color resulta de gran utilidad a los astronomos debido a que resulta ser un excelente indicador de la
edad de una poblacién estelar. De este modo, si una galaxia es rojiza (la luminosidad en los colores
rojos es mayor a la de los azules), las poblaciones que la conforman seran antiguas.

También resulta importante mencionar que la totalidad del caracter rojizo de un perfil de color no se
debe Unicamente a la antigliedad de sus poblaciones estelares, pues el polvo estelar que contiene una
galaxia hace que su perfil de color se vuelva mas rojizo. Aunque este hecho no afecte tanto como la
antigliedad de las poblaciones, su presencia es igualmente notable.

Por ultimo, los perfiles de masa muestran la variacién de la densidad de masa de la galaxia con

respecto a la distancia a su centro. Estos se calculan para cada longitud de onda, es decir, para cada
filtro seglin se muestra en la ecuacion (16) [11]:

M
log1o(®) = logso (T) — 04+ (mag, —~magas,) (an

Los diferentes términos que aparecen en (16) son:

* log;o(Z): perfil de masa, medido en Mg /pc?, siendo Mg, la masa del Sol (2 - 103 kg)
12



y pc el simbolo del parsec, una unidad de longitud equivalente a 3.086 - 10%® m.

= logio (%)/1: logaritmo del mass to light ratio, variable que depende del filtro. Este

viene dado por la ecuacién (17) [12]:

M
logso (f) = (ay + by - color) — 0.15 (12)

= mag;,: perfil de brillo del filtro A.
" Mmaggpso,a: magnitud absoluta* del Sol para la banda A.

1.3.5.- Convoluciodn, disco de Airy y PSF

A continuacion, se definen y explican tres conceptos fundamentales a la hora de tratar imagenes
astrondmicas, ya que nos permiten estudiar la relacion existente entre el patrén de imagen capturado
y el que realmente seria percibido en condiciones lo mas ideales posibles.

I Convolucion

Dadas dos funciones f(x) y g(x), se define su producto de convolucién como una funcién h(x) dada
por:

h(x) = f(x)®g(x) = f_ fxDg(x —x") dx’ (16)

La figura 1.7 da una idea mas visual de esta definicidn.

f _l f%g
° N\ iy
14

Figura 1.7: Convolucion de funciones [13]

La propiedad mds importante de la convolucién de cara a este proyecto es su conmutatividad.
Partiendo de la definicién anterior, mediante el cambio v = x — x’, 0 equivalentemente x’ = x — v,
se tiene que dx’ = —dv, luego cambiando el signo del integrando y el orden de los limites se tiene
que:

— 00

f =g = [ g0 G- AW =g @) ()

[oe]

FO®g(x) = f

[oe]

4 La magnitud absoluta es la magnitud aparente que tendria un objeto si se encontrara a una distancia de
10 pc.
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1. Disco de Airy

Cuando la luz atraviesa una apertura circular, esta se difracta dando lugar a un patrén de anillos
alternativamente claros y oscuros sobre una pantalla detectora. El patrén de difraccidn obtenido tiene
una region central mas brillante que el resto rodeada por anillos concéntricos mas débiles, la cual se
conoce como disco de Airy y concentra mas del 90% de la luz difractada. El didmetro de esta zona
central esta vinculado al tamafio de la apertura circular y la longitud de onda de la luz incidente (ver
figura 1.8).

x=dsin8/A

Figura 1.8: Disco de Airy [14], [15]

El disco de Airy es fundamental en los telescopios, ya que es el que da el punto mas pequefio en el cual
se puede tratar de enfocar un rayo de luz empleando una lente. Esto implica que, incluso si se pudiera
disponer de lentes perfectas, existiria un limite para la resolucion de una imagen creada por la lente
en cuestion. El disco de Airy se puede calcular haciendo uso de la formula

A
sin(6,) ~ 6, = 1223 (13)

En la expresidn anterior, 8, es el radio angular del primer anillo oscuro, 4 es la longitud de onday D la
abertura. Se deduce que la resolucidn mejorara si se trabaja con longitudes de onda pequefias y/o
aberturas grandes, de modo que en las zonas del infrarrojo (longitudes de onda elevadas), la dispersidn
o emborronamiento es mas notoria que en el ultravioleta.

M. PSF (Point Spread Function)

La PSF es el patron total de emborronamiento de una imagen astrondmica, que viene dada por la
convolucién del patrén de difraccion y la turbulencia atmosférica (conocida también como seeing). Se
cuantifica como la FWHM (Full Width at Half Maximum o anchura a media altura) del ajuste gaussiano®
a laimagen de las estrellas en las imagenes astrondmicas. La FWHM es una medida de la extensién de
una determinada funcidn y se calcula como la diferencia entre los valores de la variable independiente
en los que la variable dependiente vale la mitad de su maximo valor (como se indica en la figura 1.9).

5> De manera reciproca, una gaussiana viene dada por su pico y por la FWHM.
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La PSF constituye el limite de resolucion espacial en las observaciones, ya que es mayor que el disco
de Airy en las observaciones dpticas e infrarrojas llevadas a cabo en telescopios terrestres.

fx)
FWHM
B
fmax B
fmax_'_
2
i 1
0 le 'X: X

Figura 1.9: FHMW (anchura a media altura) [16]

En una imagen astrondmica, se puede suponer que el objeto se divide en puntos discretos, cada uno
una determinada intensidad, lo que hace que la PSF de la imagen sea una convolucién de la PSF en
cada punto. La imagen astrondémica es, por tanto, la convolucién de los objetos emisores de luz y la
PSF. Mediante el conocimiento de la PSF se podra aplicar el proceso de deconvolucién para recuperar
la imagen original.

Observar que cuando se trata una imagen astronémica, la PSF registra todos los posibles efectos que
puedan distorsionar o afectar a la luz desde que es emitida por el objeto hasta que llega a nuestro
detector. Para los telescopios ubicados en la superficie terrestre, la turbulencia atmosférica es la que
domina la contribucién a la PSF, pues tiene un tamano promedio de un arcsec, en comparacién con
la difraccidn, que tiene aproximadamente un valor de 0.1 arcsec en el rango ptico.

Cabe también destacar que para el calculo de la PSF se hace uso de las estrellas, ya que son objetos
puntuales debido a la gran distancia a la que se encuentran y su pequefio tamafio. Por tanto, podrian
ser descritas como una funcidn delta de Dirac, haciendo que las estrellas que vemos en nuestra imagen
final sean dicha delta de Dirac convolucionada con la PSF.

1.3.6.- La galaxia IC1101

La galaxia IC1101 es el objeto de estudio en este trabajo de fin de grado. Se trata de la galaxia eliptica
ubicada en el centro del cimulo de galaxias Abell 2029 [17], a aproximadamente mil millones de afios
luz de la Tierra (es decir, a unos 350 Mpc de distancia, en lo que se podria llamar el Universo cercano)
en la constelacion de Serpens [18]. Es la galaxia de mayor tamanio registrada hasta ahora [19], con un
didmetro que se estima en alrededor de 6 millones de afios luz (mas de 60 veces mas grande que la
Via Lactea).

IC1101 es un ejemplo de grupo fésil, término que hace referencia a sistemas galacticos que se definen
por tener una luminosidad de rayos X Ly = 102 h;2 erg s~* [20] y por contener una galaxia central
dominante rodeada por galaxias mucho mas pequefias y menos luminosas, con muy poca actividad
reciente de formacidn estelar [21]. Esta fenomenologia se puede explicar mediante dos hipdtesis: o
bien los grupos fésiles son grupos fallidos que se formaron sin galaxias satélites brillantes y no hubo
ninguna fusién importante, o bien los grupos fdsiles son sistemas muy antiguos cuya galaxia central
“absorbid” sus galaxias satélite mas brillantes (y por ende masivas) a través de multiples fusiones [22].
El adjetivo “fésil” viene del hecho de que estos sistemas se formaron de manera jerarquica en etapas
tempranas del Universo y han ido evolucionando lentamente hasta la actualidad [23].
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2.- Herramientas informaticas

2.1.- Ubuntu

Ubuntu es una distribucidn gratuita de Linux que conforma el sistema operativo con el que se ha
realizado el grueso de este trabajo. Posee una interfaz grafica y un facil y rdpido acceso a trabajar en
terminales mediante lineas de comandos (6rdenes o sentencias escritas y ejecutadas por teclado).

Trabajando fluidamente desde la terminal, es posible realizar diversas tareas como conectarse a
servidores, transferir archivos o abrir diferentes programas y aplicaciones. Resulta también importante
la escritura y ejecucion de shell scripts o scripts en bash, que son conjuntos de varias lineas de
comandos que se escriben en un archivo (con la extension .sh) que se guarda para ser utilizado cuando
sea necesario.

Llegados a este punto, es necesario hablar de los archivos .fits (siglas que significan Flexible Image
Transport System) [24], que son el principal tipo de archivo manejado en este trabajo y en los que
vienen dados las imdagenes astrondmicas. Se trata del formato mas utilizado en astronomia para el
almacenamiento, transmisiéon y manipulacion de datos de imagenes y tablas. El tipo de datos mas
usado en los .fits es una imagen con una cabecera o bloque de datos, los cuales se disponen en forma
de matriz. Un mismo archivo puede contener diferentes extensiones que proporcionen diferente
informacidn del mismo sistema, con lo que debe tenerse cierto cuidado con la extensidn abierta.

2.2.- Gnuastro

Gnuastro (GNU Astronomy Utilities) [25] es un paquete que contiene programas vy librerias para la
manipulacion y analisis de datos astrondmicos. Estos programas se ejecutan desde la terminal de
Ubuntu y pueden ser configurados con miultiples opciones.

A continuacion, se mencionan y describen brevemente los programas de Gnuastro mas relevantes que
se han utilizado en este trabajo. Todos ellos trabajan con archivos .fits.

l. astcrop

Este programa permite recortar secciones de una imagen, ya sea indicandole las coordenadas, en
pixeles, o mediante la ascensién recta y la declinacidn junto con una anchura angular.

Il. astscript-color-faint-gray [26]

Permite combinar tres imagenes en tres filtros para obtener una imagen a color mediante el sistema
RGB. Este programa recibe como argumentos de entrada las tres imagenes .fits y debe indicarse qué
imagen se corresponde con cada uno de los tres colores.

Ademads, posee diversos parametros que pueden y seran modificados, tales como los pesos
(importancia) dados a los tres colores (rojo, verde y azul, que se corresponden con las bandasi, ry g,
respectivamente), los zero points, el producto gbright x stretch (rango de brillo multiplicado por la
distribucidn de brillo) o el contraste de la imagen.

Resulta importante comentar que este programa crea las imagenes desde la perspectiva de las técnicas
del bajo brillo superficial, de modo que los pixeles del cielo (fondo de la imagen) se representan con
color blanco, mientras que las zonas de bajo brillo superficial aparecen de color negro. Esto permite
visualizar mejor la extensién de los diferentes objetos.
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R-G-B valy colot

Figura 2: Imdgenes a color tradicional y realizada con astscript-color-faint-gray

La figura 2 muestra dos imagenes a color del grupo de galaxias M51. La de la derecha ha sido obtenida
con astscript-color-faint-gray y constituye un ejemplo de lo que el programa puede hacer en el marco
del bajo brillo superficial. La imagen de la izquierda, por su parte, ilustra lo que es una imagen a color
mas tradicional, con el background en negro.

I, astfits
Permite conocer las diferentes extensiones que tiene un archivo .fits, asi como qué clase de
informacidn hay en cada una. Resulta atil para saber con qué extension se debe trabajar en cada
momento.

Iv. astconvolve
Permite obtener la convolucién de una imagen por un nucleo como, por ejemplo, el de una gaussiana.

V. astarithmetic
Dados dos archivos .fits, este programa permite realizar operaciones pixel a pixel y guardar los
resultados en un output. Dichas operaciones son escritas con la conocida como “notacién polaca
inversa”: se escriben primero los dos elementos y luego la operacion a realizar, por ejemplo, 5 + 2 se
escribiriacomo5 2 +.

VI. astnoisechisel
Ayuda a clasificar y etiquetar los pixeles de la imagen en dos clases: ruido y sefal. Esta separacion de
los elementos de una imagen recibe el nombre de deteccién. Las imagenes pueden encontrarse
sumergidas en ruido, lo que complica la deteccidn de objetos en ellas. Este programa es capaz de
detectar esto y separa la estrella o el elemento emisor de luz del ruido, asignando valores binarios a
los pixeles: 0 si no hay sefal y 1 si hay senal.

VILI. astscript-radial-profile
Es una herramienta disefiada para calcular el perfil radial de una imagen astrondmica, es decir, una

representacién de como varia la intensidad de la luz a medida que aumenta la distancia al centro de
un objeto astrondmico, como una galaxia o una estrella. El script toma una imagen de entrada y
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produce una tabla que contiene la distancia radial desde el centro especificado y la intensidad media
de los pixeles a esa distancia. Esto es util para el andlisis detallado de la estructura de objetos
astrondmicos.

VIIL. asttable

Permite la manipulacién y analisis de tablas de datos astrondmicos. Este programa es capaz de leer,
escribir, y modificar tablas en diversos formatos, incluyendo texto plano, archivos .fits. Ofrece una
amplia gama de funcionalidades entre las que se incluyen la seleccién de columnas, el filtrado de filas
segun condiciones especificas, la combinacidn de tablas y la generacién de estadisticas descriptivas.

2.3.- Python

Python es un lenguaje de programacion ampliamente utilizado en las aplicaciones web, el desarrollo
de software, la ciencia de datos y el machine learning. Entre sus principales ventajas se encuentran la
sencillez de su sintaxis y su eficiencia, asi como la capacidad de instalarlo gratuitamente en muchas
plataformas [27]. Ademas, posee una gran cantidad de librerias que pueden ser importadas para
ampliar el abanico de funciones con las que trabajar.

En este trabajo, se han desarrollado varios programas en Python para llevar a cabo algunas tareas. Los
correspondientes cadigos, asi como los shell scripts utilizados (archivos .py y .sh, respectivamente), se
pueden encontrar en el siguiente enlace:
https://uvaes.sharepoint.com/sites/TFGFsicaArturoCanoMoraleda/Documentos%20compartidos/For
ms/Allltems.aspx?id=%2Fsites%2FTFGFsicaArturoCanoMoraleda%2FDocumentos%20compartidos%2
FProgramas%20TFG%20Arturo%20Cano%20Moraleda&viewid=cd12fe8d%2D7f54%2D48bb%2D9edd
%2D8bf8ee310a7f

2.4.- SAOImage ds9

Conocido simplemente como ds9, se trata de una aplicacién de visualizaciéon de datos que puede ser
ejecutada desde linea de comandos. Permite abrir las diferentes extensiones de un archivo .fits para
visualizar una imagen astronémica y trabajar con ella. En su interfaz (ver figura), se pueden observar
diferentes parametros que revelan informacién de la imagen: las coordenadas (tanto en el sistema
ascension recta/declinacion como en el sistema XY) y el Value, que da una idea del brillo.
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Figura 2.1: Interfaz de ds9

La figura 2.1 muestra como es la interfaz de ds9. En lo que respecta a la visualizacion de las imagenes,
se pueden modificar diversas opciones tales como la escala, tanto el tipo (lineal, logaritmica...) como
los minimos y maximos de Value a considerar. En las imagenes mostradas en este trabajo, se ha
seleccionado la opcidén hsv para el color y se ha escogido una escala logaritmica, estableciendo el
minimo en —0.01.

Otra funcionalidad interesante de ds9 es la de crear y editar regiones, que son fragmentos del espacio
delimitados por una frontera elegida. Lo mas habitual es manejar regiones circulares, las cuales vienen
dadas por un centro y un radio. Las regiones creadas se pueden guardar en archivos .reg, que luego
pueden ser incluidos como input en los programas.

2.5.- Topcat

Se trata de un editor y visualizador grafico interactivo para operar con datos tabulados. Su principal
objetivo es proveer a los astrénomos de facilidades para el analisis y manipulacién de catdlogos de
datos y otros tipos de tablas, en particular, archivos .fits.

Una vez seleccionada una tabla, se podrdn escoger las variables que se deseen representar en los ejes
X eY, teniendo opciones de modificacion como establecer escalas logaritmicas en algun eje o cambiar
el orden de los valores del eje (orden decreciente de valores en lugar del creciente, el habitual). Las
graficas creadas se pueden guardar en archivos con diferentes extensiones (.jpeg, .png, .pdf...).

TOPCAT 2 @ @

file Views Graphics Joins Windows VO Interop Help

=8 EbhBe:® Wledoh E@X |« 0@

Table List Current Table Properties
1: profile_g.fits Label: [profile r.fts
2 profile_r.fits Location: /homelarthur/tfg fisicajprofilesiprofile_r.fits
Name: TABLE
Rows: 331
Columns: 8
Sort Order: {} -

Row Subset: All |+
Activation Actions: 0/1

" oo o cliems: @ &|
Figura 2.2.- Interfaz principal de Topcat
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3.- Metodologia/procedimiento

3.1.- Obtencidén de las imagenes .fits

El primer paso ha sido obtener las imagenes de IC1101 en las tres bandas. Dichas imagenes fueron
tomadas durante las noches del 27 al 31 de mayo de 2022 por el equipo GEELSBE (I.P Fernando
Buitrago) de la UVa mediante el telescopio Isaac Newton, ubicado en el observatorio del Roque de los
Muchachos (isla de La Palma, Islas Canarias). El telescopio cuenta con un diametro de dos metros y
medio.

Figura 3.1: Telescopio Isaac Newton [28]

Fue empleada la Wide Field Camera (ver figura 3.2) de dicho telescopio en los filtros SDSS i, ry g. Esta
camara consta de cuatro CCD’s, colocadas tres en posicién vertical y la restante en posicidn horizontal.
De esta manera, se optimizan los costes de crear una placa de silicio para la CCD.

Wil

Figura 3.2: Wide Field Camera del telescopio [29]

Para que las imagenes obtenidas fueran lo mas profundas posible, se tomaron imdagenes cada tres
minutos, centradas en distintos puntos de la galaxia, durante un periodo de 10 horas.

Antes de trabajar con las imagenes, es importante llevar a cabo un proceso de reduccién de datos, que
fue realizado por la investigadora Giulia Golini del Instituto de Astrofisica de Canarias. Este consistié
en tratar cada una de las imagenes que fueron tomadas cada 3 minutos eliminando todos los posibles
defectos que haya como, entre los que se encuentran los bordes de la CCD o el impacto de rayos
césmicos de alta energia ® que son lo suficiente mente elevadas para atravesar los distintos filtros
impactando con la CCD.

6 Particulas subatédmicas que procedentes del espacio exterior que poseen una gran energia debido a su
elevada velocidad.
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3.2.- Obtencion de las imagenes a color

Una vez se han obtenido las imagenes de IC1101, se procede a trabajar con ellas, en primer lugar, para
crear una imagen a color de la galaxia combinando los archivos obtenidos. En este punto, resulta
interesante remarcar, en primer lugar, que las imagenes astrondmicas a color no se obtienen por
defecto (razén por la cual se debe llevar a cabo este paso) y, en segundo lugar, que, mas alla de lo
estético, la importancia de estas imagenes a color radica en estas contienen informacion fisica
relevante acerca de, por ejemplo, la edad, las poblaciones estelares y las distancias que pueden ayudar
a hacerse una idea de la realidad fisica del sistema.

Lo primero que hay que tener en cuenta es que las imagenes poseen diferentes tamanios, en pixeles,
Yy que para combinarlas es necesario que sus dimensiones coincidan. Para ello, utilizamos el comando
“astcrop” de Gnuastro para recortarlas.

Una vez se tienen los tres archivos .fits, el comando “astsctipt-color-faint-gray” de Gnuastro es el
encargado de combinar las tres imagenes recortadas en una imagen a color. En nuestro caso, dada la
edad de la galaxia, interesa obtener una imagen en tonos rojizos.

Para evitar la modificacion manual de las diferentes opciones a mano lo maximo posible, se ha
empleado un script de Python para que se genere un conjunto de imdgenes a color de la galaxia
combinando las tres imagenes .fits y variando dos pardmetros (producto gbright x stretch y contraste).
En este cddigo, se fijan los valores de los zeropoints y se va variando por un lado el producto gbright x
stretch y por otro el contraste. La salida es un conjunto de 24 imagenes que, posteriormente, se unen
en un Unico documento .pdf con un comando en la terminal de Ubuntu.

A continuacién, se han examinado esas imagenes y se han seleccionado las imagenes mas
prometedoras, que son aquellas en las que las partes exteriores con bajo brillo superficial y el centro
de la galaxia estdn bien representados. Mediante “astsctipt-color-faint-gray”, se geneneran de nuevo
las imdagenes con los mismos valores para los zeropoints, gbrigt x stretch y contraste, pero modificando
los pesos de los colores para obtener imagenes en tonos rojizos.

En lafigura 3.3, la imagen de la izquierda representa una imagen astrondmica a color con valores poco
apropiados para las diferentes opciones, mientras que la de la derecha es una con las opciones bien
ajustadas. En ambos casos, el backgroundy las zonas de bajo brillo superficial estan bien representadas
(pixeles blancos y negros, respectivamente), estando el problema en el balance de los colores (los
pesos mencionados anteriormente).

Figura 3.3: imdgenes a color con opciones poco ajustadas (izda.) y bien ajustadas (dcha.)
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3.3.- Enmascaramiento de imagenes astrondmicas

Cuando se obtiene una imagen astrondmica sin tratar, lo mds probable es que se muestre la luz de
otras fuentes distintas a las que realmente se corresponden con los objetos que se pretenden estudiar.
Es por ello que es necesario realizar un proceso de enmascaramiento que oculte estas fuentes de luz
externas a, en nuestro caso, la galaxia a estudiar.

El proceso parte de las imagenes recortadas en 3.2 y es el mismo para las tres (es decir, no varia con la
banda):

1) Creamos una mascara inicial mediante un script ejecutado directamente sobre la terminal de
Ubuntu basado en el comando “astnoisechisel” de Gnuastro.

2) Creamos una mascara manual mediante un script de Python.

3) Juntamos las mascaras de los pasos 1y 2 mediante un script de Python.

4) Usamos otro script de Python para desenmascarar el centro de la imagen, obteniendo como
salida la mdscara final.

5) Para obtener la imagen enmascarada, multiplicamos la imagen de la galaxia por la mascara
creada en el paso anterior en la terminal de Ubuntu mediante el comando “astarithmetic” de
Gnuastro. Recordemos que esta multiplicacién se realiza pixel a pixel, no es el producto
habitual de matrices.

El procedimiento anterior necesita refinarse: si se abren los outputs con ds9, se observaran adn
algunas fuentes luminosas externas. Para arreglar esto, se crea una regién que incluye a estos
elementos luminosos indeseados. Esta regién se guarda en un archivo .reg que se pasard como
pardmetro al script de Python que crea la mascara manual. Llevando a cabo de nuevo los pasos 2, 3, 4
y 5, se obtendra finalmente una imagen con las fuentes de luz externas enmascaradas.

3.4.- Creacion de los perfiles de luminosidad

Una vez se han enmascarado las imagenes, ya se pueden obtener los perfiles de luminosidad. Para ello,
ejecutamos un shell script que toma la imagen inicial de la galaxia (sin enmascarar) y la mdscara creada
anteriormente, crea los perfiles de flujo y, posteriormente, los convierte a perfiles de brillo. La salida
de este cdédigo son dos archivos .fits con los perfiles de flujo y magnitud superficial, respectivamente.

Profundizando un poco mas, el perfil de flujo se realiza mediante la creacién de aperturas elipsoidales
sucesivas, las cuales originan unas coronas elipsoidales dentro de las que se van sumando el brillo
superficial (flujo/area) de los pixeles para luego calcular la media, la desviacidn estandar y el nimero
de pixeles con informacidn valida. Este proceso se realiza con astscript-radial-profile. El perfil de brillo
superficial, por su parte, se obtiene mediante la conversién de flujo a brillo llevada a cabo con el
programa asttable de Gnuastro.

Para visualizar los datos obtenidos, empleamos Topcat para representar graficamente los datos de la

tabla de brillo; en particular, la distancia frente al brillo superficial (en mag/ arcsec? ). Se muestran
las barras de error, pero estas son mucho mas pequefias que las magnitudes representadas.

3.5.- Creacion de los perfiles de color

Como se vio en las ecuaciones (14) y (15), los perfiles de color vienen dados por la resta de las
magnitudes medidas en dos filtros (siempre el filtro mds azul menos el mas rojos. Esta parte del
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proceso se lleva a cabo también con Topcat.

En primer lugar, se crea una tabla que contenga todos los datos de los perfiles de brillo obtenidos
anteriormente para, a continuacidn, crear tres nuevas columnas que contengan las restas de los tres
filtros empleados, esto es, que registren las diferencias g -r, g - iy r - i. Una vez se realizan estos
calculos, es cuestion de visualizar los nuevos datos de manera andloga a 3.4: representando la distancia
en el eje de abscisas y los perfiles, también en unidades de mag/ arcsec? , en el de ordenadas.

3.6.- Creacion de los perfiles de masa

En este trabajo, se obtendra el perfil de masa para la banda r, empleando el color g-r. La herramienta
utilizada para llevar a cabo los calculos correspondientes, asi como para visualizar los resultados
conseguidos en una gréfica, sera de nuevo Topcat.

Partiendo de las operaciones realizadas en 3.5, el primer paso a realizar es el de crear una nueva

columna en la que introducir los datos del mass to light ratio, adaptando los coeficientes de la
expresion de la ecuacion (17) a la idiosincrasia del filtro r empleado:

log M_to L = —0.792 + (1.629-(g—71)) (14)7

Seguidamente, el perfil de masa, medido en sus unidades correspondientes, se calcula también a partir
de una columna nueva, cuyos datos proceden esta vez de la adaptacién de la ecuacion (16):

log_mass_profile = log M_to_L — 0.4 - (perfil_r — 4.65) + 8.629 (15)8

Finalmente, para visualizar los datos se crea una grafica con la distancia (en kpc) colocada en el eje de
abscisas y la nueva columna log_mass_profile en el de ordenadas.

7 En la ecuacién (19), g — r representa la columna de la resta g - r creada en 3.5.
8 En la ecuacion (20), perfil_r representa la columna del brillo superficial de la bandar.
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4.- Presentacion de resultados

En este capitulo se mostraran las diferentes imagenes obtenidas en las secciones del capitulo 3.

4.1.- Obtencion de las imagenes .fits

Estas son las imagenes obtenidas directamente del telescopio.

Figura 4.1:1C1101 en la banda i

Figura 4.2: 1C1101 en la banda r
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Figura 4.3:1C1101 en la banda g

Como se deduce de las figuras 4.1, 4.2 y 4.3, las tres bandas (los tres filtros si se prefiere) no registran
exactamente la misma informacion.

4.2.- Obtencion de las imagenes a color

4.2.1.- Imagenes recortadas

La figura 4.4 muestra como quedan las imagenes obtenidas en el apartado anterior una vez han sido
recortadas para que tengan las mismas dimensiones. Se muestran, en este orden, las bandasi, ry g.

Figura 4.4: 1C1101 recortada

En la figura 4.4, y en todas las figuras salvo aquellas que sean de imdgenes a color, los colores
observados en las imagenes no tienen que ver con lo que se ha definido como “color” en Astronomia,
tan solo reflejan la intensidad de sus pixeles.

4.2.2.- Imagenes a color.

La figura 4.5 muestra varios ejemplos de imdgenes a color de IC1101 en los que se han variado las
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opciones stretch y contrast, aunque las tres tienen los mismos pesos para los colores rojo, verde y azul
(1.5, 1.0y 0.5, respectivamente). De esta manera, se obtienen imagenes en tonos rojizos, que son las
gue mejor representan la realidad fisica de la galaxia.

stretch = 100, contrast = 10 stretet = 500, controst =5 stretoh = 500, controst = 10

Figura 4.5: Ejemplos de imdgenes a color de IC1101

En las imagenes de la figura 4.5, el fondo es blanco (en lugar de negro, como sucede en las imagenes
astrondmicas normales), para destacar la seial sobre el ruido de la imagen.

4.3.- Enmascaramiento de imagenes astronémicas

En las figuras 4.6, 4.7 y 4.8 se muestran directamente los enmascaramientos corregidos, es decir,
aquellos que se han realizado eliminando manualmente aquellas regiones que contenian luz externa a
la galaxia y que no fueron detectadas en el primer enmascaramiento. El orden de las bandas esi, ry g.

Figura 4.6: Enmascaramiento de IC1101 en la banda i
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Figura 4.7: Enmascaramiento de IC1101 en la banda r

Figura 4.8: Enmascaramiento de IC1101 en la banda g

4.4.- Creacion de los perfiles de luminosidad
Las figuras 4.9, 4.10 y 4.11 muestran los perfiles de luminosidad obtenidos en Topcat. En los tres casos,
el eje Y estd invertido (recuérdese que un valor de magnitud elevado significa un objeto poco brillante).

Ademds, en las tres gréficas, se observa que a los 26 mag - arcsec™2 se llega al ruido de la imagen.

En estos perfiles las barras de error estan graficadas, pero son demasiado pequefas para ser vistas.
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Figura 4.9: Perfil de brillo de IC1101 en la banda i
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IC1101 brightness profile {r band)
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Figura 4.10: Perfil de brillo de IC1101 en la banda r
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Figura 4.11: Perfil de brillo de IC1101 en la banda g

4.5.- Creacion de los perfiles de color

Las figuras 4.12, 4.13 y 4.14 muestran los tres perfiles de color calculados. En las tres figuras se
observan valores practicamente constantes, lo que implica que las poblaciones estelares de 1C1101
son muy estables.
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Figura 4.12: perfil de color g - r

28



0.2

= = 1o
o o -

{g) / magfarcsec2

B
o

.
* L et T ~
. o e L .
-, S p ~ s . &2 e "y - MO T A
o -'-'*‘V'\,J o ’,\p-,_.‘ o ‘.-."a-o‘d-- . . -_-’._;.._"._ e R v B AT Lol s . LRl
Nt .

12

1.4

o S50 100 130 200 250 300 330 400 430 500 550 600 6830 700 720 200 830 Q00 830 1000
distance_kpc_1 / kpc

Figura 4.13: perfil de color g - i

L = B
Eon W B,

{r}  mag/arcsec2
o

s e s .
01 - e T e A '.“# . . L
b s o V.\V . . . - LI L LA ot e ~ LI e &0 e - e
- et » - . . L LY
ook ™, '._-“. o' P T T L ORI | e v A I S
. & . ™ " : - . . D
.
0.3
0.4
0.5
0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500 550 500 550 700 750 800 850 900 950 1000

distance kpc_1 / kpc

Figura 4.14: perfil de color r - i

Volviendo a la figura 4.11, que es la que relaciona el brillo superficial con la distancia en kiloparsecs °,
se observa que los 26 mag - arcsec™? se corresponden con una distancia 500 kpc, con lo que los
perfiles de color solo ofrecen una informacion fiable hasta dicho valor de la distancia, ya que a partir
del mismo los datos estan “contaminados” por el ruido.

4.6.- Creacion de los perfiles de masa

La figura 4.15 muestra el perfil de masa de IC1101 para la banda r. De manera similar a lo comentado
para los perfiles de brillo y color, para distancias mayores de 500 kpc la informacidn registrada deja
de ser fiable, ya que es a partir de esta distancia los datos recogidos corresponden al ruido celeste.

% Un kiloparsec equivale a 3262 afios luz.
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5.- Conclusiones

Durante este trabajo se han aprendido diversos aspectos del tratamiento y presentacion de datos en
el campo de la Astronomia. Los procesos llevados a cabo conforman un primer acercamiento a las
metodologias de tratamiento de datos, un campo de gran valor e interés en multiples disciplinas dada
la importancia del big data en la actualidad.

Para el correcto desarrollo del proyecto, se ha profundizado sobre los conocimientos del manejo de
las terminales de Ubuntu (cuyos primeros pasos fueron vistos en la asignatura de Fisica
Computacional), siendo especialmente importantes la ejecucion de shell scripts y de comandos de
Gnuastro para ejecutar multiples drdenes y/o sentencias complejas. También ha sido necesario
aprender Python, un lenguaje de programacién no visto en la carrera y uno de los mas empleados en
ciencia de datos, asi como a manejar con cierta soltura aplicaciones de visualizacién de datos muy
usadas por astronomos, como son ds9 y Topcat.

Dejando la informatica a un lado, este trabajo ha resultado ser también una primera toma de contacto
con un darea concreta de la Astronomia como es el bajo brillo superficial, que ha tomado una gran
relevancia en los ultimos anos ya que sus técnicas han permitido, entre otras cosas, entender mejor
las partes mas externas de las galaxias masivas, no solo las galaxias mds tenues.

Ademas, los fundamentos y principios fisicos del proyecto se relacionan con algunas de las asignaturas
vistas durante los diferentes cursos del Doble Grado. Ademds de la ya mencionada Fisica
Computacional, podriamos relacionar el funcionamiento de la CCD con las asignaturas de Electrénica
y Fisica Cudntica y el del telescopio, junto a otros conceptos como el del disco de Airy, con Optica. El
tratamiento de los datos se podria relacionar ligeramente con la asignatura de Estadistica del Grado
de Matemiticas.

Por otro lado, existen algunos aspectos que, con mas tiempo, podrian mejorarse mas alla del propio
TFG. Entre ellos, seguramente los mas importantes sean realizar un enmascaramiento mas fino y
exhaustivo (mejorando tanto la parte automatica como la manual) y sustraer el ruido del cielo (lo que
permitiria obtener imagenes de mayor calidad y que los datos recogidos en los perfiles de brillo y color
fueran también fiables a distancias superiores a los 500 kpc. Esta uUltima correccién permitiria también
estimar correctamente los errores en la medida del brillo superficial de la galaxia, ya que las barras de
error mostradas en las figuras 4.9 a 4.15, ambas incluidas, no reflejan realmente el error de las medidas
sino el ruido del cielo.

En resumen, este Trabajo de Fin de Grado constituye un primer acercamiento a uno de los temas
cientificos mds populares actualmente, como lo es el analisis de datos, a través de una de las ramas
mas antiguas de la Fisica, como lo es la Astronomia. Dicho acercamiento ha sido realizado tanto
mediante conceptos nuevos como gracias a contenidos estudiados en diversas asignaturas cursadas
durante estos afos.
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