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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Abstract

A photometric study of galaxy disk images is carried out in this final degree project , creating their
observed surface brightess, Sloan Digital Sky Survey (SDSS) restframe surface brightness and mass profiles.
The main goal of our study is the detection of some features in the flux/brightness profile for a selection
of galaxies that can lead into the so-called Truncations or galactic "boundaries”. The galaxies images were
obtained from the most modern galaxy surveys like Great Observatories Origins Deep Survey or Sloan Digital
Sky Survey .

I also present the theoretical context to motivate the physical background for this project. Several concepts
such as Redshift, Black-Body radiation and Magnitude system take a big part in this project. Furthermore, a
computational method is presented, consisting on an elliptical brightness integration of flux. Other methods
can also be applied consisting in a radial integration [1].

It is to note that, to achieve the aims of this work, I had to modify or write a number of computer
programs in Python, as well as reading specific literature in Astrophysics. Finally, as a proof of concept, an
analysis of 3 different galaxies is performed, 2 of them being classified as “Relic Galaxies”.

1.2. Estructura del trabajo

En el estudio de los cuerpos celestes, los objetos mas grandes con los que nos podemos encontrar son
las galaxias. Una galaxia es un sistema o un conjunto de estrellas, planetas, nubes de gas, polvo césmico
y materia oscura en equilibrio por su potencial gravitatorio. Estas, histéricamente, se clasifican de acuerdo
a su morfologia visual existiendo galaxias elipticas, en espiral y lenticulares de tamanos muy variados. El
tamano de las galaxias se mide en unidades de kiloparsecs [kpc]ﬂ

El objetivo principal de este trabajo es el de determinar las llamadas Truncaciones o “fronteras” galacticas
realizando un estudio fotométrico de una galaxia. Se observara, por lo tanto, cémo decae la luminosidad en
los perfiles de brillo.

Por otro lado, mediante este tipo de estudios se podran obtener conclusiones sobre: las distintas partes que
componen una galaxia, las poblaciones estelares y sobre su densidad de masa. En este proyecto se utilizaran
las imdgenes de los mds avanzados cartografiados de galaxias (“Surveys” en inglés), tomadas por distintos
telescopios (HUDF, SDSS ...) y empleando ciertos filtros. Se empleard software especializado en astrofisica

IEl parsec es una unidad de longitud utilizada en astronomia la cual equivale a: 1[pc] = 206265[ua] = 3,26160[ly] =
3,0857 - 1016[m](30856804799935500[m)])
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para la determinacion de los objetos estelares en la imagen para el posterior enmascaramiento y estudio de
nuestra galaxia objetivo.

En el trabajo se profundizara en conceptos extra, propios de la astrofisica, ademas de emplear técnicas y
conceptos de otras ramas como podria ser: Optica, Electrénica, Fisica Computacional... A continuacién se
presenta un esquema sobre las diferentes partes de esta memoria.

1.2.1. Capitulo 2: Fundamento Teodrico

Se presentan los fundamentos tedricos del trabajo que dan contexto para el correcto tratamiento e inter-
pretacién de los resultados. Se destacan los apartados:

= Repaso de los conceptos de expansién del universo y desplazamiento al rojo o Redshift.

= Repaso de la radiacion del cuerpo negro y la ley de Wien la cual es crucial a la hora de interpretar
resultados.

= Presentacion de la definicion tedrica de las magnitudes las cuales miden el brillo de objetos celestes.

Por otro lado se presentan también las coordenadas astronémicas y la morfologia y estructura de las galaxias.

1.2.2. Capitulo 3: Método Computacional

= Presentacién del método computacional empleado en este trabajo para la determinacién de los perfiles
de brillo.

= Correcciones mas importantes aplicadas a los datos:

Difraccién producida por el aparato de medida: Dispersién de punto, PSF.

e La presencia de ruido: Sustraccién del ruido de fondo de la imagen.

Presencia de polvo en nuestra galaxia.

Geometria no Euclidea del universo: Cosmological Dimming/ Test de Tolman.

Inclinacién de la galaxia.

» Célculo de los Perfiles de Masa.

1.2.3. Capitulo 4: Estudio Fotométrico Experimental

Apartado dedicado al estudio experimental e interpretacién de resultados de 3 Galaxias. Se presenta una
breve introduccién al concepto de “Galaxias reliquia”.

= Galaxia 79071: Galaxia Reliquia z = 0, 1335.
= Galaxia 17058: Galaxia a Redshift alto z = 0, 6218.
= Galaxia NGC1277: Galaxia Reliquia en el universo local a Redshift z = 0,0169.



Capitulo 2

Fundamento Teorico

2.1. Galaxias: Morfologia y estructura

2.1.1. ;Qué son las galaxias?

Las galaxias son las estructuras més masivas del cosmos, son los ladrillos que componen nuestro Uni-
verso y por lo tanto sirven como objeto de estudio para averiguar muchas de sus propiedades y evolucion.
Habitualmente, son definidas como un sistema complejo formado por un conjunto de estrellas, nubes de gas,
planetas, polvo y materia oscura. Todos estos objetos celestes son unidos por un potencial gravitatorio que
tiene dos contribuciones: la debida a la materia Baridnica y la debida a la materia Oscura.

Por Materia Baridnica se entiende la materia constituida por Bariones y Leptones. En un lenguaje
mas ordinario se podria decir que es la materia “normal” la cual podemos ver y medir directamente.

Atoms

46% Dark

Energy

2%
Dark

Matter
23%

TODAY

Dark
Matter
63%

Velocidad

Neutrinos
10%

Photons
15%

Atoms
Distancia 12% 13.7 BILLION YEARS AGO

{Universe 380,000 years old)

(a) Curva de rotacién galdctica (b) Contenido del universo: (2]
Figura 2.1: Materia Oscura
Por otro lado la Materia Oscura es la que se percibe “invisible” ante los aparatos de medida. Esto es

asi debido a que esta materia no emite radiacion electromagnética. La materia oscura se estima en torno un
25% de la masa total del universo (véase Fig [2.1b)).
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Si los discos de las galaxias tuvieran una distribucién de masa correspondiente a la materia observada, las
velocidades de las curvas de rotacion deberian disminuir en las largas distancias. Seria por lo tanto un caso
similar al de las reglas que seguirian los planetas en un sistema orbital como podria ser el sistema solar. En
un sistema orbital planetario (como el sistema solar) la velocidad orbital seguirifa la Ley de la Gravitacién
Universal, Ecuacién la cual indica que el periodo orbital aumenta con el radio del semieje mayor de la
orbita (o dicho con otras palabras, a mayor radio orbital, menor velocidad).

M M
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Experimentalmente esto no ocurre. Al observar la curva de rotacién galdctica real y la predecida segin
la materia visible se encuentra cierta discrepancia. Esto podria indicar la presencia de una masa no visible
que influyera en las velocidades orbitales de las estrellas en las galaxias. A dia de hoy esta diferencia entre
las predicciones (segun la masa visible) y las observaciones experimentales se conoce como el “problema
de rotacién galactica” la cual es la manera mas habitual de predecir la existencia de la materia oscura,
Figura Los origenes del descubrimiento de la materia oscura se se remontan a los anos 30 con las
observaciones de Jan Hendrik Oort y Fritz Zwicky. Sus experimentos consistian en las observaciones de las
velocidades de las estrellas en el vecindario solar y de las velocidades orbitales de las galaxias en clusters.

2.1.2. Estructura Galactica

Halo Galactico

~ Disco grueso
= — y—— ——
— — — —|Bulbo}— — -Diseofino-

T N

Plana ds
rolacitn

Figura 2.2: Estructura Galactica (Via Lactea)|3|. Notese que los tamanios relativos no tienen por qué ser
ciertos.

Bulbo/Esferoide

Es la zona central de la galaxia, la cual tiene la mayor densidad de estrellas agrupadas en una estructura
esférica. Es por lo tanto la zona con més brillo. El bulbo tiene una forma esferoidal achatada que gira como
un sélido rigido. En el bulbo se encuentra la mayoria estrellas de Poblacién IIE| [4], es decir, las més antiguas
y rojizas (poco masivas). En el bulbo existe poca cantidad de gas y polvo a diferencia del disco galdctico
(lo que podria explicar la baja densidad y formacién de estrellas jévenes). La presencia de gran cantidad
de estrellas antiguas y poco energéticas dara al bulbo un espectro de emisién maés rojizo en comparacién a
zonas de la galaxia donde la concentracion de estrellas jévenes y energéticas sea mas comﬁrﬂ .

1Poblacién estelar tipo II: Pobres en metales, con pocos elementos més pesados que el helio. Poblacién de estrellas primitivas
2Esto tiene que ver con la dependencia del espectro de emisién con la temperatura. Ver ley de Wien, Figura
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Disco

Distribuciéon més o menos circular y aplanada donde se encuentra la mayor cantidad de estrellas. La
estructura aplanada es consecuencia de la rotacién de los objetos que componen el disco, los cuales orbitan
alrededor del centro galdctico. El disco galdctico contiene la mayor parte de materia interestelar (gas y
polvo) lo cual podria explicar que sea la zona con mayor presencia de estrellas jévenes de Poblacién ]E| (se
dan procesos de formacién estelar). Algo a tener en cuenta a la hora de estudiar la luminosidad del disco
es la gran presencia de polvo la cual puede afectar a los perfiles de brillo absorbiendo ciertas longitudes de
onda disminuyendo la luminosidad. (Seccién [3.3.2)).

Halo estelar

El Halo es una estructura esferoidal que la engloba completamente a la galaxia. Es la estructura mas
voluminosa y presenta una concentracién de estrellas muy baja. Las pocas estrellas pertenecientes al halo son
de Poblacion II [4]. Estas estrellas podrian pertenecer a antiguas galaxias vecinas que se hayan incorporado
al halo en un proceso de unién/fusién. Por otro lado en el Halo se encuentra la mayor concentracién de los
ctimulos globulares [

Halo de materia oscura

Region mas masiva y extensa que el halo estelar donde se encuentra una de gran cantidad de materia
oscura la cual no podemos detectar mediante la observacién directa. La presencia de esta materia oscura la
podemos detectar por el efecto gravitatorio en la llamada curva de rotacién.

2.2. La expansion de Hubble y el Redshift (o corrimiento al rojo)

Uno de los conceptos claves del trabajo es el redshift o desplazamiento al rojo, fenémeno fisico el cual se
debe a la expansién métrica del universo. La expansion provocara que toda la senal que proviene de galaxias
lejanas sea desplazada en frecuencia o en longitud de onda respecto a su emisién.

Para poder comprender este fenémeno tenemos que remontarnos a las observaciones de Hubble en torno
a 1930. Hubble descubrié experimentalmente que las lineas espectrales de las galaxias estaban desplazadas
al rojo de una forma proporcional a la distancia a la que se encontraban. Este desplazamiento podria estar
ligado al efecto Doppler y por lo tanto indicaria que las galaxias estaban en movimiento y se alejaban con
velocidades proporcionales a su separacién. Todos estos resultados experimentales parecian indicar que el
universo se estaba expandiendo.

Remontandonos a la distancia propia () resultante de la métrica FLRW El, la distancia entre dos objetos
dependerd del tiempo como el factor a(t), de forma que se podrd comparar cémo cambia esta distancia en
funcién del tiempo cosmolégico t [5].

La velocidad de cambio de la distancia propia, %(t), es proporcional a la propia distancia con una

constante de proporcionalidad llamada el Pardmetro de Hubble H(t) o constante de Hubbleﬂ

3Poblacién estelar tipo I: Ricas en metales, estrellas jévenes

4Los ctiimulos globulares son un conjunto de estrellas con forma esferoidal el cual orbita respecto a un ntcleo galdctico

5Meétrica la cual es solucién exacta de las ecuaciones de campo de la relatividad general de Einstein. Describe un universo
en expansién (o contraccién), homogéneo e isétropo.

6La “Constante” de Hubble no es constante en el tiempo, solo sera constante espacialmente
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Hubble’s Law
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Figura 2.3
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1)

Otra interpretacién de la constante de Hubble (esencialmente idéntica) es considerar que H(t) es la velo-
cidad a la que se separan 2 observadores fundamentales(por unidad de separacién), Ecuacién Podemos
considerar que [ = v velocidad con la que se aleja la galaxia y que I(t) = D distancia a la que se encuentra
la galaxia con Hy = 73,52 £ 1,62 Mpc km s~1.

2.2.1. Desplazamiento al rojo

El resultado de la expansién métrica se va a ver reflejado en un desplazamiento de las frecuencias ob-
servadas respecto de las emitidas. La forma de cuantificar este fenémeno la da el llamado “Redshift” o
desplazamiento al rojo. Atendiendo a la Figura[2:3D]se podré considerar un esquema donde una fuente emite
pulsos de luz periédicos que seran recibidos por un observador. El primer pulso de luz se emite en un tiempo
t. y en una posicién radial x.. Dicho pulso sera recibido en la posicién y tiempo posterior: (t, , Xo) ﬂ

Empleando la métrica FLRW y la propagacién radial de un pulso luminoso se llega a una relacién en
funcién de la frecuencia emitida y recibida (Vem ¥ Vobs), donde el cociente del factor de escala a dos tiempos,
a(temitido)/@(tobservado), Tegula el cambio de frecuencia de la luz entre dos instantes.

Vo _ temitido)
Ve a(tobsem}ado)

(2.4)

Se podra reescribir la expresion anterior en términos de longitudes de onda, lo que dara la definicion del
llamado desplazamiento a rojo:

7Subindice: e=emitido , o=observado
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_ (25) y = )\obs - )\em _ Vem — Vobs (26)

)\o Gobs
Ae Gem Aem Vobs

14+2z=

Puesto que el universo estd en proceso de expansién el factor de escala va a crecer y por lo tanto se
va a observar indices z positivos. Como las galaxias se alejan se dird que las frecuencias observadas esta
desplazadas al rojo respecto de las emitidas.

Para valores pequenos se z el cambio en la distancia durante la propagacion de la luz serd pequeno
y proporcional al tiempo de viaje del pulso t. Debido a que t = D/c aproximadamente, el redshift serd
proporcional a D . Si la cte de proporcionalidad es dada por H/c la expresién se asemeja a la forma
habitual de la ley de hubble.

A1 —X Hp
g=2t 72 -0

=T 2.7)

Con:
1. D: Distancia actual del objeto observado (galaxia)
2. Hy: Constante de Hubble en el momento actual

3. z: corrimiento al rojo

2.3. Radiacién Del Cuerpo Negro

La radiacion electromagnética, que emite todo cuerpo, son campos eléctricos y magnéticos oscilantes
que se propagan a la velocidad de la luz en el vacio. La radiacién electromagnética puede clasificarse de
distintas maneras, la més usual es la clasificacién segun las frecuencias: ondas de radio, microondas, radiacién
infrarroja, luz visible, radiacién ultravioleta, rayos X y rayos gamma. Véase Fig [2.4]

En este proyecto, al estudiar el brillo de las galaxias, la radiacién electromagnética que mas interesa es la
perteneciente al espectro de la luz visible, desde los 400nm a 700nm. A pesar de eso los aparatos de medida
utilizados podran medir algo mas alla del ultravioletaﬂ y del infrarrojo cercan

Espectro visible por el ojo humano (Luz)

400nm |450nm |s00nm |550nm |600nm  [650 nm

,
t t
Rayos Rayos Rayos X [_‘UV' Infrarrojo Radar UHF | onda media Frecuencia
césmicos | gamma CIBIA VHE  Ondacorta Onda larga extramadamente
Ultravioleta I 4
| |
im 1pm 1A 1nm 1pm ‘ 1mm lcm im ‘ 1km 1Mm

¥ 10 10”10 10 10° 10° 107 10° 10° 10% 107 107 107 10° 100 100 10° 100* 10° 10° 10
L Il L L L Il

Longitud 15
deognda(m) 10 10

T T,
Frecwencia (H2) 102 107 107" 10 120 10 107 10 10 10" 10° 10® 10" 10 10° 10° 100 10° 100 10° 10° 10

(1 Zetta-Hz) (1 Exa-Hz) (1 Peta-Hz) (1 Tera-Hz) (1 Giga-Hz) (1 Mega-Hz) (1 Kilo-Hz)

Figura 2.4: Espectro Electromagnético

Del estudio de la radiacién emitida por ciertos objetos surge un modelo matematico capaz de predecir
las longitudes de onda emitidas segin la temperatura de dichos objetos, “la Radiacién del Cuerpo Negro”.

8Ultravioleta: Longitudes de onda en torno a 100nm < A < 400nm .
9nfrarrojo:Longitudes de onda en torno a 700nm < A < 2500nm .
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Se sabe que dentro de las estrellas, los fotones tienen una distribuciéon de energia igual a la de un Cuerpo
Negro [8] debido a que estos son formados en el nicleo y tardan miles de anos en abandonar la estrella.

El cuerpo negro es un objeto tedrico ideal el cual emite tanta radiacién como la que absorbe no reflejando o
dispersando la radiacién incidente. Historicamente se modelizo el cuerpo negro como una camara totalmente
oscura donde toda la radiacién incidente entra por un pequeno agujero y las paredes de la caAmara absorben
toda la radiacién. Del estudio de la radiacién que se escapa por la abertura del cuerpo negro se obtendria la
caracteristica “Radiacion del Cuerpo Negro”.

El cuerpo negro es un tipo de radiador ideal el cual no se puede encontrar de forma perfecta en el universo
real, a pesar de eso, se observa que muchos objetos se adaptan a la descripcién que da la “Ley de Planck” [9].
Dicha ley indica la distribucién de las longitudes de onda emitidas de acuerdo a la temperatura del objeto.

La Ley de Planck da la intensidaﬂ a frecuencia v y temperatura T de un cuerpo negro [6, pdg. 103]:

2h3 1

I(w;T) = 2 phu/KT _

(2.8)
Con h la constante de Planck (h = 6,63 - 1073* J s), k la constante de Boltzmann (k = 1,38 -1072% JK~1) y
¢ la velocidad de la luz (¢ = 3-10® ms™!). Notar las dimensiones de la intensidad I = [Wm?Hz!sr], serd el
mismo concepto que la intensidad especifica de la radiacién que se vera posteriormente en la ecuacién [2.11]

Por otro lado, del estudio de la derivada de la Ley de Planck, se deduce la Ley de Wien|9] la cual indica
que cuanto mayor es la temperatura del objeto el pico de emisién maxima se encuentra a una longitud de

onda menor.
~0,002898

maxr — T
Siendo Anqz la longitud de onda a la que se encuentra el pico de emisién. Véase Fig[2.5]

(2.9)

8E+11 |~

6E+11 |~

4E+11 |~

Spectral energy density / kJ/m3 nm

2E+11 |~

0 500 1000 1500 2000

Wavelength / nm

Figura 2.5: Ley de Wien [10]

El estudio de la cuerva de emisién del cuerpo negro y la Ley de Wien es de gran importancia en el trabajo
puesto que facilita la interpretacién de los datos. Una de las aplicaciones més comunes de la ley de Wien es

10También llamada Radiancia Espectral: cantidad de energia por unidad de &rea, unidad de tiempo y unidad de angulo sélido
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la capacidad de conocer la temperatura a la que radian ciertos objetos celestes solo conociendo su espectro
de emisidén, cosa de gran utilidad a la hora de determinar la edad de una estrella por ejemplo.

Se sabe que existe una cierta dependencia de la temperatura con la edad de las poblaciones estelares. Se
presentan espectros mas rojizos para poblaciones de estrellas més antiguas y espectros mas violetas para las
poblaciones més jéveneﬂ La ley de Wien permite datar todos estos objetos en cierta manera.

2.4. Coordenadas astrondmicas

Para conseguir las imagenes dentro de un cartografiado o “Survey”E es necesario saber cémo localizar los
objetos en la esfera celeste. Lo primero a tener en cuenta es que existen distintos tipos de coordenadas con
distintos planos de referencia, la més utilizadas en este proyecto son las llamadas “coordenadas ecuatoriales”.

Véase Fig

polo celeste norte

objeto observado

_- declinacién

|ec||’ptica

]
.
ecuador celeste

" ascensién recta

polo celeste sur | - .
! circulo horario

-'lleje del mundo
(a) [11) () [12)

Figura 2.6: Representacién del sistema de referencia de coordenadas ecuatoriales y la esfera celeste. Se
presenta el plano ecuatorial y la ecliptica del Sol (inclinada 23.52 respecto el plano ecuatorial) donde el
punto 0 corresponde con el “Punto Vernal”

2.4.1. Coordenadas ecuatoriales

Estas coordenadas se basan en la posicion de la Tierra respecto el objeto celeste que se quiere observar,
son independientes de la posicion la Tierra en el universo. Solo se atendera a la posicién relativa del objeto
respecto al origen de referencia dado por “Plano ecuatorial”E y al “Punto Vernal”E Las coordenadas son
por lo tanto:

H1T,a explicacién de esto reside en la cantidad de energia de estos dos tipos de estrellas. Las estrellas mas jévenes pueden ser
tanto masivas (de espectros més azulados) como no masivas (de espectros algo mds rojizos). Sin embargo las estrellas azules
(més energéticas y calientes) tienden “gastar su combustible” en un menor tiempo por lo que tienen un a vida mucho menor.
Debido a esto en la poblacién de estrellas viejas solo quedaran las rojas que “viven” escalas de Gyr.

12Survey: sondeo de objetos astronémicos realizado por telescopios y que nos permite tener un catalogo de los objetos celestes
en diferentes filtros.

13Plano ecuatorial: proyeccién del ecuador terrestre a la llamada esfera celeste

14Punto vernal: punto de la trayectoria del sol (ecliptica) donde se pasa del hemisferio sur al hemisferio norte
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1. Declinacién [00d00m00s]: Angulo con el “Plano ecuatorial”
2. Ascensién Recta [00200m00s]: Angulo con el “Punto Vernal”

Se podria pensar en una cierta analogia declinacién-latitud y ascensién-longitud. La Declinacién toma
valores de 0° a 90° para objetos en el hemisferio norte y 0% y -90° para objetos en el hemisferio sur. La
declinacién se mide por lo tanto en grados sexagesimaleﬁ La Ascensidén recta toma valores de 0 a 24 horas
(h) subdividiéndose cada hora en 60 minutos (m) y éstos a su vez en 60 segundos(s)%]

2.5. Fotometria

Como ya se ha mencionado en otros apartados del trabajo, este proyecto estd enfocado en la determina-
cién de los limites galacticos en base a la observacién del brillo superficial, siendo por lo tanto un estudio
fotométrico (o sea, en base a la intensidad de la luz y no a espectros). Se sabe que una gran parte de la masa
de las galaxia esta constituida por la llamada materia oscura, la cual tiene la propiedad de ser “indetecta-
ble” de forma directa. Habra que tener en cuenta que las galaxias se extienden més alla de lo que se puede
observar a simple vista, por lo que determinar el “limite” de las galaxias puede parecer algo ambiguo.
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Figura 2.7: Eficiencia cudntica de distintos sensores [13]

Sensor, fotones, electrones y cuentas

En este trabajo, el estudio y las medidas de las galaxias se realizan empleando imégenes tomadas por
distintos telescopios. Se hace uso de los llamados sensores CC[E los cuales son responsables del gran
avance en la observacion de objetos celestes a partir de los anos setenta. Estos dispositivos son por lo general
lutiles para la medida de radiacién en torno al espectro visible, pudiendo medir también radiacién hacia
frecuencias infrarrojas y ultravioletas. Los CCDs son un circuito integrado que contienen un cierto numero
de pixeles capaces de transformar la luz recibida en corriente eléctrica. Con un funcionamiento similar a las
placas fotovoltaicas, los fotones recibidos producen electrones libres en la placa de silicio. Se obtiene por
lo tanto un numero de electrones proporcional a los fotones incidentes. Posteriormente los electrones son

15(1 grados(d)=60minutos(’)=3600segundos(”))
1613 equivalencia con grados sexagesimales es de (15grados=1hora)
1"Dispositivo de Carga Acoplada o Charge-Coupled Device



14 CAPITULO 2. FUNDAMENTO TEORICO

capturados por un pozo de potencial bajo el pixel (red de electrodos y condensadores) que los acumulan,
realizando una medida de la luz recibida. Para crear la imagen digital serd necesario un proceso de conversién
analdgico-digital el cual pase los electrones acumulados a un sistema de cuentas. Una cuenta corresponde a
cierto numero de electrones multiplicados por un factor conocido como “ganancia’.

Estos aparatos no son méas que sensores fotograficos como los que puede haber en una cdmara de fotos
digital. Las imagenes obtenidas por una cadmara CCD serdn sometidas a un proceso de correccién el cual
consiste en restar a la imagen obtenida la senial producida espontaneamente por el chip por excitacién térmica
(campo oscuro) y dividir por una imagen de un campo homogéneo (campo plano o flat field) que permite
corregir las diferencias de sensibilidad en diferentes regiones del CCD y corregir parcialmente defectos 6pticos
en la cdmara o las lentes del instrumento utilizado.

Integracién de la luz

. . . Radius [kpc]
gri-band image surface brightness profiles 0 10 21 31
' ' ' ' 20 UGC 00929 data ° .
+ g Face-on model
p \
—— r 7 220 ]
1 2
S 24k .
o
1 ]
E o8} - ]
% Teal
| o8 Stellar halo Ry
; L, 30
2 4 3 8 10 o > 2
. radius [kpe] Radius [h]
(a) Método integracién dentro de coronas elipticas \\ (b) Contribucién al brillo de las distintas es-
tructuras

Figura 2.8: Estudio de la luminosidad: Perfiles de Brillo

El estudio de la luminosidad consiste en obtener los Perfiles de Brillo, observando cémo decae dicho
perfil a medida que nos alejamos del centro de la galaxia, Fig. Las distintas estructuras que componen
la galaxia tendrdn su contribucién al perfil de brillo, yendo desde el bulbo (la parte més brillante) hasta el
limite del disco (donde empieza a decrecer el brillo), véase la Figura

Existen varios enfoques computacionales los cuales tienen distintas ventajas:

1. Estudio de de la luminosidad a lo largo del semieje mayor de la elipse que proyectan las galaxias en el
cielo. Empleado en el proyecto [1].

2. Estudio de la luminosidad integrando la luz dentro de coronas elipticas a medida que nos alejamos del
centro de la elipse. Empleado en este trabajo, Figura[2.8a]

Estos métodos daran informacién complementaria muy util si se utilizan conjuntamente, aun asi, se
suelen utilizar en distintas situaciones de acuerdo a la inclinacién de la galaxia. Hay que tener en cuenta que
tomar una imagen de una galaxia implica proyectar un objeto de tres dimensiones en dos. La orientacién de
la galaxia puede ser “de cara” o “de canto” (face on/edge on) y todas las combinaciones intermedias, eso
tendra su efecto en el perfil.

En casos en los que la galaxia este completamente de canto el estudio de la luminosidad empleando el
método de coronas elipticas no arrojard apenas informacién 1til (puesto que no se integra la luz de forma
eficiente). Recurriendo estudio del brillo alrededor del semieje mayor se obtienen resultados més concluyentes
sobre la galaxia.
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Por otro lado la principal ventaja del método de integracion en coronas elipticas es una mayor consistencia
frente a los errores y el ruido. Esto es consecuencia de promediar con mas informacién. Debido a esto el
método elaborado en este trabajo dard unas mejores predicciones sobre las propiedades de la galaxia (por
ejemplo los Perfiles de Masa).

2.5.1. Intensidad, Densidad de Flujo y Luminosidad

En la literatura astrondémica se utilizan términos como intensidad, brillo, luminosidad de una manera
vaga. Sera importante tener bien presentes lo que significan estos términos. Existen conceptos como la
Densidad de Flujo que en ocasiones son llamados Intensidad o simplemente Flujo, esto puede conducir a
errores de interpretacién o incluso dificultar su comprensién.

Estudiando la luz de una estrella la Luminosidad, L, hace referencia a la potencia de radiacion que
emite un objeto en todas las direcciones [Js™!] o [W]. Se sabe que las estrellas variardn su luminosidad
dependiendo de la edad que tengan, a pesar de eso se va a considerar la luminosidad contante.

Por otro lado la Densidad de Flujo o solamente Flujo, F, hace referencia a la radiacién observada a
una distancia r por unidad de superficie.

Densidad De Flujo

A nivel experimental, recoger la luz de una fuente de radiacién implica medir la energia (ntmero de
fotones que llegan al sensor) en cierto periodo de tiempo con un detector de cierta superficie |15]. Esta
magnitud es la llamada Densidad de Flujo, F, con unidades [Wm~2] o [Wm~2Hz~!] (dependiendo de
si se refiere a la densidad de flujo total o para cierta frecuencia concreta). Con el objetivo de introducir el
estudio del brillo superficial se desarrolla teéricamente la Densidad de Flujo [6, pag. 83].

(a) Ley de la inversa del cuadrado de la distancia (b) Elemento diferencial en coordenadas
esféricas

Figura 2.9

Se supone una radiacién que atraviesa cierto elemento de superficie dA en un tiempo dt y viaja dentro
de un angulo solido dw, formando un angulo 6§ con la normal a la superficie. Suponemos que la radiacién
tiene una frecuencia entre v y v + dv. Se podra expresar la energia diferencial de dicho haz luminoso de la
siguiente manera:

dE, = I,(cos 0dA)(dvdwdt) (2.10)
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Siendo I, el llamado “coeficiente de intensidad especifica de la radiacién” para cierta frecuencia v. Este
coeficiente tendra unidades de I, = [Wm~2Hz~'sr =[] La integracién del coeficiente de intensidad especifica
para todas las frecuencias nos daria la llamada intensidad total:

oo
I:/ Idv (2.11)
0

Como se ha mencionado antes, a nivel observacional es interesante conocer la densidad de flujo a cierta
frecuencia v (la cual se puede deducir a partir de la ecuacién (2.10)):

1
Fy—mAdEV—AIVCOSQdW (212)

La integral respecto w hace referencia a todas las posibles direcciones. Se puede considerar también la
densidad de flujo total integrando para todas las frecuencias:

F= / 1 cos Odw (2.13)

Para el caso de una radiacién isotrdpica (la cual es independiente de la direccién), la intensidad total
I serd constante y se podra sacar fuera de la integral. El elemento diferencial en coordenadas esféricas es
dw = sin fdfdw. Por lo tanto:

T 27 w/2 27
F= I/ / cos fsinfdfd¢p = 0 (2.14) F = I/ / cos Osinfdfd¢ = i (2.15)
6=0J =0 0=0 J¢=0

Integrado en toda la esfera, Ecuacién , se observa que no habrd un flujo neto. A simple vista
podria entenderse como que no se mide nada con el detector siendo una interpretaciéon erréonea puesto que
nos interesa el flujo entrante en dicho sensor (o el saliente, pero no ambos). La interpretacién correcta es
considerar que la radiacién entrante es igual a la saliente en la superficie esférica, por ello la integral correcta
a realizar para calcular la Densidad de Flujo entrante es la ecuacién .

Por ultimo la “luminosidad” se define como la densidad de flujo integrada sobre una superficie que
encierra a la fuente (potencia emitida por la fuente [W]):

L:LF@ (2.16) L — 4m2F (2.17)

Si se considera que la fuente radia isotrépicamente, su radiacion se distribuird isotrdpicamente sobre una
superficie esférica de area 47wr2. Esto nos darfa la conocida “Ley del Cuadrado de la Distancia”@ Si tenemos
en cuenta que el flujo de energia a una distancia r esta esparcido sobre un drea A y que en una distancia 2r
estard esparcido sobre un drea 4A vemos que el densidad de flujo decrece inversamente con el cuadrado de

la distancia (I oc 1/r2), Figura[2.9a]

18] significado de los distintos factores de la formula de dFE, es claro. El término del coseno de @ y el diferencial del area
hace referencia la proyeccién de la superficie A desde la direcciéon tomada por el haz luminoso en 6

19Se verd més adelante que esta propiedad es exclusiva de la geometria Euclidea del espacio. Més all4 del universo local la
geometria no tiene por qué ser Euclidea, teoremas como el Test de Tolman, Seccién dan cuenta de la disminucién del
flujo con la distancia
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Si bien puede llevar a confusién, en astronomia la Luminosidad es un concepto diferente al de Brillo. El
Brillo tiene que ver directamente con la densidad de flujo F'. Se puede interpretar como que la “Luminosidad”
L hace referencia a la potencia emitida por un cuerpo celeste en todas direcciones (para w = 4m), es por lo
tanto una constante (una cualidad del objeto luminoso). Por otro lado tenemos que la “Densidad del Flujo”
F' cambia con la distancia a la que se mida, decayendo con una tasa proporcional al inverso de la distancia

al cuadrado:
L

2.5.2. Magnitudes Aparentes

Llegados a este punto la pregunta es clara ;Qué es el brillo? ;Cémo podemos clasificar las galaxias o las
estrellas segiin su brillo? La clasificacion del “brillo” de los objetos celestes segtn las llamadas “magnitudes”
es una formulacién heredada del siglo IT antes de cristo por parte de Hiparco de Nicea (astrénomo, gedgrafo
y matemdtico griego 190a.c-120a.c). Hiparco asigné ciertos indices a los objetos celestes dependiendo de la
luminosidad de estos. Esta formulaciéon primitiva se desarrollé haciendo uso del ojo desnudo como tnica
herramienta. A las estrellas més visibles se les asigndé una magnitud m = 1, mientras que a las menos
luminosas se les asignaba la magnitud m = 6. Lo importante de la formulacién es que la respuesta del ojo
humano al brillo no es lineal si no logaritmica, tomando un papel relevante en las posteriores teorias sobre las
magnitudes aparentes. Los objetos percibidos a ojo como 2 o 3 veces mas luminosos son en realidad objetos
10 o 100 veces mas luminosos.

En 1856 Norman R.Pogson formalizo este sistema de clasificacion siguiendo la formulacién de Hiparco.
Pogson definié que la primera magnitud seria para el objeto 100 veces més visible que una tipica estrella
de magnitud sexta. Es decir, una diferencia de magnitudes de 5 ,de m = 6 a m = 1, sera por definicién un
objeto 100 veces mds brillante (en densidad de flujo). Esta escala se distingue por que al pasar de una unidad
de magnitud a otra hay que multiplicar por un numero fijo 2,251 (1/100). Cada 5 magnitudes afiadidas a
una dada las estrellas son 100 veces menos brillante

Las magnitudes se pueden definir de forma muy sencilla empleando la densidad de flujo (la cual se puede
medir experimentalmente) de la siguiente forma:

i = —2,512 - log(%) ~ —2,5log(%) (2.19)

Se define F; como la densidad de flujo correspondiente al objeto de la esfera celeste con una magnitud

de unidad 0. El hecho de que la formula tenga un menos (y que Fp sea el objeto mds luminoso) implica que

la escala esta invertida, esto viene heredado directamente de la formulacién de Hiparco, donde los objetos

més luminosos tienen nimeros més pequenios que los objetos menos luminosos. Si nos fijamos F;/Fy serd

siempre un nimero menor o igual a 1 puesto que Fy es el correspondiente al objeto méas brillante, serd la

mayor magnitud que se puede medir. Por lo tanto el logaritmo serd siempre negativo, con valores muy altos
negativos para F; muy pequenas y valores muy pequenos para F; cercanas a Fj.

Zeropoint:

Experimentalmente se debera tener en cuenta que los aparatos de medida recogen la densidad de flujo
(no el flujo total). Para obtener las magnitudes aparentes en cada pixel se aplica un algoritmo matemdtico
basado en la ecuacion . Un punto importante a tener en cuenta es que la densidad de flujo recogida
en cada pixel de la CCD (y por lo tanto las magnitudes) dependeran mucho del tipo de detector y de sus
sensibilidades en las diferentes longitudes de onda. En busqueda de una normalizacién o unificacién para

20Un incremento o decremento de 2 magnitudes corresponde a 2,5122, de 3 magnitudes corresponde a 2,5123...
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todos los dispositivos de medida se introducen los “Zeropoints”, los cuales definen distintos sistemas de
magnitudes y son empleados para calibrar los sistemas de medida de acuerdo a un sistema de magnitudes
estandar. De este modo se consigue que distintos aparatos nos muestren las mismas magnitudes para los
mismos objetos observados.

Para realizar la calibracién se suele hacer uso de los objetos méas luminosos de la esfera celeste, tradi-
cionalmente se utiliza la estrella Vega como el objeto de magnitud 0. La ecuacién para las magnitudes la
podemos entonces expresar de acuerdo a:

i = —2,5l0910(Fi) + 2,5l0910(F0) = —2,510910<Fi> + Zp (2.20)

Con Zp igual a Zp = 2,5log19(Fp) la cual serd nuestra constante de calibracién del sistema y cambiard
con los distintos telescopios o sensores necesarios para la medida.

2.5.3. Filtros

En el estudio de las imégenes astronémicas los filtros toman una gran importancia. Gracias a ellos se
puede recoger informacién en cierto ancho de banda acotado en torno a una longitud de onda central. Como
ya se ha mencionado se utiliza un dispositivo CCD el cual medira la cantidad de luz que pasa por cada filtro.
Esto le da a los astrénomos una poderosa herramienta que les permite realizar medidas sobre la intensidad
de la luz transmitida en diferentes posiciones a lo largo del espectro electromagnético.

Al observar a través de un filtro solo se recoge una pequena parte de la luz que tiene esas longitudes de
onda. Existen distintos tipos de filtros, en este trabajo se utilizan sobre todo los filtros “Hubble” y “SLOAN”.

Filtros Hubble (o filtros HST: Hubble Space Telescope) [16]:

El uso de estos filtros es exclusivo del telescopio espacial Hubble, utilizado entre otros por el survey Great
Observatories Origins Deep Survey, o GOODS.

Se puede decir que el Hubble consiste de 2 sensores/cdmaras principales: ACS (Advanced Camera for Surveys)
y la WFC3 (Wide Field Camera 3).

La ACS o Advanced Camera for Surveys es la herramienta principal a la hora de tomar imégenes con
el Hubble. Esto se debe a que tiene un sensor muy versatil, siendo capaz de cubrir longitudes de onda del
ultravioleta hasta casi longitudes infrarrojas siempre en torno al espectro visible. La cdmara consiste en
varios canales independientes optimizados para distintas actividades cientificas. Especificamente se utiliza
la Wide Field Camera o WFC. Este dispositivo consiste de dos sensores CCD de 2048x4096 pixeles con un
tamano de 15um/pizel formando un total de 16 Megapixeles. E1 ACS lleva 4 filtros principales que van desde
435nm hasta 850nm. Por lo general la caAmara ACS tiene sensibilidad para captar objetos hasta un redshift
de z = 6.

Por otro lado la camara WFC3 o Wide Field Camera 3 es el instrumento més avanzado del Hubble. Tiene
dos canales de luz independientes, uno para las imagenes ultravioletas (UV) y otro para las imégenes en el
Infrarrojo Cercano. Usa un par de sensores CCD distintos, para el canal UV de 20484096 pixeles y para el
canal TR de 1024 x1024 pixeles. Tanto ACS como WFC3 comparten el mismo tipo de filtros: véase la figura
210

Como se observa en las imagenes de la transmitancia los filtros tienen un ancho de banda por lo que la
luz observada no tiene una tunica frecuencia

En el trabajo, en las imdgenes obtenidas por del Hubble, se emplean los filtros opticos B (435 nm), V
(606 nm), I (775 nm) e infrarrojos Y (1050 nm), J (1250 nm), H (1600 nm).
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Figura 2.10: Transmitancia de 16 filtros del HST : WFC3/UVIS en el ultravioleta cercano, ACS en el
espectro visible (hasta casi el infrarrojo), y WFC3/IR para el infrarrojo cercano

Filtros SDSS

Sloan Digital Sky Survey o SDSS es un proyecto de investigacion astronémica encargado de la toma de
imégenes por el telescopio de 2,5m del observatorio “Apache Point” situado en Nuevo México. Las imagenes
son tomadas en 5 filtros denotados por: u, g, r, i y z. El telescopio de 2,5m utiliza una agrupacién o “array”
de 30 sensores CCD de 2048x2048 pixeles llegando a un total de 125 Megapixeles aproximadamente. Los
filtros estan situados en longitudes de onda centrales de unos aproximadamente: 354, 476, 628, 769 y 925
nm . Hay que tener en cuenta que los filtros tienen un ancho de banda por lo que recogeran longitudes
de onda por encima y por debajo de dicha frecuencia central. Véase la Figura [2.11]
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Figura 2.11: Transmitancia de cada uno de los filtros SDSS

1

Notar que puesto que las imédgenes del SDSS estdn tomadas desde tierra (no desde un satélite fuera de la
atmoésfera) tendran una PSF mayor que la del Telescopio Espacial Huebble. En otras palabras, la atmdsfera
hace que la imagen recogida este emborronada. Vease Seccién

21Los filtros han ido cambiando a lo largo del tiempo gracias a las mejoras de los materiales obteniendo asi mayores transmi-

tancias y precisiones en el ancho de banda.
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Método Computacional

Antes de empezar a explicar el método usado en este proyecto es 1til que se entiendan las principales
caracteristicas de las imagenes de estudio. Experimentalmente se recogen varias imagenes de una misma
galaxia en distintos filtros/anchos de banda respecto cierta longitud de onda central. Las imdgenes son
tomadas en un telescopio de cierta distancia focal con un sensor CCD con un gran numero de pixeles. Al fin
de al cabo los telescopios funcionan como un gran sistema éptico que registra las imagenes como una camara
fotografica.

Una de las caracteristicas o propiedades de este tipo de sistemas épticos sera el llamado “Pixel Scale”
(o escala de pixel), el cual dard una relacién del dngulo de cielo que subtiende o recoge un pixel.

F Lente f L

(a) Distancia Focal [21] (b) Angulo subtendido por el objeto de estudio
[22)

Figura 3.1: Sistema éptico y Escala de pixel
La distancia focal “F” o longitud focal de un lente es la distancia entre el centro 6ptico de la lente y

el foco (o punto focal). En el caso de un telescopio se podra decir que la luz del objeto de estudio “viene
del inﬁnito”E] y convergera gracias a la lente en el foco (justo donde se encontrard el sensor CCD). Véase

LCuando se dice que la luz viene del infinito nos referimos a que el objeto se encuentra a tal distancia que la trayectoria de
la luz que emite es aproximadamente paralela al eje 6ptico

20
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Figura En éptica se diria que se considera la “Aproximacion Paraxial” donde las trayectorias de los
rayos de luz forman angulos pequenos con el eje éptico.

Atendiendo a la imagen [3.11] las galaxias medidas subtienden un cierto dngulo 6 en la esfera celeste con
el centro éptico. Considerando la distancia focal F [mm] y el tamano del pixel L [um], se puede calcular el
angulo subtendido utilizando relaciones trigonométricas:

an(2) = 12 o)

En Aproximacién Paraxial el dngulo es considerado § < 1 ya que la trayectoria de la luz es casi paralela al
eje 6ptico. Esto resulta en:
0 6 L/2
t — ~N - = —— 3.2
an ( 2 ) 2~ F (3:2)

Donde el dngulo (radianes/pixel) se puede pasar a (segundos de arco/pixel) lo cual es una unidad de medida
mas conveniente para medir los angulos tipicos que subtienden las galaxias:

Lipm] _arcsec
Flmm] 206,3 = | ] (3.3)

El factor 206,3 tiene que ver con la conversién de radianes a segundos de arco (en un radian hay 206265
segundos de arcoﬂ

Otra caracteristica de la imagen muy relevante es el ya visto “Zeropoint”. El pardmetro “Zeropoint”
permitira calibrar las medidas hechas con distintos sensores, Ecuacién . Con esta constante de calibra-
cién, a pesar de haberse tomado las medidas con distintos sensores, estos arrojaran los mismos resultados.

Finalmente la ultima caracteristica necesaria para el estudio es la distancia a la que se encuentra la
galaxia. Al proyectar objetos tridimensionales en una imagen se pierde la nocién de lo que estd mas cercano
o més alejado. Se deberd de hacer un estudio accesorio que nos permita determinar la distancia a la que se
encuentra nuestro objeto de estudio. En otras palabras, se tendra que determinar el desplazamiento al rojo
o “redshift” que sufre la galaxia debido a la expansién del universo.

Una vez conocido el tamafio de la imagen (en pixeles), el Pixel Scale, el Redshift y los pardmetros
cosmolégicos del modelo Lambda-CDM E| (constante de Hubble , £, y Qa ) se podrén determinar distancias
dentro de la imagen, estableciendo equivalencias de distancia en pixeles con distancia en segundos de arco
y/o distancia en kiloparsecs.

pizscale = -
pixel

3.1. Perfil de Brillo

Una vez conocidos los anteriores parametros se puede comenzar el estudio del brillo superficial. Las
imagenes contienen la galaxia de estudio ademas de otros objetos como galaxias vecinas, estrellas cercanas
en el cielo... De todos esos objetos se deberd determinar cudnto ocupa la galaxia en la imagen, decidiendo
cual es el pixel o punto sobre el cual se sitia y cuantos pixeles ocupa. Para ello se emplea un software
especializado llamado “SExtractor”.

SExtractor [23] es un programa capaz de determinar y numerar los distintos objetos celestes presentes
en la imagen, pudiendo asi modelizarlos a las formas geométricas mds convenientes (en este caso elipses).
SExtractor serd entonces capaz de determinar las coordenadas en la imagen de todos los objetos luminosos
presentes (e incluso darnos la razén de semiejes, dngulo de inclinacién...), devolviendo un archivo de texto
tabulado por cada imagen analizada con los observables que se hayan seleccionado. Los pardmetros de

2Nota: 1grado = 60MinArco = 3600arcsec y larcsec = 1/3600grado. 1grado = (7/180)rad. 1rad = 20624arcsecs

3Modelo cosmoldgico que concuerda con la teorfa del “Big Bang” y describe la mayorfa de observaciones césmicas. En el
modelo se definen observacionalmente una serie de constantes sobre las cuales de desarrolla la teoria y determinan la expansién
del universo
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Figura 3.2: Pardmetros SExtractor

SExtractor mas tutiles para el estudio de la luminosidad que se le pediran a SExtractor son: A, B, THETA:
1. A: semieje mayor de la elipse.
2. B: semieje menor de la elipse.
3. THETA: angulo de posicién.

4. ELONGATION= % Razoén de semiejes

Determinacion del centroide:

Con los parametros de todos los objetos luminosos ya determinados, se emplea un algoritmo que es capaz
de determinar cual es el punto es el mas cercano al centro de la imagerﬁ El objetivo es el de determinar el
indice que le asigna SExtractor (en el archivo de texto tabulado) a la galaxia y asi poder guardar los datos
de forma automatizada.

Enmascarado de las galaxias vecinas

La presencia de objetos contiguos contamina en gran medida el brillo de la galaxia de estudio, principal-
mente en la zona de los bordes cuando el brillo empieza a ser muy tenue. Serd necesario entonces crear una
imagen que enmascare los objetos vecinos, aislando nuestra galaxia de estudio. Para ello se utiliza un cédigo
que crea una imagen de elipses opacas para todos los objetos excepto el central (haciendo uso de nuevo de
todos los datos proporcionados por SExtractor)

Perfil de Flujo:

Con todas las galaxias vecinas enmascaradas se puede proceder a la determinacién del “Perfil de Flujo”.
Con “Perfil de Flujo” se entiende el valor de la densidad de flujo a medida que nos alejamos del centro de la
galaxia. Se empleard un algoritmo capaz de integrar las cuentas/luz en coronas elipticas concéntricas con la
galaxia, obteniendo asi unos valores promediados de lo que seria el flujo a una distancia radiaﬂ de (r,r+dr).

Los observables en la imdgenes son cuentas de luz (Densidad de Flujo) y pixeles, el algoritmo promediard
las cuentas que hay en todos los pixeles en una distancia (r,r + dr) para as{ obtener un promedio de la
densidad de flujo en esa zona.

4 Las imdgenes vienen recortadas del survey de forma que la galaxia que se quiere estudiar estd practicamente centrada.
Encontrar el objeto més centrado implica encontrar la galaxia de estudio
5Cuando se habla del “vector radial” hacemos referencia a un vector que recorre el semieje mayor de la elipse de estudio
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Se realiza también el paso de distancia radial en pixeles a distancia radial en segundos de arco o kiloparsecs
haciendo uso de el “redshift” y “pixel scale”.

Perfil de Brillo Superficial:

Una vez conocido los valores del flujo (promediado en las elipses concéntricas) el paso a perfil de brillo
superficial en magnitudes es simple:

mag = [—2,5log10(F) + Z P] + 5logio(PizelScale) (3.4)

Siendo F el flujo medio. En nuestro caso se considera una media resistente la cual rechaza pixeles que se
alejan mas de 50 (outliers) de la media. De la representacién del brillo (mag) frente la distancia radial (kpc
o arsecs) obtenemos los llamados Perfiles de BrilloE]

3

o OO

Creacién del perfil
de flujo y brillo

Enmascaramiento
Creacién de la
méscara

Figura 3.3: Método computacional

3.2. Perfil de Masa

Los perfiles de masa nos dan la variacién de la densidad de masa a medida que nos alejamos del bulbo.
Los perfiles de masa se pueden deducir (a partir de los perfiles de brillo en lo filtros SDSS) aplicando una
receta desarrollada en [24]:

log,q X, = log(M/L), — 0,4(magx — magaps,c,2) (3.5)
Donde [25]:
1. log(M/L), Mass-to-light ratio

2. mag), Perfil de brillo a longitud de onda o banda A

SHay que tener en cuenta que también se realiza un calculo de los errores.
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3. magaps,0,» Magnitud absoluta del sol en longitud de onda A
4. log19%, Perfil de densidad de masa

El calculo de M/ L se realiza siguiendo el procedimiento descrito por [24][26] el cual consiste en estimar M /L
via la informacién proporcionada por el “color” de la galaxia:

log,o(M/L)x = (ax + by - color) — 0,15 (3.6)

Valores de las ctes ay y by en el Apéndice |24]. El “color” se define como la resta entre la densidad de flujo
correspondiente a dos filtros distintos. La resta del flujo siempre se realiza restando el filtro mas rojo al filtro
mas azul.

Por otro lado el color es un indicativo de la edad y metalicidad de la poblacién estelar. Se dice que una
galaxia es rojiza cuando su luminosidad en los colores rojos es relativamente alta en comparacién con los
colores azules. Por otro lado se sabe que las galaxias mas rojizas presentan poblaciones mas antiguas.

Siempre se deberd tener en cuenta que la presencia de polvo en la galaxia tiende a enrojecer el espectro
emitido. Véase Seccién

3.3. Correcciones

Cualitativamente el estudio de la imagen ya podria arrojar resultados satisfactorios. No obstante es
necesario aplicar ciertas correcciones para obtener resultados numéricos més exactos y dar matices a la
interpretacién. Los principales “errores“ que hay que corregir tienen distintas naturalezas. Todas estas co-
rrecciones han sido implementadas en los programas de Python que se han creado y/o modificado para medir
los perfiles de brillo superficial de las galaxias de estudio.

3.3.1. Depurado de la imagen

Los sistemas Opticos reales presentan fallos o imperfecciones que hacen que las imédgenes tomadas no
representen fielmente la realidad. Una de las imperfecciones mas comunes consiste de un cierto emborrona-
miento el cual podria estar ligado, entre otras cosas, a la difraccién. La atmdsfera también pueden emborronar
muy notablemente una imagen

La difraccién ocurre cuando la luz se encuentra con un obstdculo o una rendija (aperturas). Se puede
entender como la desviacion de las ondas alrededor o a través de una abertura constituyendo esta una fuente
secundaria de la onda. La funcién de Airy es el nombre que se da al patrén de interferencia surgido por la
difraccién de la luz a través de una apertura circular (un telescopio en nuestro caso, véase Fig. Debido a
este fendmeno, en el sistema éptico el punto mas pequeno que se podra enfocar tiene el tamano de un “disco
de Airy” ( El punto central donde se concentra el ~ 90 % de la luz). Esto implica entre otras cosas que existe
un limite para la resoluciéon de una imagen creada por sistema éptiC(El Esta serd la llamada “dispersion de
punto” la cual es una “aberracién intrinseca” del aparato de medida.

PSF

La funcién de dispersién de punto (PSF) describe la respuesta de un sistema 6ptico a una fuente puntual.
Es una funcién que se emplea para modelizar dicho emborronamiento, por lo que tendrd mucho que ver con el
disco de Airy. Si se conoce la Funcién de Dispersién de punto (PSF) de un sistema éptico es posible conocer

"Razén por la cual las imdgenes terrestres tienen menos nitidez.
8La resolucién o calidad méxima de las imégenes viene limitada en ultima instancia por la dispersién de punto. Un mayor
numero de pixeles no serd indicativo de una mejor resolucién o calidad de imagen
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cémo se degrada/distorsiona la imagen real durante el proceso de medida. La imagen obtenida consistird de
una imagen “pura” convolucionada por la propia PSF:

(e = [ " ma(t — myn (3.7)
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(a) Patrén de difraccién [27] (b) Funcién de Airy ~ Gaussiana

Figura 3.4: Disco Airy

Lo maés conveniente es aproximar el patrén de difraccién de Airy al primer circulo central, llamado disco
de Airy. Este disco tiene un radio angular que es igual al correspondiente al primer anillo oscuro. La anchura
de este disco de Airy viene dada por:

. A
sinf; = 1,225 (3.8)

Siendo la abertura D y la longitud de onda A y el radio angular del primer anillo oscuro ;. Como se observa
en la Figura[3.§|1a anchura del disco de Airy depende directamente de la longitud de onda. Se puede observar
que para valores altos de A (zona del IR) la dispersién es més notable que para longitudes de onda mas bajas
(UV). La resolucién mejora con didmetros mayores o con longitudes de onda menores.

La determinacién de la PSF es relativamente simple debido a la gran existencia de objetos puntuales
en el cielo. Hay que tener en cuenta que para telescopios terrestres la PSF sera mads notable debido a la
turbulencia astronémica (dispersién en la atmdsfera debido a variaciones en la densidad de esta). El efecto
de la PSF debida a la difraccién del telescopio con el proveniente por la difraccién atmosférica es lo que se
llama “seeing” (emborronamiento total en imédgenes astronémicas).

Sustraccion del ruido

El ruido se define como una variacién no deseada de una senial. Debido a diversas causas sus efectos més
comunes pueden ser: granulados en tu imagen, gradientes de luminosidad... Las imagenes tomadas constan de
una senal (informacién 1til) junto a una cierta contaminacién de ruido. Siempre interesara que la informacién
sea mucho més grande que el ruido, el concepto SNR, (Signal to Noise Ratio) da cuenta de esto indicando
en cierto modo la calidad de imagen.

Para encontrar la truncacién deberemos observar zonas de muy bajo brillo, donde la senal no sera siempre
distinguible del ruido, el correcto tratamiento de este sera crucial para obtener resultados satisfactorios. Para
ello, se promedia el nivel de ruido del cielo en una zona oscura con el objetivo de eliminar cierta cantidad de
ruido “basal” |28, pdg. 4]. De este modo sélo queda un ruido “blanco” el cual no se puede eliminar por ser
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completamente aleatorio. El ruido fluctia entorno a un nivel medio, de un estudio del ruido blanco cercano
al borde de la galaxia, se podréd determinar la desviacion tipica o. De este modo cualquier magnitud 3¢ por
encima del nivel de ruido indicaria que lo observado es luz real y no ruido

3.3.2. Correcciones Tedricas
Cosmological Dimming o Test de tolman

Se sabe que en un universo estatico y plano la luz recibida decrece con el cuadrado de la distancia (Figura
. Sin embargo el universo que no tiene por qué ser euclideo (més alld de nuestro Universo Local), debido
a esto el brillo superficial de una fuente puntual desciende como (1+2)~%. Esto se conoce como “Cosmological
Dimming” o el test de Tolman. Las contribuciones de la dilatacién temporal, Redshift y curvatura hace que
las galaxias a altos z sufran una modificacién del brillo.

El “Cosmological Dimming” es un fenémeno fisico descubierto/derivado por Tolman, da cuenta de la
dependencia del brillo superficial de una galaxia con el desplazamiento al Rojo[29].Originalmente el test de
brillo de Tolman comparaba el brillo de las galaxias con su Redshift con el objetivo de servir como prueba
para comprobar si el universo se estaba expandiendo o era estatico.

I
Ip= ——— 3.9
T2 (39)
Donde Ij es el brillo superficial observado y el I, el brillo intrinseco o real del objeto. Se observa por lo tanto
una reduccién con (1 + z)~* Esta correccién se aplica siempre que un objeto no esté en el Universo Local
Observacionalmente, para objetos extendidos este coeficiente es (1 + z)~2 [30, Sec. 4.2]. Por lo tanto la
correccion en cuestion consiste en:

MaGeorr = mag — 2,5 * np.logl0(1. + 2)3 = mag — 7,5 * np.logl0(1. + z) (3.10)

inclination [deg]
50 70 60 50 40 30 20 0
20 T T T I T T T T T T T
| e [ 20/h = 0.08
3or B — Zy/h =012
——— i —f——
% EDGE-ON —=- z/h =017
151 i} _ 25k o\ i
. o~
EUV Optical IR 8
—_ @ 201 i
i 220 nm “bump” k:
£op stk i
< g
L10f i
5 ) q
osr FACE-ON |
] , ) oo . . . . .
0.01 0,10 1.00 10,01 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Wovelength {um) axis ratio (b/a)

(a) Esquema de la extincién |31] (b) Diferencias en el brillo superficial|14] de-
pendiendo de la orientacién de la galaxia

Figura 3.5: Correcciones de extincion e inclinacién
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Extincion debido al polvo de nuestra propia galaxia

La extincién es un termino que describe la absorcién o dispersién de la radiacién debido a objetos como
el gas y el polvo astronémicos. Si el medio que atraviesa la luz fuera completamente el vacio, determinar
las propiedades de las galaxias serfa tan simple como medir su brillo. La situacion real es que en el medio
interestelar (y dentro de nuestra propia galaxia) existe el polvo. Este objeto compuesto por particulas de
carbono y silicio hace que el brillo se reduzca. La consecuencia es que la magnitud aparente, en presencia de
polvo, es menor, lo que podria indicar que la galaxia es menos luminosa o que esta més lejos.

La extincién (A) debida al polvo depende del rango espectral. Se observa que la extincién es débil para
las observaciones en el infrarrojo , mientras que en el ultravioleta la extincién es siempre mas notable. Esta
es otra de las razones por la que siempre se indica que las bandas més rojizas son las mas representativas
del brillo de la galaxia.

La cantidad de extincién medida por Ay depende, por tanto de la longitud de onda. La luz roja se difunde
menos que la azul ya que su longitud de onda es mayor. La luz de las estrellas que pasa a través de nubes
de polvo de nuestra galaxia enrojece al ser difundida la luz azul. Esto hace que la estrella parezca més roja
que lo que indica su temperatura efectiva. Las correcciones serdn del estilo a:

Mageorr = mag + Ay (3.11)

Siendo A la extincién a la frecuencia A (valores tabulados)[32]. Esta correccién hace referencia a la extincién
debida al polvo de nuestra propia galaxia (Via Léctea) la cual afectard a la luz proveniente de cualquier otro
objeto astronémico

Correccién por inclinacién

La orientacion de la galaxia no solo se vera reflejada en los distintos tipos de cuervas en los perfiles El
brillo superficial de las galaxias (con forma de disco) se encuentra muy afectado por la inclinacién del objeto.
Las galaxias muy inclinadas se observan como més luminosas debido a que se mide un mayor numero de
estrellas por pixel (nuestra linea de visién atraviesa un mayor volumen de estrellas al medir cierto punto).
Se debera corregir este incremento en el brillo debido a la inclinacion.

El trabajo [26] da un método el cual estima esta correccién en base a un modelo 3D que asume un
decrecimiento exponencial de la distribucién radial de luz, Figura La diferencia en el brillo superficial
(Ap) |14, pag. 56] para cierta inclinacién (pin. ) comparado con el caso completamente de cara (fface—on):

4

A:u = Ufaceon — Hinc = Z aj(b/a)j (312)
=0

MAGeorr = Mag + Ap (3.13)

Siendo A/B la Elongacién o razén de semiejes. Ay Hace referencia a la diferencia de brillo entro discos de
diferentes anchuras z/h |14, pdg. 56]. «; denota factor de correcciones dependiente de la anchura. Por otro
lado se observa que Ay toma mayor relevancia para dngulos altos (i.e. i > 70 grados).



Capitulo 4

Estudio fotométrico de las galaxias

4.1. Galaxia 79071

g N

(a) Galaxia 79071 (b) Enmascaramiento para las otras
fuentes de luz en la imagen de la ga-
laxia 79071

Figura 4.1: Perfiles galaxia 79071

La Galaxia 79071 es una de las llamadas “Galaxias Reliquia”, este tipo de galaxias fueron formadas en
las fases més tempranas del universo (como las que se podian observar a un desplazamiento al rojo de z > 2)
[33] v han permanecido inalteradas desde su formacién. Se caracterizan por ser muy masivas y compactas
(con formas lenticulares [[]), exhibiendo una poblacién estelar antigua en torno a 10 Gyr [34]. Légicamente
la Galaxias Reliquia no deberdn presentar formacién estelar reciente. Se observard por lo tanto un espectro
que tenderd al rojo/infrarrojo.

Este tipo de galaxias son de gran interés ya que al haber permanecido inalteradas ofrecen informacién
sobre el universo primitivo. La explicacién de por qué han permanecido intactas aun no es clara. Se teoriza
con que estas galaxias al residir en cumulos superpoblados se ven afectadas por grandes fuerzas gravitatorias
que las hace moverse a velocidades altas. Por esa razén las galaxias pasarian cerca entre si pero sin el tiempo
necesario para que la fuerza gravitatoria las haga interactuar. Experimentalmente se ha observado que no
todas las galaxias reliquias encontradas presentan esa condicién.

IDe tipo disco pero con una morfologfa “hinchada”, a medio camino entre morfologfa discoidal y eliptica,

28
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Hay céalculos que estiman que una de cada mil galaxias es una reliquia lo que hace muy dificil su deteccién
debido a la pequena cantidad de ellas en el universo cercano. Trabajos como [35] indicarian que una zona
cercana a z < 0,1 solo el 0,1 % de las galaxias masivas habrian ganado menos del 10 % de la masa que tenfan
en su formacién (casi inalteradas). Esto indicarfa que la densidad de presencia de galaxias reliquias en el
universo cercano seria de ~ 10~ Mpc~3. Estos niimeros son muy bajos y deberfan encontrarse en torno a
unas 60 galaxias reliquia en z = 0,1, dentro del cartografiado Sloan Digital Sky Survey (SDSS).

Los mejores candidatos a estas galaxias en el universo cercano serfan las elipticas buscando entonces
galaxias que tengan caracteristicas iguales a las galaxias masivas en z > 2 (Redshifts altos), [34]. Galaxias
antiguas (> 10 Gyr), masivas (M, > 10''Mg), y compactas (R. < 1,5 kpc) en el universo cercano. La
bisqueda de estos objetos arroja algunos candidatos ([36], [37]).

La galaxia 79071 es perteneciente al los cartografiados KiDS/VIKING ([38] , [39]) y presenta estas
propiedades. Esta galaxia esta localizada a un desplazamiento al rojo o “Redshift” de z = 0,1335 y en
coordenadas:

1. Ascensién recta: RA : 14h39m51,2s
2. Declinacién: DEC : 0d6m45,14569s

Se estudiard la galaxia en el rango de longitudes de onda del espectro visible, usando los filtros SDSS (g,
r, i, z). En el Cuadro se presentan las longitudes de onda centrales correspondientes a los filtros SDSS.
Debido a que el universo se encuentra en expansion, la longitud de onda emitida serd distinta de la recibida.
Se aplica la Ecuacién 2.5 con el objetivo de averiguar las correspondientes longitudes de onda emitidas por
la galaxia.

Filtro | Longitud de onda central (nm) | Longitud de onda emitida (nm)
g 477.9 421.6
r 619.7 546.7
i 755.8 666.8
z 878.0 774.6

Cuadro 4.1: Longitudes de onda centrales de los filtros SDSS y longitud de onda emitida por la galaxia

Bandas g r i z
Angulo de posicién (deg) | -20.6 | -20.6 | -20.6 | -11.3
X (pix) 120 120 120 | 75
Y (pix) 121 121 121 75
Razoén de semiejes 1.3 1.2 1.3 1.2

Cuadro 4.2: Coordenadas, angulo de posicion y razén de semiejes de 79071 en la imagen

Las escalas de pixel correspondientes al sistema 6ptico de medida son 0,21 arcsec/pix para las bandas
g-r-i y 0,3390 arcsec/pix para z. La diferencia se debe a que la imagen en z pertenece al cartografiado
VIKING mientras que para g-1-i las imdgenes pertenecen al cartografiado/survey KIDS.

Se realiza una determinacion de los centros de los objetos en la imagen y de sus razones de semiejes
(tomando elipses) mediante el software especializado SExtractor, Cuadro Se determina la galaxia de
estudio con los siguientes parametros en las distintas banda&ﬂ

2Se puede observar que los pardmetros son similares en todas las bandas excepto en la z. Esto se debe a que la imagen en
la banda z tiene menos pixeles que el resto de imégenes, concretamente es una imagen de 149x149 pixeles (una de las causas
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4.1.1. Perfil de Brillo

Se realiza un primer perfil de luminosidad orientativo siguiendo el método dado en la Seccién [3.1} obte-
niéndose la Figura

Lo primero que salta a la vista en la figura es que el perfil en la banda i es mas luminoso que el perfil de
la banda z. Esto choca con lo estudiado puesto que se ha visto cémo las bandas més rojas (en este caso la z)
son las méds luminosas ya que contienen la informacién de un mayor numero de estrellas (ver cuerpo negro
Seccion y su figura ilustrativa . Posteriormente se observara si esta anomalia se corrige haciendo el
estudio de correccion del ruido.

Se puede observar que a partir de 10 segundos de arco la senal de las galaxias oscila de forma aleatoria.
Esto podria indicar que a partir de esa distancia el ruido domina la imagen. En torno 20 y 30 segundos de
arco se obtiene el nivel de cielo (ya que es una zona dominada por ese ruido) y se le resta a la imagen original
con el objetivo de “limpiarla”. Con eso obtenemos una primera correccién con los datos libres del ruido base.

Una vez sustraido el nivel de ruido, a partir de 10 segundos de arco se realiza un estudio estadistico de
los datos (ruido) estableciendo una linea segmentada a 30 por encima del nivel de la media del ruido. Puesto
que el ruido blanco tiene una distribucién normal alrededor de la media, a 30 por encima del ruido se tiene
una certeza del 99 % de que las medidas de la galaxia no pertenecen al ruido, Cuadro Por otro lado,
asuminmos que por debajo de esta linea a 30 no se podria sacar ninguna conclusion.
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Figura 4.2: Perfiles galaxia 79071

Una vez aplicado los cambios y correcciones se obtiene la Figura De nuevo se presenta el perfil de
la banda i como més luminoso que el perfil de la banda z. Esto es algo que en la realidad no ocurre y la
posible fuente de error es que la imagen en i sea mucho mas ruidosa que la imagen en z.

es haber utilizado otro sensor/survey para la medida de la galaxia). Por otro lado el resto de imédgenes tienen una resolucién
de 239x239. Esto no afecta en absoluto a los resultados puesto que los distintos aparatos de medida se pueden calibrar con las
constantes “Zeropoint” y “Pixelscale” vistas en teoria
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(1352

En un estudio especifico de la imagen en el filtro “i” se observa un cierto ”gradiente”de ruido creciente
de izquierda a derecha. El estudio estadistico empleado no es eficaz en este caso puesto que se encarga de
analizar una corona eliptica en una posicion de la imagen donde no haya ningin objeto. De esa forma se
promedia el ruido y se resta de la imagen original. Este método funciona si la distribucién del ruido es
homogénea en la imagen, ante un gradiente de ruido esta herramienta no es util. Se obvia por lo tanto el
perfil de la banda i puesto que no arrojara resultados logicos.

Banda | Nivel de ruido (mag)
g 29.11
r 28.78
i 26.93
z 27.61

Cuadro 4.3: Nivel de ruido medido como fluctuaciones 3o del ruido en aperturas de larsec x larcsec

4.1.2. Perfil de Masa

Con el objetivo de encontrar la truncacién de manera mas clara se puede realizar un estudio de los perfiles
de masa mediante la aplicacién de la receta para filtros SDSS como se indicé en la Seccién [3.2] Para obtener
unos resultados maés precisos se aplican una serie de correcciones que tienen que ver con: extincién de la luz
debido al polvo estelar, inclinacién de la galaxia, cosmological dimming.

Con las correcciones realizadas y obviando los datos correspondientes al perfil en el filtro “i”, se obtiene
la Figura [£:3] No se pueden obtener grandes conclusiones del perfil de masa debido a que es muy ruidoso en
las partes mas exteriores.

4.1.3. Truncacién

Al ser una galaxia con morfologia discoidal (galaxia lenticular), la mayor parte de la luz viene dada por
un disco donde la luminosidad decae gradualmente hasta un punto conocido como “Break” a 5 segundos de
arco. A partir del “Break” la luz decae con menos pendiente (més lentamente). Se puede observar un segundo
cambio de pendiente junto a una caida abrupta en torno a 10-12 segundos en la Figura y Figura .
Esta caida aparece incluso en el perfil desechado de la banda i.

Mas alla de 12 segundos de arco se observa una variacion de la senal en torno a la media del ruido, por
debajo de 3o0. Esto indica que el brillo es muy débil y empieza a dominar el ruido en la imagen. Como el
perfil se encuentra por debajo de 30 en torno a la media del ruido no se podria asegurar que la luz sea
perteneciente a la galaxia.

Por otro lado el perfil de masa presenta un corte claro en torno a 12 segundos de arco (incluso un poco
antes). No obstante a partir de 8 segundos de arco el perfil de masa es demasiado ruidoso por lo que no se
podria considerar un resultado concluyente. En todas las representaciones el perfil rz alcanza su densidad
de masa maxima en 1 segundo de arco en vez de en el centro. Esto puede indicar que hay un error en la
determinacién del centroide y por lo tanto no se esta realizando los perfiles perfectamente.

Por otro lado los perfiles de masa muestran grandes barras de error en los primeros segundos de arco.
Esto se debe a que en esa zona las coronas elipticas sobre las que integramos la luz son muy pequenas y la
variacion de la luz es muy grande.

Atendiendo a los perfiles de brillo se podria determinar una Truncacién en torno a 10
arco-segundos (a unos 24kpc) del centro del bulbo.

Para un andlisis adicional de la galaxia habria que acudir al estudio de los perfiles segin el método de la
integracion del semieje mayor desarrollado por Jesis Alderete |1]. Como ya se ha mencionado ambos métodos
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son complementarios y se necesitan ambos puntos de vista para el desarrollo completo del estudio. [1] Indica
una truncacion que se encuentra una distancia de 20 kpc respecto de su centro (8segundos de arco). Esto
concuerda en cierta manera ya que el método empleado en este trabajo promedia sobre méas pixeles que el
método del semieje mayor. Ademas puesto que Jesus Alderete promedia con menos puntos se podria ver una
caida mucho mads violenta en sus perfiles.
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Figura 4.3: Perfil de masa. Galaxia 79071
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4.2. Galaxia 17058

(a) Galaxia 17058 (b) Méascara para la Galaxia 17058, IR (c) Méscara para la Galaxia 17058, Optico

Figura 4.4: Galaxia 17058

Galaxia perteneciente a la imagen del HST “Hubble Ultra Deep Field” o HUDF, la cual es la imagen més
profunda del universo tomada hasta la fecha. Se estima que la imagen contiene en torno a 10000 galaxias en
un tamaiio de 2x2 arcmin?. Las imagenes fueron obtenidas del cartografiado GOODS E]

La galaxia se encuentra a un Redshift alto (de z = 0,6218) en las coordenadas [40]:

1. Ascensién recta: RA = 3h32m40,7s
2. Declinacién : DEC = —27d46m15,68s

Es una galaxia muy interesante para estudiar puesto que se encuentra a un Redshift muy alto, es muy lejana.
Su luz se emitié cuando la edad del universo era ~ 8Gyr. Se observarda que el brillo es mucho maés tenue
que en el caso de la galaxia 79071, al igual que en la galaxia anterior se realiza un cédlculo para determinar
las longitudes de onda emitidas. Por otro lado al ser una galaxia con forma de espiral el brillo no decae de
una forma tan gradual como una galaxia reliquia y se deberia de poder observar la truncacién de forma mas
clara. La imagen de estudio fue tomada por el HST (telescopio espacial Hubble) por lo que se podré observar
la galaxia en los canales épticos e infrarrojos correspondientes a las siguientes bandas(Figura :

Filtro Longitud de onda(nm) | Longitud de onda emitida (nm) | Zeropoint | Espectro
B o F435W | 435 268.2 25.673 Optico
V o F606W | 600 369.9 26.486 Optico
IoF775W | 814 501.9 25.654 Optico
Y o F105W | 1050 647.4 26.269 Infrarrojo
J o F125 1250 770.7 26.230 Infrarrojo
H o F160w | 1600 986.5 25.946 Infrarrojo

Cuadro 4.4: Filtros y Zeropoint correspondientes a los filtros de las tres camaras del HST

3Survey que utiliza imégenes del cielo profundo tomadas por los “NASA’s Great Observatories”: Spitzer, Hubble, Chandra,
ESA’s Herschel and XMM-Newton...
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Hay que tener en cuenta que las imdgenes en el espectro éptico tienen distinta resolucién (pixeles) que
las imégenes en el espectro infrarrojcﬂAdemés también habra distintos valores del Zeropoint en cada filtro.

Para realizar el estudio se seleccionaran centroides de los objetos de la imagen en las bandas mas rojas
posibles en el éptico y e el infrarrojo. Es decir: se utiliza la posicién en pixeles del centro, angulo de posicién
y razén de semiejes de la bandas I (para las imdgenes dpticas) y H (para imédgenes en el infrarrojo). Esta
consideracién se toma atendiendo a la ley de Wien la cual indica en cierta manera que las bandas rojizas son
las mas representativas de la luz total de la galaxia porque son las mas relacionadas con las estrellas menos
masivas y viejas, que son las mas numerosas. Se observa que:

Bandas Opticas | Infrarrojas
Angulo de posicién (deg) | 155 155
X (pix) 368 184
Y (pix) 366 183
Razoén de semiejes 0.8 0.8

Cuadro 4.5: Coordenadas, angulo de posicion y razén de semiejes de 17058 en la imagen

4.2.1. Perfil de Brillo
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Figura 4.5: Perfiles galaxia 17058

De nuevo se realiza un primer perfil orientativo con el objetivo de conocer la zona donde domina el ruido,
Figura [£.5al Se observa un perfil relativamente tenue comparado con la galaxia anterior. La zona con mayor

4Esto es debido a que se han empleado dos cdmaras con distintas sensibilidades: ACS para el espectro éptico y WFC3 para
IR
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brillo del bulbo presenta una magnitud de 20, mientras que en la galaxia 79071 presenta una magnitud de
18. Una diferencia de 2 magnitudes indica que el brillo de 79071 es a 6.3 veces el brillo de 17058.

A partir de 4 segundos de arco se observa una cierta estabilizacién de las curvas del perfil de brillo junto
con cierto bamboleo, lo que podria indicar la presencia de ruido. Se decide sustraer el nivel de ruido del cielo
en torno a 6,7 arsecs y 10 arcsec basandonos en la imagen méas roja de cada espectro. Las bandas més rojas
H, J, Y, se estabilizan de una manera tenue y poco ruidosa. Por otro lado las bandas 6pticas correspondientes
a B, V, I, se estabilizan de forma notoria en torno a 3 segundos de arco

Una vez sustraido el cielo, Figura (galaxia con el cielo sustraido), se observa una mayor cantidad
de puntos/informacién en la banda I que en el caso de la galaxia sin sustraer. A nivel computacional, en
las imagenes de los perfiles de luminosidad sin el flujo sustraido, se puede dar el caso en el que haya varios
puntos que no existen. Recordando, el perfil de luminosidad viene dado en magnitudes, y para ello hay que
hacer el logaritmo de un flujo, Ecuacién Si esos flujos son negativos los puntos correspondientes a la
magnitud no van a existir. Sustrayendo el nivel de ruido del cielo podemos encontrar un valor negativo del
orden a los flujos que daban puntos no existentes. Si recordamos el proceso de sustraer el flujo se trataba de
Feorr = F — Foystraido- S€ ve por lo tanto por qué aparecen todos esos puntos en el flujo final en la banda I.

Se realiza un estudio estadistico del ruido en 23.5 kpc o 3.4 arcsec, obteniendo un valor medio del ruido
y su desviacién tipica. Se trazan lineas horizontales a 3¢ por encima del valor medio. Se observa una caida
muy abrupta de los perfiles mds frios (bandas épticas) en torno a 3.5 segundos de arco lo que podria ser un
indicio de la truncacion.

Banda | Nivel de Ruido
B 29.27
A% 29.66
I 29.51
Y 30.07
J 29.88
H 29.69

Cuadro 4.6: Nivel de ruido medido como fluctuaciones 30 en aperturas de larsec x larcsec

4.2.2. Perfil de Masa

De nuevo a partir de los perfiles de brillo se realiza el paso a los perfiles de masa. En este caso en concreto
es necesario realizar el paso de filtros Hubble a filtros SSDS. Para ello se realiza una interpolacion entre los
filtros para conseguir los perfiles en las bandas deseadas. Este paso es necesario ya que las recetas para el
paso a perfiles de masa se realizan en base a filtros SDSS.

Por otro lado al ser una galaxia a desplazamiento al rojo muy alto la correccién debida al Cosmological
Diming sera muy relevante para obtener una lectura de la densidad de masa correcta.
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Figura 4.6: Perfil de masa. Galaxia 17078
. s,
I'runcacion

Los perfiles de masa no muestran una caida abrupta que pueda indicar la truncacion. En los perfiles
de brillo se puede ver que sobre 3 segundos de arco (Unos 20 kpc) hay una caida abrupta de
los perfiles 6pticos. Los perfiles IR a pesar de ser mas luminosos decaen de forma mas gradual
no permitiendo encontrar la truncacion de forma clara (puede deberse a contaminacién de
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vecinos o a que la camara del IR es mads ruidosa).

Por otro lado atendiendo al método de Jésus Alderete [1] se encuentra una truncacién de forma mucho
mas clara a 22Kpc. La diferencia de los resultados reside en que el método de las elipses concéntricas promedia
con méas datos por lo que el contraste entre el brillo de la galaxia y el fondo de la imagen es mas sutil. El
método de Jesus permite observar el limite de forma maés clara ya que al promediar menos puede observar
mejor el contraste con el fondo.

Una de las conclusiones que podemos sacar de los perfiles de brillo es informacién sobre las distintas partes
de la galaxia (bulbo, disco y halo). Se puede observar una pendiente muy pronunciada hasta 1 segundo de
arco la cual indicaria la zona del bulbo. A partir de 1 segundo de arco aparece un cambio de pendiente que
darfa paso a la zona del disco. En 2 segundos de arco se puede encontrar el llamado “Break” donde vuelve
a haber un cambio en la pendiente que darfa paso finalmente a la truncacién (corte a unos 3 segundos de
arco).

4.3. Galaxia NGC 1277

'0
> .9
o" "
o '

(a) Imagen Galaxia NGC 1277 (b) Méscara para la imagen NGC 1277

Figura 4.7: Galaxia NGC 1277

La Galaxia NGC 1277, situada a 75Mpc de la Via Lactea en el Ctimulo de Perseo, es una posible Galaxia
Reliquia al igual que 79071. La galaxia se encuentra moviéndose a una velocidad muy alta en el cimulo de
forma que no colisiona con otras galaxias [41]. Como todos los candidatos a galaxias reliquia, esta deberd de
haber sido formada en las fases iniciales del universo z > 2 ademaés de permanecer inalterada desde entonces.
Es de esperar que sea una galaxia con una gran poblacién de estrellas antiguas > 10 Gyr y una casi nula
presencia de nuevas formaciones estelares. Estudios como [34] revelan que, en efecto, NGC1277 es una galaxia
masiva y compacta en ausencia de nuevas interacciones o formaciones estelares. Presenta una poblacién que
concuerda con las estrellas formadas hace 10 Gyr. Puede ser muy ttil complementar estos estudios con la
observacion del brillo superficial y la determinacién de perfiles de masa. El interés por NGC1277 es grande
puesto que es una de las pocas galaxias reliquia que se pueden encontrar en el universo més cercano (z < 0,1).

Las imégenes pertenecen al Survey “Sloan Digital Sky Survey” o SDSS, tomadas por un telescopio
especifico del observatorio Apache Point de Nuevo México. Al igual que 79071 estas imagenes se tomaron en
Tierra y como consecuencia la dispersién de punto serd mayor por efecto de la atmdsfera.

Recordando las particularidades de este cartografiado, las imagenes son tomadas en los 5 filtros SDSS u,
g, r, iy z. La Galaxia se encuentra a un Redshift de z = 0,01690 (universo local) y en coordenadas:
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1. Ascension recta: 3h19mbls
2. Declinacion: 41d34m25s

Presenta una morfologfa lenticular (intermedia entre eliptica y espiral). Por estar en el universo local tiene
un indice de desplazamiento al rojo bajo por lo que la correccién Cosmological Dimming, Seccién sera
despreciable en este caso.

Filtro | Longitud de onda(nm) | Longitud de onda emitida (nm)
u 358.0 352.1
g 475.4 469.9
r 620.4 609.4
i 769.8 743.2
z 966.5 863.4

Cuadro 4.7: Longitudes de onda centrales de los filtros SDSS y longitud de onda emitida por la galaxia

Se tiene en cuenta un “pixelscale” de 0,396 (arcsec/pix) y un “zeropoint” de ZP = 22,5. Se buscan y
utilizan los datos del centroide, angulo de posicién y razén de semiejes correspondientes a la banda mas roja
puesto que es la més representativa. Se obtienen unos valores de:

Bandas z
Angulo de posicién (deg) | 57.73
X (pix) 251
Y (pix) 252
Razon de semiejes 1.9

4.3.1. Perfil de Brillo

Se calcula un primer perfil de brillo aproximado donde no se observa ruido excesivo, Figura Se
observa una cierta estabilizacién horizontal en el perfil de brillo a partir de 20 segundos de arco aproxima-
damente. Por otro lado se observa que el perfil para la banda “u” es demasiado tenue en comparacién con
las otras bandas, presentando un mayor ruido en torno a 15 segundos de arco. Debido a esto se ignorard el
perfil en “u” ya que no aporta apenas informacion.

Se decide sustraer el nivel de ruido en una zona muy alejada de la galaxia en torno a 40 y 50 segundos
de arco, con el objetivo de limpiar la imagen de ruido basal, Figura

Banda | Nivel de Ruido
u 26.31
g 26.98
r 26.67
i 26.00
Z 24.90
Cuadro 4.8

Se puede ver un pequeno cambio en la pendiente en los perfiles r, g, i en torno a 30 segundos de arco.
Con el objetivo de intentar determinar de mejor manera la truncacion se derivan los perfiles de masa.
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Figura 4.8: Perfiles galaxia NGC1277

4.3.2. Perfil de Masa

Puesto que los filtros de los perfiles son SDSS solo hace falta aplicar la receta para conseguir los perfiles
de masa. Los perfiles de masa son muy ruidosos a partir de 20 segundos de arco (sobre todo los perfiles iz,ri).
Esto tendria sentido puesto que la densidad de masa a partir de ese punto es muy baja (tan solo 1 masa solar
por kiloparsec). El perfil de masa no aporta informacién util para determinar la truncacion en este caso.

4.3.3. Truncacion

Atendiendo a los perfiles de brillo y masa no se observan indicios de una truncacién clara. Esto puede
deberse en gran parte a la luz de la galaxia vecina a 1277 la cual puede afectar o contaminar la imagen total.
No obstante se puede observar una sutil caida o corte en torno a 30 segundos de arc a pesar de eso no
es lo suficientemente claro como para ser concluyente. En los perfiles de masa tambien podria intuirse dicho
corte en 25/30 segundos de arco (en los perfiles gr, gi, gz, rz).

En general podria haber indicios de que la truncacion se podria encontrar en torno a 28-33
segundos de arco (a unos 10kpc).

En el estudio [1] obtiene un resultado muy diferente (truncaciones en torno a 35arcsecs/12kpc). Esto
podria deberse a que en el semieje mayor esta galaxia posee una galaxia satélite muy difusa que es imposible
de enmascarar completamente.

532 0 33 segundos de arco para z, 28 parary g
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Figura 4.9: Perfil de masa. Galaxia NGC1277



4.3. GALAXIA NGC 1277

Perfil de Masa g
Distancia [kpc]
8 10

Perfil de Masa r
Distancia [kpc]
8 10

N 0 2 4 12 14 16 1 0 4 12 14 16
] 0
mass_profile_g_gr mass_profile_r_gr
« mass_profile_g_gi « mass_profile_r_gi
« mass_profile_g_gz » mass_profile_r_gz
« mass_profile_g_rz » mass_profile_r rz
102 e Mediana del perfil de masa 102 e Mediana del perfil de masa
g g
< <
= 10! = 10!
o ©
3 3
= =
@ @
° °
3 3 \
° 10°] } ° 10°] |
2 ; 2 ;
7} 13
° l ° l
10! 107}
10~ 107
o 10 20 30 50 o 10 20 30 50
Distancia [arcsec] Distancia [arcsec]
Perfil de Masa i Perfil de Masa z
Distancia [kpc] Distancia [kpc]
1 0 2 4 8 10 12 14 16 1 0 4 8 10 12 14 16
0 0
mass_profile_i_gr mass_profile_z_gr
« mass_profile_i_gi = mass_profile_z_gi
« mass_profile_i_gz = mass_profile_z_gz
« mass_profile_i_ = mass_profile_z_rz
10? e Mediana del perfil de masa 10? » Mediana del perfil de masa
g g
< ]
@ Q
s 10! = 10!
2 3
) 3
= =
@ )
° °
° v °
S 10°) S 10°)
@ @
2 2
G ) 1]
o [}
107! ' 107}
10~ | 107
o 10 20 30 40 50 o 10 20 30 50

Distancia [arcsec]

Distancia [arcsec]

Figura 4.10: Perfil de masa. Galaxia NGC1277
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Capitulo 5

Conclusiones

En este proyecto han presentado los principales métodos y conceptos necesarios para el estudio del brillo
superficial y la determinacion de la frontera o truncacién. Se han estudiado 3 galaxias con morfologias
discoidales, dos de las cuales (GAMA79071 y NGC1277) son galaxias reliquias. Se ha estudiado también el
caso de una galaxia a muy alto redshift (17058_GOODS) donde las frecuencias han sido desplazadas al rojo
en gran medida y el Cosmological Dimming afecta notablemente a la luminosidad.

Se han observado las distintas estructuras de la galaxia en los perfiles de brillo y se obtiene indicio de
que sus truncaciones se encuentran a:

1. Galaxia 70971: Truncacién a 12 arco-segundos (a unos 30kpc)
2. Galaxia 17058: Truncacién a 3 o 4 segundos de arco (en torno a 20kpc)
3. Galaxia NGC1277: Truncacién a 28-33 segundos de arco ( unos 10kpc)

Se han apreciado una serie de dificultades y posibles fuentes de error en el proceso del calculo del perfil
de brillo y masa:

= Para obtener un correcto perfil de brillo se ha de conseguir un buen enmascaramiento de las fuentes
de luz vecinas. En las zonas proximas a la truncacion el brillo de la galaxia es tenue y se puede ver
afectado en gran medida por los objetos vecinos. Para un andlisis mas exhaustivo de las galaxias se
ha de mejorar los enmascaramientos. La galaxia 79071 presenta cierto gradiente en ruido de la imagen
del filtro “i”. Esto puede deberse a una estrella/galaxia préxima al telescopio que no aparezca en el
encuadre pero que contamine el contenido de esta. Este gradiente no aparece en el resto de filtros por
lo que la presencia de una fuente de luz proxima se descarta. La razon méas habitual para este tipo
de errores suele ser un mal procesamiento de la imagen en el Survey. Un correcto modelado del ruido
podria resolver los errores en la medida de esta banda

Para un correcto estudio de las Truncaciones hay que comparar nuestros resultados con el método ela-
borado por Jests Alderete [1] donde se realiza una integracién de la luz a lo largo del semieje mayor de la
elipse. Este método, al promediar con menos puntos, no serd muy consistente con los errores pero permite
ver con un mejor contraste o nitidez las diferencias de brillo en el limite de la galaxia y el fondo, observando
caldas mas abruptas.

En este trabajo me he enfrentado a nuevos desafios, asomdndome a lo que seria un estudio real en
astrofisica (a pequeiia escala). Por otro lado he profundizando e interrelacionando conceptos pertenecientes
a distintas ramas de la fisica con el objetivo de obtener una una visién general de este problema. Una
gran parte del tiempo empleado en este proyecto ha sido dedicado al estudio “auténomo” del lenguaje
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de programacion Python. Se han modificado y adaptado programas informéaticos E| para este problema en
particular. Todas las representaciones graficas de los perfiles de brillo y masa fueron programadas desde cero
en Python. Por otro lado, en todo momento se ha utilizado el sistema operativo Linux Ubuntu donde hemos
aprendido a manejar la terminal.

Adicionalmente se ha trabajado en perfiles de Color y de Mass to Light Ratio los cuales son estudios
accesorios que también podrian indicar la presencia de truncaciones. Todo este trabajo que no se ve reflejado
en el texto del proyecto. A pesar de eso todos los programas y figuras accesorias se dejaran subidas en el re-
positorio: https://gitlab.com/albertoroyovalle/tfg_truncaciones_galacticas_albertoroyovalle

Ldesarrollados por Fernando Buitrago


https://gitlab.com/albertoroyovalle/tfg_truncaciones_galacticas_albertoroyovalle
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