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Resumen

Tanto las observaciones como las simulaciones cosmolégicas indican que las fu-
siones de galaxias son procesos bastante frecuentes en el Universo. Sin embargo,
aun se desconoce la relevancia de las fusiones en la evolucién galactica y en la cons-
titucion de los bulbos actuales frente a otros posibles procesos de formacién. El
objetivo bésico de esta tesis consiste en estudiar el papel de las fusiones tanto en la
aparicién de la poblacion galactica de tipo temprano, como en la evolucion de los
bulbos galacticos, a nivel observacional y computacional.

Hemos analizado la relevancia de los ritmos de fusion mediante el estudio de
las cuentas diferenciales de galaxias en U y B, obtenidas sobre un campo de ~900
arcmin® del muestreo GOYA que abarca la tira de Groth-Westphal. Las magni-
tudes limites alcanzadas han correspondido a U = 24,8 mag y B = 25,5 mag en
el sistema de Vega (al 50 % de eficiencia de deteccién para las fuentes puntuales).
Las pendientes de las cuentas obtenidas han sido dlog(N)/dm = 0,50 & 0,02 para
B =21,0— 24,5, y dlog(N)/dm = 0,48 £ 0,03 para U = 21,0 — 24,0. Presentamos
modelos de cuentas que, por primera vez, reproducen simultaneamente las cuentas
observacionales en U y B en un rango de 15 magnitudes y las de Ky en un rango
de 10 magnitudes, empleando sdlo parametros medidos observacionalmente y sin
necesidad de introducir poblaciones exéticas de origen desconocido, ni diferentes
ritmos de fusién para cada banda. Sélamente imponiendo un desplazamiento al rojo
de formacion relativamente reciente para las galaxias elipticas (zf ~ 1,5), se puede
reproducir el cambio de la pendiente que se observa en las cuentas infrarrojas en
Ky = 17,5 mag. Una profundidad éptica moderada para todos los tipos galacticos
(galaxias tempranas inclusive) nos asegura que las cuentas en U y B no presenten
ningiin incremento repentino asociado a la formacién reciente que se ha impuesto
en las elipticas. Nuestros modelos explican el origen y la evolucién de las galaxias
débiles azules hasta z ~ 1,5 — 2, a partir de la evolucién natural de la mezcla local,
la cual viene inducida por la formacién jerarquica inherente a un Universo ACDM.

También hemos estudiado la influencia de las fusiones en el crecimiento de la es-
tructura central de las galaxias, mediante simulaciones no colisionales de N-cuerpos
de acrecimientos de satélites sobre galaxias de disco. Para asegurar que los cocientes
de densidad entre la galaxia principal y la satélite en cada experimento (criticos
en el resultado final de la fusién) son realistas, hemos empleado un escalado basa-
do en la relacién observacional de Tully-Fisher (M oc V.&™). Los remanentes de
los experimentos de acrecién muestran una clara estructura bulbo-disco, con curvas
de rotacién normales. Tanto la razon bulbo-disco como el indice n de Sérsic crecen
como resultado del acrecimiento en todos los modelos, mostrando valores moderados
al final de la simulacién (n = 1,0-1.9). El bulbo crece independientemente de si el
satélite, que se destruye completamente en todos los experimentos, llega al centro
del remanente (casos con ap= 3,5 6 4) 0 no (casos con app= 3 y con razones de
masas luminosas 1:6). Los pardmetros estructurales globales evolucionan de forma
sistematica, siguiendo tendencias similares a las de las observaciones. El mecanismo
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dominante en el crecimiento del bulbo es el flujo hacia el centro de material del disco
primario durante el decaimiento del satélite. Nuestros modelos son los primeros en
confirmar que el crecimiento del bulbo a partir del material del disco, uno de los
ingredientes centrales de los modelos de evolucién secular, puede ser inducido desde
fuera de la galaxia mediante acrecimientos de satélites.
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Summary

bservations, as well as cosmological simulations, indicate that galaxy mergers
are common processes in the life of galaxies. Nevertheless, the relevance of
mergers in the galactic evolution and in bulge formation is still unknown. Using both
observational and computational techniques, this thesis contributes to clarifying the
role of mergers in the appearance of the early-type galaxian population, and their
role in the evolution of galactic bulges.
We analyse the relevance of the merger rate observationally through the study of
U and B galaxy differential number counts, obtained from a field of ~900 arcmin?,
based on GOYA Survey imaging of the HST Groth-Westphal Strip. Achieved 50 %
detection efficiencies are 24.8 mag in U and 25.5 mag in B in the Vega system. Num-
ber count slopes are dlog(N)/dm = 0,50+0,02 for B=21.0-24.5, and dlog(N)/dm =
0,48 4+ 0,03 for U=21.0-24.0. Simple number count models are presented that, for
the first time, simultaneously reproduce the counts over 15 mag in U and B, and
over 10 mag in K, just using observationally-measured parameters. Neither ad-hoc
disappearing populations nor different merger rates for each band are needed to
explain the counts if number evolution is introduced using an observationally-based
z-evolution of the merger fraction. Only by setting a recent z; ~ 1,5 formation reds-
hift for early-type, red galaxies do the models reproduce the change of slope observed
at Ky = 17,5 in NIR counts. A moderate optical depth for all galaxy types ensures
that the recent formation for ellipticals does not leave a signature in the U or B
number counts, which are featureless at intermediate magnitudes. The origin and
evolution of faint blue galaxies is explained through to the natural evolution of the
local populations due to the hierarchical formation, inherent to a ACDM Universe.
We study the influence of mergers in the growth of galactic bulges by performing
N-body models of the accretion of satellites onto disc galaxies. A Tully-Fisher scaling
between primary and satellite (M o Vioi™") ensures that density ratios, critical to
the outcome of the accretion, are realistic. The remnants of the accretion have
bulge-disk structure and normal rotation curves. Both the bulge-to-disc ratio and
the Sérsic index (n) of the remnant bulge increase as a result of the accretion in all
the models, with moderate final bulge Sérsic indices: n = 1,0 to 1.9. Bulge growth
occurs independently from if the satellite material reaches the center (app= 3.5 or
4) or not (awrp=3). The satellite fully disrupts in all the cases. Global structural
parameters evolve systematicaly, following trends similar to observations. We show
that the dominant mechanism for bulge growth is the inward flow of material from
the disc to the bulge region during the satellite decay. Our models confirm for the
first time that the growth of the bulge out of disc material, a central ingredient of
secular evolution models, may be triggered externally through satellite accretion.
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Introduccion

Tanto las observaciones como las simulaciones cosmolégicas indican que las fusiones
de galaxias son procesos bastante frecuentes en el Universo. Estas ultimas, en
particular, demuestran que son mecanismos muy eficaces en la evoluciéon de unos tipos
morfolégicos a otros mas tempranos. Los actuales modelos de formacién jerarquica las
consideran el principal proceso de formacién de las estructuras. Sin embargo, ain se
desconoce la relevancia de las fusiones en la evolucién galdctica a nivel observacional
y su importancia en la constitucion de los bulbos actuales. A raiz de la distincién de
los bulbos en cldsicos y en pseudobulbos que Kormendy introdujo en la comunidad
cientifica, las fusiones y los acrecimientos galacticos son considerados los grades rivales
de las barras como principales causantes del crecimiento de los bulbos. No obstante, la
contribucién relativa de cada uno de estos mecanismos a la constitucién de los actuales
tipos galdcticos continia siendo una incégnita. En este capitulo, exponemos el estatus

actual de este problema.

1.1. El origen de la Secuencia de Hubble

Las imdagenes profundas obtenidas por los grandes telescopios nos revelan un
Universo configurado por una mezcla de distintos tipos morfolégicos galacticos, que
parece no haber experimentado grandes modificaciones desde z ~ 0,5 hasta hoy!.
Las galaxias constan basicamente de dos componentes luminosas morfolégicamente
diferenciables: un disco aplanado y/o un esferoide central, llamado bulbo. El primer
sistema de clasificacién de las galaxias fue disenado por Hubble (1936), baséndose
en sus propiedades estructurales y morfoldgicas. Su sistema de clasificacién sigue
vigente hoy en dia, setenta anos después, si bien han surgido numerosas varian-
tes del mismo (Sandage 1961; de Vaucouleurs 1959; Morgan 1970; van den Bergh
1960a; van den Bergh 1960b; van den Bergh 1976). La perdurabilidad del sistema
de Hubble se debe a que, en definitiva, todos estos sistemas utilizan un mismo cri-
terio angular de clasificacion, que surge naturalmente de la propia constituciéon en

Vamos a emplear la notacién numérica inglesa en todo el documento, en beneficio de la claridad.
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Edwin Hubble's
Classification
Scheme

Ellipticals

Figura 1.1: Esquema de clasificacién de Hubble (1936), conocido como “esquema de tenedor de
Hubble”. En un principio fue propuesto como un esquema evolutivo de izquierda a
derecha, de tipos mds tempranos (E/S0) a més tardios (Sb/Sc). Actualmente se sabe
que, en todo caso, la evolucién de los tipos es a la inversa: de tardios a tempranos,
ya que los distintos escenarios propuestos de evolucién galactica aumentan siempre la
estructura central de las galaxias (véase el texto).

dos componentes de las galaxias: la importancia del bulbo galactico en comparacion
con el disco subyacente. Todos los sistemas de clasificacién cuantifican de alguna
forma la importancia relativa de uno sobre otro en la galaxia. En el sistema de Hub-
ble, esquematizado en la Fig. 1.1, la relevancia de la componente esferoidal de las
galaxias decrece de los tipos tempranos (elipticas y lenticulares, E/S0) a los tardios
(espirales, S). De hecho, son los bulbos galdcticos los que definen la Secuencia de
Hubble junto con otros parametros, tales como la geometria de los brazos espirales
v la relevancia del polvo en los discos.

Es l6gico pensar que las diferencias morfolégicas que observamos en las galaxias
reflejan los mecanismos de formacién que las han generado y los procesos evolutivos
subsiguientes. De ahi que surjan numerosas cuestiones al respecto, como qué pro-
cesos de formacién son los responsables de los distintos tipos galacticos, cémo se
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transforman unos en otros en el caso de que existan conexiones evolutivas entre
ellos, o cudles son los més relevantes en la configuracién de cada tipo.

La realidad fisica que subyace tras la Secuencia de Hubble es atin un debate
abierto. La formacién y evolucién de los bulbos galacticos, claves en la definicién
de la Secuencia de Hubble, es uno de los dos objetivos principales de este trabajo.
En particular, aportaremos resultados sobre la relevancia de los acrecimientos de
satélites en el crecimiento de las estructuras centrales de las galaxias.

El interés de los acrecimientos galacticos estriba en que los modelos jerarqui-
cos actuales de formacién de estructuras predicen que aquéllos debieron ser muy
relevantes a edades galacticas tempranas. No obstante, la importancia relativa de
estos procesos va a depender de forma apreciable del modelo cosmolégico. El vigente
hoy en dia estd basado en materia oscura fria (CDM?), dominado por la constante
cosmoldgica A tras el descubrimiento de la energia oscura (ACDM, Perlmutter et
al. 1999).

Este modelo estima que un 73 % en masa del Universo procede de la contribucién
de la constante cosmolégica A y que un 23 % es materia oscura. Tan sélo el 4% de
la masa del Universo seria materia bariénica. ;Es capaz este Universo de reproducir
las estructuras que observamos? ;Qué papel juegan las fusiones galacticas realmen-
te en la evolucién de las galaxias? Actualmente, se esta desarrollando un esfuerzo
considerable en torno a este modelo: en primer lugar, en su corroboracién a través
de tests independientes del modelo cosmolégico, y en segundo lugar, en la aplica-
cién de esta teoria a la formacion de las galaxias mediante modelos. El segundo
objetivo cientifico de este trabajo estd relacionado con la primera de estas facetas;
en particular, se trata de una de las herramientas tradicionales, y atin muy activas,
de la astronomia extragalactica: las cuentas de galaxias en funcién de la magnitud.
Veremos que los acrecimientos y fusiones galdcticas también desempenaran un papel
clave en este tema en §1.3.

1.2. Acrecimientos galacticos

Actualmente, la comunidad cientifica piensa que existen tres mecanismos pre-
dominantes en la formaciéon y evolucién de los bulbos galacticos: las fusiones, las
barras y la formacién primordial.

Dentro de las fusiones, se suele distinguir entre fusiones mayores, fusiones meno-
res y acrecimientos de satélites, segin los cocientes de masas luminosas de las dos
galaxias que interactuan. Asi, las fusiones mayores serian las que presentan razones
de masas mayores que 1:5; las fusiones menores, las que tienen razones de masas
entre 1:5 y 1:20; y los acrecimientos de satélites presentarian razones de masa infe-
riores a 1:20 (Bertschik & Burkert 2004). Nosotros hablaremos indistintamente de
“acrecimientos de satélites” y de “fusiones menores”.

2Todos los acrénimos del texto proceden del nombre en inglés del concepto. En el Apéndice E
aparecen listados todos estos acrénimos junto con su significado.
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Las simulaciones de fusiones galdcticas apuntan a que estos procesos son al-
tamente eficientes en la transformacién de unos tipos morfolégicos en otros mas
tempranos (en particular, a bulbos /% o a elipticas, Gerhard 1981; Barnes 1988;
Mihos & Hernquist 1996; Moore et al. 1996; Walker et al. 1996; Dubinski 1998). Por
esta razén y por la vigencia actual de los modelos jerarquicos, la comunidad cientifi-
ca considera a las fusiones mayores de galaxias como el mecanismo principal de
evolucién morfoldgica desde las espirales tardias (Sc/d) a los tipos méas tempranos
(Sa/S0/E) dentro de la Secuencia de Hubble. Las simulaciones cosmoldgicas parecen
indicar que los colapsos en épocas tempranas del Universo tienen tendencia a crear
bulbos de tipos tardios (Dominguez-Tenreiro et al. 1998), y que éstos evolucionarian
a tipos més tempranos mediante las fusiones posteriores.

Por otro lado, en los ultimos anos se esta discutiendo el papel de las barras
en la formacién de los bulbos; sobretodo, a raiz de los estudios de J. Kormendy
sobre bulbos generados mediante barras (Kormendy & Kennicutt 2004, a partir
de ahora K&KO04; Kormendy & Fisher 2005; Kormendy et al. 2006), donde se
cuestiona la preponderancia de las fusiones como mecanismo generador dominante.
No obstante, atin no se ha podido establecer la importancia relativa de cada proceso
en la configuracion de la Secuencia de Hubble.

1.2.1. Bulbos clasicos y pseudobulbos

Por el momento, se han empleado dos definiciones distintas para los bulbos,
que no son ni equivalentes ni consistentes (véanse Erwin 2004; Athanassoula 2005;
Athanassoula et al. 2005; Bureau et al. 2006):

1. El bulbo se define como la parte de la distribucién de luz que sobresale en la
zona central de un disco visto de canto.

2. Se considera como bulbo a la luz que existe en la parte central, sobre la extra-
polacién de un ajuste exponencial al perfil de brillo superficial de la galaxia,
efectuado a la parte principal del disco.

Como la clasificaciéon morfologica de los bulbos utilizando cualquiera de las dos
definiciones previas conduce a clases muy inhomogéneas de objetos, K&KO04 clasifi-
caron los bulbos atendiendo también a sus propiedades cinematicas. De esta forma,
se pueden distinguir entre bulbos cldsicos y pseudobulbos.

Los bulbos clésicos se caracterizan por disponer de una distribucién triaxial no
ligada aparentemente a su disco (Kormendy 1979; Ann 1995; Varela et al. 1996)
y una cinemética sostenida por dispersién. Presentan alta concentracién, medida
habitualmente mediante el indice de Sérsic n (constltese su definicién en §9.3), lo
que equivale a presentar n > 2. Los bulbos cldsicos guardan ciertas similitudes
con las galaxias elipticas, tanto en sus perfiles fotométricos radiales, como en su
cinemdtica y en sus poblaciones estelares (Davies et al. 1983; Franx 1993; Wyse et
al. 1997).
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Por el contrario, los pseudobulbos presentan caracteristicas cinematicas y estruc-
turales similares a los discos en los que se encuentran, y suelen estar asociados a
barras (Kormendy 1982a; Kormendy 1982b; Courteau et al. 1996; Carollo & Stiave-
i 1998; Carollo et al. 1998; Andredakis et al. 1995, a partir de ahora APB95). Sus
perfiles fotométricos radiales son aproximadamente exponenciales, lo que implica
que n < 2.

Las diferentes caracteristicas de ambas clases de bulbos parecen senalar a que
cada tipo se ha generado de forma distinta (K&KO04; Athanassoula2005). En el
Apéndice A, hemos incluido una discusién acerca de todos los mecanismos posibles
de evolucién de los bulbos. El origen de los pseudobulbos suele asociarse a procesos
seculares (es decir, lentos) e internos a la galaxia, dadas las caracteristicas comunes
que presentan con el disco. En particular, su origen se atribuye a inestabilidades del
disco, tales como las barras. Por su parte, los bulbos clésicos se consideran generados
por fusiones galacticas, ya que éstas parecen ser altamente eficaces en la generacién
de bulbos con n ~ 4 (Gerhard 1981; Barnes 1988; Mihos & Hernquist 1996; Moore
et al. 1996; Walker et al. 1996; Dubinski 1998)).

En un principio, se pensaba que los pseudobulbos se detectaban tinicamente en
galaxias espirales tardias, mientras que los clasicos se encontraban fundamental-
mente en las espirales tempranas. Esto ha conllevado una asociacion de los términos
pseudobulbos-tardios y cldsicos-tempranos que parecia apoyar una dicotomia en los
procesos de formacién de los bulbos. Sin embargo, estadisticas actuales de bulbos
clésicos y pseudobulbos indican que esto no es asi: si bien ~ 100 % de las espira-
les tardias (Sc-Im) presentan pseudobulbos, el ~ 50 % de las espirales tempranas
(SO-Sb) también los contienen. La transicién de un porcentaje a otro es brusca, y
aparece en el tipo de Hubble Sb (véase Carollo et al. 2002; y la revisién de este censo
efectuada por K&KO04). En la Fig. 1.2, mostramos algunas galaxias de cada una de
estas dos clases como muestra. NGC 4030 y NGC 986 presentan pseudobulbos segtin
K&KO04, v han sido clasificadas como SBb y Sb, respectivamente: los pseudobulbos
pueden encontrarse en cualquier tipo morfolégico.

,Podria interpretarse esta estadistica como que la mitad de las espirales tempra-
nas se han creado a partir de inestabilidades internas de los discos, en lugar de por
fusién, tal y como se les atribuye habitualmente? ;Es la evolucién secular interna
un proceso tan relevante en la formacién de los bulbos galacticos, no sélo de tipos
tardios, sino también de la mitad de los tempranos?

1.2.2. Caracteristicas de los pseudobulbos

Los “pseudobulbos” se caracterizan basicamente por ser estructuras centrales
en las galaxias que estdn sostenidas por rotacion. Sin embargo, su definicién es tan
ambigua como la de “bulbo”, tal y como acabamos de ver en la seccién anterior.
Existe actualmente en la literatura bastante confusién entre lo que seria una mera
definicién y los procesos a los que se les pretende atribuir su origen. Kormendy &
Fisher (2005) establecen una lista de caracteristicas tipicas de los pseudobulbos,
aunque no tienen por qué ser comunes a todos ellos:



Introduccion 1.2

1. El candidato a pseudobulbo debe parecer un disco cuando se vea de canto.
Debe tener estructura espiral comun a la del disco exterior o una elipticidad
parecida (e =1 —b/a).

2. Debe ser o contener una barra nuclear (esta caracteristica no es necesaria,
como ninguna de las expuestas). Suele exhibir fendmenos en la regién del
bulbo asociados a los discos, como anillos o discos nucleares.

3. Sus isofotas tienen forma de caja en una vista de canto. Nétese que los bulbos
de tipo “caja” suelen atribuirse a barras nucleares que se han calentado en su
direccién axial (Sellwood & Wilkinson 1993).

4. Poseen indices de Sérsic n ~ 1 — 2.

5. Estan mas dominados por rotacién que los bulbos clédsicos en el diagrama de
anisotropia de velocidad: V4, /@-¢, donde V,,, /7 es el cociente entre la maxima
velocidad de rotacion del bulbo y su dispersién de velocidad promedio, y €
representa a la elipticidad media del bulbo. Por lo general, se considera que
un bulbo es un pseudobulbo cuando se situa sobre la linea de los modelos
oblatos sostenidos por rotacién en este diagrama. Esta caracteristica es casi
definitiva para designar a un bulbo como pseudobulbo (K&KO04).

6. Presenta un valor de o menor que el que corresponderia en la relacién de
Faber-Jackson a la luminosidad de su bulbo.

7. Estan dominados por material de poblacién I (estrellas jévenes, gas y polvo),
sin ningun indicio de que haya alguna fusién en progreso.

En la mayor parte de los textos, la definicion de “pseudobulbo” suele darse a
través de una descripcién cinematica y estructural mas o menos rigurosa, unida
a algin tipo de sentencia que determina su origen relacionado con las barras. De
hecho, muchos de los ejemplos observacionales a los que se les suele atribuir un pseu-
dobulbo no cumplen todas las caracteristicas anteriores, y su designacién como tales
se basa simplemente en que cumplen un par de ellas (véanse los dos pseudobulbos de
Kormendy et al. 2006). Sin embargo, resulta obvio que las caracteristicas empleadas
en la definicion de un pseudobulbo no son rigurosas ni excluyentes, dotando de una
alta ambigiiedad a la definicion.

1.2.3. Procesos seculares internos frente a los acrecimientos galacticos

A pesar del apoyo mayoritario al origen secular interno de los pseudobulbos, se
sospecha que otros procesos no estrictamente internos podrian generarlos (K&K04).
De hecho, los bulbos de las galaxias SO con y sin barras son bastante similares, lo
que parece indicar que la contribucion de las barras a la formacién de los bulbos
de las SBO no es muy relevante (Aguerri et al. 2005). Es més probable que existan
otros procesos, aparte de las barras, que deben considerarse para poder comprender
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NGC 4549

NGC 4030

Figura 1.2: Algunos ejemplos de bulbos cldsicos y pseudobulbos. Las galaxias del Sombrero (NGC
4549) y de Andrémeda (M31) son ejemplos de bulbos clésicos, ya que sus propiedades
son muy similares a las de las galaxias elipticas. NGC 4030 y NGC986 aparecen cla-
sificadas por K&KO04 como pseudobulbos, puesto que éstos exhiben propiedades muy
similares a las de los discos que las contienen. N6tese que, si bien los pseudobulbos suelen
estar asociados a tipos morfoldgicos tardios, K&KO04 indican que estédn presentes tam-
bién en los tempranos (~ 50 %), como es el caso de NGC 4030. Fuentes de las imdgenes:
NGC 4549 o “galaxia Sombrero” de P. Barthel (Astronomy Picture of the Day: http://-
antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/ap011021.html); M31 o “galaxia de Andrémeda” de J. Wa-
re (Astronomy Picture of the Day: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/ap971101.html);
NGC 4030 de E. Sheldon (http://cheopsl.uchicago.edu/esheldon/); NGC 986 de la Uni-
versidad Nacional de Chungbuk, en Korea (http://phys.chungbuk.ac.kr/~cheongho/-
NGC/dir.ngc/index.htm).

la formacion de los pseudobulbos en las espirales tempranas; procesos que puedan
simular o mimetizar el crecimiento de una estructura central mediante una barra,
con un origen externo a la galaxia. Lo que si parece obvio es que estos mecanismos
deben ser seculares, para poder generar bulbos con caracteristicas acopladas a las
de los discos que los contienen (K&KO04).

Tradicionalmente, los candidatos mds invocados a la hora de sustituir a las barras
han sido las fusiones menores y el acrecimiento de satélites?, procesos clasificados

3Recordemos que nosotros hablaremos de “fusiones menores” y de “acrecimientos de satélites”
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por K&KO04 como seculares externos (véase el Apéndice A; Walker et al. 1996; Huang
& Carlberg 1997; Johnston et al. 1997; Ibata et al. 1997; Helmi et al. 1999). Sabemos
que los ritmos de fusién galdctica aumentan con el desplazamiento al rojo (z) ob-
servacionalmente, gracias a estudios sobre la correlacién angular de las estructuras
galdcticas (Roche & Eales 1999), de cuentas directas de pares galdcticos y gala-
xias interactuantes con z (Carlberg et al. 2000; Le Fevre et al. 2000; Patton et
al. 2002; de Propis et al. 2005), o mediante estimaciones de la evolucién del ritmo
de formacién estelar con z (Madau et al. 1996; Guzman et al. 1997; Bouwens et
al. 2004a; Bouwens et al. 2004b; Bouwens & Illingworth 2006). Y, por otra parte,
los actuales modelos jerarquicos de formacién de estructuras senalan a las fusiones
galacticas como los procesos claves de formacion y evolucion de las galaxias. Luego
las fusiones y los acrecimientos galacticos podrian ser los procesos equivalentes a
los seculares internos en la generacién de pseudobulbos. No obstante, tal y como
K&KO04 advierten, no se conoce realmente la importancia relativa de los procesos
seculares internos y externos; ni tampoco estd comprobado que el acrecimiento de
satélites produzca un crecimiento de la estructura central de las galaxias similar al
de los procesos seculares internos.

1.2.4. Ambigiiedad de las observaciones respecto al origen de los pseu-
dobulbos

Sélo a través de las mismas observaciones podremos extraer alguna informacion
acerca del crecimiento de los bulbos, ya que los procesos que los han originado han
debido dejar impresas ciertas propiedades caracteristicas en las galaxias actuales. A
pesar de existir diversos estudios con muestras muy significativas de bulbos (véan-
se Balcells & Peletier 1994; Block et al. 1994; Mollenhoff et al. 1995; de Jong 1996a;
Peletier & Balcells 1997; Peletier et al. 1999; Abraham et al. 1999; Block et al. 2001;
Buta & Block 2001; Combes et al. 2004; MacArthur et al. 2003; Balcells et al. 2004a,
de ahora en adelante BGP04a; Hunt et al. 2004; Aguerri et al. 2005, entre otros), los
resultados de éstos, ademas de ser dificiles de interpretar en muchos casos, resul-
tan contradictorios entre los distintos autores. Aun asi, parece que existen indicios
concluyentes de que la evolucién secular interna no da cuenta por si sola de determi-
nados resultados observacionales, sobretodo en lo referente a los bulbos de galaxias
de tipo temprano. La naturaleza y el origen de ese 50 % de espirales tempranas que
exhiben pseudobulbos sigue sin comprenderse a la luz de las teorias actuales que
identifican “pseudobulbos” con “evolucién secular interna” y “bulbos clasicos” con
“fusiones galacticas”. A continuacién, comentaremos algunos de los hechos obser-
vacionales en los que suelen apoyarse los autores que defienden el origen secular
interno de los bulbos, y las controversias de de las que no se encuentran exentos.

indistintamente (Bertschik & Burkert 2003; Bertschik & Burkert 2004).
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A.- ;La Secuencia de Hubble, libre de escalas?

La correlacién lineal que de Jong (1996) y Courteau et al. (1996) encontraron
entre el radio efectivo de los bulbos (r.) y las escalas de longitud de sus discos
(hp) en las galaxias espirales, independientemente de sus tipos morfolégicos, ha
sido extensamente comentada. En el panel superior de la Fig. 1.3, se muestran las
escalas ajustadas a los bulbos y discos de la muestra de galaxias tardias de Courteau
et al. (1996). Un ajuste lineal a todos los datos proporciona la linea discontinua que
aparece representada en dicho panel; del cual se deriva facilmente que el cociente
ro/hp es igual a una constante (igual a la pendiente de la recta), y que ésta no
depende del tipo morfolégico de la galaxia. Este resultado se aprecia mejor en el
panel inferior de la Fig. 1.3, donde se ha representado la distribucién del cociente
re/hp segin el tipo morfolégico que Hunt et al. (2004) hall6 en su muestra de
espirales. La nube de puntos no revela una tendencia clara con el tipo morfolégico;
antes bien, parece ser bastante constante.

La interpretacién que los autores dieron a esta relacién fue que la Secuencia de
Hubble debia estar libre de escalas, ya que los tamanos relativos de los bulbos y
los discos no parecian depender del tipo morfolégico. Esta interdependencia de 7 y
hp indicaria que ambas componentes galacticas estdn conectadas. Courteau et al.
(1996) encuentran en esto la evidencia de que los bulbos han crecido a partir de sus
discos: “el disco se forma primero y el bulbo que emerge naturalmente estd fuerte-
mente acoplado al disco”; lo que apoyaria el origen secular interno de los bulbos. No
obstante, esta correlacién también se puede derivar del proceso inverso: Andredakis
(1998) demostré que es posible reproducirla haciendo crecer un disco en torno a un
bulbo ya constituido (véase el panel superior de la Fig.1.4). Por lo tanto, la corre-
lacién entre las escalas de los discos y sus bulbos podria estar indicando también
que los bulbos crecen independientemente de sus discos y que éstos se forman a
su alrededor con posterioridad. En conclusion, la conexidén de las escalas de bulbos
y discos mo nos indica nada acerca del mecanismo de formacion de unos y otros,
al menos por el momento. No es incompatible con un origen secular interno, pero
tampoco lo es con un crecimiento del disco tras la formacién del bulbo; y atin no se
ha comprobado si las fusiones (mayores o menores) son capaces de reproducir esta
tendencia.

A pesar de que la afirmacién de que “la Secuencia de Hubble estd libre de
escalas” parece aceptada por la comunidad cientifica, se debe tener en cuenta que
otros trabajos la ponen en duda. En primer lugar, no parece 16gico que el tamano
relativo del bulbo al disco de una galaxia no determine en cierta forma su tipo
morfolégico, cuando el propio Hubble (1936) consideré el tamano de la “regién
central no resuelta” de una galaxia (el bulbo) respecto de su disco como uno de los
criterios claves para clasificarla morfolégicamente. Los trabajos de Moriondo et al.
(1998) y Graham & Prieto (1999) muestran que el valor constante que adquiere
reo/hp estd fuertemente influenciado por la parametrizacion que se hace del bulbo
en los ajustes. Graham & Prieto (1999) ajustaron dos veces el perfil de brillo de 86
galaxias espirales modificando el valor asignado al indice n del bulbo (n = 1y n = 4),
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Figura 1.3: Relacién entre las escalas del disco y el bulbo de las galaxias espirales. Panel superior:

relacion entre las escalas ajustadas a los bulbos y discos de la muestra de 326 galaxias Sb-
Sc de Courteau et al. (1996), de donde se ha extraido esta figura. La linea discontinua
es un ajuste a los datos, cuya pendiente viene dada por el valor medio del cociente
re/hp. El histograma de la derecha muestra la distribucién de los cocientes bulbo-disco
(B/D) de los datos, segun el valor de re/hp. Fuente: Courteau et al. (1996). Panel
inferior: distribucién del cociente re/hp segun el tipo morfolégico de una muestra de
108 galaxias espirales del supercimulo de Piscis-Perseo. Negro: bulbos con n = 1. Azul:
bulbos con n = 2. Verde: bulbos con n = 3. Rojo: bulbos con n = 4. Fuente de la figura:
Hunt et al. (2004).
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Figura 1.4: Algunas objeciones a la afirmacién de Courteau et al. (1996) y de Jong (1996) sobre la
ausencia de escalados entre los tipos morfolégicos de la Secuencia de Hubble. Panel su-
perior: relacién entre hp y 7 resultante de las simulaciones de Andredakis (1998) (drea
sombreada). Los resultados observacionales de la muestra de de Jong (1995) apare-
cen superpuestos simbolizados con circulos. Fuente: Andredakis (1998). Panel inferior:
valores de 7. obtenidos empleando modelos de bulbo con n = 4 para la muestra de
espirales de de Jong & van der Kruit (1994), divididos por los valores de e resultantes
de los ajustes con modelos de bulbos con n = 1, frente a los cocientes de las escalas de
disco hp correspondientes a ambos tipos de ajuste. Fuente: Graham & Prieto (1999).
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mientras que el disco lo parametrizaron en ambos casos con una ley exponencial.
La muestra que utilizaron fue la de de Jong & van der Kruit (1994), la misma
de la cual de Jong (1996) extrajo la conclusién de que “la Secuencia de Hubble
estd libre de escalas”. En el panel inferior de la Fig. 1.4, aparecen representados los
valores de r, de ambos ajustes para cada galaxia, frente al cociente de valores de
hp resultantes de ambos ajustes. Se puede observar que, mientras que la escala del
disco no varia apenas, el radio efectivo del bulbo es mucho mayor en los ajustes con
el bulbo /4 que en los de bulbo exponencial. Es decir, el valor constante que exhibe
re/hp depende de si el indice n de Sérsic del bulbo se deja libre o no en el ajuste;
y en caso de haberlo fijado, se observa que dicho cociente varia de forma apreciable
segun el valor que se concede a n. Luego Graham & Prieto vieron que la correlacién
estd afectada por la eleccién de n fijo; resultado que pone en duda la veracidad de la
correlacién entre las escalas de bulbos y discos de Courteau et al. (1996) y de Jong
(1996), ya que en ambos trabajos se utilizaron perfiles de brillo con n = 1 para los
bulbos.

Sin embargo, Graham (2001, a partir de ahora G01), ajustando la misma muestra
que Graham & Prieto (1999) con n libre, volvié a encontrar que r./hp no dependia
de T'. En este trabajo, la distribucién de ro/hp frente al tipo T' de Hubble sigue sin
mostrar correlacion. Esto fue corroborado por los resultados de Hunt et al. (2004)
(compérense las distribuciones de r./hp frente a T' que obtuvieron segin los valores
de n de los bulbos, en el panel inferior de la Fig.1.3) y por los de Balcells et al.
(2004b, a partir de ahora BGP04b) (véase el panel (h) de la Fig.3 de BGP04b),
empleando muestras distintas.

Una posible solucién a la paradoja fue el modelo iceberg, propuesto por GO1.
Este consiste en considerar que los bulbos tempranos y los tardios se diferencian
basicamente en el brillo superficial, y no en n o en el cociente r,/hp. Los tempranos
tendrian un brillo superficial més alto que los tardios, y por ello, dominarian la luz de
la galaxia sobre el disco hasta un radio mayor. Mientras que los tardios, aiin cuando
exhibiesen la misma pendiente central del bulbo (mismo n y r) en el mismo disco
(mismo hp), quedarian embebidos en el mismo al presentar menor brillo superficial,
aparentando una escala del bulbo menor que en el caso anterior, cuando en realidad
tendrian la misma.

Como se puede observar, los resultados hasta el momento acerca de las escalas
de discos y bulbos no son concluyentes sobre el origen de los bulbos galécticos.

B.- Relaciones entre los parametros fotométricos de bulbos y discos

Las teorias de evolucién secular interna consideran que el bulbo se ha produ-
cido a través de inestabilidades internas en el disco; por lo que, légicamente, las
caracteristicas del sistema formado (su masa, su concentracién, su morfologia, sus
poblaciones,...) deberfan depender fuertemente de las del sistema generador (del
disco). Por esta razon, estas teorias predicen que deben existir fuertes correlaciones
entre los pardmetros fotométricos de bulbos y discos con la luminosidad del disco
(Lp); y que, por el contrario, no se deben encontrar correlaciones significativas de
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Figura 1.5: Correlaciones observadas por BGP04b de los pardmetros fotométricos de una muestra
de galaxias S0-Sb con la magnitud de sus bulbos. BGP04b indican que no observan
correlaciones tan representativas cuando, en lugar de la magnitud del bulbo, se repre-
senta la del disco; lo que favorece a las teorias que predicen que los bulbos se han
formado antes que los discos en las galaxias, y que éstos han crecido influenciados por
los bulbos ya pre-existentes. Fuente de la figura: BGP04b.

éstos parametros con la luminosidad del bulbo (Lp). Pero, jocurre esto realmente?
Nuevamente, los resultados al respecto son contradictorios.

Diversos trabajos indican que, en distintas muestras de espirales, se han hallado
fuertes correlaciones de los pardmetros fotométricos de las galaxias (tanto de discos
como de bulbos) y de sus cociente con Lg, con los indices n de sus bulbos y con
sus razones bulbo-disco, B/D (ABP95; Khosroshahi et al. 2000a; BGP04b). En la
Fig. 1.5, se han reproducido las correlaciones que BGP04b encuentran entre diversos
parametros fotométricos de su muestra de espirales tempranas e intermedias con
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Lg. Las correlaciones que estos autores encuentran con n también son significativas,
aunque en menor grado (remitimos a la Fig. 3 de BGP04b). Estos mismos autores
indican que no han encontrado relaciones tan significativas con Lp, apuntando mas
a que los discos han crecido a partir de sus bulbos que viceversa, y en contraposicion,
por tanto, a las teorias de evolucion secular interna.

Los trabajos referidos en el parrafo anterior también indican que las correlacio-
nes entre los parametros fotométricos de bulbos y discos y el tipo morfoldgico de
la galaxia no son significativas. Este resultado estd corroborando la conclusion de
Courteau et al. (1996) y de Jong (1996) de que la secuencia de Hubble estd libre
de escalas (véase §1.2.4). Atin mas, las fuertes correlaciones que han encontrado con
Ly han llevado a BGP04b a concluir que, si bien la Secuencia de Hubble estd libre
de escalas, las galaxias en si mismas no lo estdan, siendo la luminosidad del bulbo
la escala critica del sistema. Si estas correlaciones tan fuertes con Ly se confirman,
estarfan apuntando a que los bulbos han tenido una formacién temprana e indepen-
diente de sus discos, en contra de las teorias de evolucién secular interna y de las
conclusiones de Courteau.

No obstante, otros trabajos extraen correlaciones bastante diferentes: Hunt et al.
(2004) observa que sélo los parametros fotométricos del bulbo guardan correlacién
con n, y no los del disco. De hecho, en su estudio, los pardametros de bulbos y
discos solo establecen relaciones significativas entre si si los bulbos son exponenciales
(n = 1). Para n mayores (en particular, para los bulbos con n = 4), los bulbos de su
muestra de espirales resultan independientes de sus discos. Aunque siguen apoyando
la idea de que la Secuencia de Hubble estd libre de escalas, los resultados de estos
autores son mas consistentes con un escenario de evolucién secular interna, en el que
el bulbo crece a través de procesos disipativos que tienen lugar en el disco.

Las diferencias de los resultados de Hunt et al. (2004) y BGP04b se pueden
atribuir a demasiados aspectos como para poder discernir cual de ellos es realmente
el responsable. Los primeros utilizan una muestra de 108 galaxias, que abarca gran
variedad de tipos morfolégicos (SO-Sc/Irr+M), frente a la muestra de 19 galaxias
de tipos S0-Sbc de BGP04b. Ambos trabajos también difieren en el tratamiento
de los ajustes: Hunt et al. (2004) emplean un modelo de Sérsic generalizado a 2D
para ajustar la distribucién de brillo teniendo en cuenta la inclinacién del disco
de la galaxia; mientras que BGP04b deconvolucionan los perfiles con la funcién de
dispersién de una fuente puntual (PSF) de cada imagen, dan opcién a incluir en el
perfil la existencia de una “fuente puntual central” no resuelta y utilizan un perfil
clasico de Sérsic para ajustar los bulbos.

Al igual que en §1.2.4.A, de nuevo los estudios son dispares; lo que sigue impi-
diendo que se pueda extraer alguna conclusion clara acerca del origen y evolucién
de los bulbos galacticos.

C.- Distribuciones de valor del indice n de Sérsic

BGPO04a encontraron que las galaxias de su muestra de espirales mostraban una
tendencia continua en indices n de Sérsic, lo que estd en clara oposicién con la
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disgregacién tan clara de las pendientes de los bulbos en dos tipos (n =1y n = 4)
que Carollo y colaboradores observan en sus muestras (Carollo 1999; Carollo &
Stiavelli 1998; Carollo et al. 1997; Carollo et al. 1998; Carollo et al. 2001; Carollo
et al. 2002; Seigar et al. 2002). Si bien es cierto que la muestra de BGP04a sélo
incluye espirales tempranas e intermedias y que la de Carollo también contiene tipos
tardios (lo cual darfa aparentemente mas generalidad al resultado de Carollo et al.),
hay que considerar también que los ajustes efectuados por Carollo y colaboradores
no dejaban libre el pardmetro n, tal y como BGP04a hacen. Carollo et al. ajustan
los perfiles radiales de las galaxias con la ley exponencial (n = 1), lar'/* (n = 4) y el
modelo de Nuker (Lauer et al. 1995), y luego decidian cudl de ellas ajustaba mejor,
lo que ya esta sesgando los resultados de los ajustes a presentar sélo dos valores
posibles de las pendientes: n = 1 y n = 4. Si atendemos al resultado de Carollo y
colaboradores, esta disgregacién de indices de Sérsic en los bulbos apoya la idea de
que los tipos tempranos y los tardios se han formado por mecanismos diferentes.
En contraposicion, el resultado de BGP04a parece favorecer la existencia de una
mezcolanza de procesos que hacen evolucionar unos tipos a otros. Nuevamente, los
tratamientos no homogéneos de los datos impiden extraer conclusiones definitivas
que ayuden a compreder el origen de los bulbos.

D.- Formacién estelar, barras y fusiones galacticas

A pesar de que se encuentra bien establecido tanto observacional como compu-
tacionalmente que las barras inducen la formacién estelar en el centro de las galaxias
(Friedli & Benz 1993; Friedli & Benz 1995; Martin 1995; Martinet & Friedli 1997;
Aguerri 1999), no se ha podido cuantificar ain la contribucién de éstas a la forma-
cién de los bulbos actuales. El hecho de que ~60-70 % de las galaxias a z bajos pre-
senten barras en el infrarrojo cercano (NIR, Eskridge et al. 2000; Knapen et al. 2000)
nos estd indicando que las barras son muy comunes en las espirales. Pero esto no
implica que, por si solas, sean el mecanismo principal de origen y crecimiento de los
bulbos. De hecho, sabemos que las fusiones e interacciones pueden inducir barras en
los discos galdcticos (véanse los trabajos pioneros de Noguchi 1987; Noguchi 1988; y
los articulos de revisién de Noguchi 1990 y Athanassoula 1994).

A este origen externo de las barras podria objetarse la baja fraccién de sistemas
peculiares y distorsionados que observamos a z < 0,4 (< 10 %, véase van den Bergh
et al. 2000). Sin embargo, si en lugar de considerar fusiones mayores, nos restringi-
mos a fusiones menores y acrecimientos galacticos, podriamos reconciliar esta baja
fraccién con un origen externo de muchas barras y procesos en los discos galacticos;
ya que, a pesar de que los acrecimientos galacticos son procesos externos de fusion,
son capaces de no imprimir dafnos tan relevantes a la estructura morfolégica original
de la galaxia como las fusiones mayores. Asi pues, los acrecimientos galdcticos son
procesos capaces de reconciliar los altos ritmos de fusion que se extraen de los mode-
los de formacion jerdrquica con el hecho de que la mayoria de las galaxias de disco
actuales no presenten las deformaciones morfoldgicas caracteristicas de las fusiones
mayores, mds violentas. Por otra parte, considerar que las barras de muchas galaxias
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pueden haber sido inducidas por fusiones menores o acrecimientos galacticos no es
incompatible con la asociacion estadistica entre poblaciones estelares jovenes y dis-
torsiones morfolégicas que se encuentra incluso en los tipos tardios, tan intimamente
ligados con las barras (Kannappan et al. 2004).

1.2.5. ;Las fusiones como origen de la Secuencia de Hubble?

De acuerdo con lo que acabamos de ver, se puede deducir que la evolucién secular
interna “pura” no es capaz de reproducir gran parte de estos resultados observa-
cionales. Los procesos seculares internos parecen no ser los mas importantes en el
crecimiento de los bulbos (o al menos, en el de los cldsicos), e incluso su papel he-
gemonico en la formacién de los bulbos de espirales tardias deberia cuestionarse. Por
otra parte, existe gran cantidad de galaxias hibridas, con caracteristicas que delatan
que diversos procesos han contribuido a originar la parte central de la galaxia, tales
como fusiones, barras, caidas de gas y agujeros negros supermasivos. No es obvio,
pues, que las inestabilidades de tipo barra hayan configurado por si solas la mayoria
de los pseudobulbos, al menos, los de las espirales tempranas.

. Pueden ser realmente los acrecimientos de satélites procesos clave en la forma-
cién de los bulbos? Como ya se ha comentado anteriormente, las fusiones menores
y los acrecimientos de satélites son los principales candidatos a mimetizar el creci-
miento de los pseudobulbos mediante las barras. Existen gran cantidad de estudios
que indican que los procesos de interaccién y/o fusién desplazan a una galaxia espi-
ral a tipos més tempranos en la Secuencia de Hubble (S0-Sa), con una gran variedad
de rangos de masa (Gerhard 1981; Barnes 1988; Moore et al. 1996; Walker et al.
1996; Dubinski 1998; Naab et al. 1999; Veldzquez & White 1999; Bendo & Barnes
2000; Cretton et al. 2001; Naab & Burkert 2003; Bournaud et al. 2004; Bournaud et
al. 2005; Gonzalez-Garcia & Balcells 2005, a partir de ahora GGB05). Las fusiones
menores se han estudiado ampliamente en el pasado (Quinn et al. 1993; Veldzquez
& White 1999; Bournaud et al. 2004; Bournaud et al. 2005; Aceves & Veldzquez
2005a; Aceves & Veldzquez 2005b; Aceves et al. 2006). Sin embargo, el interés de
los acrecimientos de satélites se ha centrado mayoritariamente en los efectos que
producen sobre el disco, como el engrosamiento y el alabeo (Walker et al. 1996;
Huang & Carlberg 1997; Helmi et al. 1999); y pocos trabajos se han preocupado de
describir la evolucién de los parametros fotométricos del bulbo tras un acrecimiento.
A pesar de que muchos trabajos enarbolan los acrecimientos galacticos como la otra
alternativa a la generacion de los pseudobulbos, atin no se ha estudiado en profun-
didad si la evolucién que imprimen en la estructura central de las galaxias esta de
acuerdo con los resultados observacionales.

La excepcion la tenemos en algunos modelos semianaliticos, capaces de prede-
cir ciertas relaciones entre las luminosidades de ambas componentes y sus edades
(véanse el modelo de fusiones de Kauffmann 1996 y el jerarquico de Mo et al. 1998),
y en determinados trabajos de simulaciones N-cuerpos de fusiones mayores de dis-
cos puros que extraen algunas correlaciones entre los parametros fotométricos de los
remanentes, aunque no comparan con las observaciones exhaustivamente, ni se cen-
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tran en explicar cémo se produce la evolucién del bulbo (Aceves & Veldzquez 2005a;
Aceves & Velazquez 2005b; Aceves et al. 2006; GGBO05; Naab & Trujillo 2006).

JEstan indicando las fuertes correlaciones observadas entre algunos parametros
fotométricos y Lp, y la tendencia continua en n de Sérsic que exhiben los bulbos
(BGP04a,b), que el crecimiento de los bulbos se debe a procesos de fusién menor?
Dicho de otra manera, jes el acrecimiento de satélites consistente con las correlacio-
nes observadas?

Las simulaciones pueden facilmente indicarnos si los acrecimientos galacticos
pueden inducir un crecimiento en los bulbos hacia tipos morfolégicos mas tempranos,
de una forma consistente con las relaciones de escalado global que se observan entre
bulbos y discos reales.

Existe un unico trabajo precedente que abordé estas cuestiones: Aguerri et al.
(2001, de ahora en adelante ABP01) investigaron el crecimiento del bulbo a través
de las fusiones de satélites empleando simulaciones de N-cuerpos del acrecimiento
de satélites esferoidales densos, modelados con un perfil de Hernquist (Hernquist
1990a). Tras el acrecimiento, descomposiciones del tipo bulbo-disco de las densida-
des superficiales de los remanentes mostraban un crecimiento apreciable del bulbo,
donde el indice n de Sérsic crecia proporcionalmente a la masa del satélite. En la
Fig. 1.6, se muestran los vectores de crecimiento de los modelos de ABPO1 en el plano
log(n)—log(B/D). Cada flecha comienza en la posicién inicial de la galaxia primaria,
y termina en la situacién del remanente resultante de cada fusién. Los remanentes
presentaban un aumento considerable en n y B/D, compatible con la distribucién
observada en el plano de bulbos de galaxias reales (ABP95). Este crecimiento era
tan eficiente que ABPO01 llegaron a la conclusién de que los bulbos exponenciales de
las espirales tardias del Universo local no han podido crecer a través de fusiones no
colisionales de forma significativa.

No obstante, los satélites de ABP01 eran tan densos que llegaban sin destruirse
al centro de las galaxias, al sufrir una destruccién muy leve por el campo de marea.
Por ello, depositaban casi toda su masa, energia orbital y momento angular en el
centro, dando lugar a un pico central en el perfil de brillo superficial. El resultado
era un crecimiento excesivo y poco realista del bulbo. Las densidades de ABPO1,
aunque posibles, no son representativas de la mayoria de satélites reales. Por lo
general, suelen ser inferiores.

El contraste de densidades entre la galaxia primaria y el satélite va a influir de
forma definitiva en el resultado final de la fusion. Satélites menos densos que los de
ABPO1 tardardn mucho méas en fusionar, dejando una mayor cantidad de material
en orbitas externas sobre la galaxia principal, y posiblemente se destruyan por el
campo de marea de la galaxia primaria antes incluso de llegar al centro. ;Significaria
esto que, en este caso de menor densidad, no creceria apenas el bulbo?

Ademsds de que no es posible extrapolar los resultados de ABP01 a los casos
de satélites menos densos, hemos comprobado que los parametros fotométricos re-
sultantes de las fusiones de ABP01 no reproducen significativamente las tendencias
observacionales entre los parametros fotométricos de bulbos y discos que indican
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Figura 1.6: Vectores de crecimiento en el plano log(n) — log(B/D) para los modelos de fusiones
galdcticas de ABPO1. Se han superpuesto a la distribucién observada en la muestra
de bulbos de ABP95. Flechas: vectores de crecimiento de los modelos de ABP01. Cada
flecha comienza en la posicién inicial en el plano de la galaxia primaria, y termina en los
valores que presentan los remanentes finales relajados. Circulos: valores de n — (B/D)
correspondientes a los bulbos observados por ABP95. Fuente de la figura: ABPOL.

BGP04b. Es probable que la alta densidad de los satélites de ABP01 y su estruc-
tura tan simple (esferoidal) estén sesgando los resultados, de manera que les resta
generalidad.

A raiz de estos resultados, diversas cuestiones surgen de manera inmediata:
(Seran capaces de generar también un crecimiento apreciable del bulbo central los
acrecimientos de satélites con menor densidad? j Podran reproducir las correlaciones
observadas entre los pardmetros fotométricos los remanentes de estos acrecimientos?
Y, en caso afirmativo, ;jseran los mecanismos fisicos involucrados en el proceso los
mismos que con satélites mas densos? Estas cuestiones son algunas que hemos que-
rido abordar con nuestro trabajo.

Por otra parte, suponiendo que los acrecimientos galdcticos sean compatibles con
las observaciones, surge la pregunta fundamental de hasta qué punto han contribui-
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do en la configuracién de la Secuencia de Hubble. Es decir, ;cémo de importantes
son las fusiones respecto de los restantes procesos de generacién y crecimiento de
la estructura central de las galaxias? Aqui tropezamos con otra de las incognitas
actuales de la creacién de estructuras: establecer la importancia relativa de las fu-
siones (mayores y menores) respecto de otros procesos, como las barras o el colapso,
en la evolucion de los tipos morfolégicos del Universo.

Los modelos cosmoldgicos actuales parecen apoyar mayoritariamente una forma-
cién jerarquica, en la que las estructuras crecen a través de fusiones e interacciones
de bloques galacticos. Atn asi, no dejan de ser modelos que han de ser corroborados
por las observaciones. Arrojar algo de luz sobre el papel de las fusiones en la evolu-
cién de los bulbos y de las galaxias en general va a requerir de informacion a escala
mas global que la de algunas correlaciones entre parametros fotométricos. Necesita-
remos, pues, diagndsticos observacionales que nos informen acerca de la constitucién
del Universo en varios estadios de su evolucién, con objeto de poder analizar el papel
de las fusiones a través del tiempo. Y serdn las cuentas de galaxias las que nos van
a proporcionar esta informacién.

1.3. Cuentas de galaxias: Claves en la formacién y evolucion
galacticas

1.3.1. Muestreos profundos frente a modelos de Materia Oscura Fria

El modelo cosmolégico actualmente més aceptado es el de un Universo espacial-
mente plano, constituido por materia oscura fria no bariénica (ACDM), en expansién
acelerada con Q3 ~ 0,3 vy Qp ~ 0,7. Este consenso se basa principalmente en las
observaciones de la supernovas de Tipo Ia (Schmidt et al. 1998; Perlmutter et al.
1999), conjuntamente con las anisotropias observadas del fondo césmico de micro-
ondas (Efstathiou et al. 1999). La planitud parece estar fuertemente apoyada por
las medidas del tamano angular del horizonte actstico en el desacoplamiento (de
Bernardis 2000). No obstante, parecen existir ciertas dudas en la consideracién de
las supernovas como “candelas estdndar” no evolutivas (Riess et al. 1999), ademds
de que son necesarias mas y mejores estimaciones de la extincion galdctica e inter-
galactica para poder corroborar este modelo cosmoldgico.

La formacién jerarquica parece ser actualmente la de mayor éxito a la hora de
reproducir las propiedades del Universo real (Roche et al. 1997). En los modelos
ACDM, las estructuras crecen a través del colapso gravitatorio de pequenas per-
turbaciones iniciales, que a su vez son absorbidas en sistemas de masas cada vez
mayores hasta virializarse (Kauffmann & White 1993). Por lo tanto, en estos esce-
narios las galaxias se forman jerdrquicamente por enfriamiento y condensacion de
gas en halos de materia oscura (White & Rees 1978; Navarro & Steinmetz 2000).

Los resultados procedentes de los muestreos profundos actualmente llevados a
cabo, principalmente los desarrollados por el telescopio espacial Hubble (HST, Hub-
ble Space Telescope; véanse las referencias de Odewahn et al. 1996) parecen apoyar
los modelos CDM, a pesar de que no se encuentren claros indicios de una ingen-
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te poblacién primordial de galaxias pequenas y débiles, que serian los bloques que
supuestamente han constituido las galaxias en el Universo local. Estas galaxias de-
berfan detectarse en un gran nimero de lineas de emisién (en particular, en Lya)
causadas por la formacién estelar que llevarian asociada. Pero existen diversos facto-
res que pueden convertirlos en objetos dificilmente detectables incluso para el HST,
tales como la absorcién por polvo y nubes intergalacticas, el desconocimiento de a
qué z se observarian estos objetos, y la posibilidad de que se encuentren mas alld del
limite de deteccién de los telescopios.

Las teorias ACDM son cuestionadas en escalas de tamano galdctico. Las simu-
laciones cosmoldgicas de formacién de estructuras no son capaces de reproducir el
tamano actual de los discos. En todas, sistematicamente, los bariones pierden dema-
siado momento angular y energia, con lo cual terminan concentrandose en el centro
de las galaxias, y finalmente dan lugar a discos muy pequenos (Navarro & Benz
1991; Katz & Gunn 1991; Navarro & White 1994; Navarro et al. 1997; Abadi et al.
2003a; Abadi et al. 2003b; Robertson et al. 2004).

Este problema estd relacionado con otras tres cuestiones discrepantes en lo re-
ferente a los halos de materia oscura: el problema del exceso de satélites, el de los
halos con perfiles de densidad suaves en el centro y el de frenado de las barras.

El primero consiste en que los modelos de ACDM predicen un exceso de subes-
tructura en el Universo, es decir, un mayor numero de galaxias satélite alrededor de
las galaxias luminosas (~ L*) de las que actualmente observamos (White & Rees
1978; Klypin et al. 1999; Moore et al. 1999a). Si bien estas subestructuras pudieran
ser oscuras o de muy bajo brillo superficial, ain no existe una evidencia clara de
su existencia, a pesar de que los resultados observacionales y los semianaliticos van
convergiendo lentamente (Burkert 2000; Taylor et al. 2003; D’Onghia & Burkert
2003; van den Bosch 2004; van den Bosch et al. 2005a).

Por otra parte, el segundo problema estd asociado a las curvas de rotacién li-
neales que se observan en el centro de las galaxias. Estas implican que los halos de
materia oscura deben presentar un ntcleo de densidad aproximadamente constante
(de Blok et al. 2001a; de Blok et al. 2001b; Moore 1994; Flores & Primack 1994;
Burkert 1995). Pero las simulaciones predicen halos de materia oscura con perfiles
de densidad centrales de cierta pendiente: p(r) o< =7, con v ~ 1-2 (véanse Navarro
et al. 1997; Moore et al. 1999b; Fukushige & Makino 2001; Power et al. 2003; Swaters
et al. 2004; van den Bosch et al. 2005b). Estos dos conflictos se producen bésicamen-
te porque las simulaciones ACDM predicen halos de materia oscura con densidades
centrales muy altas.

Otro problema que surge en los escenarios cosmoldgicos de materia oscura fria es
el de frenado de las barras. Las simulaciones a N-cuerpos con Universos ACDM dan
lugar a halos de materia oscura tan concentrados centralmente que toda barra que se
desarrollase en ellos experimentaria un frenado significativo por fricciéon dinamica.
Sin embargo, existen numerosos ejemplos de barras reales que presentan una alta
velocidad y que sélo serian compatibles con halos oscuros de baja concentraciéon
central (Debattista & Williams 2001; Aguerri et al. 2003; Corsini et al. 2004).
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Figura 1.7: Esquema ilustrativo de la mezcla de informacién sobre poblaciones galacticas a distintos
z que existe en las cuentas diferenciales de galaxias. En la figura aparece la clasificacién
de una submuestra de galaxias del campo profundo del HDF-N en B, segin su z (eje ver-
tical) y su magnitud aparente (eje horizontal), por Driver et al. (1998). Los rectangulos
dibujados en direccién vertical indican los objetos que habria que contabilizar a cada
magnitud en caso de querer obtener las cuentas de galaxias de esta submuestra. Note-
se que en este recuento se estdn considerando en cada magnitud aparente galaxias a
diferentes z, de distintas caracteristicas morfolégicas, colores y estadios evolutivos. Si
ademads normalizdsemos este conteo por el drea sobre la que lo hemos efectuado, es-
tarfamos obteniendo las cuentas diferenciales de galaxias de esta submuestra galactica.
Fuente de la figura: Driver et al. (1998).

Todos estos problemas de los escenarios ACDM nos obligan a buscar comproba-
ciones o pruebas independientes que puedan arrojar cierta luz sobre la naturaleza
del Universo, la formacién y evolucién galdcticas y sobre la existencia (o no) de esta
numerosa poblacién de galaxias débiles constituyentes de las galaxias actuales.

Uno de los tests observacionales cldsicos son las cuentas diferenciales de galaxias
(Hubble 1934). Estas consisten bésicamente en un conteo del nimero de galaxias
por intervalo de magnitud en un area determinada del cielo, por la cual se norma-
liza el resultado. Para entender mejor qué informaciéon proporcionan las cuentas de
galaxias, haremos uso de la Fig.1.7. La figura de fondo ha sido tomada de Driver
et al. (1998), y consiste en una clasificaciéon de una submuestra de galaxias del



22

Introduccion 1.3

campo profundo del HST norte (HDF-N) en la banda B, segin su z (eje vertical)
y su magnitud aparente (eje horizontal). Supongamos que esta submuestra fuera
completa en el area del HDF-N y que efectuamos un recuento de galaxias a cada
magnitud en la Fig. 1.7, es decir, en direccién vertical, tal y como se ha senalado con
los rectangulos dibujados. Notese que en este recuento se estan considerando en cada
magnitud aparente galaxias a diferentes z, de distintas caracteristicas morfoldgicas,
colores y estadios evolutivos. De esta forma, podriamos constituir una grafica con
el nimero de galaxias a cada magnitud aparente, normalizado por el area en la que
hemos efectuado el conteo, y por el intervalo de magnitud que hemos utilizado en
el mismo. Esta funcién observacional, que no es sino las cuentas diferenciales de
galaxias en esta submuestra, atina informacién no sélo de la evolucién de las dis-
tintas poblaciones galdcticas del universo, sino también de su geometria. Por tanto,
cualquier modelo de formacién de galaxias debera reproducir las cuentas observadas
en todas las bandas para ser considerado valido o completo. De ahi que las cuentas
de galaxias sean uno de los campos de la Astronomia Extragaldctica mas activos y
trabajados en los dltimos afnos.

1.3.2. Cuentas de galaxias: compendios de estadios del Universo

Originalmente ideadas como test cosmoldgico (Hubble 1926), actualmente se
sabe que las cuentas de galaxias son mucho mas sensibles a la evolucién galactica
que al modelo cosmolégico empleado hasta que no se alcanzan magnitudes muy
débiles (B >24) (Brown & Tinsley 1974). Las primeras medidas con cdmaras de
carga acoplada (CCD) y algoritmos de deteccién de fuentes autométicos mostraron
un exceso del niumero de galaxias en magnitudes débiles (B > 22 mag) sobre la
simple extrapolacion de la tendencia local, cuya naturaleza era desconocida (Hall &
Mackay 1984; Tyson 1988; y la revisién de Koo & Kron1992). A medida que nos
vamos hacia bandas mas azules, este exceso del nimero de galaxias respecto a los
modelos no evolutivos* aumenta (Koo 1986; Songaila et al. 1990; Jones et al. 1991).
Este exceso sigue presentandose, aunque menos pronunciado, cuando se compararon
las cuentas observacionales con modelos que consideran evoluciéon en luminosidad
pura (PLE, Gardner et al. 1996; Pozzetti et al. 1996).

Las cuentas de galaxias desde telescopios terrestres alcanzan actualmente pro-
fundidades de U ~ 27 mag, B ~ 27, V ~ 27, R ~ 27, [ ~= 26, y K = 24 mag
(Djorgovski et al. 1995; Metcalfe et al. 1995; Smail et al. 1995), y presentan den-
sidades numéricas de galaxias en todos los filtros de ~ 6 x 10° galaxias por grado
cuadrado. En el Apéndice B, se resumen las principales conclusiones de los estudios

4Los modelos de cuentas no evolutivos o de no-evolucidn consideran que la poblacién local de
galaxias no ha experimentado ningin cambio ni en nimero ni en propiedades fisicas intrinsecas,
tales como el color o la luminosidad, a lo largo de la historia del Universo. Para predecir las cuentas
de galaxias, estos modelos desplazan en z la mezcla de galaxias a z ~ 0, teniendo en cuenta sélo
los efectos intrinsecamente cosmolégicos que afectarian a la magnitud aparente de las galaxias en
cada banda. Es decir, los modelos no evolutivos aplican la correcciéon K, pero no la evolutiva E ni
evolucién alguna en nimero.
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de cuentas efectuados hasta el momento, asi como sus divergencias tanto en inter-
pretacién como en resultados. Pasamos a comentar someramente las caracteristicas
de las cuentas segun la banda fotométrica de observacion.

1.3.3. Cuentas en bandas azules: las cuentas por tipos morfolégicos

En bandas azules y en el ultravioleta (UV), las cuentas de galaxias presentan
una pendiente dlog N/dm ~ 0,46 entre 18 < U < 23 mag y ~3-4 veces més galaxias
a B = 24 mag que lo que predicen los modelos de no evolucién (Maddox et al.
1990; Lilly et al. 1991; Metcalfe et al. 1991). La forma funcional de las cuentas
en bandas azules es monétonamente creciente, sin que en el rango observado exista
ninguna caracteristica muy definida, ni un cambio claro de la pendiente. Este exceso
de cuentas en bandas Opticas implica que existe algin efecto cosmolégico o algiun
tipo de evolucién con z de la funcién de luminosidad (LF).

La Fig. 1.8 ha sido extraida de Odewahn et al. (1996). En ella, los autores han
representado con distintos simbolos las cuentas diferenciales de galaxias de los HDF's
en F450W (un filtro similar al B de Johnson) frente a la magnitud. En el panel
(a), se han representado las cuentas totales, mientras que en los otros tres paneles
aparecen las cuentas de galaxias segun el tipo morfoldgico asignado a cada galaxia
mediante algoritmos autométicos: E/SO en (b), Sabc en (c), e Irr/M en (d). Las
lineas discontinuas de trazo largo y las punteadas corresponden a dos modelos de
cuentas no evolutivos. Nétese que, en general, las cuentas de E/SO no muestran un
exceso muy elevado respecto de los modelos de no evolucién (panel (b)), incluso
para un filtro tan azul como F'450W . Esto sugiere que los tipos tempranos no han
experimentado una evolucion apreciable desde z ~ 1, de lo que se deduce que estos
sistemas debieron de estar formados ya a este z. En el panel (b) se puede ver que las
espirales se sitian sélo por encima de los modelos no evolutivos para Brysow > 24
mag, alcanzando hasta un factor ~ 3 sobre ellos. Pero son los sistemas Irr/M los
que dominan las cuentas en el extremo débil en esta banda: superan a los modelos
no evolutivos en factores que oscilan un factor entre ~ 3 — 10 para Brsow > 22.
Por tanto, la poblacién Irr/M es la responsable del exceso de cuentas en las bandas
azules. Este exceso en los sistemas Irr/M frente a la simple extrapolacién de la
mezcla local es méas acusado cuanto mas UV es la banda de observacion. De hecho,
es en U donde el nimero de cuentas crece mas abruptamente: un factor > 4 respecto
a los modelos de no evolucién (Jones et al. 1991, por €j.). Segin los autores, para
reproducir los resultados observacionales con los ajustes, la poblacién galactica de
tipo tardio en (d) debe de haber evolucionado mucho o estar dominada por enanas.
La fraccién de sistemas en colapso aumenta a F'450W > 23 mag hasta un tercio del
total de sistemas de tipo tardio segun este estudio.

Dado que los filtros UV y azules seleccionan preferentemente sistemas que han
experimentado un estallido de formacién estelar reciente, sabemos que el exceso de
cuentas en azul respecto a los modelos de no evolucién se debe a sistemas con alta
formacién estelar, azules y con magnitudes aparentes débiles. Los estudios de cuentas
como el que acabamos de comentar de Odewahn et al. (1996) han podido establecer
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Figura 1.8: Cuentas diferenciales de galaxias en Bj en varios campos, segin el tipo morfolégico.

Paneles: a) cuentas totales de galaxias; b) cuentas de galaxias E/S0; c) cuentas de
galaxias Sabc; d) cuentas de galaxias Sd/Irr/M. Los distintos simbolos representan las
cuentas morfolégicas en cada campo. Tridngulos abiertos: cuentas de galaxias del HDF
seguin una clasificacién automatica. Lineas gruesas de colores: cuentas morfoldgicas del
HDF segin una clasificacién visual en distintos filtros. Linea purpura: en la banda
Ursoow. Linea azul: en la banda Brasow. Linea verde: en la banda Vreosw. Linea roja:
en la banda Irgiaw. Lineas delgadas: modelos de cuentas de galaxias. Linea discontinua,
trazo largo: modelo no evolutivo que emplea la funcién de luminosidad (LF) local de
Marzke et al. (1994). Linea punteada: modelo no evolutivo que utiliza la LF local
de Loveday et al. (1992). Linea de puntos-rayas: modelo evolutivo para ajustar a la
poblacién Sd/Irr+M, que emplea estallidos de formacién estelar con luminosidades de
1.5 mag a z ~ 0,5 y una LF local de Marzke. Linea discontinua, trazo corto: modelo
evolutivo similar al anterior, méas una poblaciéon no evolutiva rica en enanas descrita
mediante una LF de pendiente « —2,0. El panel (a) muestra la suma de los tres
mejores ajustes de (b-d). Fuente de la figura: Odewahn et al. (1996).
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que la poblacion causante del exceso son bdsicamente galaxias irrequlares y en fusion,
junto con espirales tardias (aunque éstas en menor medida). De hecho, son estos
trabajos de cuentas morfoldgicas los primeros en identificar las galaxias causantes
de este exceso con las denominadas galaxias azules débiles (FBGs), descubiertas una
década antes y cuyo origen y evolucién era desconocido hasta hoy.

1.3.4. Las galaxias débiles azules
A.- Naturaleza observacional de las galaxias débiles azules

El problema de las FBGs surgié a finales de la década de los 80, cuando los estu-
dios de cuentas en las bandas épticas revelaron un exceso de galaxias en magnitudes
débiles respecto a los modelos de no evolucién, mas dramatico a medida que se utili-
zaban bandas més azules. Esta gran cantidad de galaxias débiles azules que poblaba
los campos de profundidad intermedia carecia de contrapartida en el Universo local
y su procedencia era totalmente desconocida (véanse Broadhurst et al. 1988; Colles
et al. 1990; Cowie et al. 1991 y el articulo de revisién de Ellis 1997). En un principio,
su existencia se explicé considerando que las galaxias eran mas luminosas y azules
en el pasado de lo que lo son actualmente, y que el Universo debia ser abierto. De
esta forma, la unidad de volumen aumentaria de tamano a alto z, con lo cual se
incrementaria el nimero de sistemas azules detectado a alto z.

En 1995, las FBGs son identificadas con los objetos débiles y azules de tipo
morfolégico tardio, causantes del exceso de las cuentas, detectados con los estudios
de cuentas morfolégicas efectuados con el HST (Griffiths et al. 1994; Trager et al.
1994; Glazebrook et al. 1994; Glazebrook et al. 1995; Driver et al. 1995; Odewahn
et al. 1996; Windhorst et al. 1998). En estos estudios, se observa que las cuentas de
galaxias E/S0 y Sa/Sc se reproducen bastante bien con modelos no evolutivos o con
evolucién pura en luminosidad; frente a las de los sistemas Irr/M+Pec, responsables
del exceso sobre los modelos de no evolucién, y las cuales precisan de una evolucién
fuerte en nimero o en luminosidad para ser reproducidas (véase la Fig.1.8). En
la misma época, Efstathiou (1995) observé que las FBGs presentan una elevada
densidad espacial, aunque se encuentran menos agrupadas que las galaxias luminosas
normales. Pero son los estudios sobre las distribuciones de z y de tamanos angulares
de las FBGs en 1997 y 1998 los que revelan la naturaleza real de las FBGs. Gracias
trabajos como los de Roche et al. (1997), Driver et al. (1998) y Windhorst et al.
(1998), se pudo comprobar empiricamente que estas galaxias irregulares estaban
integradas por una mezcla de tres poblaciones galacticas a diferentes z:

1. Las Irr normales a bajo z.
Son similares a las Irr locales (a z = 0) y su contribucién al exceso de las FBGs
es despreciable.

2. Las enanas azules en formacion estelar a 0,3 < z < 0,6.

Son galaxias con brotes de formacién estelar (muy azules) con tamafios angu-
lares muy pequenios (enanas), situadas entre 0,3 < z < 0,6, con (z)ppg ~ 0,4.
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Se piensa que son enanas con estallidos de formacién estelar a z < 0,5. Presen-
tan luminosidades relativamente bajas y tamanos angulares pequenos, por lo
que fisicamente son FBGs en el sentido més extricto de la expresién (sistemas
débiles y azules). Contribuyen bésicamente a las cuentas azules en magnitudes
intermedias (22 < B < 24 mag).

3. Las irregulares peculiares a 1 < z < 3.

Este grupo esta constituido por galaxias azules irregulares localizadas a alto z
(1 < z < 3). Presentan tamanos normales, bajo brillo superficial aparente (de
ahi que sean clasificadas como galaxias débiles azules) y diversas morfologias,
habitualmente relacionadas con distorsiones y elevadas asimetrias (galaxias
cadena, sistemas en colisién y remanentes de fusiones galdcticas) y con estalli-
dos de formacion estelar (galaxias Irr y S normales, y esferoidales con nicleos
muy azules). Su contribucién a las cuentas azules en magnitudes mas débiles
que B ~ 23 mag supera el 90 %, y representan un factor 1 6 2 frente a los
modelos de PLE a magnitudes muy débiles en las bandas azules. Al menos
un tercio de estos sistemas a z > 1,5 estan fusiondndose o interaccionando.
Se piensa que son las predecesoras de las galaxias locales normales de L*, que
estan evolucionando a z ~ 0,8 — 2,0.

El origen y la evolucién hasta z = 0 de las FBGs sigue sin conocerse atin. En
general, los modelos desarrollados para tratar de ajustar las cuentas en UV y azul
necesitan utilizar una fuerte evolucién en la LF de las galaxias (Metcalfe et al. 1995)
y/o un ritmo de interaccién/fusién de galaxias alto para reproducir este exceso en
bandas azules (Hogg et al. 1997, H97 a partir de ahora; Gardner et al. 2000; Fried
et al. 2001).

La evolucion de la poblaciéon de enanas azules a z ~ 0,5 es totalmente desco-
nocida. Algunos trabajos recientes han establecido sus propiedades fotométricas y
dindmicas (Rix et al. 1997; Guhathakurta et al. 1999; Mitchell & Usher 2004), me-
diante las que se pretende establecer similitudes con las poblaciones a z = 0. Estas
galaxias presentan magnitudes cercanas a Mp ~ —19 mag, colores de (B — R) ~ 1
Y Ucire ~ 66 km/s. En el Universo local, encontramos galaxias con colores y veloci-
dades circulares similares, pero menos brillantes en ~ 1,5 mag y en menor niimero;
por lo que esta poblacién de enanas azules a z ~ 0,5 se esta identificando con las
galaxias locales de luminosidad inferior a L*.

Existen estudios observacionales sobre el agrupamiento de las FBGs que parecen
indicar que éstas no se fusionan ni interaccionan entre si. Jones et al. (1991) anali-
zaron la frecuencia de FBGs alrededor de galaxias normales con L* a z ~ 0,2 — 0,4,
en torno a objetos muy azules, e incluso alrededor de objetos rojos débiles. Conclu-
yeron que las FBGs no muestran una tendencia clara de agrupamiento en torno a
estos tipos de objetos.
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B.- Teorias sobre el origen y la evolucién de las galaxias débiles azules

La incognita principal que rodea a esta poblacion de galaxias enanas azules a
z ~ 0,5 es a qué han evolucionado en el Universo local, puesto que no se detectan a
z=0.

Las simulaciones cosmolégicas de Efstathiou (1995) indican que el grado de
agrupamiento y la distribucion espacial de las FBGs sé6lo puede explicarse si son
poblaciones transitorias asociadas a los halos de materia oscura de masa y v bajas.
Esta misma idea es adoptada por el modelo de evolucion pasiva o evolucion media
de las FBGs de Gronwall & Koo (1995). Este considera que las FBGs deben de
ser una poblacion de galaxias azules de edad constante, que aparecen y desaparecen
ya sea porque presentan un SFR ciclico o porque existe una formacién continua de
nuevas galaxias que se esfuman al alcanzar una determinada edad.

Sin embargo, Bouwens & Silk (1996) encontraron que este modelo no reproducia
ni las cuentas de galaxias, ni las LFs observacionales. De hecho, necesitaban imponer
una fuerte evolucion a las FBGs, ya fuese numérica o en luminosidad, para poder
reproducir las cuentas con modelos. Los modelos de cuentas que consideran que las
FBGs han debido experimentar una fuerte evolucién en luminosidad para ajustar
las cuentas azules han de suponer un cambio de 0.6 mag en los tipos tardios desde
z ~ 0,5 (Fried et al. 2001; Huang et al. 2001a).

La evolucién numérica no parece estar producida por fusiones de las FBGs (ya
hemos visto que los muestreos espaciales no indican grados de agrupamiento pre-
ferencial entre ellas ni con otros objetos), sino mas bien parecen estar asociadas a
poblaciones de enanas con brotes momentaneos de formacion estelar que se esfuman
en el tiempo. De hecho, las simulaciones cosmoldgicas en Universos de CDM generan
esta poblacién de enanas de tipo tardio a z ~ 0,8 — 1, que se debilita hasta z ~ 0.
El estadio final de esta evoluciéon son enanas de tipos tempranos en el Universo
local (Babul & Ferguson 1996). El punto fuerte de este modelo es que es capaz de
reproducir tanto las distribuciones de tamano, como el grado de agrupamiento y los
efectos de lentes gravitatorias de las FBGs.

Atn asi, existen modelos que consideran evolucién en niimero mediante encuen-
tros y fusiones. En particular, la teoria dindmica de la fusion binaria de Cavaliere
& Menci (1997) y Menci & Cavaliere (1997) propone que la FBGs se fusionan en
pares a grandes z, lo que da lugar a los brotes de formacion estelar. De esta forma,
reproducen la evolucién de la LF hasta z ~ 1, las cuentas de galaxias y las distri-
buciones con z. Muchos estudios de cuentas de galaxias indican que la evolucién
numeérica es necesaria para dar cuenta del exceso en las bandas azules, sea cual sea
el modelo cosmolégico (He et al. 2000). Esta evolucién seria pequena hasta z ~ 1,
momento a partir del que ésta se dispara.

En general, en los modelos de cuentas, el exceso se reproduce introduciendo
poblaciones en formacién estelar a z ~ 2 — 3 cuando se utilizan cosmologias abiertas
o dominadas por A; mientras que cuando el modelo de Universo es plano, hay que
introducir una poblacién de enanas con brotes ad hoc ademés de la anterior.

Por tltimo, Mihara (2001) ajusta las cuentas azules considerando que existen
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dos poblaciones distintas de galaxias Irr: una con SFRs muy lentas (poblacién lenta,
S) y otra con SFRs de escala de tiempo muy corta (poblacién rapida, R). Utili-
zando una mezcla de estas dos poblaciones, reproduce no sélo las cuentas, sino las
distribuciones de z y de color con un modelo de Universo ACDM.

A pesar de todas estas teorias, las preguntas acerca de las FBGs siguen hoy siendo
las mismas que las de hace una década: jpor qué se produce este gran ntmero de
sistemas Irr/M azules en el Universo en magnitudes débiles? ;A qué sistemas han
evolucionado hoy en dia, puesto que ya no los detectamos? Y puesto que la mayor
parte de estas galaxias causantes del exceso estan fusionandose e interaccionando
con otras galaxias, ;significa esto que las interacciones y colapsos de subestructuras
han constituido realmente los hilos conductores de la evoluciéon del Universo?

1.3.5. Cuentas en bandas infrarrojas: el cambio de pendiente

Por otra parte, las cuentas en infrarrojo cercano (NIR) presentan dos rangos
bien diferenciados en la tendencia de la pendiente: mayor entre 10 < K < 16 mag, y
menor en entre 18 < K < 23, en contraposicién a la tendencia 6ptica que es practi-
camente lineal y sin cambio de pendiente en magnitudes intermedias. Este cambio
brusco de pendiente situado en Kg = 17,5 mag fue detectado por Gardner et al.
(1993); v, a pesar de que otros trabajos también lo detectaron (Bershady et al. 1998;
McCracken et al. 2000), ha quedado corroborado y definido con precisién recien-
temente en un trabajo del grupo GOYA (Cristébal-Hornillos et al. 2003, a partir
de ahora CHO03). En la Fig. 1.9 se muestran estas cuentas, las de mayor producto
areax profundidad hasta el momento (Kgm = 21). Ademds de sus propios resulta-
dos, los autores seleccionaron los datos completos de otros trabajos. De esta forma,
lograron definir con muy poca dispersién el cambio de pendiente en las cuentas en
K. En caso de considerar que, en cada rango, la distribucién se puede ajustar por
una ley de potencias, las pendientes que éstas presentan son dlog N/dm ~ 0,25 para
18 < K < 23 mag y dlog N/dm ~ 0,59 para 10 < K < 16 mag (CHO03, véase la
Fig. 1.9).

En general, en bandas rojas e infrarrojas las cuentas son reproducibles con mode-
los que consideran que las galaxias actuales han experimentado poca o nula evolucién
numérica en tiempos pasados del Universo (Bershady et al. 1998; Yan et al. 1998;
Saracco et al. 2001; Jackson & Dogson 2002); si bien el reto actual de los modelos
de cuentas en NIR es la reproduccién de este cambio brusco de la pendiente. De
hecho, pocos modelos de cuentas en K son capaces de reproducir esta caracteristi-
ca tan peculiar. Considerando un Universo dominado por la constante cosmoldgica
(Hy = 70 km s~! Mpc™t, Q4 = 0,7, Qpr = 0,3), CHO3 la reprodujeron retrasando
la formacion galactica tanto en elipticas como en espirales a épocas relativamente
tardias (zr < 2), aunque tuvieron que introducir a priori una poblacién de enanas
de formacién estelar a todos los z, de origen desconocido.

En resumen, actualmente se desconocen tanto el origen y la evolucién de los
sistemas causantes del exceso de cuentas en azul, como las causas del cambio de
pendiente de las cuentas en NIR. Por tanto, modelar las cuentas observadas de
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Figura 1.9: Cuentas diferenciales de galaxias en Ks de CH03. Con objeto de eliminar la dispersiéon
entre autores, se filtraron los resultados de diversos trabajos considerando tinicamente
aquellos que eran completos. De esta forma, las pendientes en los rangos débil y brillante
de la curva quedaban mejor definidas (véanse los valores ajustados representados sobre
los datos). Fuente de la figura: CHO3.

galaxias, tanto en NIR como en 6ptico, nos puede proporcionar gran cantidad de
informacién acerca de las propiedades de las galaxias, de su evolucién con z y de la
propia naturaleza del Universo (véanse las revisiones de Tinsley 1972; Sandage 1988;
Koo & Kron 1992).

1.3.6. Causas posibles del exceso de cuentas en bandas azules

Para comprender las causas que podrian explicar este exceso en cuentas, emplea-
remos la parametrizacién que hizo Schechter (1976) de la LF. Esta es, basicamente,
una ley de potencias truncada con una exponencial para magnitudes mas brillantes

que L7:
ar
O(L,T)dL = ¢1 (é) exp (—é) %
T v/ L

(1.1)



30

Introduccion 1.3

donde ®(L,T)dL es el nimero de galaxias con luminosidades comprendidas entre
(L,L4+dL) para el tipo morfolégico T' por unidad de volumen, ¢*(7T) es la norma-
lizacién en nimero de dicho tipo 7', L* es la luminosidad tipica de una galaxia
de tipo T a la cual se produce el truncamiento a z = 0, y ar es el exponente de
la ley de potencias. La magnitud absoluta que corresponde a L7 estd en torno a
M3} —5log(h) = —19,43 en B (Madgwick et al. 2002), aunque ya hemos dicho que
depende del tipo morfolégico. A la vista de la ec.[1.1], vemos que existen diferentes
factores evolutivos que podrian hacer que el nimero de galaxias varie con z:

1. Evolucién en densidad por efectos cosmolégicos (o = a(z), ¢* =
¢*(2))-
El exceso en cuentas Opticas e infrarrojas podria estar reflejando cambios en

el elemento de volumen del Universo con z y tener una naturaleza cosmoldgica

(Lilly et al. 1991).

2. La evolucién en luminosidad de las poblaciones galdcticas (L* =
L*(2))-
Una evolucién de las distribuciones espectrales de las galaxias (SEDs) que las
hiciera mas brillantes a alto z explicaria el exceso de galaxias observado a
magnitudes débiles, respecto de lo que esperamos en caso de considerar las
condiciones del Universo local (Metcalfe et al. 1995).

3. La evolucién en nimero (¢* = ¢*(2)).

Las interacciones y acrecimientos galacticos podrian jugar un papel importante
en dicho exceso, ya que dos o mas objetos a alto z darfan lugar a un solo objeto
a bajo z (Glazebrook et al. 1994; Fried et al. 2001).

4. La existencia de poblaciones extra a considerar en la mezcla de tipos
galacticos.

En ocasiones, lo que se introduce a priori en los modelos de cuentas para poder
reproducir el exceso de galaxias en los filtros azules es una poblacién ingente
de galaxias en formacién estelar a z intermedio que se desvanece a z ~ 0,4
(Babul & Rees 1992), o que es constante a todos los z (CHO03), a pesar de
desconocer cémo evolucionan o desaparecen.

5. La grumosidad de la formacion estelar.

A alto z, las galaxias parecen presentar morfologia mas grumosa, como las ga-
lazias cadena (Driver et al. 1998). Si interpretdsemos esto como que los estalli-
dos de formacién estelar son mas compactos y abundantes en fases tempranas
del Universo, podriamos estar contabilizando como varios objetos diferentes
grumos de la misma galaxia (Colley et al. 1996; H97).

6. La estructura a gran escala.
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Ciertos autores senialan que el agrupamiento tipico en cimulos de las galaxias
de sus campos puede explicar por si mismo, y sin necesidad de evolucion, el
exceso en cuentas (Crawford et al. 2000).

Todos estos efectos pueden estar influyendo a la vez, de manera que el alto
numero de parametros libres a ajustar en los modelos de cuentas suele dar lugar a
diversas interpretaciones de este exceso de galaxias. La influencia relativa de uno
u otro efecto es aun desconocida, a pesar de que se intenta reducir el niimero de
parametros libres fijando los valores de aquéllos que estan mejor determinados ob-
servacionalmente (véanse Peebles 1993; Gardner et al. 1996; Fried et al. 2001; Yasuda
et al. 2001, entre otros). La unica forma de reducir el nimero de parametros libres es
imponiendo restricciones observacionales mas fuertes que las que se imponen ajus-
tando las cuentas de galaxias en un unico filtro. Y de aqui se deriva el interés de
crear modelos que ajusten simultdneos a las cuentas en varias bandas fotométricas:
las cuentas en éptico y NIR ofrecen restricciones observacionales complementarias
a los modelos.

1.3.7. Discrepancias entre cuentas en 6ptico y en infrarrojo: ;Fusiones,
evolucion en luminosidad o efectos cosmolégicos?

Como hemos visto, las cuentas de galaxias en UV y filtros azules necesitan una
evolucién muy fuerte en luminosidad o ritmos de interacciones/fusiones elevados,
frente a las cuentas en NIR que no precisan de esta fuerte evolucién. Esto se debe
a que el exceso de cuentas sobre los modelos de no evolucién es mas pronunciado a
medida que se emplean filtros més azules, ya que éstos ltimos seleccionan sistemas
irregulares y en fusién, que son los causantes del exceso. Este hecho esta reflejando la
fuerte dependencia del tipo morfolégico de una galaxia con los procesos de evolucién
que haya tenido la misma. Es decir, los tipos tardios exhiben una fuerte evolucion
en numero o en luminosidad frente a la escasa o nula de los tipos tempranos. Los
modelos que ajustan datos en dos bandas, azul e infrarroja, obtienen informacién
independiente sobre tipos tardios (banda azul) y tempranos (banda infrarroja); por
lo que pueden imponer mayores restricciones a la evolucién galactica que los modelos
que ajustan solamente datos de una banda.

La evolucién en numero de las galaxias, las diferentes poblaciones que entran
en juego de procedencia y evolucién desconocidas (como las enanas con brotes que
ciertos modelos insertan a todos los z), y los distintos modelos cosmolégicos son
efectos que se pueden solapar, contrarrestar y confundir. La superposicion de efectos
debidos a la evolucién galactica y a la cosmologia da lugar a distintas interpretaciones
incluso de los mismos datos. De forma que, hoy por hoy, resulta dificil discernir entre
todas las posibilidades que proporcionan ajustes simultaneos aceptables a las cuentas
Opticas e infrarrojas. De hecho, lo usual es que se propongan modelos de formacién
y evolucién distintos para ajustar las cuentas en azul y en infrarrojo (véanse, por ej.,
Pozzetti et al. 1998; Totani & Yoshii 2000; Totani et al. 2001; Nagashima et al. 2002).

Uno de los primeros trabajos que abordaron el problema del ajuste simultdneo
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de las cuentas azules e infrarrojas fue el de Broadhurst et al. (1992). Resolvieron
la diferencia entre los excesos de cuentas 6pticas e infrarrojas introduciendo en sus
modelos evolucién en nimero (fusiones) y considerando que el ritmo de formacién
estelar ascendia a z moderados. Méas tarde, Gardner et al. (1996) reproducirian las
cuentasen B, V', Iy K hasta B ~ 20 y K ~ 16 mag empleando PLE en sus modelos,
si bien tuvieron que incluir una alta normalizacién en B. Por el contrario, Pozzetti
et al. (1996) ajustaron las cuentas y las distribuciones de colores y de z de varios
autores en U, bj, vy, I y K con un modelo de PLE en un Universo abierto (2 = 0,1)
sin fusiones; aunque se tuvo que modificar el modelo en éptico para reproducir las
cuentas en NIR. Posteriormente, los mismos autores emplearon el mismo modelo
para ajustar las cuentas de los HDF's en todas las bandas épticas (Pozzetti et al.
1998). Sin embargo, en ese mismo trabajo se llega a la conclusién de que el modelo
de Einstein-de Sitter® (EdS) puede reproducir las cuentas también si se modelan las
fusiones con un modelo sencillo.

Todos estos primeros trabajos trataban de ajustar cuentas en NIR obtenidas de
datos muy ruidosos y con baja estadistica, a menudo procedentes de fuentes distin-
tas. En aquel momento, se llegd a pensar que las contradicciones entre los modelos
disminuirian a medida que las observaciones en NIR se volviesen més profundas; pe-
ro lo tnico que ha conllevado una mejora de los datos es que la diferencia existente
entre cuentas infrarrojas y dpticas se vuelva mas pronunciada.

M4s recientemente, Huang et al. (2001b) mostré que las cuentas en B y en K
del muestro profundo de Calar Alto (CADIS) se reproducen mejor con modelos de
evolucién pasiva que con modelos no evolutivos, y que un modelo de Universo abierto
es preferible al de EdS. Pero ha sido la consideracion de los efectos de seleccién en
los modelos la que ha suministrado una mayor homogeneidad a los resultados de
los distintos autores: Totani y colaboradores los tuvieron en cuenta en sus modelos
para ajustar datos profundos tanto 6pticos como infrarrojos del HDF y del campo
profundo del Subaru (SDF), respectivamente (Totani & Yoshii 2000; Totani et al.
2001). A pesar de que tanto sus cuentas 6pticas como infrarrojas se reproducian bien
con un modelo de PLE en un Universo plano dominado por A, tuvieron que emplear
un ritmo de fusiéon medio o alto para ajustar las cuentas Opticas, mientras que las
infrarrojas eran totalmente incompatibles con las fusiones. Ademads, Totani et al.
(2001) observaron una pequena discrepancia entre las cuentas observadas en IR y
la prediccién de un modelo PLE, que fue resuelta tratando a las elipticas gigantes
y a las elipticas enanas como poblaciones distintas con LF's diferentes. Sus modelos
descartaban el modelo estandar de baja densidad de EdS, mayoritariamente apoyado
en aquellos momentos.

Los mismos datos fueron ajustados posteriormente por Nagashima y colabora-
dores (Nagashima et al. 2001; Nagashima et al. 2002) con un modelo semianalitico

®El modelo de Einstein-de Sitter considera un Universo homogéneo, isétropo y euclideo (e = 0),
en expansién uniforme y sin materia (m ~ 0). Las imposiciones anteriores implican la existencia de
una energia de punto cero, que denominamos energia de vacio o energia de constante cosmolégica
(A), de tal forma que la densidad de energia asociada a ella es constante e independiente de la
expansion.
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(SAM) que también incluia los efectos de seleccién. Sus resultados volvian a descar-
tar el modelo de EdS, y favorecian mas un modelo plano de Universo dominado por
A que un Universo abierto, poco denso y con un alto ritmo de fusiones; resultado
que contrasta fuertemente con otros andlisis efectuados a las cuentas de galaxias con
modelos semianaliticos que no tienen en cuenta los efectos de seleccion, puesto que
estos ultimos suelen favorecer modelos de Universo de EdS.

Estas discrepancias nos estan indicando la relevancia de tener en cuenta los
efectos de seleccién en los modelos de cuentas. En cierto modo, las diversas inter-
pretaciones se ven afectadas por las variaciones entre campos observados, asi como
a las diferentes técnicas de reduccion y analisis de datos empleados. La utilizacion
de diferentes ritmos de fusion para ajustar las cuentas dpticas y las infrarrojas se
ha convertido en un procedimiento comunmente empleado; si bien carece de senti-
do, puesto que el reto es encontrar un unico ritmo de fusion que explique ambos
observables. Puede que uno de los puntos clave en la resolucién del problema sea el
cambio de pendiente de las cuentas en Kg = 17,5 mag (véase §B .4).

Sin embargo, hasta el momento, no se ha presentado ningin modelo autoconsis-
tente que reproduzca simultdneamente el cambio de pendiente en K y las cuentas
Opticas, carentes de cambios bruscos de pendiente a magnitudes intermedias.

1.3.8. Los ritmos de fusion observacionales

Uno de los pardmetros libres mds relevantes de los modelos de cuentas es el ritmo
de fusion galdctica. Los primeros trabajos que intentaban establecerlo directamente
a partir de las observaciones obtenian resultados muy distintos entre si y fuertemente
dependientes de efectos de seleccién. Puede que, por esta razén, los autores que han
trabajado en modelos de cuentas sigan considerando el ritmo de fusién como un
parametro libre, en lugar de asignarle un valor extraido de las observaciones.

Toda la controversia de las fusiones galacticas experimentd un gran auge a media-
dos de los 90, cuando las imédgenes profundas del HST y de los muestreos profundos
preparatorios de la ciencia con los telescopios de 8-10 metros, tales como el muestreo
DEEPS, el CADIS” o el Canada-France Redshift Survey®, nos mostraron un exceso
de galaxias con morfologias inusuales o distorsionadas respecto al que hay en el Uni-
verso local (Glazebrook et al. 1995; van den Bergh et al. 1996). En aquel momento
surgieron cuestiones que aun hoy no estan resueltas: ;significaban estas morfologias
distorsionadas un aumento de la frecuencia de interacciones con z? ;jImplicaban
estas distorsiones que la evolucion galdctica se encuentra ciertamente dictada por
el ritmo de fusiones e interacciones del Universo, tal y como los modelos ACDM
apoyan?

Durante la segunda mitad de los 90, muchos trabajos observacionales apuntaban
a que este aumento de la fraccién de los sistemas en fusién con el z era real (Madau

6M4s informacién acerca del muestreo DEEP en: http://deep.ucolick.org

"Més informacién del muestreo CADIS en: http://www.mpiahd.de/GALAXIES/CADIS/-
science_index.html

¥Mi4s informacién acerca de muestreo CFRS en: http://www.astro.utoronto.ca/~lilly/CFRS/
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et al. 1996; Guzman et al. 1997; Roche & Eales 1999; Le Fevre et al. 2000), si bien
otros estudios relativizaron su importancia y proporcién. Debe tenerse en cuenta
que, a medida que observamos a mayor z, la zona UV del espectro de las galaxias
se desplaza al rojo; por lo cual, la luz que observamos en bandas como V o I puede
corresponder a UV en reposo. Dado que las galaxias presentan en UV morfologias
muy distintas a las que exhiben en éptico (Block & Puerari 1999), frecuentemente
distorsionadas e irregulares, la fraccién de sistemas irregulares podria estar siendo
sobreestimada a alto z por estos trabajos (Wu et al. 2000).

Otra incertidumbre intrinseca a los ritmos de fusién procede de que las clasifi-
caciones morfoldgicas clasicas resultan validas hasta z ~ 1,5 Uinicamente, porque a
partir de este z nos encontramos al limite de resolucién de nuestros telescopios. El
tamano aparente de los objetos disminuye a mayor z, con lo cual podemos detec-
tar menos detalles morfolégicos a altos z. A estos valores de z, las clasificaciones
clasicas se vuelven un tanto arbitrarias y la relaciéon que guardan con la naturaleza
de los objetos no esta bien definida. Esta es la razén por la que, desde hace unos
anos, muchos autores estan intentando desarrollar criterios de clasificacion objetivos
y basados més en la fisica del objeto que en la morfologia que exhiba a una longi-
tud de onda, criterios cominmente denominados como clasificaciones paramétricas
(Abraham et al. 1994; Schade et al. 1995; Conselice 2000; Wu et al. 2000).

Gracias a las clasificaciones paramétricas, automaticas e independientes del ob-
servador, se ha podido objetivizar y aumentar la estadistica de las muestras para
el calculo de los ritmos de fusién. Ahora sabemos que éste aumenta con z obser-
vacionalmente, a través de estudios sobre la correlaciéon angular de las estructuras
galdcticas (Roche & Eales 1999), con cuentas directas de pares galdcticos, galaxias
interactuantes o altamente asimétricas (Carlberg et al. 2000; Le Fevre et al. 2000;
Patton et al. 2002; de Propis et al. 2005), o mediante estimaciones de la evolucién
del ritmo de formacién estelar con z (Bouwens et al. 2004a; Bouwens et al. 2004b;
Bouwens & Illingworth 2006). Aun asi, los resultados al respecto contintian discre-
pando bastante, y la relevancia de las fusiones en la evolucién galdctica sigue sin
estar bien establecida.

Diversos autores han senalado que solo puede obtenerse una imagen realista de
la evolucién galactica si se combinan cuentas de galaxias en NIR y éptico, distribu-
ciones complementarias de z e informacién morfoldgica a través de imagenes de alta
resolucién (Tinsley 1972; Tinsley 1980; Binney & Tremaine 1987). Y, hoy por hoy,
son los muestreos multibanda los que disponen de una informacion tan completa de
ciertas regiones del Universo.

1.3.9. La relevancia de las bandas azules

La observacion en UV y azul es relevante basicamente porque el flujo UV-6ptico
de las galaxias a z intermedios estd dominado por completo por la poblacién ma-
siva de corta vida, fuertemente asociada a formacién estelar activa. Para evitar las
indeterminaciones asociadas a las correcciones K (la banda U en reposo se desplaza
rapidamente al rojo al aumentar z), se suelen estudiar los objetos en bandas rojas
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o infrarrojas, donde estas correcciones son menores, con la consecuente pérdida de
sensibilidad a la evolucion de la formacién estelar que los filtros azules proporcio-
nan. Por €j., la banda I serfa adecuada para comparar morfologias de galaxias a
z ~ 0,6 con morfologias en V' a z ~ 0. Por tanto, sin las bandas azules, es imposible
establecer la cuantia y naturaleza de los mecanismos de formacién estelar.

Las bandas UV y azules son esenciales en el estudio de las propiedades de la
formacién estelar de las galaxias de campo hasta z~0.5, ya que son las més propicias
para trazar la historia de la formacién estelar del Universo y la actividad de nicleos
galdcticos activos (AGN) y objetos cuasi-estelares (QSO) a z moderados (Radovich
et al. 2004). Por otra parte, Kannappan et al. (2004) encuentran que existe una
asociacion estadistica entre poblaciones jévenes (azules, con formacién estelar) y
distorsiones morfolégicas. Luego, si pretendemos estudiar la evolucién del ritmo de
fusion de las galaxias, deberemos tener en cuenta las bandas azules.

Se hacen, pues, necesarios estudios que describan las propiedades de las galaxias
en UV y azul (sus cuentas, colores y morfologias), ademés de sus emisiones en
otras bandas; con el fin de poder establecer la evolucién que han experimentado las
galaxias y los procesos y mecanismos responsables de la misma. Actualmente, son
los muestreos profundos multibanda los que recopilan esta informacién.

1.3.10. El potencial de los estudios multibanda: el muestreo GOYA

Los muestreos profundos multibanda proporcionan la informacién necesaria para
poder disminuir el nimero de parametros libres de los modelos de cuentas; ya que
los datos simultdneos en varias bandas permiten imponer restricciones mas fuertes
a los modelos.

Dentro de este contexto tan amplio de estudio de evolucién galactica, estamos de-
sarrollando un muestreo profundo multibanda en varios campos: el muestreo GOYA
(Galazy Origins and Young Assembly); cuyo objeto es el de incrementar notablemen-
te el producto dreax profundidad respecto a estudios precedentes (véanse Balcells et
al. 2002; CHO03). El muestreo estd englobado en el proyecto GOYA?, en el que cola-
boran astrénomos de Espana, EE.UU., Francia y Reino Unido, especializados en el
estudio de la formacion y evolucién galdcticas. Uno de los objetivos principales de
GOYA es la generacién de una base de datos de galaxias lejanas hasta z ~ 2,5, para
su posterior estudio espectroscépico con EMIR, el Espectrografo Multiobjeto en IR
que se estd construyendo para el Gran Telescopio Canarias (GTC, véanse Balce-
11s 1998; Balcells 1999; Balcells et al. 2000; Garzén et al. 2005; Garzon et al. 2006).
El atenuamiento cosmolégico del brillo superficial, que actiia proporcionalmente a
(1 + 2)*, seleccionard a alto z las galaxias que exhiban un brillo superficial alto,
conocidas como Galaxias Luminosas Compactas Azules (LBCGs), claves para el
estudio de la evolucién de los ritmos de formacién estelar en el Universo. EMIR
permitird obtener espectros 6pticos en reposo de grandes muestras de galaxias con

9M4s informacién en la pagina web del proyecto GOYA: http://www.iac.es/proyect/GOYAiac/-
GOYAiac.html
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1 < z < 2,5, y facilitard el andlisis de sus lineas de emisién, algo que hasta ahora
sélo se ha obtenido en galaxias cercanas. Los diagndsticos sobre la excitacién, la
extincién, los ritmos de formacién estelar y las metalicidades de las LBCGs que el
estudio de estas lineas genere serd fundamental para comprender una época critica
para el ensamblaje y crecimiento de las galaxias (Balcells et al. 2002).

Para la seleccién de las fuentes, el calculo de sus z fotométricos (Bolzonella et al.
2000) y su caracterizacién fotométrica, estamos tomando imégenes complementarias
enU, B,V, I, Jy K. Comparando la luminosidad de la poblacién estelar vieja de
las galaxias (trazadas por bandas como J y K en reposo, véase Rix et al. 1992) y la
emisién de los brotes de formacién estelar (muestreadas en U y en B en reposo), se
puede caracterizar la masa de los objetos, pardmetro fundamental para el estudio
de su evolucién (Guzmén et al. 1996), mediante el uso de modelos de sintesis de
poblaciones (Cristébal-Hornillos et al. 2006).

Asi pues, el muestreo GOYA estd definido como un muestreo fotométrico mul-
tibanda en seis filtros anchos (U, B, V, I, J y K), que cubre ~ 0,5 grados cua-
drados de cielo en diversos campos. Dado que se pretende detectar LBCGs hasta
z ~ 2,4, las magnitudes limite que el muestreo debe alcanzar en estas bandas son
U=B=V=1=26yJ=K =22 (mag AB).

Hasta el momento, los datos completos de que disponemos se centran en uno de
los campos, la tira de Groth-Westphal (GWS, Groth et al. 1994). Las profundidades
que se han alcanzado son J = 22, Kg = 21 en el sistema de Vega (tomados con
WHT/INGRID, véase CH03), V = I = 25 Vega (del HST/WFPC2, datos proce-
dentes del MDS), y U = 25 y B = 25,5 Vega (con INT/WFC, cuya reduccién y
andlisis presentamos aqui). El resto de las bandas y campos se estan obteniendo a
través de muestreos propios paralelos con varios telescopios, o mediante acuerdos de
colaboracién con otros grupos.

Un muestreo de estas caracteristicas resulta realmente 1til para la definicién de
grandes muestras homogéneas de galaxias a amplios rangos de z, tanto por su area
y profundidad como por el amplio rango de longitudes de onda cubierto. Por otra
parte, se disponen de las morfologias, brillos superficiales y razones axiales con la
mejor resolucién espacial por el momento, gracias a las imdgenes en F606W (~ V)
y F814W (~ I) del HST. Toda esta informacién puede ayudarnos a discriminar cuél
es la causa que estd generando el exceso de cuentas en magnitudes débiles de entre
todas las posibles que hemos considerado en §1.3.6.

En particular, en este trabajo presentaremos las observaciones y extraeremos las
cuentas diferenciales de galaxias en U y B sobre uno de los campos del muestreo
GOYA. Con estas dos bandas en el muestreo, se pretenden lograr los siguientes
objetivos:

» Una mejor descripciéon de las propiedades de las galaxias en bandas Opticas
azules (luminosidad y ndmero), que junto a los datos a alta resolucién del
mismo campo en la banda F814W del HST, permite relacionar morfologia con
formacién estelar a alto z. Miembros del grupo utilizaréan esta informacién para
el analisis de los indices morfolégicos de las galaxias a z cercanos e intermedios,
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obtenidos a través de clasificaciones automaticas.

» Una definicién més completa de las distribuciones espectrales de energia (SEDs)
de las galaxias del muestreo (véase la Fig.5.13), ya que la emisién de las po-
blaciones estelares jovenes se da en estos filtros en galaxias hasta z ~ 0,5.

» Una mejor determinacién de los desplazamientos al rojo fotométricos (Bolzo-
nella et al. 2000); los cuales estan siendo empleados por otros miembros del
grupo en la identificacion de LBCGs por técnicas relacionadas con la ban-
da U (Steidel et al. 1996) y el cdlculo de sus masas estelares hasta z ~ 1
(Cristébal-Hornillos et al. 2006), en correcciones de los colores de elipticas y
bulbos centrales de galaxias de la muestra (Dominguez-Palmero et al. 2006),
y en el calculo de funciones de luminosidad con z y de evolucién de los ritmos
de fusion a través de recuento de pares en las imagenes.

En la Tabla 1.1 aparecen las profundidades y areas de los ultimos estudios en
cuentas realizados en las bandas U y B. Como se puede observar, presentan ca-
racteristicas muy variadas en campo y en profundidad: los muestreos profundos
efectuados hasta el momento abarcan una area pequefia, mientras que aquellos que
cubren una gran area de cielo no alcanzan magnitudes més débiles que B ~ 24 y
U ~ 21 mag. Ademés de que ninguno cubre los campos de GOYA, ninguno de ellos
supera el producto dreaxprofundidad en U del muestreo GOYA.

1.4. Motivacion de este trabajo

Establecer cuantitativamente la relevancia de las fusiones y acrecimientos galacti-
cos frente a otros mecanismos de evolucién a nivel global responderia a la mayor
parte de las cuestiones abiertas que hemos planteado a lo largo de esta seccion:
qué importancia tienen las fusiones en la configuracién de los tipos de Hubble, cémo
y por qué se encuentran pseudobulbos en un ~ 50% de los tipos tempranos, y si
los acrecimientos y fusiones son las responsables bésicas de la creacién y evolucién
de los bulbos, tal y como predicen las simulaciones cosmoldgicas. Sin embargo, esto
no es trivial en absoluto. Como ya hemos comentado en §1.3.8, las medidas obser-
vacionales de los ritmos de fusién galdctica y de formacion estelar presentan niveles
de incertidumbre altos y sesgos importantes. A pesar de que las cuentas de galaxias
sean observables con menor dispersion entre los autores, ésta es suficiente como para
que no se haya avanzado demasiado en los ajustes con modelos. Los tratamientos
de los datos son muy distintos entre los diversos trabajos y existen conteos con muy
baja estadistica. Por otra parte, los modelos de cuentas presentan un nimero de
parametros libres tan elevado que ha sido muy dificil poder discernir entre distintas
soluciones.

Muestreos como GOYA ofrecen una gran oportunidad para mejorar estudios
previos. El excelente producto areaxprofundidad de estos muestreos minimiza la
dispersién por estadistica de fuentes. Ademads, disponer de datos complementarios
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Tabla 1.1: Profundidades y areas de los estudios mas recientes de cuentas de galaxias en U y B.

Referencia Filtro Miimite Area Comentarios
(mag)  (arcmin?)
Presente estudio................... U 24,8 846,0 GWS (2.5m INT/WFC)
B 25,5 888,0 GWS (2.5m INT/WFC)
Capak et al. (2004).............. U 25,4 720,0 Hawaii HDF-N
B 26,1 720, Hawaii HDF-N
Radovich et al. (2004).......... U 24,4 2520,0 VIRMOS Deep Imaging Survey
Huang et al. (2001b)............ B 225 1080,0 CADIS Survey
Kiimmel & Wagner (2001)... B; 24,5 3857,0 Northern Ecliptic Pole Field
Metcalfe et al. (2001)........... Buamis 27,5 49,0 William Herschel Deep Field
Urco 26,5 49,0 William Herschel Deep Field
F300W 27,6 5,7 HDF-N (HST/WFPC2)
F450W 28,6 5,7 HDF-N (HST/WFPC2)
F300W 26,9 5,7 HDF-S (HST/WFPC2)
F450W 28,1 5,7 HDF-S (HST/WFPC2)
Yasuda et al. (2001)............. u &g 21,0 1,584 -10°  Sloan Digital Sky Survey
Gardner et al. (2000)........... uv 29,0 ~20,0 HDFs (HST/STIS)
FUV 30,0 ~20,0 HDFs (HST/STIS)
Crawford et al. (2000).......... B 26,0 165,6 2.5m Du Pond Telescope
Driver et al. (1998)............... F450W 29,0 5,7 HST/WFPC2
HOT. ool U 25,5 81,0 5m Hale Telescope
Williams et al. (1996)........... F300W 28,0 5,7 HDFs (HST/WFPC2)
F450W 29,0 5,7 HDFs (HST/WFPC2)
Metcalfe et al. (1995)........... B 27,5 19,7 2.5m INT
B 28,0 35 4.5m WHT

NOTA.— Las magnitudes limite, Miimite, de todos los trabajos han sido convertidas al sistema de
Vega. En este trabajo se presentan las cuentas de galaxias sobre uno de los campos del
muestreo GOYA en U y B, sobre un area de casi de 900 minutos de arco cuadrados. Las
magnitudes al 50 % de eficiencia de deteccién han resultado U = 24,8 y B = 25,5 mag.
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en varias bandas y en campos distintos proporcionara informacién complementaria
en los ajustes simultaneos a las bandas NIR y azules y disminuira el efecto de la
varianza césmica, respectivamente.

Por otra parte, existen gran cantidad de estudios observacionales independientes
que establecen los valores de algunos pardmetros claves en los modelos de cuentas,
tales como la cosmologia, los ritmos de fusion y las extinciones. Emplearlos de entra-
da en estos modelos podria imponer mejores restricciones a los mismos, o al menos,
establecer si los ritmos de fusién observacionalmente medidos son compatibles con
las cuentas observadas.

Obviamente, toda deduccién derivada de ajustes a cuentas carece de fiabilidad si
los catalogos sobre los que se efectiia el conteo no tienen bien delimitados su fraccién
de espurias, su profundidad o los errores de las magnitudes calculadas. Los estudios
de eficiencia y fiabilidad necesitan una estandarizacién y claras mejoras.

La consideracién de los tres aspectos mencionados puede permitirnos dar un
importante paso en nuestro conocimiento de la evolucion galactica en general y ayu-
darnos a dar respuestas a algunos de los interrogantes que nos hemos ido planteando
en este capitulo acerca de las interacciones y fusiones galdcticas.

Respecto a las simulaciones cosmoldgicas de N-cuerpos, las diferencias entre
autores en cuanto a las escalas de tiempo de formacién y los tamanos de los bulbos
van convergiendo; aunque ain les falta resolucién y la consideraciéon de diversos
mecanismos fisicos en los modelos para poder concretar mecanismos de creacién y
crecimiento de los bulbos. Por otra parte, no existe una diferenciacién clara entre
“fusién” y “colapso simple”. ;A partir de qué masa o tamano diferenciamos a los
grumos precolapsados del colapso y los consideramos fusiones?

En cuanto a los acrecimientos galacticos, en la actualidad no existe ningiin estu-
dio que se centre en explicar como evoluciona la zona central de una galaxia a través
de ellos. A pesar de que muchos trabajos los consideran como la gran alternativa a la
evolucidén secular interna, no sabemos siquiera si los acrecimientos pueden realmente
mimetizar el crecimiento del bulbo mediante las barras, ni si son compatibles con
las observaciones.

Lo més inmediato seria estudiar los acrecimientos galdcticos empleando galaxias
realistas en un marco sencillo. De las conclusiones mas generales acerca de lo que
acontezca al bulbo durante estas fusiones menores y de la comparacion con las
observaciones, puede que se extrajera informacién relativa a la relevancia de estos
procesos en la creacién de los bulbos a z = 0. Con el presente trabajo, hemos tratado
de aportar nuevos conocimientos en varios de estos aspectos.






Objetivos

I :n este capitulo, estableceremos los objetivos de esta tesis y la metodologia que
se ha empleado para conseguirlos. Comenzamos indicando las cuestiones abiertas,
relativas a la evolucidon galactica, a cuyo esclarecimiento hemos contribuido con nuestro

trabajo.

2.1. Cuestiones a abordar en este trabajo

A lo largo del capitulo introductorio, han surgido muchas cuestiones acerca de
la evolucién galdctica que permanecen abiertas. En este trabajo nos hemos centrado
practicamente en cuatro. La primera de ellas concierne a la relevancia de las fusiones
menores y acrecimientos de satélites en la configuracién de la Secuencia de Hubble.
La segunda esta intimamente ligada a la anterior, se refiere a la relacién entre el
crecimiento secular y el acrecimiento de satélites. En tercer lugar, nos hemos pre-
guntado por el efecto global de las fusiones en la evolucion galactica a través de las
cuentas de galaxias. Y por ultimo, nos hemos interrogado acerca de la naturaleza
de las galaxias causantes del exceso de cuentas en bandas azules (las FBGs) y por
el origen del cambio de pendiente de las cuentas en NIR.

Asi pues, este estudio ha aportado importantes progresos a las siguientes cues-
tiones:

1. {Contribuyen los acrecimientos de satélites y las fusiones menores al creci-
miento de un bulbo central de forma apreciable? ;Son compatibles con las
correlaciones observadas entre los parametros fotométricos de bulbos y discos
y con las tendencias de los indices n de Sérsic?

2. jPueden los acrecimientos de satélites y las fusiones menores mimetizar los
efectos de las barras y dar lugar a bulbos con caracteristicas asociadas habi-
tualmente a pseudobulbos? ;O son las propiedades de los pseudobulbos direc-
tamente incompatibles con las de las galaxias que han acretado un satélite?
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3. (Es el ritmo de fusiones uno de los ingredientes basicos para poder interpretar
las cuentas de galaxias azules e infrarrojas de forma simultdnea?

4. ;Cudl es el origen del exceso de cuentas en las bandas azules? Es decir, cuél
es el origen de las FBGs y a qué han evolucionado a z = 07

5. ;Cudl es la causa del cambio de pendiente en las cuentas en NIR?

Intentaremos arrojar algo de luz sobre las cuestiones relativas a los acrecimientos
de satélites simuldndolos con modelos de N-cuerpos (véase la Parte II de este tra-
bajo); mientras que abordaremos las ultimas preguntas mediante el andlisis de las
cuentas de galaxias que obtendremos en U y B, conjuntamente con los resultados
en Kg sobre el mismo campo del muestreo GOYA (Parte I).

2.2. Objetivos de este trabajo

2.2.1. Objetivos genéricos

El objetivo bésico de esta tesis es el estudio de las fusiones galdcticas a dos
niveles: observacional y computacional. El primer nivel se halla enmarcado dentro
del estudio de la formacién y evolucion galacticas que el grupo GOYA estd llevando
a cabo; mientras que el segundo forma parte del proyecto de simulaciéon numérica de
procesos astrofisicos del Instituto de Astrofisica de Canarias (IAC). Los objetivos
principales de GOYA y el estado actual del proyecto se detallaron en §1.3.10, de
manera que pasamos a listar los objetivos genéricos de este trabajo:

1. Estudiar observacionalmente la relevancia de las fusiones en la evolucién del
Universo hasta z ~ 1,5, para lo cual analizaremos las cuentas de galaxias
obtenidas a partir de los datos en U, B y Kg del muestreo GOYA sobre la
zona de GWS. Estudiar la naturaleza de las FBGs, poblacién causante del
exceso en las cuentas en azul, y el origen del cambio de pendiente en las
cuentas en NIR. Este objetivo incluye la aportacién de datos y software para
el muestreo.

2. Estudiar computacionalmente la relevancia de las fusiones en el crecimiento de
las componentes esferoidales de las galaxias de disco. Analizar las transforma-
ciones estructurales y dindmicas de las galaxias de disco sujetas al acrecimiento
de algun satélite. Comprobar si los acrecimientos de satélites pueden mimetizar
la evolucién en los bulbos inducida por los procesos seculares internos.

2.2.2. Objetivos especificos

En §2.1, comentdbamos las cuatros cuestiones bésicas que pretendemos abordar
con nuestro trabajo. Los objetivos especificos de esta tesis estdn encaminados a
resolverlas. Asi pues, con esta tesis pretendemos:
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10.

Obtener y reducir imégenes profundas del campo de Groth-Westphal en las
bandas U y B para su incorporacién al muestreo GOYA.

. Crear un paquete de tareas de reduccién de imagenes de gran campo para

datos de la cdmara mosaico INT /WFC, para su utilizacién dentro del muestreo
fotométrico GOYA.

. Obtener las cuentas diferenciales de galaxias en el campo de Groth en las

bandas U y B hasta profundidades de U ~ B ~ 25 mag (Vega), corregidas de
eficiencia y de fiabilidad.

. Objetivizar el método de la senal-a-ruido en imagenes de tiempo mitad para

la identificacion de fuentes espurias en catdlogos de fuentes.

. Colaborar en los modelos de cuentas que el grupo GOYA ha desarrollado para

reproducir simultdanemente las cuentas observacionales en U, B y Kg sobre
el campo de Groth, obtenidas a partir de los datos del muestreo. Obtener un
modelo tinico que ajuste simultdneamente las cuentas en U, B y Kg obtenidas
por nuestro grupo nos proporcionard informacién acerca de la relevancia de
los ritmos de fusién en la formacién y evolucién de las galaxias y sobre la
naturaleza del exceso en cuentas azules.

. Realizar simulaciones de N-cuerpos de acrecimientos de galaxias satélite sobre

galaxias de disco, cubriendo rangos realistas de masas y densidades relativas
entre la galaxia principal y la satélite. Este objetivo ha incluido una estanda-
rizacién en formato FITS de los ficheros de N-cuerpos.

. Estudiar la estructura de los remanentes de los experimentos de acrecién en

funcién de los pardmetros de las fusiones; en particular, analizar el cambio de
la relacién bulbo-disco y de la concentraciéon del bulbo, medida ésta a través
de su indice n de Sérsic.

Efectuar un analisis exhaustivo de las propiedades estructurales, morfoldgicas,
cinematicas y dindmicas de los remanentes de los modelos.

. Comparar las propiedades, relaciones de escalado bulbo-disco y correlaciones

varias (planos fundamentales, plano fotométrico, relaciones de Tully-Fisher y
de Faber-Jackson) de los remanentes con las de los bulbos reales.

Estudiar hasta qué punto los acrecimientos modelados pueden dar lugar a es-
tructuras que cominmente se asocian al término “pseudobulbo”. Analizar si
los acrecimientos modelados podrian mimetizar a los procesos seculares inter-
nos en el crecimiento de la estructura central de las galaxias de disco.
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2.3. Metodologia y estructura de la tesis

Debido a que este trabajo presenta dos contenidos muy diferenciados (obser-
vacional /computacional), hemos dividido la tesis en dos partes. En la Parte I, se
desarrollard la faceta observacional de este trabajo. La Parte II, se dedicard inte-
gramente a la computacional. Por tanto, los primeros apartados de la tesis se han
destinado a la obtencién de las cuentas de galaxias en U y B en el campo de GWS

(Parte I, §83-7), mientras que los restantes estdn dedicados a las simulaciones de
N-cuerpos (Parte II, §§8-12).

Para obtener las cuentas, hemos reducido los datos en U y B sobre el campo de
GWS del muestreo GOYA, obtenidos con la cdmara mosaico de campo amplio del
telescopio Isaac Newton (INT/WFC). Las observaciones en U y B se describen en
el capitulo §3, mientras que la reduccién de los datos se comenta en §4. Dado que
éstos han sido los primeros datos del muestreo obtenidos con esta cdmara, no sélo
hemos tenido que estudiar las técnicas propias de la reduccién de mosaicos, sino que
hemos desarrollado nuestras propias técnicas de correccién de determinados efectos
caracteristicos de este tipo de cdmaras. Con el fin de facilitar la reduccién de datos
que GOYA ha tomado y planea tomar con esta misma cdmara, hemos creado un
paquete de tareas para la reduccién especifica de datos tomados con INT /WFC: WFC.
Este funciona dentro de IRAF y se presenta en el Apéndice C de la tesis. Dada la
experiencia adquirida con los problemas inherentes a INT/WFC, se ha contribuido
al muestreo GOYA planificando y llevando a cabo observaciones del muestreo con
la misma camara en otras bandas dépticas.

En el capitulo §5, exponemos los procedimientos seguidos para caracterizar el
comportamiento del algoritmo de extraccién de fuentes que vamos a emplear. Asi-
mismo, hemos anadido modificaciones al método de senal-ruido en iméagenes de
tiempo mitad de CHO3, de tal manera que es posible escoger objetivamente la S/N
limite que discriminara entre fuentes espurias y reales, a través de estimaciones es-
tadisticas sobre la fraccién de cada una de ellas que se rechaza para cada grupo de
parametros.

El capitulo §6 esta dedicado a la obtencién de los catalogos en U y B, a su
correccién por extincién galdctica, a la obtencién de las cuentas de galaxias en
ambas bandas fotométricas y a la correccién de éstas de diversos factores (eficiencia,
objetos estelares,...). En este capitulo, también se establecen y cuantifican las fuentes
de error, y se comenta la estrategia que hemos seguido en GOYA para la creacién
de una base de datos del proyecto que compila los datos fotométricos y morfoldgicos
de las seis bandas sobre GWS.

En el capitulo §7, exponemos los resultados obtenidos de las cuentas de galaxias
obtenidas y los compararemos con los de otros autores. Dado que, con el presente
trabajo el grupo GOYA dispone de cuentas complementarias en U, B y Kg sobre
GWS, las hemos ajustado simultaneamente en las tres bandas empleando modelos
de evolucién galictica. Hemos reducido el nimero de parametros libres del mode-
lo de cuentas tomando su valor de observaciones independientes siempre que fuera
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posible. Hemos considerado que el modelo ha de ser compatibe ademéds de con las
distribuciones de cuentas, con la distribucién de color observada. Uno de los in-
gredientes claves en los modelos ha sido la consideraciéon de un ritmo de fusién
galactica adecuado. Comentaremos brevemente estos modelos, y veremos céomo es
posible compaginar los altos ritmos medidos observacionalmente por determinados
autores, el cambio de pendiente en Kg y la tendencia de las cuentas en U y B.
También se comentaran las limitaciones de estos modelos en el mismo capitulo.

Los restantes capitulos (Parte II, §§8-12) exponen el trabajo efectuado en el cam-
po de las simulaciones de acrecimientos galdcticos. Se ha ampliado y completado el
trabajo de ABP0O1 mediante simulaciones de N-cuerpos de acrecimientos galacticos
con densidades menores y estructuras de los satélites més complejas que las emplea-
das por ellos. En el capitulo §8, se comentan la planificacién inicial de estos modelos
por A. Lépez Aguerri y M. Balcells, los cuales ejecutaron también seis de los diez
modelos que hemos analizado en este trabajo. Nosotros hemos evolucionado cuatro
simulaciones mas con la finalidad de completar el espacio de pardmetros muestrea-
do, y hemos llevado a cabo el andlisis total de la serie completa (los diez modelos).
En este capitulo, se estudiara la evolucién general en lo referente a conservacién de
energia y momento angular, la geometria y la estabilidad de las simulaciones.

El analisis completo de la evolucién estructural, cinematica y dindmica de todos
los modelos se lleva a cabo en el capitulo §9. En este capitulo, se comentardn los
procesos que han influido en la evolucién de la estructura central de la galaxia
primaria durante el acrecimiento de los satélites, y analizaremos si el crecimiento
producido ha sido apreciable. Este trabajo ha conllevado que hallamos desarrollado
una estandarizacion de los ficheros de salida de los cédigos de N-cuerpos a formato
FITS, asi como programas de analisis y visualizacién de datos en este nuevo formato,
que comentaremos en el Apéndice D.

El capitulo §10 se ha destinado al estudio de las correlaciones de los pardametros
fotométricos de los bulbos y discos de los remanentes, y a comprobar si nuestros
resultados son coherentes con las relaciones de escalado de bulbos y discos observadas
en galaxias reales. Analizaremos los planos fotométrico y fundamental de los bulbos
de nuestros remanentes, y los compararemos con los obtenidos observacionalmente
y por otros trabajos de simulaciones.

En el capitulo §11, discutiremos si los acrecimientos de satélites pueden real-
mente mimetizar el crecimiento secular interno; para lo cual, hemos efectuado un
estudio sobre qué propiedades presentan nuestros remanentes que habitualmente se
atribuyen a los pseudobulbos.

Las limitaciones de los modelos se comentan ampliamente en el capitulo §12,
junto con una breve interpretacién de los resultados de nuestros modelos en el marco
de la formacion jerarquica de estructuras.

Por ultimo y ya para finalizar, el capitulo §13 resume las conclusiones principales
de este trabajo.

La Parte I de esta tesis ha dado lugar a dos articulos: los resultados de las cuentas
de galaxias han sido publicados en Eliche-Moral et al. (2006a, de ahora en adelante
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EMO6a), mientras que la mejora del método de identificacién de espurias se ha com-
pilado en Eliche-Moral & Balcells (2006, a partir de ahora EMBO06). Los resultados
de las simulaciones de acrecimientos (Parte II de la tesis) han sido publicados en
Eliche-Moral et al. (2006b, de ahora en adelante EMO6b).



Parte |

Muestreo GOYA: Cuentas de galaxias

en U y B sobre el campo de
Groth-Westphal






Observaciones

Para obtener las cuentas de galaxias en U y B sobre el campo de Groth-Westphal,
se han llevado a cabo observaciones profundas en U y B de un area de ~ 0,29
grados cuadrados que cubre el campo. Usando la cdmara INT/WFC, integraciones de
4hy~3hen Uy B, respectivamente, han dado lugar a magnitudes limite de 24,8 y
25,5 mag en el sistema de Vega. Este capitulo incluye una descripcién detallada de las

observaciones, asi como un resumen de la principales caracteristicas de los campos del
muestreo GOYA.

3.1. Campos del muestreo GOYA

Tal y como se ha indicado en §1.3.10, el muestreo GOYA estd definido como un
muestreo profundo multibanda, cuyo objetivo principal es la creacién de una base de
datos de LBCGs hasta z ~ 2,5, para un futuro anélisis de las mismas con EMIR. Las
magnitudes limite que se pretende alcanzar son U = 25,7, B =254, I = R = 25,5
y Kg = 22,9 en el sistema AB (Oke & Gunn 1983).

El muestreo cubre ~ 0,5 grados cuadrados de cielo, repartidos en diversos cam-
pos, elegidos en base a dos criterios:

= Que tuviesen una baja extincién y poca contaminacién por estrellas de la
Galaxia, por lo que estos campos debian estar situados a alta latitud galactica.

= Que se dispusiese de observaciones en varias longitudes de onda de los mismos,
preferentemente del HST debido a su alta resolucién espacial.

En la Tabla 3.1, aparecen los campos que se eligieron para el muestreo, junto con
la referencia del trabajo en el cual cada uno de ellos fue definido y su posiciéon en
coordenadas ecuatoriales. La tltima columna de la tabla da una breve resena de los
datos en cada campo que GOYA ya dispone y de los que planea disponer.
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Tabla 3.1: Descripcién de los campos que configuran el muestreo GOYA. En la tltima columna se
indican los datos que GOYA dispone en cada campo y aquéllos que prevé disponer en el

futuro.
Campo Referencia y Coordenadas Datos
(J2000.0)
GWS.......... Groth et al. (1994) - 28 de 28 apuntados en F606WW y F814W con HST/
a = 14"16™38,79° WEFPC2
§ = +52°16'52,32" - 1de 1 apuntado en U y B con INT/WFC
- 11 de 11 apuntados en J y Kg con WHT/INGRID
- Espectros de ~ 800 galaxias de Keck/LRIS con
I<24
- Imdgenes profundas en radio (VLA) y rayos X
(Chandra)
- Imé4genes en MIR y FIR (Spitzer) y en
FUV (GALEX)
- 3 de 4 apuntados en Ks con WHT/INGRID
- Imégenes en By R del 3.5m WIYN KPNO
Coppi..ceveee Coppi et al. (2000, 2001) - Imégenes en rayos X (Chandra)
a = 11"59™31,00° - Previstas imagenes en V e I con HST
§ = 4+29°14'42,97" - 5 de 9 apuntados en Kg con WHT/INGRID
- Apuntados en U, B, V, I y H del HST
SA68........... Munn et al. (1997) - Apuntados en B y R del 4m Mayall KPNO
a = 00"17™10,80° - Espectros de ~ 200 galaxias de Keck/LRIS con
§ = +15°46"10,43" I <24
- Previstas imagenes en U, B, V|, R e I con
CFHT/CFH12K
VVDS......... Le Fevre et al. (2004) - Previstas imdgenes en K’ con ESO-NTT/SOFI
a = 02726™00,00° - Espectros y zespectr para ~ 15000 objetos con
§ = —04°30'00,00” VIMOS y NIRMOS

- Previstas iméagenes en F'435W, F606W, F775W y
F850LP con HST/ACS

GOODS-N.. Dickinson et al. (2003) y - Previstos apuntados con Spitzer/IRAC (3.6-8 pum)
Giavalisco et al. (2004) y MIPS (24 pm)

a = 12"36™00,00° - Previstas imagenes en Rayos X con Chandra y
§ = +47°00'00,00” XMM-Newton
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3.2. El campo de Groth-Westphal

Uno de los campos seleccionados fue el GWS (Groth et al. 1994). Este campo ha
sido objeto de estudio en diversas ocasiones por varios grupos, tal y como se puede
apreciar en la Fig. 3.1, en la que se muestran tan sélo algunas de las observaciones
que se han llevado a cabo en la region.

En el panel inferior de la misma figura, se han marcado en verde los 28 apunta-
dos tomados con HST/WFPC2 que definen el GWS, enmarcados en los progra-
mas GTO5090 y GTO5109. Estos se extienden a lo largo de una banda lineal
de 45 minutos de arco de longitud, con apuntado central de a = 14"16™38,79°
y 0 = 52°16'52,32" (J2000.0), y abarcan un &rea total de unos 150 minutos cua-
drados. La latitud galactica de la tira es 60° y su inclinacién respecto al N en el
plano del cielo es de 40°3’48"”. Todos los apuntados del HST presentan un tiempo de
exposicién de 4400 s en F'814W y de 2800 s en F'606W ;| a excepcién de uno de ellos
que presenta 25200 s y 24400 s en ambos filtros, respectivamente (Ratnatunga et
al. 1995; Ratnatunga et al. 1999). Las imédgenes del HST alcanzan una profundidad
de I = 25 (Roche et al. 1996), y la morfologia y fotometria de las fuentes estd a
disposién de toda la comunidad cientifica a través del proyecto DEEP! (Phillips et
al. 1997; Simard et al. 2002; Weiner et al. 2005).

Aparte de los datos en U y B con INT/WFC que presentamos en este trabajo
(véase §3.3), en una campana de observacién con el mismo instrumento en Mayo de
2003, se obtuvieron apuntados de GWS en R y mads exposiciones en U. Adicional-
mente, GOYA dispone de 11 apuntados en J y Kg con WHT/INGRID cubriendo
el campo (més informacién en CHO3). Con las observaciones en J y Kg en Mayo
de 2003 se ha alcanzado J = 21, y se ha aumentado la profundidad de Kg en 0,5
mag. En la Fig. 3.2, aparecen indicados los apuntados efectuados por el grupo hasta
el momento en GWS, junto con los 28 campos del HST en la zona. Las imagenes de
INT/WFC contienen el campo de GWS en diagonal. También se indican en dicha fi-
gura los valores de la extincién en U y B en algunos puntos del campo de INT /WFC,
obtenidos con el estimador de extincién de la base de datos extragalactica de la NA-
SA (NED?), el cual se basa en los mapas y modelos de extincién de Burstein &
Heiles (1982). Como méaximo, la extincién en el filtro Urgo es menor de 0.07 mag
en todo el campo, y en Bgpno, de 0,06 mag.

Por tdltimo, resta decir que también existen imagenes del campo efectuadas por
otros grupos con el 4m (Mayall) del Kitt Peak National Observatory (KPNO), es-
pectros del espectrometro de imagen de baja resolucién del telescopio Keck (Ke-
ck/LRIS) de unas 800 galaxias con I < 24, imdgenes profundas en radio del Very
Large Array (VLA) y con Chandra en rayos X (Alonso-Herrero et al. 2004). Se
dispone de datos en NIR y FIR con el Space InfraRed Telescope Facility (SIRTF),
y con el Galazy Evolution Ezxplorer (GALEX) en FUV. En la Tabla 3.2 se muestran

La pégina web del proyecto DEEP estd disponible en: http://deep.ucolick.org/
La pégina web de NED (NASA Estragalactic Database) se encuentra en: http://nedwww.ipac-
.caltech.edu/forms/calculator.html
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Figura 3.1: Observaciones en el campo de GWS de otros trabajos. Se muestran los apuntados de
HST/WFPC2 definiendo el campo de GWS (en diagonal), superpuestos sobre una ima-
gen del Digitized Sky Survey (DSS). Se han marcado algunas de las observaciones
efectuadas por otros estudios en la zona, tanto desde observatorios terrestres como es-
paciales. Fuente de la figura: pagina web del proyecto DEEP.

los datos de los que el muestreo GOYA ha obtenido en el campo de GWS (véase
también el estatus del muestreo sobre GWS en la Fig. 3.3).

3.3. Observaciones en U y B con INT/WFC

Los datos que aqui se presentan fueron tomados la noche del 14 de mayo de
2002, con el mosaico de cuatro detectores CCD del telescopio de 2.5m Isaac New-
ton (INT/WFC), en el Observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma). La
configuracién geométrica de las cuatro CCDs, de 2048 x 4096 pixeles cada una, se
muestra en el panel superior de la Fig. 3.4. En esta disposicion, el area total en un
solo apuntado de la cdmara abarca 1034 arcmin?, con una escala de 0,3334” /pixel.
El espacio medio entre las CCDs es de ~ 1”. Los filtros en U y B se escogieron
de entre todos los disponibles procurando que presentasen la méaxima transmision,
con un perfil cuadrado en la medida de lo posible y con los minimos defectos en la
cosmética. Finalmente, se emplearon el filtro Urgo, centrado en 3581 A y con un
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Figura 3.2: Observaciones en el campo de GWS del muestreo GOYA, marcadas sobre una imagen del
DSS. Verde: posiciones de los 28 apuntados en F606W y F814W con HST/WFPC2. Ro-
jo: apuntados en J y Ks con WHT/INGRID. Azul: apuntado en U y B con INT/WFC,
datos cuya reduccién y andlisis se presentan en este trabajo. Este abarca un 4rea irre-
gular de ~ 45" x 45, con el campo de GWS atravesdndolo en diagonal en direccién
NE-SO. Los valores por parejas escritos sobre zonas de la imagen indican la extincién
en magnitudes en las bandas U y B en esa zona respectivamente, calculadas mediante
el estimador de extinciéon de NED.

ancho de 638 ;A, v el Bgpno, centrado en 4407 A y con una anchura de 1022 A.
Las caracteristicas principales de WFC? aparecen listadas en la Tabla 3.3, y las de
los filtros empleados, en la Tabla 3.4. Cabe destacar que el filtro U presentaba una
curva de transmision menos cuadrada que el B, con unas colas en los laterales, y
peor cosmética (tenfa una burbuja en el fluido).

Si bien el procedimiento de obtencién y reduccién de datos Opticos esta bastante
establecido, la geometria irregular en mosaico de WFC introduce dificultades adi-
cionales en la reduccién de los datos. En particular, la astrometria y la combinacién
final de las exposiciones son mas complejas. Pero es el campo amplio de la cdma-

3M4s informacién en la péagina web de INT/WFC: http://www.ing.iac.es/Astronomy-
/instruments/wfc/index.html
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Tabla 3.2: Datos sobre GWS de los que dispone el muestreo GOYA. Todas las observaciones, a
excepcién de los apuntados de HST/WFPC2, han sido efectuadas por nuestro grupo.

Filtro Apuntados Area Tiempo de Telescopio/ FWHM Mitmite
exposicién Instrumento

(arcmin?) (s) (arcsec)  (mag)

Ui 1 ~ 1020 14400 INT/WFC 1,3 24.8
B 1 ~ 1020 10300 INT/WFC 1,2 25.5
F606W ... 28 ~ 150 2800 HST/WFPC2 0,14 ~25.0
F814W .. 28 ~ 150 4400 HST/WFPC2 0,14 ~25.0
S 10 ~ 160 1800 WHT/INGRID 0,6 —-1,0 ~21.0
Ko, 11 ~ 180 5400 WHT/INGRID 0,6-1,3 ~21.5

NOTA.— Las magnitudes limites, Mjimite, corresponden al 50 % de eficiencia de deteccién, véase §5.
Las fechas de observacién de los datos fueron: 03/1994 y 04/1994 (F606W y F814W),
04/2000 y 06/2001 (Ks), 05/2002 (U y B) y 05/2003 (J).

ra el que introduce la mayoria de los defectos, tales como el vinieteo, el patrén de
iluminacién irregular de los campos planos de cielo y la distorsién inherente a los
campos amplios. Por otra parte, existe mayor probabilidad de insercién en un campo
amplio de muchas estrellas brillantes, que pueden saturar en las largas exposiciones
y plagan la imagen de luz difusa. El panel inferior de la Fig. 3.4 muestra el campo
de WFC con el area de vinieteo de la camara senalizada: la CCD #3 es el que lo
acusa mas, junto con la zona superior derecha de la CCD #2.

La secuencia de observacién aparece expuesta en la Tabla 3.5. Como ésta mues-
tra, a lo largo de la noche se alternaron exposiciones del campo de GWS con observa-
ciones de estrellas estandares del catdlogo de Landolt en U y B (Landolt 1992), con
objeto de estimar el punto cero fotométrico en cada filtro y la extincién atmosférica.
Los campos de Landolt empleados se enumeran en la Tabla 3.6, junto con las masas
de aire a las cuales los observamos.

Con un unico apuntado de WFC se puede cubrir todo el campo de GWS (véase
la Fig. 3.2). Pero, dado que la zona NE del campo de visién sufre un vineteo bastante
acusado, se desplazé el apuntado central para evitarla. Se perdié asi una pequena
fraccién del apuntado més al S-O de HST/WFPC2 de los 28 que definen el campo de
GWS (véase la misma figura). Por otra parte, con objeto de cubrir los huecos entre
las CCDs en la exposicién final combinada, se suele insertar cierto desplazamiento
entre exposiciones. Estos desplazamientos minimizan a su vez errores residuales que
puedan quedar tras la correccion de campo plano y facilitan la correccién de los
pixeles defectuosos durante la combinacién final de las exposiciones. En nuestras
observaciones, se desplazaron las exposiciones ~ 10” en la direccién N-S; con lo
cual, los huecos existentes entre las CCDs #1, #2 y #3 se pudieron cubrir, pero no
el espacio entre éstas y la CCD #2. El desplazamiento se fijé en un valor bajo con
el fin de maximizar el drea de méaximo tiempo de exposiciéon y para asegurar que
ésta resultase uniforme.



3.3 Observaciones en U y B con INT/WFC

55

Tabla 3.3: Principales caracteristicas de INT/WFC*.

Pardametros globales de WFC/INT

Campo de VISION.......covvvieeeeniiiieeeennn, Irregular, ~ 34" x 34’
Tipo de detector..........cccvvvvvuiieeeennnnn. EEV

Area colectoran......o.vveeereeeeeeennnn, 5,07 m?

Razon focal en WFC........................ 3.29

Tamano de pixel......ccceeeveeeiiiiiiiinnnin. 13,5pum x13,5um
Escala de pixel.........cccocveeviiieevnieeennn, 0,3334 " /pixel
Formato CCDS.......uvvvviiiiiiiiiiiiiiinnn, 2048 x 4096 pixeles
Planitud del campo..........cceeeeeeeenence +20 pm

Tiempo en lectura........ccccceveieennnnn. 56 s (en modo lento)
Rayos césmicos (nivel del mar).......... ~ 2000 h~! por CCD
Punto de saturacidn........ccccccceeeeeeee. ~ 60000 ADUs
Planitud de chip......ccccceevveviiiiiiinnnnnnins 6-10 pm

Pixeles defectuoSoS......uuueueeeuennn.. <2%

Pardmetros de cada CCD de WFC/INT

CCD#1 CCD#2 CCD#3 CCD#4
Ganancia (e7 /ADU).....cccccevuvveunennn. 2,8 3,0 2,5 2,9
Biats (ADUS) w.oooovveeeeeeeeeeeseeeseeeeeenns 1527, 1590, 1623, 1644,
Eficiencia cuantica en U' (%)............ 67, 72, 62, 61,
Eficiencia cudntica en B! (%)............ 80, 87, 80, 78,
Corriente de oscuridad? (ADU/h)............. 3,8 3,3 2,9 2,0
Ruido de lectura (67 )..cccovevveerureennnen. 6,4 6,9 5,5 5,8

* Fuente: pdgina web oficial de INT/WFC.
! Las eficiencias cudnticas se han medido a —120°C.
2 La corriente de oscuridad se ha medido a —120°C.

Tabla 3.4: Caracteristicas de los filtros empleados en las observaciones™.

Filtro Centro Anchura Transmisién
(A) (A) (%)
URGO veeeeeneeennnns 3518 638 80
BKPNO-weveveveeennn. 4407 1022 80

* Fuente: pagina web oficial de INT/WFC.
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Tabla 3.5: Secuencia de exposiciones y caracteristicas globales de la noche de observacién.

Secuencia de observacién el 14/05/2002 en el INT

1* mitad de la noche...................... Estandares (dos filtros)
4 exposiciones® en B de 1800 s
Estdandares (dos filtros)
4 exposiciones en U de 1800 s

2% mitad de la noche..................... 4 exposiciones en U de 1800 s
3 exposiciones en B de 1800 s
1 exposicién en B de 1300 s
Estdndares (dos filtros)

Caracteristicas finales

Filtro Tiempo de exposicion FWHM Miimite, Vega
(s) (arcsec) (mag)
U, 14400 1,3 24,8
B 10300 1,2 25,5

*Dos de estas exposiciones fueron eliminadas por cirros.

Tabla 3.6: Caracteristicas de los campos de estrellas estdndares del catdlogo de Landolt (1992)
observados para la calibracién fotométrica de las observaciones del 14/05/2002 en el

INT.
Campo Landolt « ) N° de estdndares Masas de aire
( h m S) (o / //)
PG1047+003.... 10:50:02,897 -00:00:38,01 4 1,15
104-335............. 12:42:20,900 -00:33:09,02 4 1,15
PG1323-086...... 13:25:39,397 -08:49:20,04 5 1,27
SA107.......ouuu. 15:39:10,002 -00:15:51,00 8 1,45; 2,47
SAI08......cvvvee. 16:37:12,401  00:02:29,97 3 1,81; 1,74
SAL09......covvve. 17:45:19,900 -00:25:50,98 3 1,37
SA110.....cccuuven. 18:42:48,199  00:06:28,94 4 1,21
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Figura 3.3: Estatus del muestreo GOYA sobre el area de GWS. Lineas gruesas de color: las obser-
vaciones completadas por el grupo GOYA o disponibles a través de acuerdos con otros
grupos. Lineas delgadas grises: observaciones no completadas.

La noche de observacion fue oscura (la luna se oculté antes de las 21:00 horas
de tiempo local), sin polvo ni humedad, pero con poca transparencia de cielo en
la primera mitad de la noche debido a cirros altos, aunque se aclaré en la segunda
parte. Debido a que perdimos luz en la primera fase de observacion, no se alcanzé la
profundidad deseada en U (llegamos a Upxp = 25,5 mag, cuando se pretendia llegar a
Uap = 25,7 mag); aunque si se llegd a Bap = 25,4 mag, tal y como estaba planeado.
En la Tabla 3.5, aparecen las magnitudes limite? alcanzadas al 50 % de eficiencia de
deteccién para un objeto puntual del campo. Como se verda en §5, a magnitudes
menores que éstas, la sefial a ruido (S/N) de cualquier fuente es mayor o igual que
3. Debido a esta pérdida de luz, los tiempos totales de exposiciéon en ambos filtros
(14400 s en U y 10300 s en B) equivaldrén a tiempos efectivos ligeramente inferiores.
No obstante, GOYA dispone de mds observaciones con INT/WFC en la banda U
efectuadas en mayo de 2003, con las que se estima alcanzar la profundidad necesaria
para un calculo fiable de z fotométricos hasta z ~ 3. Con las iméagenes presentadas

4La transformacién entre las magnitudes en el sistema AB y las de Johnson en los filtros U y B
de Bessel viene dada por las siguientes expresiones: U = Uag — 0,731 y B = Bag + 0,163 (Johnson
& Morgan 1953; Oke 1974; Frei & Gunn 1994; Bessell 1990).
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en este trabajo, hemos llegado a z ~ 1,5 como minimo.

El seeing fue estable toda la noche. La anchura caracteristica de su PSF (Point
Spread Function) se mantuvo en ~ 1,3" en el filtro U durante la primera mitad, y en
~ 1,2” durante la segunda. En la banda B, oscilé entre 1,2” al principio y 1.1”. En la
imagen final combinada, la PSF fue de FWHM= 1,3" en U y de FWHM= 1,2" en B,
con fluctuaciones muy pequenas a lo largo de todo el campo. Como se verd en §5.8.4,
el cociente entre las FWHMSs de las PSF's de las zonas internas y externas del mosaico
resulté ser < 1,2 en ambas bandas. La emision del cielo fue aproximadamente de
21,5 mag por segundo de arco cuadrado en U, y de 21,7 en B.

Adicionalmente, se tomaron imégenes de iluminacién plana, tanto de cupula
como de cielo, al principio y al final de la noche, con objeto de efectuar la correcciéon
de las diferentes respuestas pixel a pixel de las CCDs. Numerosas exposiciones de
tiempo de exposicién cero nos sirvieron a su vez para estimar el grado de estructura
del bias de la camara en cada CCD. Se disponia ademéds de una serie de exposiciones
cortas destinadas al andlisis de la linealidad de cada detector (véase §4.1.3). Por
dltimo, sélo nos resta indicar que el nivel de franjas de interferencia por lineas de
emisién del cielo es despreciable a longitudes de onda tan cortas como las de los
filtros U y B aqui empleados.
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Figura 3.4: Configuracién geométrica del mosaico de INT/WFC. Panel superior: disposicién
geométrica entre las CCDs del mosaico de WFC. Fuente: Pagina web oficial de
INT/WFC. Panel inferior: esquema del campo de WFC. Los detectores tienen una
escala de 13,5um = 0,3334" /pixel en el foco primario del INT, y cada uno cubren un
drea de 22,8’ x 11,4" de cielo. Una sola exposicién de WFC abarca un total de 0,29
grados cuadrados. Sobre la figura se muestra el drea vineteada de la cdmara, senalizada
mediante la corona circular. Fuente: pagina web del muestro ING Wide Field Imaging

Survey.






Reduccién de datos de INT/WFC en U
y B

En este capitulo, describiremos la reduccién de los datos de INT/WFC, las parti-
cularidades del tratamiento de los mosaicos de CCDs y las técnicas novedosas que
tuvimos que desarrollar hasta obtener las imdagenes finales en U y B de los datos del
muestreo GOYA.

4.1. Reduccién basica

La reduccion de datos épticos se complica si se emplean cdmaras mosaico de
varias CCDs para abarcar un gran campo. A la disposicion de las diferentes CCDs
del mosaico y a que cada una exhibe diferentes respuestas y caracteristicas, hay que
anadir que un gran campo siempre introduce estructuras a gran escala del cielo, no
observables en caso de cubrir pequenas areas, y distorsiones épticas mas acentuadas
a medida que nos alejamos del eje 6ptico de la camara.

Nuestros datos fueron tomados con Wide Field Camera (WFC), cdmara de 4
CCDs que hemos descrito en la secciéon §3.3. Los datos de WFC son guardados
en ficheros multiextension (MEF). Estos son ficheros de tipo FITS que constan de
varias unidades de datos (DUs), de forma que cada una de las CCDs del mosaico se
almacena en una de las DUs del fichero MEF.

La reduccion bésica se desarrollé utilizando una serie de programas disenado
por nosotros para reducir especificamente las imdgenes MEF de INT/WFC. Estos
programas estdn basados en MSCRED', un conjunto de tareas que funciona dentro de
IRAF?, disefiado para el andlisis de la cAmara mosaico de 8 CCDs de NOAO (Valdés
1998, 1999, 2001; Valdés & Tody 1998). Nuestras tareas han sido reunidas en un

La pagina web de MSCRED (MoSaiC data REDuction system) estd disponible en: http://-
iraf.noao.edu/scripts/irafref ?Tmscred

2IRAF (Image Reduction and Data Facility) es un software creado para la reduccién y el anslisis
de datos astronémicos. Mds informacién en: http:/iraf.noao.edu/
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REDUCCION BASICA DE WEC

@E CORRECCION TAREA (WFC m@

EDICION DE CABECERAS | wic.wicfirsthedit
BIAS Y CORTADO wic.wicoverstrim
LINEALIDAD wic.linearity
PLANITUD DEL CAMPO mscred. ccdproc
NORMALIZACION A :
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SUPERFLAT wic.wiccombine
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Figura 4.1: Esquema bésico de reduccién seguido con los datos de WFC. A la derecha se indican
algunas de las tareas del paquete disenado, WFC, para cada paso de reduccién, con la
Unica excepcién de ccdproc y mscarith, que pertenecen a MSCRED.

programa global, que hemos llamado WFC?, y que aparece ampliamente comentado
en el Apéndice C1. En la reduccién no sélo se han empleado tareas de WFC, sino
también de MSCRED y de otros paquetes de tareas de IRAF. La informacion acerca
de la estructura de los MEF's y sus cabeceras, de MSCRED y acerca de la reduccién
de mosaicos procede de las guias y articulos de Valdés (véanse las referencias) y de
las paginas web de IRAF.

En la Fig. 4.1 se muestra el esquema de reduccién total que hemos seguido. A

3 A partir de ahora, toda tarea ird precedida del paquete de tareas al que pertenece. Por ejemplo,
nos referiremos a la tarea ccdproc de MSCRED como mscred. ccdproc.

1A lo largo de este capitulo, indicaremos las tareas de WFC que se han utilizado en cada momento;
si bien algunas tareas bésicas que lo configuran, tales como wfc.wfcnorm y wfc.selectkeyw, no se
comentan en este capitulo. Remitimos al Apéndice C para una descripcién completa de WFc.
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pesar de que iremos detalldndolo mas adelante, comentaremos en general los pasos
principales del proceso basico. En primer lugar, se efectiia una primera ediciéon de
las cabeceras para insertar la informacién necesaria en las mismas que no aparece o
que es incorrecta (véase §4.1.1). Después, se elimina la corriente de oscuridad y el
bias (§4.1.2). Tras cortar las imdgenes a sus secciones ttiles, procedimos a corregir
la no linealidad del detector (§4.1.3). Algo fundamental en cualquier reduccién de
CCDs es la correccion de la diferente respuesta que presentan los pixeles del detector
(flatfield o flat, §4.1.4).

Por otra parte, en cdmaras de gran campo, se debe corregir el patrén de ilumi-
nacién que se suele introducir en las imagenes al dividir por el flatfield. Dado que
en nuestras imagenes existian patrones muy prominentes de luz difusa, no nos fue
posible corregir el patrén de iluminacién (§4.1.6.A-C). Sin embargo, hemos desarro-
llado un método que permite eliminar la luz difusa en un > 98 %, ain cuando se
traten de estructuras irregulares, variables de CCD a CCD, e incluso cambiantes en
exposiciones sucesivas de la misma CCD (§4.1.6.D-E).

El dltimo paso de la reduccién bésica es la creacién de las mascaras de pixeles
defectuosos o saturados, que se corregiran durante la combinacién final de las ex-
posiciones en cada banda (§4.1.7). Las calibraciones fotométrica, astrométrica y la
combinacién final de las imégenes se trataran por separado (§§4.2-4.4).

4.1.1. Primera edicién de las cabeceras

Las imagenes MEF deben tener cierta informacion que describan las propiedades
y geometria del mosaico que configuran. Esta se codifica en algunos pardmetros (o
claves) en las cabeceras de los MEF. Esto no sélo es necesario para representar el
mosaico en una ventana de visualizacién, sino también para ciertas tareas que hacen
uso de secciones definidas de las CCDs. Algunas de estas claves no se encontraban
correctamente introducidas en las cabeceras iniciales de las imagenes, de manera
que hubo que insertarlas. Las principales son:

= EXTNAME: nombre que se asigna a la extensién. Su valor debe ser im1’, 'im2’,
etc., segun a qué extensién pertenezca la imagen (la primera, la segunda,...).

= IMAGEID: identificador de la imagen, u orden de la extension en el fichero MEF.
En nuestro caso, varia de 1 a 4 porque INT/WFC posee cuatro CCDs.

= CCDNAME: nombre arbitrario asignado al CCD. Se suele emplear la notacion
“ced1”, “ccd?2”,..., segin la extensién.

= DETSEC: seccién en pixeles que describe la posiciéon que vamos a asignar a cada
CCD en el mosaico total. Debe tener las mismas dimensiones que DATASEC
y es arbitraria. No obstante, con objeto de visualizar las cuatro CCDs de
cada exposicion de forma similar a como se sitiian en el plano focal y facilitar
posteriormente la astrometria, se les ha dado unos valores que reproducen
estas posiciones aproximadamente desde el principio.
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Tabla 4.1: Valores de las claves de la cabecera empleados por la tarea wfc.wfcfirsthedit para
definir la disposiciéon geométrica deseada de las CCDs de WFC en la ventana de visuali-
zacién. Los valores mostrados representan al CCD #2 en una posicién aproximada a la
que muestra en el plano focal de WFC.

Claves Geom. CCD #1 CCD #2 CCD #3 CCD #4
EXTNAME... iml im2 im3 im4
IMAGEID...... 1 2 3 4
CCDNAME... cedl ced2 ced3 ced4
DETSEC....... [4097:6144,1:4096] [6145:8192,1:4096] [6145:8192,1:4096] [2049:4096,1:4096]
DATASEC..... [54:2101,1:4096] [1:4096,1:2048] [54:2101,1:4096] [54:2101,1:4096]
TRIMSEC..... [54:2101,1:4096] [1:4096,1:2048] [54:2101,1:4096] [54:2101,1:4096]
CCDSEC....... [1:2048,1:4096] [1:4096,1:2048) [1:2048,1:4096] [1:2048,1:4096]

m DATASEC: seccién en pixeles de la CCD que es ocupada unicamente por los
datos, es decir, sin regiones de overscan o underscan.

= TRIMSEC: region de datos utiles, también en pixeles. Puede ser diferente a DA-
TASEC, pero siempre debe estar contenida en ella. En caso de existir esta clave,
la tarea mscred.mscdisp representaria sélo esta seccion de todo el mosaico.

= CCDSEC: seccién de la CCD que se corresponde con zona de datos.

En la Tabla 4.1, se listan los valores empleados de estas claves para representar
la CCD #2 en una posicién similar a la que exhibe fisicamente respecto a las demas
CCDs. La tarea wfc.wfcfirsthedit inserta estas claves, ademads de otras que eran
incorrectas o que no aparecian en las cabeceras desde el principio (tales como EPOCH
y BIASSEC, la época de observacion y la seccion en pixeles del overscan de cada CCD,
respectivamente).

En caso de que esta informacién esté codificada con otros nombres, MSCRED
admite que se utilice un fichero que relacione el nombre estandar que deberia tener
cada clave con el que realmente presenta en las cabeceras. Este fichero, llamado
fichero instrumental, se introduce como parametro general de MSCRED. Sin embargo,
hemos comprobado que da problemas en casos en los que se llama a una tarea externa
a MSCRED, ya que pierde las definiciones del entorno. Por esta razon, preferimos
editar directamente los parametros de las cabeceras.

Con estas claves en las cabeceras, ya se pueden emplear tareas para la visuali-
zacién del mosaico en una ventana de visualizacién (SAOIMAGE, DS9 o XIMTOOL);
en particular, dos desarrolladas por nosotros: wfc.wfcdisp, tarea que representa
cada CCD en un marco distinto de la ventana, y wfc.wfcpos2, que modifica los
parametros de la cabecera particular de la CCD #2 para definir su posicién en la
ventana de visualizacién paralela o transversalmente a las demas CCDs cuando se
representen con mscred.mscdisp.
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4.1.2. Correccion de bias y de corriente de oscuridad

Durante las observaciones se habian obtenido imagenes de tiempo de exposiciéon
cero (bias) con objeto de poder corregir del nivel de cuentas que se introduce en cada
CCD para evitar que presente valores negativos. A pesar de que la pdgina web del
INT avisaba de la existencia de una estructura 2-D periddica en los bias, en nuestro
caso no se aprecié ninguna en el bias final combinado, al menos mayor de un 0,1 %.
Por esta razén y para corregir de este “nivel cero”, se emplearon las regiones de
overscan (un grupo de columnas no expuestas) en lugar del bias combinado. Cada
fila de overscan se ajusta con una constante con el fin de hallar el valor medio de
todas las columnas de overscan en cada fila de la imagen y evitar posibles valores
de columnas que se desviasen. La corriente de oscuridad se corrige también con esta
operacion, al estar incluida en las columnas de owverscan. Tras esta correccion, se
cortan las CCDs a sus secciones de datos tutiles. La tarea wfc.wfcoverstrim ha
sido disenada para agilizar este proceso con los datos de WFC.

4.1.3. Correccion de la linealidad

Los tests de linealidad del grupo del INT (ING) con flatfields de ctipula indican
que las CCDs #2 y #4 presentan respuestas no lineales apreciables en todo el rango
dindmico, en particular, de ~ 2% a partir de 50000 ADUs. Las CCDs #1 y #3 son
esencialmente lineales en menos de un 1% en todo el rango. Estos comportamientos
son estables en el tiempo, y estan relacionados con uno de los amplificadores de
WEFC, compartido por las CCDs #2 y #4. En la Fig. 4.2, aparece representado el
comportamiento no lineal de cada una de las CCDs, segun las medidas tomadas por
el ING.

En §3.3, se comenté que la noche de observacion se tomaron ciertas imagenes des-
tinadas al calculo de los coeficientes de linealidad de cada detector. Estas consisten
en secuencias de exposiciones con la cipula iluminada, con tiempos de integracion
progresivamente mas altos (sin llegar a la saturacién de los detectores). Con ello, se
pretende caracterizar el incremento del nimero de ADUs con el tiempo, ¢, ante un
campo de iluminacién constante y plano. Los coeficientes de linealidad se estiman
tal y como sigue:

1. Se representan los valores de la mediana de ADUs de cada exposicién, ADU;,
frente al tiempo de exposicién de la misma, t;, para cada CCD.

2. Aquellos valores con tiempo de exposicién menor se encontraran probable-
mente en el rango lineal de la camara. Si ajustamos con una recta la zona de
bajo tiempo de la gréafica, sabremos qué niimero de cuentas corresponderia a un

A partir de ahora, tendremos que referirnos a numerosos pardametros cuyo valor varfa segin
la CCD de WFC considerada. Asi que, para denotar esta dependencia, utilizaremos el subindice 1.
Podra adoptar los valores i = 1, 2, 3 y 4, segin nos estemos refiriendo a la CCD #1, #2, #3 y #4,
respectivamente.
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tiempo de exposicién dado en el hipotético caso de que la respuesta fuese lineal
en todo el rango, mediante una expresién del tipo: ADU; jineal = @1 + G2 texp-

3. El cociente entre el niimero de ADUs esperado en un tiempo ¢; por esta extra-
polacién lineal (ADUj jineal) ¥ €l nimero real medido (ADU;) nos da cuenta de
la desviacion de la linealidad de la CCD en ese rango dindmico. Este cociente
(Clineal) describira el comportamiento no lineal de la CCD:

ADUi,linoal

ADU, (4.1)

Oi,lineal =

4. La variacién de Cj jineal con el nivel de cuentas suele admitir un buen ajuste
mediante un polinomio de grado bajo. En nuestro caso, utilizamos un polino-
mio de segundo grado en ADU; para describir esta dependencia, tal y como
indica el ING en su web:

Ci 1ineal (ADU;) = Cy + Cy ADU; + C3 ADU?. (4.2)

A los coeficientes C1, Cy y C3 se les denomina coeficientes de linealidad. Una
vez que hayamos ajustado un polinomio segin la ec. [4.2], corregiremos el valor
de cada pixel de la CCD multiplicando su valor por Cj jineal (€c. [4.1]):

ADUi,linoal = Ci,lineal (ADUZ) ADUZ (43)

En la Fig. 4.3, hemos representado estos ajustes para cada CCD. Como puede
observarse, los valores medidos en las imagenes tomadas para este calculo no cubren
el rango dindmico en ADUs de manera gradual y continua, sino que se agrupan en
valores muy altos o muy bajos. Definir la curva en todo el rango con sélo estos puntos
introduce mucho error en la correccién de la linealidad. A pesar de que la diferencia
en ADUs de los valores medidos a los corregidos por linealidad nos resultaba < 2%
(~ 0,02 mag), consideramos que nuestras mediaciones eran menos fiables que las
del ING. En la Tabla4.2, se comparan nuestros coeficientes de linealidad con los
que aparecen en la web del ING. Aunque presentaban érdenes similares, decidimos
emplear estos ultimos, ya que se suponen estables en el tiempo y precisos en un
0,2% en el rango de 0-50K ADUs (véase la diferencia en cuentas entre usar unos
coeficientes u otros en todo el rango dindmico de las CCDs en la Fig. 4.2). La tarea
wfc.wfclinerity emplea los valores del ING para corregir de linealidad por defecto,
aunque pueden modificarse a través de la lista de pardmetros.

4.1.4. Correcciéon de campo plano

La reduccién de campo plano se lleva a cabo exponiendo la CCD a un campo de
iluminacién plano, que puede ser la cupula del telescopio iluminada por una lampara
o el c¢énit justo tras el ocaso o antes de la salida del sol. De esta forma, se logra un
mapa de la diferente respuesta de los pixeles de cada una de las CCDs a un campo
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Figura 4.2: Comportamiento real y esperado de cada una de las 4 CCDs de WFC en el supuesto
de linealidad, segin el ING y segiin nuestras medidas. Hemos desplazado verticalmente
las curvas para evitar solapamiento. Lineas discontinuas en negro: respuesta original de
cada CCD. Lineas punteadas en azul: valores esperados por la correcciéon de linealidad
con los coeficientes del ING. Lineas continuas en rojo: valores esperados por la correcciéon
de linealidad empleando nuestros ajustes. Notese que en todas las CCDs de WFC la
correccién por linealidad disminuye el nimero de cuentas observado.

de iluminacién constante (flatfield). Nosotros disponiamos tanto de flatfields de cielo
como de cupula en ambos filtros. Tras varias combinaciones de ambas clases en cada
banda, llegamos a las siguientes conclusiones:

= Los flatfields de cupula presentaban una media de cuentas bastante inferior a
los de cielo. Por esta razén, cuando se consideraban en combinaciones separa-
das de flats de cupula y cielo, se observéd que los flats promediados de cipula
no corregian los defectos en un grado tan éptimo como los promediados de
cielo en ambos filtros. De hecho, al dividir un flatfield construido combinando
unicamente flats de cupula por el obtenido usando sélo los de cielo, aparecian
en la imagen resultante unas estructuras periédicas de < 0,9 % el nivel prome-
dio, asociadas en su mayor parte a los flats de cupula. Esto ocurria en los dos
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Figura 4.3: Ajustes de linealidad de las CCDs de WFC. Se representa el cociente entre las cuentas
corregidas de linealidad y las observadas frente a estas tultimas para cada CCD; es decir,
Ci lineal frente a las ADUs observadas (ec. [4.3]). Rombos en negro: medidas observadas
en nuestros tests de linealidad. Circulos en azul: valores esperados empleando los ajustes
del ING (coeficientes en la Tabla4.2). Tridngulos en rojo: valores esperados empleando
los ajustes efectuados por nosotros a nuestras medidas (coeficientes resultantes en la
Tabla4.2). Lineas continuas en rojo: curva ajustada para cada Cj lineal mediante nues-
tras medidas. Se han empleado polinomios de orden 2 en los ajustes, al igual que el
ING. Lineas punteadas en azul: curva ajustada para cada Cj lincal por el ING.

filtros.

= Generamos una combinacién de flatfields de cipula y cielo tanto en U como en
B, con el resultado de que disminuia la capacidad del flat final para eliminar
estructuras. Esta fue la razén por la que decidimos solo emplear flats de cielo
en las combinaciones finales.

= En el filtro U se habian tomado flatfields de cielo tanto al principio como al
final de la noche, mientras que en B sélo disponiamos de flatfields al atardecer.
Se generd el cociente de los campos promedio del principio respecto al promedio
del final de la noche en U, con lo que comprobamos que la respuesta de las
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Tabla 4.2: Valores de los coeficientes de linealidad de INT/WFC calculados por el ING y por medio
de nuestras medidas. Los primeros se encuentran disponibles en la pagina web del ING.

CCD ING Nuestros ajustes

ID C1 Co(/1077)  C3(/1071'?) C1 Co(/1077)  Cs(/1071%)
#1...... 1,004£0,02 —20,040,4 8,00+£0,16 1,004£0,10  —14,0+1,5 —3644
#2...... 1,004£0,02  —0,5040,01  —4,0+0,1 1,0040,12 10,241,0 —4944
#3..... 1,004+0,02 —6,004+0,12 0,00+£0,02 1,00+£0,10 —5,9434+0,021 —14,0£1,6
H#4...... 1,004£0,02 —1,5040,03 —2,00-0,04 1,0040,20 21,609 7845

CCDs no habia cambiado a lo largo de la noche de manera apreciable (<
0,1%). Asi que se decidi6 combinar todos los flatfields de cielo en cada filtro.

» Algunos flatfields de cielo en B presentaban estrellas desenfocadas. Estas apa-
recian en el flat final combinado como varias pupilas desplazadas correspon-
dientes al trazo dejado por cada una de las estrellas, con valores de un 1.5 %
sobre la media local. No desaparecian atin combinandolas con medianas porque
se solapaban varias veces en iméagenes sucesivas de flats. En un primer intento
para eliminarlas, se dio valor 1 (el valor medio de los flatfields normalizados)
a todos aquellos pixeles de estos flatfields cuyas cuentas superasen en 30 la
media del pixel correspondiente. De esta forma, logramos eliminar las pupi-
las. No obstante, todos aquellos pixeles de los flats con una sensibilidad muy
superior a la media (~ 50 — 100 pixeles) también eran rechazados mediante
este procedimiento; con lo cual, éstos no eran corregidos al dividir por el flat
combinado. Finalmente, logramos eliminar las estrellas en las imagenes de flat-
field en B generando méascaras de cada imagen de campo plano con el mismo
criterio de antes (pixeles de estos flatfields cuyas cuentas superasen en 3o la
media del pixel correspondiente). Estas mascaras se emplean al combinar los
flatfields en B con un algoritmo de rechazo (minmax) para sustituir sus valores.
De esta forma, se evitaba el rechazo directo de un pixel que siempre presenta-
se valores altos debido a una alta sensibilidad. La tarea wfc.wfcflatcomb se
disené especificamente para este fin (més informacién en el Apéndice C).

Tal y como comentamos en §3.3, INT/WFC presenta un vineteo elevado, carac-
teristica tipica de las camaras de campo amplio. Los flatfields finales no han sido
capaces de eliminar del todo el vineteo del extremo NE de la CCD #3, aunque si el
del extremo W de la CCD #2. El nivel de vineteo residual es de un 20% en U y
deun 5% en B (~ 0,2 y ~ 0,05 mag, respectivamente) y estd limitado al extremo
inferior izquierdo de la CCD #3. La gran pupila central que ocupaba todo el centro
de la CCD #4 (la “sombra” del soporte del espejo) desaparece por completo tras la
reduccion por flatfield. El error por la correccién de flatfield que se ha introducido
en la fotometria en las zonas no vineteadas es de un 0.5 % como mdximo, o equiva-
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lentemente, de 0,005 mag, valor despreciable comparado con los errores tipicos de
extraccion de fuentes.

4.1.5. Escalado de las CCDs

La tarea mscred.ccdproc es capaz de escalar todas las CCDs al valor de una
de las claves de las cabeceras (CCDMEAN), siempre y cuando ésta esté definida. Esta
clave representa el valor medio de todos los pixeles de todas las CCDs del fichero
MEF. Estéd disenada para que la tarea mscred.ccdproc pueda normalizar por este
valor el flatfield final cuando utilizamos esta tarea para dividir las imagenes de
ciencia por el flatfield.

La tarea mscred.ccdproc efectia esta division por el valor de CCDMEAN porque
no normaliza los flatfields combinados. La finalidad de no normalizar los flatfields
antes de dividir por ellos es que, de esta forma, se compensan las diferentes ganancias
de las CCDs, reflejadas en el distinto valor medio de ADUs de cada CCD del flatfield
combinado. Esto evita tener que escalar entre si las CCDs de cada imagen de ciencia
cuando se proceda a combinarlas, y hace posible que sélo tengamos que hacer la
calibracién fotométrica de una de ellas, ya que ésta serd extensible a las otras CCDs.

Por tanto, si el valor en el CCDMEAN de cada CCD representase realmente el
valor medio de sus pixeles en ADUs, este procedimiento seria correcto. El problema
surge cuando el valor de CCDMEAN de la cabecera es incorrecto, que fue nuestro
caso. Al haber combinado los flats con una tarea diferente de mscred.ccdproc, el
valor de CCDMEAN en el flatfield combinado de cada filtro no se habia actualizado.
Nuestras tareas de combinacién simplemente asignaban el valor de CCDMEAN de la
primera imagen de la lista de flats que combindbamos, en lugar de volver a calcularlo
en el flatfield final combinado. Por tanto, cuando utilizamos mscred. ccdproc para
dividir las imagenes de ciencia por los flatfields, la tarea dividié por este CCDMEAN
incorrecto todas y cada una de las CCDs de las imagenes de ciencia. Es decir, cuando
dividimos cada imagen por el flat correspondiente, estabamos multiplicando por un
factor constante igual al valor de CCDMEAN de la cabecera del flat.

Cuando nos percatamos de que habiamos introducido este factor en las imagenes
de ciencia, las corregimos dividiendo por él (tengamos en cuenta que este factor
esta dividiendo al flatfield combinado, luego multiplica a cualquier imagen de ciencia
que, a su vez, haya sido dividida por el flatfield para corregirla de campo plano).
También lo eliminamos de los flatfields generados en cada banda, multiplicando por
su valor en cada filtro. Dado que la calibracion fotométrica habia sido ya calculada,
introdujimos el factor multiplicativo de cada banda como una constante adicional,
que sumamos al punto cero de la calibracién en cada filtro (véase §4.1.5.B).

Sin embargo, con este procedimiento, las imagenes nos quedaron sin unidades
fisicas, tal y como explicaremos en §4.1.5.A. Para lograr un tratamiento estadistico
de los errores que sea coherente, las imagenes corregidas por flatfield deben estar en
ADUs o en fotones, puesto que son éstos los que siguen una ley de Poisson (en §4.1.6
comprobaremos que el cielo en nuestras imagenes se ajusta bien a esta distribucién).
Precisamente, el factor que nos “falta” para solventar la falta de unidades fisicas de
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nuestras imédgenes es ese valor medio de todas las CCDs del flat en cada banda, el
valor correcto de CCDMEAN.

Para asignar de unidades fisicas a nuestras imagenes, se puede calcular este valor
correcto del CCDMEAN y multiplicar por él todas las imagenes ya corregidas de flat.
O también se puede utilizar una normalizacién que hemos desarrollado mediante la
cual las imédgenes quedan dadas en cuentas promedio, a través de la definicién de
una ganancia promedio. Este factor también se traduce en una constante que hay
que anadir al punto cero de la fotometria en cada filtro, tal y como comentamos a
continuacion.

A.- Normalizaciéon a una ganancia promedio

Veamos por qué las imagenes reducidas por flatfield empleando mscred. ccdproc
carecen de unidades fisicas. La imagen en ADUs de cada CCD del mosaico, I;(z,y),
se relaciona con el campo original de fotones procedentes de los objetos (galaxias y
estrellas) que ha atravesado la atmdsfera a través de una funcién que da cuenta de
la respuesta pixel a pixel de cada CCD y del factor de conversién de electrones (e™)
a ADUs de la misma (la ganancia). Segin esta afirmacién, podemos decir que:

Lz, y) = ~Fi(z,y) Rilz,y), (4.4)

9i

donde el subindice i se refiere a cada una de las cuatro CCDs del mosaico (i = 1, 2,
3, 4); Fi(x,y) es el campo de flujos de los objetos celestes en electrones en la CCD
#i; R;(x,y) es la funcién respuesta del sistema 6ptico y de la CCD #i; y g; es la
ganancia de la CCD #i, es decir, el factor de transformaciéon de electrones a ADUs.

De igual forma, el flatfield promedio en ADUs (sin normalizar) de la CCD #,
FFi(z,y), podria escribirse en funcién de la fuente de iluminacién promedio que lo
ha generado de manera andloga:

FFi(2.y) = - Ci(a.y) Rilw.). (45)
donde C;(z,y) representa el campo medio de flujo de cielo que ha resultado de la
combinacién de todas las exposiciones de flat para generar el flatfield promedio. Tal
y como ya se ha advertido antes, cuando el campo de la camara es muy amplio,
el cielo no es una constante, sino que presenta gradientes de iluminacién. Por ello,
Ci(z,y) puede considerarse como el producto de un nivel promedio emitido por el
cielo en electrones, C, multiplicado por una funcién que reproduciria el patrén de
iluminacién del flat promediado, P;(z,y), en la forma:

Teniendo en cuenta las ecs. [4.4]-[4.6], si dividimos la imagen por el flatfield para
corregirla, I; pr(x,y), nos quedara:
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IZ(JE,y) _ .7:2(33,@/)
FF(z,y)  CPi(z,y)

Ii,pp(x,y) (47)
De esta expresion se deduce facilmente que las imagenes corregidas de flatfield ca-
recen de unidades fisicas, ya que tanto F;(z,y) como C vienen dadas en electrones
y Pi(z,y) es adimensional.

La mayoria de programas de extraccién y fotometria de fuentes suele asignar
un error poissoniano al flujo de cada fuente detectada, proporcional a la raiz del
nimero de electrones de la fuente mas los del cielo asociado. Para ello, considera
que la imagen sobre la que trabaja estd en ADUs y pide como pardmetro de entrada
la ganancia, la cual emplea para transformar el nimero de ADUs a electrones.
Asi pues, tener definidas las imdgenes de ciencia en ADUs es fundamental para
un correcto analisis de errores. Dado que el algoritmo de detecciéon que empleamos
nosotros sigue precisamente este método, era conveniente que nuestras imégenes se
encontrasen en ADUs, una vez habiamos equilibrado las distintas ganancias de cada
CCD del mosaico. Indicamos a continuacién cémo introducimos estas unidades en
las imagenes de ciencia adimensionales, es decir, cémo las transformamos a cuentas
promedio.

Dotar de unidades fisicas a la 1ltima expresién consistiria simplemente en hallar
algun tipo de normalizacién para el flat, de tal manera que las imagenes fuesen pro-
porcionales a alguna magnitud fisica (por ej., multiplicindolas por el valor correcto
de CCDMEAN, véase la seccién anterior). De hecho, a nosotros nos convendria més
que esta normalizacion, de alguna forma, estuviese relacionada con la ganancia pro-
medio a la que queda la imagen tras equilibrar las diferentes ganancias, para que
las imagenes estuviesen dadas en unidades similares a unas cuentas promedio. Esta
ganancia promedio se definiria como:

I=(@)vi=(+9+g9+agqu)/d (4.8)

Para hallar esta normalizacién, vamos a calcular el valor promedio del flat final
de la CCD #i, mediante la ec. [4.5]. Si tenemos en cuenta que la media de R;(z,y)
y de P;(x,y) son, por definicién, ~ 1, promediando la ec. [4.5] podemos llegar a que:

FF, = (FF(x.))y; ~ C/gs. (4.9)

es decir, que este valor promedio resulta aproximadamente proporcional a C/g;.

Vamos a definir como factor de mnormalizacién, FF~1, al valor medio de los
inversos de estos F'F; para las cuatro CCDs. Sustituyendo las ecs. [4.8] y [4.9] en
esta definicién, podemos deducir facilmente que este factor de normalizacién es
proporcional a §/C:

4
FF1=((FF)™"), =Y (FF)'/A~g/C. (4.10)
=1
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De manera que, si normalizamos por este valor la imagen corregida de flatfield
(ec. [4.7]), nos queda:

Ii,FF($7 y) ~ E(:Ev y)
FFR-1 g Pi(z,y)

Iiapu = (4.11)

Finalmente, con esta normalizacion hemos obtenido el campo de flujos original,
dividido por el patrén a gran escala que introduce inevitablemente el flat, en uni-
dades de cuentas promedio, tal y como queriamos. Por tanto, para transformar las
iméagenes corregidas por flat a cuentas promedio, dividimos todas las imédgenes de
ciencia por el factor de F'/F'—! que correspondia segtin el filtro. Como la calibracién
fotométrica habia sido realizada con anterioridad a este estudio, introdujimos estos
factores de normalizacién en el punto cero de la calibracién de cada banda (véase la
subseccidn siguiente).

B.- Escalas a aplicar a las imagenes y su traslacion a la calibracién fo-
tométrica

En las secciones anteriores, se han introducido dos factores constantes en las
imagenes de ciencia de cada banda por dos causas: la primera, por el escalado que
mscred. ccdproc efectud a los flatfields finales usando la clave CCDMEAN de las cabe-
ceras; la segunda, por la conversion a cuentas promedio que después hemos efectuado
en todas las imédgenes de ciencia corregidas por el flatfield, normalizando por el fac-
tor FF~1 en cada filtro. Por tanto, las escalas por las que hay que multiplicar las
imagenes van a depender del filtro, y vienen dadas por:

N . |
fu = {(CCDMEAN)U-(FF—l)U] = 0,680233,

I O (4.12)
fg = [(CCDMEAN)B-(FF—l)B] — 0,761769.

Esta normalizaciéon se traduce en un sencillo cambio en el punto cero de la
calibracién fotométrica de cada banda (que en aquel momento ya estaba realizada),
en la forma:

UQ,corr = UQ,calib — 2,5 log (fU) = UQ,calib T+ 0,418356,

bO,corr — b07calib — 2,5 log (fB) = bO,Calib _|_ 072954427 (413)

donde ug corr ¥ bo,corr SON los nuevos puntos cero fotométricos en U y B respecti-
vamente, ¥ ug calib ¥ bo calib Tepresentan los puntos cero obtenidos de la calibracion
fotométrica directa de las imagenes corregidas por flatfield, sin haberles efectuado
ninguna correccién de escalas.

4.1.6. Luz difusa frente a superflat

En esta seccién describiremos cémo corrige un superflat los patrones de ilumina-
cién que se introducen al dividir por el flatfield (§4.1.6.A), y por qué no es posible
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crear un superflat a partir de imagenes de un campo afectado por luz difusa, caso
en el que se encuentran nuestras imagenes (§4.1.6.B). A continuacién, se describen
algunos de los procedimientos que se trabajaron tratando de eliminar y/o separar
la luz difusa del patrén de iluminacién (§4.1.6.C). Dado que todos ellos resultaron
infructuosos, se decidié eliminar inicamente la luz difusa, puesto que representaba
un problema mas grave que el patrén de iluminacién. En §4.1.6.D, se comentan
los métodos que trabajamos y que nos dieron resultados negativos. Finalmente, en
84.1.6.E, describiremos el novedoso método con el que logramos eliminar las estruc-
turas difusas de las imédgenes, sin afectar apreciablemente a la fotometria de las
fuentes, ni siquiera en torno a los halos de estrellas brillantes.

A.- Patrones de iluminacién y su correccion por superflat

En las camaras de gran campo, al reducir por flatfield, se introduce otro efecto
mas a tener en cuenta: el patréon de iluminacion que se suele utilizar para describir
la respuesta pixel a pixel de las CCDs no es del todo homogéneo, sino que presenta
gradientes de iluminacién debido a que la ldmpara utilizada (en el caso de que sean
flatfields de cipula) o el sol (si son de cielo) iluminan la zona de apuntado desde una
direccién dada. Este gradiente es despreciable en pequenos campos, en los cuales la
iluminacién del flatfield se puede considerar constante; pero puede ser notable si la
camara abarca una gran area proyectada en la bdveda celeste. Si hemos empleado
una combinacién de diversas exposiciones de cielo para obtener un mapa promedio
de respuesta de las CCDs, estamos insertando en ella no uno, sino una combinacién
de los gradientes de cada exposicién, que habran ido variando a medida que el sol
salia o se ponia al tomarlos. De esta forma, al dividir las imédgenes de ciencia por
este flatfield promedio, hemos dividido a su vez por este patrén de iluminacién
combinado, totalmente espurio.

Este patrén, causado por los gradientes de iluminacion del cielo a gran escala,
se suele corregir generando una imagen de superflat o skyflat, que no es sino una
imagen proporcional a él. Volvamos a la ec. [3.2] para ver mejor cémo se introduce
este patrén en las imagenes. En el razonamiento que sigue, obviaremos el subindice
i relativo al nimero identificativo de la CCD (se sobreentendera).

En el caso de que no existan estructuras difusas o estrellas saturadas, podemos
considerar que el campo de flujos original F(z,y) estd constituido por un campo de
fuentes (estrellas y galaxias), al que llamaremos Fg(x,y), més la emisién del cielo,
Fs(z,y). Por tanto, la imagen de ciencia, I(z,y), puede describirse como:

Ia,y) = [Falo) + Fe)] Role.9) Role.o), (414)
donde ademas hemos considerado que la funcién respuesta del sistema éptica-detector,
R(z,y), puede descomponerse en dos contribuciones separadas: la respuesta de la
6ptica del telescopio por un lado, Ro(z,y), y la del detector por otro, Rp(z,y).

Por la misma razén, el flatfield combinado del filtro correspondiente serd propor-
cional al producto del patrén de iluminacién del flatfield, P(x,y), por las respuestas
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de la 6ptica y del detector; ya que, de la ec. [4.5], se puede derivar que:

FF(e.y) = %P@c,y) Ro () Ro(z.y). (4.15)

Por tanto, y dado que para corregir de campo plano se divide la imagen de
ciencia por el flat, este patrén P(z,y) se introduce en las imdgenes corregidas segin
la expresion que sigue:

[(.Z' y) _fG(x7y)+]:S(‘Tay)
FF(z,y) CP(xy)
Si normalizamos las imédgenes para que estén en cuentas promedio dividiendo

por la escala dada en la ec. [4.10], este patrén de iluminacién sigue contaminando la
imagen:

Ipp(z,y) = (4.16)

I _ Folz,y) + Fs(zx,
Iapu(z,y) = FFF}(f ly) ~g c(@ %)(x y)s(ﬂ? y).

Para corregirlo, debemos aislar el patrén P(z,y) de alguna forma. El procedi-
miento habitual consiste en crear una imagen de superflat. Esta se obtiene en cada
filtro a través de una combinacién de todas las imagenes corregidas de flatfield, en
las que se procura eliminar los objetos por medio de algun filtro de mediana o algo-
ritmo de rechazo. El resultado de la operacién anterior, normalizado, sera la imagen
de superflat. Logicamente, cuantas mas imédgenes combinemos y cuanto mayor sea
el desplazamiento del campo entre ellas, mejor sera el rechazo de los objetos en la
combinacion.

Veamos por qué este procedimiento genera una imagen directamente proporcio-
nal al patrén de iluminacién. La combinacién de n imégenes de ciencia corregidas
de flatfield generaria una imagen inversamente proporcional a P(z,y):

(4.17)

IADU z,y) Fa,j(x y + Fs,j(, y)
Icomb z,y) = J ¥ »J 4.18
i - 3 o) 2 5 Foslep S s

j=1
donde el indice j recorre las n imagenes combinadas. En el ultimo término, se ha
utilizado la ec. [4.17]. Supongamos que, en dicha combinacién, hacemos uso de algin
algoritmo de rechazo de fuentes. La imagen resultante podriamos escribirla tal que:

Fa,j(z,y) + Fsj(z,y)
P(z,y) ’

(4.19)
expresion en la que Ilgy representa al proceso de filtrado. En definitiva, el objeto
de este filtrado es eliminar cualquier frecuencia espacial alta en cada una de las
imagenes combinadas; en particular, el campo de objetos Fg j(x,y), las anomalias
pequetlas del cielo Fg j(x,y) y las pequenas oscilaciones del patrén de iluminacién
P(z,y). Como éste tltimo es un patrén de iluminacién procedente de los gradientes

— n

b,fil g
Ly (@,y) = T © [IX%HIIJD(!E,ZJ)] =1 ® >
=1
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de luz del cielo, se compone bésicamente de frecuencias espaciales bajas; por tanto,
se puede considerar que permanecerd inalterado por este proceso de filtrado. Por
otro lado, en nuestro caso la emisién del cielo nocturno, Fs j(z,y), no es mas que un

nivel promedio de cielo (S;) més una distribucién de ruido poissoniano que ira como

o= \/Fj. El filtro eliminara el ruido de esta distribucién, y dejard inalterado el
nivel promedio de cielo. Por tanto, la expresion anterior puede aproximarse por:

Icomb ﬁlt( ) g Zn: S_j g <§> (4 20)
T r,y) @ = = .

APy 2 Play) T Play)

donde hemos llamado <§> al valor promedio de todos los valores medios de emisién

del cielo nocturno de cada imagen de ciencia que combinamos: <S> = Z?:l Sj/n.

Una vez se normaliza la expresiéon anterior, obtenemos la imagen de superflat:

Icomb,ﬁlt — g
SF(z,y) = apu_(#,4) ~ g5 _1 B (4.21)

comb fil
<IADU t(% y)>

Y,y

ya que el promedio de P(x,y) es ~ 1 por definicién.
Finalmente, si dividimos las imagenes corregidas de flatfield por este superflat,
podremos corregir el patrén de iluminacién P(x,y):

Inpu(z,y)

SFy) Y [Falz,y) + Fs(a,y)], (4.22)

Isp(z,y) =
donde hemos utilizado las ecs. [4.17] y [4.21].

B.- El problema de la luz difusa

El patrén de iluminacién y la luz difusa son estructuras de distinto origen que
contaminan las imédgenes astrondémicas, aunque ambas suelen afectar a grandes es-
calas en las imagenes.

La luz difusa es un problema muy habitual de los campos profundos y amplios, ya
que las reflexiones internas son comunes en el éptico, el campo ostentara una mayor
probabilidad de inclusion de estrellas brillantes y las cdmaras saturan en las fuentes
mas brillantes debido al largo tiempo de exposicién. Lauer & Valdés (1997) indican
que la luz difusa de objetos cercanos afecta al cielo en grandes dreas, y que, al ser un
patrén que varia a medida que se desplaza el apuntado del telescopio, la luz difusa
afecta en pequenas escalas al promediar las imdgenes por su estructura irregular y
cambiante. Es decir, que, en contra de lo que comtinmente se piensa, las estructuras
difusas (por lo general, de gran escala) pueden afectar a la fotometria de apertura
incluso de fuentes con area pequena. La razén de esto es que estas estructuras difusas
varian entre las diversas exposiciones del campo. Al ser éstas combinadas mediante
algoritmos de rechazo, se generan variaciones a pequena escala en el nivel de cielo
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de las imégenes, que no se eliminardn cuando se corrige de cielo empleando un
anillo de apertura. Ademads, en este trabajo hemos comprobado que la luz difusa
también introduce errores en la estimacién de los parametros estructurales de las
fuentes; ya que estos ultimos se deducen mediante un analisis isofotal, que va a
estar directamente afectado por estas variaciones de pequena escala, derivadas de la
combinacion de exposiciones con patrones de luz difusa sin corregir.

Los errores fotométricos introducidos por no haber corregido las estructuras
difusas de un campo amplio pueden ser significativos en la fotometria global de un
muestreo. Esto se aprecia en muchos muestreos profundos, como el del Capodimonte,
en cuya fotometria Capaccioli et al. (2001) halla un error del 3% en las bandas
anchas causado por estructuras difusas no corregidas. Otro ejemplo es la fotometria
de VIRMOS: Manfroid et al. (2001) comprobaron que las variaciones del punto cero
fotométrico a lo largo del mosaico WFI eran una consecuencia de la luz difusa, y que
ésta introducia un error adicional de 0,1 mag en el punto cero en U de la fotometria
elaborada por Radovich et al. (2004).

De todo los que acabamos de exponer, se extrae la conclusién de que eliminar
la luz difusa de los campos amplios es esencial para lograr una fotometria fiable;
aunque no es sencillo. Valdés (2000a) indica que se necesita un modelo tedrico de
la respuesta del telescopio-detector para extraer la luz difusa del mosaico de ocho
CCDs de NOAO. Como esto es algo complejo, los autores no suelen corregir la luz
difusa, sino que, a lo sumo, estiman los errores que ésta inserta en la fotometria. Lo
ideal seria lograr modelar de forma sencilla y fiable los patrones de luz difusa de las
imagenes para poder sustraerla. Pero, para ello, deberiamos poder haber eliminado
el otro patrén a gran escala que afecta a las imagenes: el patrén de iluminacion.

Los procedimientos actuales que existen para crear esa imagen de superflat pre-
cisan que las imagenes de ciencia cumplan dos condiciones: que el campo esté libre
de estrellas saturadas o que las imagenes presenten desplazamientos suficientes en-
tre si, para rechazarlas eficientemente, y que no exista demasiada luz difusa en las
imégenes.

Obviamente, si los campos no se encuentran lo suficientemente desplazados entre
si 0 tenemos pocas imagenes de ciencia para combinar, el filtrado de los objetos
resultard peor, por lo que la calidad del superflat disminuira. Por otro lado, si las
iméagenes de ciencia presentan luz difusa producida por las reflexiones internas de
la 6ptica o porque la luz de estrellas saturadas esparce carga por los pixeles anexos,
todo el razonamiento anterior para la generacion de un superflat no es valido. Este
patrén difuso entrarfa en la ec. [4.14], y al ser de gran escala, no desapareceria en los
filtrados ni en las combinaciones. Por lo tanto, no podemos aislar P(z,y) al crear el
superflat.

Veamos cémo influirfa la luz difusa en caso de tenerla en cuenta. La ec. [4.14] se
transformaria en:

I(:L'vy) = l{[fG(x>y) +~7:S(:E7y) +fdif,l($7y)] RO($7y) RD(JE,ZJ)}‘i'

s Faie2(z,y) Rp(z,y)}, (4.23)
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donde hemos hecho distincién entre la componente difusa procedente de estrellas
saturadas que se derrama por todo el detector y que, basicamente, estara afectada
por la respuesta de éste, Fair 2(,y), y la componente difusa de reflexiones internas
en la optica del telescopio, que atravesara todo el sistema 6ptico del telescopio y que
esta afectada por la respuesta tanto del detector como del telescopio, Fgif 1(,y). Si
corregimos esta expresién de flat utilizando la ec. [4.15], las contribuciones difusas
impiden que podamos eliminar Ro(z,y):

Ipe(z,y) = I(z,y) _ Falx,y) + Fs(@,y) + Faira(z,y) Fair,2(T,y) .

’ FF(ﬂj‘,y) P(:Evy) P(ﬂi‘,y)Ro(l’,y)
(4.24)

Noétese que la naturaleza de los patrones de luz difusa y de iluminacién es di-
ferente: Fyir(z,y) es una componente aditiva a la luz de los objetos astronémicos,
mientras que P(z,y) es un factor multiplicativo. Sin embargo, ambos son patrones
a gran escala. De ahi que un superflat no sirva para nada en el caso de luz difusa:
los filtros de mediana, los rechazos y las combinaciones no pueden separar ambas
contribuciones.

El hecho de que nuestras imagenes presentaban patrones de luz difusa varia-
bles con un nivel hasta de un 50 % el valor del cielo en algunas zonas nos obligd a
plantearnos diversos métodos para intentar estimar los patrones de superflats, y
a desarrollar procedimientos novedosos para la eliminacion de las estructuras di-
fusas de las cdmaras de gran campo. Intentamos aislar el patrén de superflat del
de la luz difusa mediante varios métodos; pero todos resultaron infructuosos, tal y
como comentaremos en §4.1.6.C. Asi pues, optamos por corregir unicamente la luz
difusa, ya que, al fin y al cabo, era ésta la que representaba la mayor fuente de
error. Estimamos que la contribucién del patrén P(z,y) era despreciable frente a
las incertidumbres en la eliminacién de la componente difusa (véase §4.1.6.C). En el
apartado §4.1.6.D, se comentan varios procedimientos fallidos que se intentaron para
lograr eliminar esta componente difusa. Finalmente, hemos desarrollado un método
sencillo y fiable que permite eliminar la luz difusa en més de un > 98 %, atin cuando
se traten de estructuras irregulares, variables de CCD a CCD, e incluso cambiantes
en exposiciones sucesivas de la misma CCD. Gracias a este método, que se explica
en detalle en §4.1.6.E, redujimos los patrones difusos a menos de un 1% del nivel
del cielo en las regiones mas afectadas por ellos. A pesar de que no se corrigié por
ningun superflat, disenamos una tarea especifica para su generacién con datos de
WEFC: wfc.wfccombine.

C.- Procedimientos de separacién de los patrones de iluminacién y de luz
difusa

En esta seccién, comentaremos una serie de métodos en los que se trabajé para
tratar de eliminar la luz difusa y separar su contribucién de la del superflat, a
pesar de que ninguno de ellos resulté adecuado. Tal y como ya se ha comentado,
nuestras imagenes presentaban gran cantidad de luz difusa, en estructuras variables
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Figura 4.4: Correccién de las estructuras difusas de las imagenes de ciencia. Panel superior: estruc-
turas difusas tipicas en una de las exposiciones en B, debidas a luz de estrellas saturadas
que se desparrama por los pixeles contiguos y a reflexiones en la 6ptica interna del te-
lescopio. Desde la izquierda, los nimeros identificativos de las CCDs son: #3, #4, #1y
#2. En esta figura puede apreciarse el vifieteo residual en la esquina inferior izquierda
de la CCD#3 tras la correcciéon de flatfield. Panel inferior: mismo apuntado que en
el panel superior, una vez se le sustrajo el patrén de luz difusa. Los niveles de grises
en ambos paneles no es el mismo, ya que en este dltimo hemos querido enfatizar las
estructuras residuales que quedan en torno a los halos de estrellas muy brillantes tras
la sustraccién de la luz difusa. Estos residuos son ~1% del nivel del cielo de la imagen
antes de la sustraccién.

de exposicién en exposicién (véase el panel superior de la Fig.4.4). Procedia de
estrellas saturadas y reflexiones internas del sistema 6ptico del telescopio. Ademas,
los desplazamientos entre exposiciones eran insuficientes para crear un superflat de
calidad, puesto que lo que primaba para nosotros era disponer de la maxima area
con tiempo de exposicion homogéneo.
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Nuestro objetivo era separar la componente difusa del patrén de iluminacién. En
un principio, a partir de la expresién [4.23], probamos con varios métodos basados en
combinaciones, rechazos, filtros de mediana y/o ajustes a superficies de la estructura
difusa, para aislarla y poder eliminarla. Ninguno resultaba del todo satisfactorio:
siempre quedaba luz difusa residual que seria considerada como patrén de cielo
procedente del flatfield en un superflat. Estos residuos de luz difusa asignarian una
sensibilidad mayor de la real a aquellos pixeles en los que se encontrase, cuando se
dividiese por el superflat. De esta manera, si nos quedaban residuos de luz difusa del
10 %, éstos se introducirian en la estimacién de 1/P (z,y) al construir el superflat. Al
dividir por éste para corregir el patréon de iluminacién, estariamos disminuyendo en
un 10% el flujo de las fuentes, lo que implica un error de 0.1 mag en la fotometria
de las fuentes afectadas. De hecho, este efecto se puede observar al comparar la
fotometria de las mismas fuentes en imagenes corregidas de flatfield y en las mismas
imégenes con la correcciéon por alguno de los superflats, tal y como veremos mas
adelante.

Intentando estimar P (z,y), dividimos nuestros flats por otros disponibles en la
pagina web del INT. Pensamos que, si la respuesta global de las CCDs, Ro(z,y)-
Rp(z,y), no habia cambiado demasiado con el tiempo, podriamos estimar el valor
de este patréon de esta forma, ya que lo unico que debia diferenciar nuestros flats
de los del INT debia ser P(x,y). Pero las variaciones entre ellos eran demasiado
altas para proceder de la iluminacion del cielo. Como la respuesta intrinseca a gran
escala de las CCDs habia cambiado apreciablemente, este razonamiento tampoco
nos sirvio.

Otra prueba fue la de crear un superflat con las tunicas imagenes de campo
que carecen de luz difusa: los campos estelares de calibraciéon. Tampoco dio buenos
resultados, ya que la S/N del cielo en estas exposiciones tan cortas es muy baja,
precisamente con objeto de que las estrellas de calibracién no saturen. El escaso
numero de ADUs del fondo de la imagen se corresponde mas con la estructura de la
corriente de oscuridad del detector que con el cielo, y no es constante en todas las
exposiciones. De forma que no estamos muestreando el patron de luz introducido al
corregir por flat, sino la estructura de la corriente de oscuridad.

Finalmente, examinando las zonas no afectadas por vifieteo o luz difusa de las
imdgenes, estimamos que la contribucién de P(x,y) no podia ser superior a un
0.5 % del nivel del cielo. Y dado que la luz difusa era la principal fuente de error en
nuestras imagenes y que su correccién introducia residuos ain mayores que P(z,y)
(~1-2%, véase §4.1.6), decidimos no corregir el patrén de iluminacién y centrarnos
en eliminar la componente difusa.

D.- Procedimientos de eliminacién de los patrones de luz difusa

En los apartados anteriores, hemos visto que nuestras exposiciones estaban sur-
cadas por estructuras irregulares de luz difusa en escalas de varios minutos de arco,
de més del 50 % del nivel del cielo, procedente de estrellas saturadas y de reflexiones
en la éptica interna del telescopio. Ademds, los patrones de desplazamiento de los
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datos eran insuficientes para poder filtrar estas estructuras en la generacién de un
superflat.

Ya hemos comentado que la eliminacién de la luz difusa es un problema comple-
jo, por lo que no se suele corregir. A lo sumo, los autores estiman los errores que ésta
pudiera haber insertado en la fotometria. Nosotros hemos desarrollado un método
relativamente sencillo para el modelado y sustraccion de la luz difusa que propor-
ciona resultados altamente fiables. Lo comentaremos en §4.1.6.E. A continuacién,
vamos a exponer otros métodos que se trabajaron en su momento para eliminar la
componente difusa de la imagen y que resultaron infructuosos.

En un principio, intentamos ajustar superficies de grado n al cielo de las image-
nes para modelar la componente difusa. Para ello, disenamos una tarea con la cual
podian ajustarse cada CCD de WFC con un conjunto de parametros diferentes
(wfc.wfcsurfit). Sin embargo, atin empleando fuertes filtros y algoritmos de elimi-
nacién de objetos, la estructura variable de la luz difusa no se reproducia bien con
los ajustes.

También intentamos modelar la componente difusa mediante un filtrado de las
frecuencias espaciales mas bajas de cada imagen, ya que éstas corresponderian a
la estructura difusa y al cielo (véase Nordlung et al.2002). Para ello, se calcula
la transformada discreta de Fourier (FFT) de una imagen de ciencia corregida de

flatfield, Irp(x,y), segin:

1

I (w) = FFT [I( —_N_lN_l T .
w) = 2yl = YD Imy) exp |21jw vt )| (429)
=0 y=0 z Y

donde I (w) es la FFT de Ipp(z,y), Ny y N, son el nimero de puntos con que
muestreamos el intervalo espacial en cada direccion, y w es la frecuencia espacial.
El espectro de potencias de la imagen vendra dado por:

P(w) = log{|I (=) |} (4.26)

Si consideramos un filtro paso baja, como cualquiera de los dos que siguen:

TWe

2
Filtro exponencial : Fop(w,mwe) = exp |— <E> ,
(4.27)

Filtro de Butterworth :  Fpyt(w,w.) = 1/ [1 + (%)2 )

podemos atenuar las frecuencias espaciales de la imagen que cumplan |w| > |w|,
siendo =, una frecuencia de corte impuesta por nosotros. Es decir, podemos filtrar
todas las estructuras espaciales de la imagen menores que un tamano [, fijado por
nosotros a través de la frecuencia de corte que elijamos, ya que:

Deorte = 1/1 (4.28)

Si volvemos al espacio fisico esta imagen una vez la hemos filtrado en el espacio
de frecuencias, podremos obtener la imagen original sin objetos ni defectos. Esta
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imagen filtrada contendra dnicamente las estructuras extensas de la imagen original,
y viene dada por la transformada de Fourier inversa de la imagen resultante con la
ec. [4.25], una vez hallamos filtrado sus frecuencias espaciales altas. De forma que
podemos considerarla como un buen modelo del patrén de luz difusa de la imagen,
al que llamaremos Zg;¢(z, y):

Tae(z,y) ~ FFT7' I (w) F(w,@,)|. (4.29)

En esta expresién, F'(w, w.) simboliza uno de los dos filtros descritos en las ecs. [4.27].
Llegados a este punto, bastaria con sustraer esta imagen filtrada a la original para
eliminar las componentes difusas de esta ultima:

Init.corr. (2, y) = Irr(z,y) — Zaie(x, y). (4.30)

Nétese por ultimo que Zgi¢(z, y) describe tanto la contribucién difusa procedente
de estrellas saturadas, como la debida a reflexiones en la ptica interna del telescopio;
ya que puede escribirse como (véase la ec. [4.23]):

1 1
Zaie(z,y) = E}—diﬂl(fvay) Ro(z,y) Rp(x,y) + gfdifz(l%y) Rp(z,y). (4.31)

En la Fig. 4.5, se muestra uno de los filtrados de estructuras extensas que hici-
mos a una de las imagenes de ciencia. En este caso, se eliminaron las estructuras con
menos de 200 pixeles en la imagen, que era lo que aproximadamente se extendian
los halos de las estrellas saturadas. En este ejemplo, se utilizo el filtro exponencial
de las ecs. [4.27], que resulté més eficiente que el de Butterworth en el atenuamiento
de las frecuencias espaciales. Los dos paneles de la izquierda de la figura muestran
el espectro de potencias original en la direccién de las columnas de la imagen (panel
superior izquierdo) y tras el filtrado de las frecuencias con w > w, (panel inferior
izquierdo). Las lineas punteadas verticales marcan la posicién de +w.. Los dos pane-
les centrales muestran exactamente lo mismo, pero para la direccion de las filas de la
imagen. Notese el enorme atenuamiento de las frecuencias mayores que la frecuencia
de corte elegida (la misma en ambas direcciones). Las frecuencias espaciales bajas
que quedan en la imagen filtrada representan un buen modelo de la emisién extensa,
tanto de la difusa como de la de las estrellas saturadas (panel superior derecho de
la Fig.4.5).

La imagen resultante de la sustraccién de la luz difusa modelada mediante es-
ta técnica a la imagen original puede apreciarse en el panel derecho inferior de la
Fig.4.5. La planitud del cielo alcanzada mediante este método era sorprendente.
No sélo eliminaba a la perfeccién las estructuras difusas, por irregulares que éstas
fueran, ademas lo hacia sin modificar la fotometria de las galaxias. El gran defecto
del método seguia estando en como afectaba al entorno de las estrellas brillantes.
En la figura pueden apreciarse “pozos” en torno a las estrellas mas brillantes, pro-
ducidos porque el filtrado eliminaba los halos extensos de estas estrellas, e incluso,
las columnas saturadas que producian a su alrededor. Dado que estas estrellas eran
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Figura 4.5: Filtrado exponencial de las frecuencias espaciales més altas de una de las imagenes en B,

en un intento de modelado de las estructuras difusas. Pareja de paneles superiores de la
izquierda: espectros de potencias de la imagen original en cada una de las dos direcciones
de la imagen. Pareja de paneles inferiores de la izquierda: espectros de potencias de
la misma imagen, una vez se han filtrado las frecuencias espaciales mayores que la de
corte, we, en ambas direcciones de la imagen. Esta frecuencia equivaldria a una longitud
espacial de 200 pixeles. Lineas verticales punteadas: posicién de la frecuencia espacial
de corte. Panel derecho superior: resultado del filtrado en una de las regiones de la
imagen, donde sélo han quedado las estructuras de més de 200 pixeles. Panel derecho
inferior: otra regién de la imagen tras sustraer el resultado del filtrado (panel superior
derecho) a la imagen original. Obsérvense los “huecos” que el filtrado ha producido en
torno a los halos de las estrellas mas brillantes, razén por la que se rechazé este método
de modelado de la luz difusa.

muy abundantes en el campo por el gran tiempo de exposicion de las imdagenes, se
afectaba la fotometria de muchos objetos lejanos. Por esta razoén, se desech6 también
este método de eliminacién de luz difusa.

E.- Correccién final de la luz difusa

En esta seccién, exponemos un método sencillo capaz de modelar la superficie
del cielo y sus estructuras difusas con resultados 6ptimos incluso alrededor de las
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Figura 4.6: Anélisis comparativo de varios de los métodos tratados para la eliminacién de luz di-
fusa y la correccién por superflat. Se muestran los histogramas de diferencias entre las
magnitudes en logaritmo antes de aplicar el método y tras aplicarlo (log |Am|), para los
objetos contenidos en una seccién de 1000x 1000 pixeles de la imagen en U (CCD #1).
También se representa la estadistica de las diferencias en los errores de las magnitudes
calculados antes y tras aplicar cada método (log |AErr(m)|). Paneles de la izquierda:
histogramas para Am < 0. Paneles de la derecha: histogramas para Am > 0. Azul:
histogramas de log |Am/|. Rojo: histogramas de log |AErr(m)|. Flechas: mediana de las
distribucién de log |[Am| en cada caso.
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estrellas saturadas. Sustrayendo los modelos de luz difusa ajustados mediante este
procedimiento, conseguimos reducir la contribucién de la luz difusa a < 1% de su
nivel inicial (en los peores casos, llegaba a un 50 % del nivel del cielo originalmente),
sin afectar apreciablemente a la fotometria de los objetos. Basicamente, consiste en
efectuar ajustes 1-D con splines en cada imagen de ciencia en las dos direcciones
espaciales consecutivamente, al mismo tiempo que se utilizan algoritmos de rechazo
para eliminar los objetos presentes en el campo de los ajustes. Es un procedimiento
aplicable a cualquier imagen de cualquier telescopio, siempre y cuando no esté ex-
cesivamente poblada.

Asi pues, se obtuvo una primera aproximacién al patrén de luz difusa haciendo
los ajustes 1-D de splines a todas las filas de la imagen, independientes entre si de
una fila a otra. Los residuos fila a fila de este primer modelo se eliminaron cuando
efectuamos la segunda tanda de ajustes a las columnas de este primer modelo. El
resultado es una imagen que reproduce la estructura de la luz difusa y del cielo
para cada imagen, con desviacién estandar (RMS) muy pequena, incluso en areas
mindsculas (RMS< 0,01 en secciones de 5 x 5 pixeles). Tras sustraer cada modelo
de componente difusa a su imagen de ciencia correspondiente, los residuos de luz
difusa se redujeron a < 1% del nivel del cielo de la imagen original para todo el
campo y en todas las exposiciones (compérense los dos paneles de la Fig. 4.4). Este
método eliminaba también el nivel medio de cielo en todas las imagenes, con lo que
no tuvimos que sustraerlo después.

Para comprobar que no alterdabamos la fotometria de los objetos, se verificé que
la fotometria de apertura de estrellas no afectadas originariamente por luz difusa no
se modificaba de una forma apreciable. El error tipico introducido por la correccién
de la luz difusa era de ~ 0,007 mag, insignificante comparado con los errores tipicos
de la fotometria (~ 0,1 —0,3 mag). Las mayores diferencias se obtenian en las zonas
que exhibian los patrones difusos mas complejos y exagerados; pero, aun asi, estos
errores no superaban las 0.015 mag, con lo que seguian siendo despreciables en
comparacion con los fotométricos.

Para automatizar las correcciones de luz difusa en nuestras imagenes, se defi-
nieron unos conjuntos de valores de los parametros de los ajustes, capaces de re-
producir estructuras difusas en varias imégenes, siempre y cuando éstas exhibieran
ciertas caracteristicas comunes (tales como estructuras difusas filamentosas vertica-
les, o gradientes muy marcados desde un extremo o esquina de la imagen). Estos
grupos de parametros aparecen listados en la Tabla4.3, y se incorporaron a una
tarea especialmente disenada para sustraer la luz difusa de las imagenes de WFC:
wifc.wfcfit1d1d (mds informacién en el Apéndice C).

En la Fig. 4.6 se muestra un andlisis comparativo entre éste y los diversos méto-
dos que hemos comentado. Los métodos que se comparan son: 1) la correccién de
superflat sin tener en cuenta la luz difusa; 2) la correccién de la luz difusa utilizando
un filtro de mediana y ciertos algoritmos de rechazo para modelarla; 3) la correc-
cién de ésta empleando ajustes a superficies bidimensionales para modelarla; 4) la
correccién de la luz difusa con filtros de Fourier; 5) la correccién de ésta utilizando
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ajustes consecutivos en cada direccién de la imagen para modelarla. Se representan
los histogramas de diferencias entre las magnitudes en logaritmo antes de aplicar
el método y tras aplicarlo (log|Am|), para los objetos contenidos en una seccién
de la imagen en U (en azul). También se representa la estadistica de las diferen-
cias en los errores de las magnitudes calculados antes y tras aplicar cada método
(log |AErr(m)|, en rojo). Se han diferenciado los casos de Am = 0 con objeto de
detectar posibles tendencias de cada método a incrementar o disminuir las magni-
tudes de los objetos. Por las medianas de las distribuciones de log|Am| en cada
método (flechas), podemos deducir que el método de ajustes unidimensionales que
finalmente empleamos es el que altera en menor medida las magnitudes originales
de los objetos. Al fin y al cabo, esto es lo que se pretende, puesto que las magnitudes
de apertura no deben experimentar cambios muy apreciables por patrones de gran
escala, como los difusos. De igual forma, este ultimo método afecta poco a los erro-
res de las magnitudes de los objetos, ademds de no mostrar una tendencia definida
clara a sobreestimar o infravalorar las magnitudes de los objetos en global. Esto es
una gran ventaja que los otros métodos no presentan (compérense los histogramas
de Am > 0y Am < 0 para los procedimientos del superflat, del filtro de mediana o
del filtrado por transformadas de Fourier).

Una vez corregimos la luz difusa, comprobamos que el cielo presentaba una
distribucién de Poisson. Asi lo mostraban los histogramas de ADUs que hicimos
en regiones vacias o poco pobladas: eran similares a curvas poissonianas, a pesar
de que fuentes no resueltas, embebidas en el ruido del cielo, los sesgaran un poco
hacia valores mayores que la media de la distribucién (véase el panel superior de la
Fig. 4.7).

4.1.7. Mascaras de pixeles defectuosos

Los pixeles defectuosos suelen corregirse de dos maneras: sustituyéndolos por el
valor que resulta de interpolar con los pixeles anexos no defectuosos, o eliminando
sus valores de la media en la combinacién final de todas las exposiciones. Este tltimo
método afecta en menor medida a los datos, aunque requiere que las exposiciones
hayan sido desplazadas entre si lo suficiente como para evitar que los pixeles defec-
tuosos caigan siempre en la misma regién de cielo. Nosotros corregiremos de pixeles
defectuosos de esta ultima forma.

Se pueden generar mascaras de pixeles defectuosos asociadas a cada una de las
CCDs de un MEF con MSCRED. Durante todo el proceso de astrometria y reduccion,
y siempre y cuando el nombre de estas méscaras aparezcan en la cabecera de las
iméagenes a través de la clave BPM, MSCRED es capaz de trasladar los repixelados,
cambios de coordenadas y soluciones astrométricas a las mascaras asociadas.

Existen varias fuentes de pixeles defectuosos. Ademas de las columnas defectuo-
sas de por si en las imagenes, los pixeles saturados deben identificarse igualmente
para tratar de eliminarlos en la combinacién final. Asimismo, estos pixeles suelen
desparramar carga en torno a ellos, generando esos trazos verticales u horizontales
caracteristicos, conocidos como “zonas sangrantes”. MSCRED puede crear mascaras
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Tabla 4.3: Pardmetros empleados en los ajustes de las estructuras de luz difusa, e implementados
como opcién en la tarea wfc.wfcfit1did.

Identificador Pardmetros Tipo de CCDs de
Ajusteen Y  Ajuste en X estructuras aplicacién
ord=5 ord=21 Difusas debidas a
Isig=3 lsig=3 refracciones internas. )
DIFFUSE.......... hsig=1 hsig=3 Alargadas en Y, B: CCD #2
grow=100 grow=2 Filamentosas.
ord=5 ord=3 Difusas debidas
Isig=3 lsig=3 a estrellas altamente )
SATURATED... hsig=1 hsig=3 saturadas. Patrones U, B: CCD #1
grow=100 grow=2 muy irregulares.
ord=3 ord=3 Fondo de cielo con
Isig=3 Isig=3 gradiente desde U, B: CCD #3
GRADIENT...... hsig=1 hsig=3 alguna esquina. U: CCD #2
grow=100 grow=2 Para el vineteo.
ord=2 ord=2

Cielos planos,

PLAIN............... ls&g 3 ISI.g 3 sin grandes estructuras U, B: CCD #4
hsig=1 hsig=3 . .
difusas ni saturadas.
grow=100 grow=2

NOTA.— Col.(1): identificador del grupo de pardmetros. Col.(2)-(3): valores de los pardmetros
utilizados en los ajustes en ambas direcciones (columnas, X, y filas, Y'), asignados a cada
grupo (orden del ajuste, nimero de o para el rechazo superior de la media, niimero de o
para el rechazo inferior a la media y radio en pixeles para extender el rechazo). Col.(4):
tipo de estructuras que cada grupo de pardmetros reproduce de manera éptima. Col.(5):
CCDs en las que se ha utilizado cada grupo de pardmetros para ajustar la luz difusa.
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Figura 4.7: Distribuciones poissonianas de cielo en una de las exposiciones en U y curva de extincién
tedrica de La Palma de King (1985). Panel superior: histograma de cuentas sobre un
area de 500x 1000 pixeles de la exposicion. La distribucién presenta forma poissoniana,
a pesar de estar sesgada hacia la derecha debida a fuentes presentes en dicho &rea.
El comportamiento de las distribuciones de cielo era poissoniano en todas nuestras
exposiciones y en ambos filtros. El panel secundario muestra la distribucién de valores
en ADUs de la RMS del cielo en la misma seccién de la imagen. Panel inferior: curva
de extincién atmosférica tedrica para la altitud del Observatorio del Roque de Los
Muchachos, en La Palma, cubriendo el rango espectral entre 3000 y 11000 1& El eje de
ordenadas muestra la extincién atmosférica en magnitudes por masa de aire. Fuente de
la figura: King (1985).
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que identifiquen pixeles sangrantes y saturados, pero no admite ficheros de entrada
que definan las secciones defectuosas de cada CCD. Nosotros hemos aunado ambos
procesos al implementar la tarea wfc.wfcfixpix, la cual permite definir seccio-
nes defectuosas, saturadas y sangrantes mediante una serie de parametros simples,
creando una mascara que reune toda esta informacién. Las méscaras resultantes se
asocian a las imagenes nuevamente con la clave BPM en la cabecera, para que sean
tratadas conjuntamente con su imagen correspondiente durante la astrometria con
MSCRED.

4.2. Calibracién fotométrica

Tal y como ya hemos comentado, se observaron campos de estrellas estandares
del catdlogo de Landolt (1992), tanto al principio como al final de la noche (véase
la Tabla3.5). Estos se seleccionaron de forma que cubrieran un rango amplio de
colores (—1,2 < U — B < 2,0) y de masas de aire durante la noche. A pesar de
que ésta presenté cirros al principio, la transparencia de cielo fue completa al final,
por lo que pudimos calibrar haciendo uso tinicamente de los campos de estandares
tomados durante la segunda mitad de la noche. También se eliminaron de los ajustes
las exposiciones de algunos campos cuya distancia cenital era mayor de 60°, puesto
que introducian mucho error.

Por otra parte, en la definicion de los tiempos de exposicién, tuvimos que indagar
acerca del significado de un comentario expuesto en la web de INT/WFC. Este
indicaba que “los tiempos de exposicion por debajo de 2 sequndos no son fiables”;
lo que implicaba una cierta imprecisiéon en el tiempo de exposicién que, dados los
tiempos tan bajos de nuestros campos de calibracién, podia convertirse en un error
considerable en la calibracién. Preguntamos sobre esta nota al personal del ING, que
nos aclaré que el tiempo de exposicién es altamente uniforme sobre todo el campo;
pero que existe un desplazamiento entre el tiempo real y el indicado en la cabecera
de la imagen de ~ 0,01 s. Estimamos que este error en los tiempos de exposicion
de nuestras imagenes de calibracién afectaba a la fotometria en < 0,0054 mag en
U y < 0,0014 en B. Dado que estos valores eran insignificantes comparados con los
errores tipicos de fotometria, no los tuvimos en cuenta en la calibracion.

Las estrellas estandares se habian situado en el centro de WFC, en la CCD libre
de vineteo (#4). La calibracién efectuada puede aplicarse al resto de las CCDs,
ya que todas han sido convertidas a unidades de cuentas promedio (véase §4.1.5).
Para la fotometria de apertura de las estandares, empleamos daophot y los ajustes
se llevaron a cabo con digiphot, ambos paquetes de tareas de IRAF. Las aperturas
adoptadas para calcular las magnitudes instrumentales de las estrellas de calibracién
fueron lo suficientemente grandes como para evitar pérdidas relevantes del flujo de
la estrellas, lo que obviamente puede alterar considerablemente el resultado de la
calibracién fotométrica, sin solapar con otras fuentes cercanas (Rapert = 20 pixeles).
El cielo se extrae empleando un anillo en torno a la apertura lo suficientemente
grande para tener buena estadistica, pero nuevamente lo suficientemente pequeno
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como para no solapar con otras fuentes (AR, = 5 pixeles).

El ajuste tuvo en cuenta en un principio, aparte de los términos por extincién y
el de color, el término de segundo orden del producto del color y la masa de aire,
ya que a las longitudes de onda en las que trabajamos puede ser importante. Las
ecuaciones de correccién por extincidon atmosférica y de transformacién al sistema
de Landolt que empleamos en un principio fueron (Hardie 1962):

my = U+ wup+ up X+ UQ(U_B)+ U3(U—B)X

4.32
mp= B+ b+ b X+ b2(U-B)+ b3(U—B)X, (3)

donde my y mp son las magnitudes instrumentales definidas como —2,5 log(Fapu/t),
con Fapy/t representando al flujo en cuentas por unidad de tiempo en las bandas
U y B, respectivamente; U y B son las magnitudes Johnson; X representa a la masa
de aire; y el resto de pardmetros son los coeficientes de transformacién en U (ug, uq,
ug, u3) y B (bg, b1, ba, b3). Los coeficientes ug y by representan a los puntos cero, u;
y b1 son los términos de extincidén, ug y bo representan a los términos de color; y ug
v bs dan cuenta del término cruzado en el color y la masa de aire.

Los resultados de varios ajustes de prueba en los que fijadbamos los términos
de segundo orden nos llevaron a la conclusion de que careciamos de informacién
suficiente para discernir si el término cruzado influia o no en el ajuste. Dado que
el introducirlo no reducia los residuos, optamos por no considerarlo en los ajustes
finales. Por tanto, las ecs.[4.32] de calibracién fotométrica se simplificaron a las
siguientes:

my= U+ w+ w X+ ue(U—B)

4.
mp B+ bp+ b X+ b (U- B). (4.33)

4.2.1. Calibracién fotométrica de fuentes independientes

Paralelamente a la calibracion, y con objeto de poder comprobar los resultados
que ibamos obteniendo, buscamos fuentes independientes que estimaran los pardame-
tros fotométricos para nuestra noche de observacién:

s Punto cero fotométrico.

La web del INT indica que los puntos cero tipicos en La Palma para nuestras
bandas, si los flujos se expresan en ADUsS, son: ug = —22,5 y by = —24,6
mag. Por otra parte, el ING estd desarrollando un muestreo de todo el cielo
con WFC (WFS), de manera que en su pagina web se pueden consultar los
puntos cero de aquellas noches en las que observan. Los del dia mas proximo
a nuestra fecha de observaciéon eran muy similares a los tipicos: ug = —22,6
y by = —24,7 mag. Estas estimaciones de los puntos cero nos ayudaran a

SPara expresar los puntos cero se debe indicar si, cuando se ha hecho la calibracién fotométrica,
los flujos se han introducido en ADUs o en electrones. Para transformar los puntos cero expresados
mediante ADUs a electrones, s6lo hay tener en cuenta el factor de conversién entre ellos, que no es
sino la ganacia (g). De forma que: ag(e™) = ao(ADU) + 2,5 log (g).
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discernir si nuestra calibracion fotométrica es correcta, puesto que nos deben
dar resultados muy similares.

Término de extincidn.

Los telescopios Mercator” y Carlsberg® efectuaron medidas de la extincién esa
misma noche en La Palma en V y 7/, respectivamente. Segiin sus fuentes, la
noche de observacion fue fotométrica en el Roque, al menos en sus empla-
zamientos. Haciendo uso de la curva de extincién tedrica del Roque de Los
Muchachos (King 1985, véase el panel inferior de la Fig.4.7) y conociendo el
coeficiente de extincién en una banda cualquiera durante la noche, se pueden
estimar los coeficientes de extincién en cualquier otra longitud de onda. Para
ello, es necesario que la noche sea fotométrica (la nuestra lo fue durante la
segunda mitad, mas delante veremos cémo se llegd a esta conclusién); pues-
to que, en ese caso, esta curva simplemente experimenta un desplazamiento
constante en todas las longitudes de onda, cuyo valor depende bésicamente de
la cantidad de aerosoles y polvo de la atmosfera:

Aaerosol = Ateérica()\) - Anoche()\)- (434)

La diferencia de las medidas de extincion de los telescopios Carlsberg y Mer-
cator con respecto a las estimadas mediante la curva tedrica en sus filtros, nos
proporcionard el valor de esta constante, A, eros0l- A continuacion, si sumamos
esta constante al valor que presenta la curva tedrica en las longitudes de onda
centrales de nuestros filtros, obtendremos una estimacion del coeficiente de
extincién de la noche en nuestras bandas:

Anocho (URGO) = Ateérico (URGO) - Aaerosol (4 35)
Anoche(BKPNO) = Ateérico(BKPNO) - Aaerosol )

De esta manera, obtuvimos dos estimaciones diferentes del término de extin-
cién de aquella noche en nuestros dos filtros, utilizando los coeficientes de
extincién medidos en V' y 7/ por cada telescopio respectivamente:

U1,Mercator = 0,48 mag; U1,Carlsberg = 0,51 mag; (4 36)

bl,Mcrcator = 0721 mag; bl,Carlsberg = 0724 mag.
Por otra parte, segin la web del INT, la extincién tipica en La Palma en
nuestros filtros es: u; = 0,46 y b1 = 0,22 mag, valores muy similares a los
obtenidos en las ecs. [4.36].

» Término de color.

"La pégina web del telescopio Mercator estd disponible en: http://www.mercator.iac.es/-
extinction/extin_previous.html

8M4ds informacién del telescopio Carlsberg en: http://www.ast.cam.ac.uk/~dwe/SRF/-
camc_extinction.html
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En la pagina web del muestreo Wide Field Imaging Survey (WFS?), sélo en-
contramos informacioén sobre el valor tipico de uno de los términos de color
(ug = —0,084), aunque el término by debe ser del mismo orden, por la cercania
de las longitudes de onda centrales de ambos filtros y la similitud de sus curvas
de transmisién.

Estos valores de comparacién (puntos cero, términos de extincién y color) nos
resultaron muy ttiles a la hora de determinar qué franja de la noche habia sido
realmente fotométrica, tal y como veremos a continuacion.

4.2.2. Condiciones fotométricas de la noche

Por las notas de la observacién, sabiamos que habia habido cirros altos en un
momento dado al principio de la noche. Durante esta fase de cirros, se habian to-
mado algunas imagenes de un campo de calibracién, que tuvimos que eliminar de la
calibracién porque presentaba mas ADUs cuanto menor era su tiempo de exposicion.
Después, estos cirros habian desaparecido, o se habian tornado ma&s transparentes
a la radiacion; pero desconociamos hasta qué punto. Empezamos a considerar se-
riamente que la noche no habia sido fotométrica (o, al menos, en parte) cuando
efectuamos los ajustes a las ecs. [4.33] con digiphot.photcal.fitparams. Inclu-
yendo todas las estrellas estandares de la noche, los resultados diferian demasiado
de los valores esperados (véase §4.2.1) como para considerar estas diferencias dentro
de la incertidumbre tipica. El acoplamiento de los parametros en las ecuaciones de
transformacion, junto con datos no fotométricos que probablemente no seguian las
tendencias de estas ecuaciones, desvirtuaban el peso que los ajustes debian asignar
a cada parametro. Como resultado, los puntos cero superaban en casi 1,5 mag a los
valores esperados, las extinciones resultaban el doble de lo esperado y los términos
de color eran positivos. A la vista del campo no fotométrico que habiamos tenido
que rechazar al principio de la noche por cirros, nos planteamos qué parte de la
noche habia sido realmente fotométrica.

Los ajustes de las ecs. [4.33] presentaban demasiados pardmetros acoplados entre
si como para hacer un andlisis independiente del comportamiento de cada uno de
ellos segtn la franja de la noche. De manera que decidimos aislar cada parametro
para el estudio de estas dependencias utilizando estrellas con las mismas X o colores
para los ajustes. En primer lugar, analizamos el comportamiento de los coeficientes
de extincion, ajustando las rectas de Burger:

my—U= Ci+ w1 X

mp — B = C2+ bl X, (4'37)

a todas las estrellas, y a las del principio y final de la noche por separado. Las
expresiones anteriores son idénticas a las ecs. [4.33], considerando estrellas con el
mismo color U — B. No obstante, como los términos de color pueden despreciarse en

9Mi4s informacién del muestreo Wide Field Imaging Survey en: http://www.ing.iac.es/ WFS/
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primera aproximacion, hicimos los ajustes considerando estrellas de distinto color.
Luego, podemos considerar que: C; ~ ug y Cy ~ by.
En segundo lugar, estudiamos los términos de color mediante ajustes del tipo:

my —U= Cs+ w2 (U— B)

mp—B= Cit by (U— B), (4.38)

que son las ecs. [4.33], vélidas tinicamente para las estrellas que han experimentado la
misma extincién en el momento en que se observaron esa noche. Estas relaciones son
validas para estrellas que presentaban la misma X cuando se observaron. Después,
se hizo la media de todos los términos de color ajustados, considerando todas las
estrellas, las observadas durante la primera mitad de la noche y las observadas
durante la segunda mitad.

En la Fig. 4.8, se han representado los resultados de los ajustes efectuados a
las ecs. [4.37], considerando todas las estrellas estdndares observadas durante toda
la noche (negro), las observadas tinicamente durante la primera mitad de la noche
(rojo) y las observadas durante la segunda mitad (azul). Los ajustes fueron realizados
con IDL, y en todos se ha pesado por los errores fotométricos. Los coeficientes de
extincién que resultaron fueron:

U1 todas = 0,46 £0,07; Uy 10 mitad = 0,40 £0,09; 1 20 mitaqa = 0,52 £0,11;
b1 todas = 0,31 £0,07; b1 10 mitad = 0,34 £0,04; by 20 mitad = 0,25 £0,09.
(4.39)

Si se comparan estos valores con los términos de extincién calculados para esa misma
noche por los telescopios Carlsberg y Mercator (ecs. [4.36]), resulta obvio que sélo
son similares y coherentes si tnicamente se consideran los campos de calibraciéon
observados durante la segunda mitad de la noche. Por otro lado, los valores ajustados
de C1 (~ up) y C2 (~ bp) para las estrellas de la segunda mitad de la noche eran muy
similares entre si y a los puntos cero esperados (§4.2.1). Esto tltimo ya representaba
una gran avance, puesto que los ajustes con digiphot.photcal.fitparams eran 1.5
mag mas débiles que los puntos cero tipicos del INT. La dispersién que presentaban
los valores ajustados de C7 y C5 eran del orden del término de color que estamos
despreciando en estas expresiones.

Si ahora consideramos los resultados de los ajustes y medias efectuados a las
ecs. [4.38]:

U2 todas = _0712 + 0703§ U2,12 mitad = _0710 + 0704; U2, 22 mitad = _0713 + 0704;
b2 todas = —0,06 £0,03; b2 jamitad = —0,04 £0,04; b2 92 mitaqa = —0,09 £0,03.
(4.40)
vemos que los resultados presentan menor dispersién entre considerar todas las es-
trellas, las de la primera mitad de la noche o las de la segunda mitad. Sabemos que
ug ~ —0,084, por lo que utilizar todas las estrellas en la calibracion, las de la primera
mitad o las de la segunda mitad no va a influir demasiado en este término de color.
Teniendo en cuenta estos resultados y los de las expresiones [4.39], concluimos que
la noche no habia sido fotométrica durante la primera mitad, aunque si durante la
segunda.
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Figura 4.8: AnAlisis de las condiciones fotométricas durante la noche de observacién por medio de
las rectas de Burger en U (panel izquierdo) y B (panel derecho). Linea continua en ne-
gro: ajustes empleando todas las estrellas estdndares observadas durante la noche. Linea
punteada en rojo: ajustes empleando los campos de estandares observados durante la
primera mitad de la noche. Linea discontinua en azul: ajustes empleando tinicamente
las estandares observadas durante la segunda mitad de la noche. Obsérvese como la
consideracién de las estrellas de la primera mitad dispara la extincién en B y la sub-
estima en U, en comparacién con las medidas por los telescopios Mercator y Carlsberg
para esa misma noche en La Palma.

4.2.3. Diferencia de masa de aire por amplitud de campo

Antes de indicar cémo se llevé a cabo la calibracién fotométrica final, nos plan-
tearemos qué error puede introducir en la fotometria la gran amplitud de campo de
WEFC. Tengamos en cuenta que, debido a ella, existe una diferencia en masa de aire
entre las CCDs de la misma exposicién, que puede llegar a ser significativa en lo
referente al término de extincion.

Estimemos, en primer lugar, la diferencia en masa de aire, AX, que existe entre
un pixel situado sobre el eje éptico de la cdmara y otro situado en sus limites
externos. Consideramos el eje 6ptico porque es el punto al que se refiere la masa de
aire de la cabecera de cada apuntado. En INT/WFC, éste se sitiia préacticamente
en el centro de su campo, que en total abarca unos ~ 34’ x 34’ proyectados de cielo
(véase la Fig. 3.4). En cuanto al pixel limite de la cdmara, esta eleccién nos asegura
que la diferencia AX que estimemos va a ser maxima.

La masa de aire de un objeto da cuenta de la capa de la atmdsfera que atraviesa
la luz del objeto normalizada a la que atravesaria si dicho objeto estuviese en el
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cénit. Su dependencia con la distancia cenital (z) puede aproximarse a primer orden
por la siguiente expresién (Hardie 1962):

X =sec(z) — 0,0018167 [sec(z) — 1]. (4.41)

Por otro lado, la distancia cenital se define como: z = 90° —h, siendo h la altura sobre
el horizonte del objeto en cuestiéon. Teniendo en cuenta el campo total angular de
INT/WEFC y considerando que su eje 6ptico estd en el centro, la distancia maxima
angular en direccién N-S entre un pixel limite de la camara y el eje dptico es,
precisamente, la mitad de la longitud de su campo en dicha direccién. Por tanto:
Ah = Az ~ 17 = 0,2833°, es el error méximo en z que cometemos en un apuntado
al considerar el mismo valor de z (el del eje 6ptico) para toda la cdmara.

Utilizando la propagacién de errores de la ec. [4.41], podemos estimar AX aso-
ciado a considerar un cierto desplazamiento Az, a un z determinado:

A(X) =1]1,0018167 sec(z) tan(z) Az|. (4.42)

Obviamente, el valor de AX va a depender de la distancia cenital z en la que el
objeto se encuentra en el momento de observarlo. La funcién dada por esta expre-
sién es mondétonamente creciente en z. Luego, para un mismo desplazamiento Az,
AX serd mayor a medida que z aumenta. Como la méxima distancia cenital que
permitimos en nuestras observaciones fue z = 60° para evitar un enrojecimiento ex-
cesivo por la atmésfera, el error maximo que estamos cometiendo en X al considerar
la misma z para toda la cdmara es, en el peor de los casos: AX = 0,017. Luego,
los errores maximos en la correccién por extincién que cometemos al considerar la
misma masa de aire para toda la cAmara son, en el peor de los casos (z = 60°):

Alfu; X] ~ 0,52 AX ~ 0,009 mag;

Alby X] ~ 0,25 AX ~ 0,004 mag; (4.43)

donde hemos utilizado los valores de los coeficientes de extincién en U y B de las
ecs. [4.39], en cuyos ajustes sélo se habian considerado los campos de calibracién de
la segunda mitad de la noche. Veremos en §4.2.4 que, a pesar de que no son los
coeficientes definitivos, son muy similares a los finales. Por tanto, podemos concluir
que los errores cometidos en la calibracién fotométrica al considerar la misma masa
de aire para toda la camara son despreciables comparados con los errores tipicos de
la calibracion. De manera que no se tuvieron en cuenta finalmente.

4.2.4. Resultados finales de la calibracién

Para calibrar fotométricamente las observaciones de toda la noche, decidimos
adoptar el procedimiento siguiente:

= Para obtener la calibracion fotométrica en las dos bandas, ajustariamos con
digiphot.photcal.fitparanms las ecs. [4.33], considerando tinicamente las es-
trellas estandares observadas durante la segunda mitad de la noche.
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Figura 4.9: Resultados de los ajustes de la calibracién fotométrica, considerando tan sélo los cam-
pos de calibracién de la segunda mitad de la noche. Paneles superiores: calibracién
fotométrica de los ajustes para los filtros U y B. Los coeficientes empleados son los que
aparecen tabulados en la Tabla4.4. Paneles inferiores: residuos en magnitudes de cada
ajuste fotométrico.

= Las imagenes de esta segunda mitad se calibrarian directamente con la solucién
fotométrica obtenida para cada uno de los filtros.

» Las imdgenes tomadas durante la primera mitad de la noche (no fotométricas),
se escalarfan en flujo a una del final de la noche (fotométrica) en su mismo
filtro, puesto que la pérdida de luz debida a cirros sélo es una constante que
afecta a todo el campo por igual. De esta forma, se podrian calibrar con la
solucién de la segunda mitad de la noche, tanto en U como en B.

En la préctica, este escalado en flujo habia que hacerlo de todas formas. Como se
verd en §4.4, para proceder a la combinacion final, todas las exposiciones se han de
escalar en flujo a una de su mismo filtro (la de referencia), con el fin de ponerlas todas
a una misma masa de aire y al mismo tiempo de exposicién. Seleccionando como
referencia en cada filtro una imagen de la segunda parte de la noche, resolviamos
al mismo tiempo el comportamiento no fotométrico del principio de la noche y
colocdbamos todas las exposiciones a la masa de aire de la exposicién de referencia.
Teniendo en cuenta esto, se puede introducir el término de extincién en el punto
cero de la calibracién, puesto que serd constante e igual para todas las exposiciones
en cada filtro una vez las hayamos escalado a la misma X.
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Tabla 4.4: Coeficientes de la calibracién fotométrica para U y B, segtn las ecs. [4.33].

Filtro Punto cero® ExtinciénP Término de color® RMSH Xier ©
U.... 23,64+ 0,16 0,52+0,11 —0,13£0,04 0,093 1,24
B.... 25,34 £ 0,12 0,25 + 0,09 —0,09 + 0,03 0,062 1,62

# Los puntos cero estdn dados en mag/ADU/s, en el sistema de Vega. Para transformar a mag/e™ /s,
se deben sustraer ~ 1,2 mag (véase §4.2.1).

> Coeficientes de extincién, en mag por unidad de masa de aire.

¢ Coeficientes de color (adimensionales).

4 RMS del ajuste de calibracién correspondiente.

¢ Masa de aire de la imagen de referencia a la que se ha escalado el flujo de las restantes en cada
filtro.

Los ajustes efectuados a las ecs. [4.33] y sus residuos, teniendo en cuenta tni-
camente las estrellas estdndares de la segunda mitad de la noche, aparecen repre-
sentados en la Fig. 4.9. En la Tabla 4.4 se listan los coeficientes resultantes de estos
ajustes, junto con sus errores. Los ajustes son mucho mejores que considerando todos
los campos de calibracién, ya que los coeficientes fotométricos que se obtienen con
ellos son coherentes con los que teniamos para comparar, procedentes de otras fuen-
tes (84.2.1). La RMS global del ajuste en U resulté peor que el de B (RMSy = 0,093
mag, RMSp = 0,062 mag).

Como ya hemos comentado, una vez tengamos las imagenes finales combinadas
en cada filtro, se aplicaran las relaciones de calibracién siguientes a los objetos que
sean detectados:

my = U+ uj+ uz(U— B)

mp= B+ b+ by(U~—B), (444)

donde los nuevos puntos cero wuy y b, incluyen los anteriores puntos cero (ug y bo),
los términos de extincion a las X de referencia en cada banda y las constantes de
normalizacién a la ganancia promedio. Por lo tanto, los coeficientes finales de esta
expresion son:

EnU — uy = uo+ fu+ur Xty = —22,58+£0,09 |

ug = —0,13 40,04 v w15)
Enp ] 0= botfotb Xerp= —24,65+£006 '

by = —0,09+0,03 v

donde hemos tenido en cuenta las masas de aire de las imagenes de referencia (Col. 5
de la Tabla4.4) y las escalas de normalizacién indicadas en las ecs. [4.13].

Finalmente, s6lo nos resta indicar cémo aplicaremos la calibracién a los catélogos
de objetos que obtengamos en U y B:
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= Toda aquella fuente detectada en ambos filtros serd corregida empleando el
término de color de las ecs. [4.44]. Los errores en la magnitud de cada filtro
vendran dados por la raiz cuadrada de la suma cuadratica de la RMS del ajuste
correspondiente (que es el error global del ajuste), del error poissoniano que
el algoritmo de deteccion asignard al cielo y a la emisién de la propia fuente y
de los errores que obtengamos de la correccién por extincién galactica (§5.7).

= Las fuentes que sean detectadas tan sélo en uno de los dos filtros se corregiran
empleando tinicamente el punto cero correspondiente a su banda, segin las
ecs. [4.44]. El error se estimard de la misma forma que en el otro caso.

Teniendo en cuenta esto, los errores de fotometria promedios son como mucho de
~ 0,10 mag en U y de ~ 0,05 mag en B, en fuentes més brillantes que la magnitud
limite correspondiente al 50 % de eficiencia de deteccién en cada banda, tal y como
se verd en la seccion §5.5. Para facilitar la calibracién fotométrica, se credé una
tarea que llama a daophot . phot interactivamente sobre una lista de imagenes MEF":
wfc.photcal. La solucién fotométrica se introdujo en las cabeceras de las imagenes

con la tarea wfc.dophotcnt, otra tarea diseiada para WFC (més informacién en el
Apéndice C).

4.3. Astrometria de WFC

Un sistema de coordenadas celeste (WCS) define la transformacién entre el sis-
tema de coordenadas fisicas de una imagen (pixeles) y unas coordenadas celestes
expresadas en unidades arbitrarias (por ej., ascensién recta y declinacién, o latitud
y longitud galacticas, etc., véanse Greisen & Calabretta 2002; Calabretta & Grei-
sen 2002). En una imagen bidimensional, éste puede expresarse como:

[lam] = -/L\ : [.Z' — Trefy Y — yrof]
= 4.46
{ [01,5] = F(lamaarefyéref) ( )

donde (z,y) son las coordenadas légicas de un pixel de la imagen, («,d) son las
coordenadas celestes correspondientes a dicho punto, (Zyef,yref) son las coordenadas
légicas en pixeles de un punto de referencia, (ayef,drer) son las coordenadas celestes
del mismo punto de referencia, L es una matriz que define la parte lineal de la
transformacion, F es una funcién que integra la parte no lineal de la transformacion,
y (I,m) son unas coordenadas intermedias en las que se han tenido en cuenta las
transformaciones lineales. L reproduce los cambios de escala, el desplazamiento,
la rotaciéon general del campo y la expansiéon de ejes del campo; mientras que F
reproduce las proyecciones en el cielo y las aberraciones no lineales de la camara.
Al igual que la mayoria de cdmaras de campo amplio, WFC presenta una fuerte
distorsién radial de tipo “corsé” (véase el panel izquierdo de la Fig. 4.10), que escala
como 73, siendo r la distancia de cualquier punto de la cdmara a su eje 6ptico
(Taylor 2000). Un grado de distorsién radial tan alto suele volver bastante complejo
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el ajuste de F. De hecho, en el panel derecho de la misma figura se muestran los
residuos astrométricos resultantes de este modelo de Taylor , con valores de ~ 1” en
los laterales del campo.

En un principio, dado que el WCS codificado en la cabecera de las iméagenes
por el INT presentaba un formato obsoleto y ademas contenia campos con valores
erréneos, se eliminé esta astrometria de las cabeceras para generar un nuevo WCS
con MSCRED (véase Valdés 1998, 2000a, 2000b, 2001). A la hora de seleccionar el
catalogo de estrellas astrométricas, tuvimos en cuenta que los autores de la base de
datos de DEEP sobre GWS habia utilizado el Guide Star Catalogue-I (GSC-I). No
obstante, y dado que la astrometria de este catalogo utiliza un sistema de referencia
ligado al Sistema Solar (el FK5), decidimos emplear un catdlogo mas moderno y com-
pleto. E1 USNO-A2.0'° utiliza el sistema de referencia de coordenadas internacional
(ICRS), independiente del Sol, ademds de estar basados en datos de las misiones
astrométricas Hipparcos (HIgh-Precision PARallax COllecting Satellite) y Tycho.
Sin embargo, encontramos diferencias bastante acusadas entre las posiciones de los
objetos en GWS calculadas con la astrometria final para U y B (con USNO-A2.0)
y la obtenida para Kg por otros miembros del grupo (con GSC-I). Tras comprobar
que estas discrepancias no se podian atribuir ni a un simple cambio del sistema de
referencia (de ICRS a FK5), ni a los errores tipicos de la astrometria, llegamos a la
conclusion de que debian existir errores en la calibracién de uno de los dos catédlogos.
Precisamente, otros autores han informado de errores astrométricos por zonas en el
USNO-A2.0, los cuales desaparecen si se emplea el GSC-II (Fienga et al. 2002). Por
tanto, decidimos finalmente utilizar el GSC-II'!, ya que también estaba referido al
ICRS y ademés era ~ 3 mag mas profundo que el GSC-I (Vi ~ 15). Este catédlogo
presentaba del orden de 30 a 50 estrellas por CCD en nuestro campo, suficientes
para describir correctamente las distorsiones en cada CCD.

Por otro lado, como las distorsiones dependen de la longitud de onda de obser-
vacion, tuvimos que calcular una solucién astrométrica en cada filtro. Detallamos
a continuacién el procedimiento que hemos seguido para obtener la soluciéon as-
trométrica. Basicamente, se han seguido los procedimientos de Valdés (Valdés 1997,
1999):

1. En primer lugar, se gira la CCD #2 a su posicion fisica real en el plano focal con
wfc.wfcpos2. En caso de no hacerlo, las coordenadas de los objetos de la CCD
#2 presentarian rotaciones de 90° respecto de la orientacién de los otros CCDs.
Al intentar ajustar una solucién de WCS a las 4 CCDs conjuntamente, IRAF
interpretara de forma equivocada esa rotaciéon como una enorme distorsion del
WCS, lo que darfa lugar a ajustes sin sentido alguno.

2. Se genera un WCS primario con mscred. ccmap en una imagen, sélo ajustando
la matriz de transformaciones lineales, L. Para ello, se asignan las coordenadas

19E] catdlogo USNO-A2.0 se encuentra disponible en: http://vizier.u-strasbg.fr/vizier/VizieR /-
pmm/usno2.htx#ast
Ml catdlogo GSC-IT estd disponible en: http://www-gsss.stsci.edu/gsc/gsc2/GSC2home.htm
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Figura 4.10: Distorsiones radiales y residuos astrométricos de INT/WFC por el ING. Panel de

la izquierda: distorsiones radiales de la cdmara. La aberracién es de tipo “corsé” y
aumenta a medida que nos alejamos del eje éptico como « r3. Panel de la derecha:
residuos de la astrometria de Taylor. Este autor indica que el patrén residual era
estable en el tiempo, por lo que era previsiblemente mejorable. Fuente: pdgina web de
WEFC en INT.

del centroide de una serie de estrellas no saturadas ni muy débiles a sus coor-
denadas en el catilogo. E1 WCS ajustado es descrito en un fichero y codificado
en la cabecera a través de una serie de claves estandares.

Se perfecciona el WCS en la imagen anterior para dar cuenta de las distor-
siones Opticas del sistema utilizando la tarea mscred.msctpeak, que emplea
complejas funciones polinémicas para ajustar la transformacién entre las coor-
denadas de ecs. [4.46]. En este caso, empleamos una proyeccién de plano tan-
gente celeste junto con polinomios de tercer orden, especificos para reproducir
las distorsiones (proyeccién “TNX"). Utilizando un procedimiento que combi-
naba los ajustes de mscred.msctpeak con informacién adicional acerca de la
geometria de la cadmara, se logré una astrometria con una exactitud de < 1
pixel en todo el campo de WFC, lo que equivale a una precisién mayor de
0.333”. Describiremos este procedimiento con mas detalle en §4.3.1.

Se introduce el WCS en las cabeceras de todas las imdgenes del mismo filtro
empleando mscred.mscsetwcs.

Se asigna de nuevo un punto de referencia en las imagenes (una estrella proxi-
ma el eje 6ptico en todas las imagenes), indicando sus coordenadas (z,y) y
(a,0). Con esto, se pretenden evitar posibles errores del software del teles-
copio al escribir el punto de referencia en la cabecera o de su sistema de



4.3 Astrometria de WFC

101

Residuos ¢ (")
Residuos ¢ (")
T

0 1000 2000 3000 4000 5000 6000
X (pixeles)

® T T 1 T T i} b T I T T

Residuos 1 (")
Residuos 1 (")

0 1000 2000 3000 4000 5000 6000 0 1000 2000 3000 4000

X (pixeles) Y (pixeles)

Figura 4.11: Residuos de la astrometria obtenidos mediante el ajuste directo con la tarea
mscred.msctpeak a cada una de las CCDs de WFC sobre GWS. Se muestran los
ajustes £&-X, n-X, &Y y n-Y, siendo £ y n unas coordenadas transformadas interme-
dias (véase §4.3.1). Las discontinuidades tan manifiestas de los residuos en X e Y se
deben a que los ajustes individuales a cada CCD no proporcionan una descripcién
continua en los limites de las CCDs.

guiado. Para introducir los valores adecuados en cada imagen, se emplea la
tarea mscred.msczero.

6. Con mscred.msccmatch, se determina y aplica una correccion lineal al WCS,
manteniendo la geometria del detector y las distorsiones épticas del WCS. De
esta forma, se ajustan los cambios en la posicién aparente del cielo debidos a
la refraccién atmosférica y a errores en el apuntado del telescopio.

Por 1dltimo, nos queda indicar que la tarea wfc.wfcwcs inserta la astrometria
que hemos calculado y presenta la posibilidad de transformar de un sistema de
coordenadas celeste a otro.

4.3.1. Ajustes astrométricos con mscred.msctpeak

Teniendo en cuenta la dependencia en 72 de las distorsiones de WFC, comenza-

mos por emplear polinomios de grado 3 en los primeros ajustes con mscred .msctpeak.

Sin embargo, las soluciones astrométricas presentaban residuos de casi 1” en los limi-
tes externos de las CCDs con este orden de ajuste; por lo que se intenté mejorar el
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Figura 4.12: Residuos de la astrometria obtenidos con la tarea mscred.msctpeak, sobre imagenes
uniextensién de todo el campo creadas utilizando las posiciones de las CCDs de WFC
obtenidas por Taylor (2000) y corregidas por nosotros (consiltense en la Tabla4.5). Se
muestran los ajustes £&- X, n-X, £&-Y y n-Y, siendo £ y 1 unas coordenadas transformadas
intermedias (véase §4.3.1). Las discontinuidades de los residuos en X e Y se han
reducido mucho en comparacién con los obtenidos ajustando una solucién astrométrica
en cada CCD (véase la Fig. 4.11).

ajuste aumentando los 6rdenes de los polinomios. Con esto no sélo no disminufamos
los residuos de manera apreciable, sino que, ademas, los residuos exhibian una ten-
dencia polinémica muy clara, con el mismo orden que el del ajuste. ;Por qué un
ajuste a r3 podia resultar tan complejo?

La tarea mscred.msctpeak presenta una desventaja frente a otras formas de
describir las distorsiones. Esta ajusta los términos de la distorsion en el plano de
coordenadas transformadas 1 y £ (constltense sus definiciones en Calabretta & Grei-
sen 2002 y Greisen & Calabretta 2002), donde la dependencia en 72 de la distorsién
se diluye en una compleja combinacién de términos cruzados. De ahi que el algorit-
mo de ajuste no sea capaz de asignar el peso adecuado a cada término cuando el
orden es mayor que 2. Por esta razon, la astrometria en los extremos de las CCDs
no mejoraba con la inclusiéon de términos de mayor orden. Este hecho se hizo ain
mas evidente cuando se muestrearon las cuatro CCDs de cada exposiciéon a una red
uniforme en el cielo utilizando estas soluciones astrométricas, ya que, en la imagen
resultante, aparecian residuos de mds de 1” que cambiaban abruptamente de signo
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Figura 4.13: Rotacién existente entre nuestra astrometria y la obtenida sobre GWS por DEEP. Las
flechas muestran las diferencias en posiciones entre utilizar la astrometria de DEEP y
la nuestra, para diversas fuentes situadas sobre GWS. Los residuos en ascension recta y
declinacién frente a sus valores en nuestra astrometria aparecen en los paneles laterales
secundarios. Las tendencias de éstos nos revelan una rotaciéon de nuestra astrometria
respecto a la de DEEP de ~ 0,075° en un plano tangente al cielo, en direccién N-E.
El centro de rotacién se situaba en o = 14,28333% y § = 52,35°.

en las transiciones entre las CCDs (véase la Fig.4.11).

Hoy por hoy, no existe una forma estdndar de describir la astrometria de un cam-
po con altas distorsiones. S6lo IRAF implementa un conjunto de claves descriptoras
de una astrometria de este tipo (la proyeccién antes comentada “TNX”).Y dado que
tampoco existe otro programa a disposicién de toda la comunidad cientifica capaz
de afrontar la astrometria y combinacion de MEFs, decidimos seguir trabajando con
MSCRED; si bien concluimos que lo que necesitdbamos era un unico ajuste a todo



104

Reduccion de datos de INT/WFC en U y B 4.3

el campo para no perder la geometria radial de las distorsiones, en lugar de cuatro
independientes entre si (uno por CCD).

Para ello, tenfamos en primer lugar que crear imagenes simples uniextension en
las que cada CCD apareciera situada en la posicién que ocupaba en el plano focal del
INT. Cuanto mas similares a las reales fuesen estas posiciones, menos rotaciones,
desplazamientos y expansiones tendria que ajustar mscred.msctpeak, con lo que
mejoraba la probabilidad de que asignase los pesos correctos a los términos cruzados.
Necesitabamos, pues, conocer las posiciones y dngulos de rotacion relativos de las
cuatro CCDs de WFC.

Taylor (2000) describe la solucién astrométrica que en el WFS obtuvieron pa-
ra WFC mediante ecuaciones simples. Esta astrometria presentaba una precisién
de ~ 2 pixeles en las zonas externas del campo (~ 0,66”), lo que era insuficiente
segin los requerimientos de nuestro muestreo. Por otra parte, nos interesaba que
la astrometria estuviese codificada en la cabecera de las imdgenes, y transformar la
solucién de (Taylor ) a la proyecciéon “TNX” para poder usar MSCRED no era trivial.
El describe las distorsiones lineales de la cdmara como desplazamientos y rotaciones
simples, vy las aberraciones no lineales como transformaciones oc 3. Asi, las coor-
denadas corregidas de distorsiones (2%, y}) de un pixel, que inicialmente presenta
las coordenadas (x;, y;), se obtendrian trasladando éstas de tal forma que el origen
coincidia con el eje 6ptico del telescopio, rotando después éstas el dngulo correcto vy,
finalmente, corrigiendo el efecto de distorsién radial. Es decir:

.’L’?CSP = I — XZ

S =,

ot = x?eSp cos 0; — y?eSp sin 0; 447
rot desp - desp ( : )

Y = 1z, = sinf;+y; = cos0;

ni = el L D[P+ )]}

vt = {1+ D[ + )},

donde (X, Y;) son las coordenadas iniciales en pixeles del eje éptico del instrumento,
en el sistema de coordenadas de la CCD #i; 6; es el dngulo con el que la CCD #i
se situa en el plano focal en sentido horario desde la vertical; y D es el coeficiente
de distorsién tipo “corsé”. Los valores de estos coeficientes segin Taylor (2000) se
listan en las Cols. [2]-[4] de la Tabla4.5.

Las imagenes simples uniextension se crearon situando cada CCD en una imagen
vacia lo suficientemente grande como para albergar los cuatro CCDs de WFC, tal
y como aparecen en el plano focal del INT (6400 x 6400 pixeles). El eje 6ptico del
sistema se fij6 en las coordenadas (2223.0,72.0) en este marco , con lo cual, las
coordenadas (X;, Y;) del eje 6ptico en el sistema de referencia de cada CCD se
transformaron a este sistema global, teniendo en cuenta los angulos entre las CCDs.
Los coeficientes de Taylor transformados aparecen en las Cols. (5)-(6) de la Tabla 4.5.
Después, utilizamos las cuatro primeras ecs. de [4.47] para averiguar la posicién de
las cuatro esquinas de cada CCD en el marco global de referencia. Estas secciones nos
sirvieron para copiar los datos de cada CCD al marco global, con lo cual ya tenfamos
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las imagenes uniextension de todo el plano focal que buscdbamos. A continuacion,
volvimos a ajustar una solucién de tercer grado mediante la proyeccion “TNX” con
mscred.msctpeak, para describir las distorsiones radiales y los residuos lineales que
pudieran existir en el campo ain. Con este procedimiento, mejorabamos la RMS
final del ajuste, pero seguian apareciendo discontinuidades de la solucién global
en las zonas de separacién de las CCDs, del orden de ~ 1”, tal y como aparecen
en la Fig.4.11. Por tanto, estas discontinuidades tenian que estar generadas por
imprecisiones en las posiciones de Taylor (2000), ya que su astrometria presentaba
una precisién de ~ 0,7” como méximo.

Como necesitabamos que nuestra astrometria tuviese una exactitud mejor que
un pixel (< 0,333") para poder correlacionar los catdlogos de las distintas bandas
del muestreo, procedimos a estimar correcciones a las posiciones de Taylor . Despla-
zamos las posiciones relativas de las CCDs hasta encontrar una combinaciéon que
minimizase las discontinuidades en la astrometria en las zonas entre CCDs. En la
Tabla 4.5, indicamos las correcciones a los desplazamientos de Taylor (2000) que ha-
llamos. Gracias a este procedimiento, conseguimos eliminar las discontinuidades en
la solucién astrométrica, reduciendo la RMS de un nuevo ajuste de orden 3 a < 0,3”
en todo el campo de la camara (~ 36’ x 36'). En la Fig.4.12 mostramos los resi-
duos de estos nuevos ajustes: las discontinuidades entre CCDs que antes mostraban
(véase la Fig.4.11) se han reducido considerablemente.

Por otra parte, cuando estabamos construyendo el catalogo general del muestreo
en GWS, al correlacionar las posiciones de las fuentes para compilar la informacién
en las seis bandas de cada una, detectamos una rotacion global de nuestro WCS
respecto al de la base de datos de DEEP para las imagenes de HST/WFPC2. Nues-
tro sistema de coordenadas estaba rotado ~ 0,075° en un plano tangente al cielo,
respecto del de DEEP, en direcciéon N-E, tal y como puede apreciarse en la Fig. 4.13.
Esta rotacién se centraba en o = 14,28333" y § = 52,35°. Tras comprobar que esta
rotacién no se debia a los distintos sistemas de referencia celestes (FK5 en el HST
e ICRS en el INT), llegamos a la conclusién de que el origen del problema podia
radicar en el bajo nimero de estrellas que se empled para calibrar las imagenes del
HST (sélo 4 para toda la tira, Groth 2003, comunicacién privada). Por otra parte,
podrian estar influyendo también los errores zonales en el sistema FK5, de cuya
existencia varios autores nos han advertido (Requieme et al. 1995; Zhu & Yang
1999; Mignard & Froeschlé 2000). Finalmente, incluimos las coordenadas de cada
fuente tanto en el sistema del GSC-II, como en el de DEEP, con el fin de facilitar las
correlaciones entre nuestros datos fotométricos y los de la base de datos de DEEP.

4.4. Combinacién de imagenes y mapas de tiempo de exposicion

La combinacién de diversas exposiciones del mismo campo y en el mismo filtro
desplazadas entre si permite obtener una imagen cuya S/N es la de una imagen con
el tiempo total de exposiciéon. Ademds, aparte de poder suprimir los huecos entre
CCDs y originar una imagen de mayor area, en la combinacién se pueden eliminar
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Tabla 4.5: Posiciones y rotaciones relativas de las CCDs de INT/WFC.

ID Coefs. Taylor (2000) Coefs. Transform. Coefs. Corregidos Desplazam.
0; X; Y; X Y; X Y; AX; AY;

ey 2) ®3) (4) () (6) (7) (®) 9 (10)
#1... 0,01868 —336,74  3039,14 4338,73 61,97 4339,73 57,47 1,0 —4,5
#2... —90,62115  3180,68 1729,67 2305,90  6298,23 2308,90  6296,73 3,0 -15
#3... 0,11436  3876,73  2996,30 130,26 96,97 134,76 99,47 4,5 2,54
#4... 0,00000  1778,00  3029,00 2223,00 72,00 2223,00 72,00 0,0 0,0

NOTA.— Cols. (2)-(4): valores originales de Taylor (2000) para los dngulos de rotacién (en grados)

y las posiciones del eje éptico en el sistema de referencia de cada CCD (en pixeles).
Cols. (5)-(6): las mismas posiciones, pero en un sistema de referencia global donde el eje
6ptico se ha situado en las coordenadas (2223,0,72,0). Cols. (7)-(8): coeficientes empleados
en este trabajo, referidos al mismo marco global de referencia. Col. (9)-(10): diferencias
entre los coeficientes de este trabajo y los de Taylor. Todas las posiciones se dan en
pixeles.

los rayos césmicos y corregir columnas defectuosas de las CCDs.

Para crear una imagen final resultado de la combinacion de todas las exposiciones
en cada filtro, se debe “redisenar” el trazado en pixeles de cada imagen, con objeto
de corregir las distorsiones opticas del campo. También es preciso ajustar las escalas
de intensidad de las distintas imagenes entre si antes de combinarlas, para que todas
las exposiciones presenten la intensidad correspondiente a un tiempo de exposicién
vy a una masa de aire dados. El procedimiento que hemos seguido para conseguir
la imagen combinada en cada filtro es el descrito en la guia de MSCRED por Valdés
(1998):

1.

Sustraccion de cielo:

En primer lugar, cualquier desnivel en el cielo entre exposiciones a combinar
produce defectos en la imagen final. Las tres fuentes principales de dichos
desniveles son los gradientes del cielo, las diferencias en el nivel de cielo entre
CCDs y las diferencias de cielo entre exposiciones. En nuestro caso, al reducir
por un flat no normalizado, se equilibraron los distintos niveles de respuesta en
cada CCD por sus distintas ganancias; de forma que no esperamos diferencias
de nivel entre CCDs de la misma exposicion.

Por otro lado, cuando se eliminé la luz difusa (§4.1.6), también se sustrajo
cualquier nivel de cielo. A pesar de ello, se procedié a ajustar los posibles
residuos a gran escala con superficies de orden bajo y se sustrajeron después.

. Construccion de imagenes simples:

Para crear una imagen simple a partir de las 4 CCDs del mosaico se tienen que
muestrear los pixeles de cada extensién a una red uniforme en el cielo, donde
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apareceran corregidas tanto las distorsiones no lineales de la cAmara, como las
rotaciones y desplazamientos que puedan existir entre las CCDs de la misma.
Por esta razén, el sistema de coordenadas en el que se hallan registradas todas
las imagenes debe ser el mismo. La tarea mscred.mscimage crea estas imagenes
simples interpolando las posiciones de los pixeles de cada extensién a la red
de coordenadas uniforme en el cielo, utilizando la astrometria efectuada. La
funcién de interpolaciéon que escogimos fue una “sinc”, ya que segin Valdés
es la que mantiene més inalteradas las caracteristicas estadisticas del ruido
tras interpolar. Esta tarea propaga estos cambios a las maéscaras de pixeles
defectuosos para poder utilizarlas en la combinacién final.

Ajuste de las escalas de intensidad de las imagenes:

El hecho de que las imagenes tengan distintos tiempos de exposiciéon y masas
de aire, o el que algunas estén afectadas por nubes, varia el nivel de intensidad
de la misma fuente de imagen en imagen. Si estas variaciones no se nivelan,
la combinacién final presentard defectos ocasionados por los saltos de inten-
sidad entre las imagenes combinadas. Para corregirlos, se ajustan las escalas
de intensidad de todas las imagenes a la de una de ellas, que sera la imagen
de referencia. Asi pues, se determinan dos parametros en cada imagen: una
constante aditiva que dard cuenta de las variaciones en brillo del cielo entre la
exposicién en cuestién y la de referencia, y otra multiplicativa que indicara los
cambios por transparencia y variaciones en tiempo de exposicién entre am-
bas exposiciones. La tarea mscred.mscimatch calcula estas escalas midiendo
los flujos de una serie de estrellas en todas las exposiciones. Sus posiciones
se introducen mediante una lista, y es preferible que estas estrellas presenten
un rango amplio de brillos para definir mejor las escalas. Los flujos medidos
de las estrellas en todas las imdgenes se utilizan para ajustar las relaciones
siguientes:

donde los subindices i y j recorren todas las imdgenes a combinar, F; y F;
son los flujos de cada estrella en las imégenes de indice j e i respectivamente,
y Aij y B;j son las escalas aditiva y multiplicativa de cada imagen i respecto
de la j. No obstante, las tinicas constantes que se escriben en la cabecera de
cada imagen son las escalas de ésta respecto de la imagen de referencia. Como
el cielo se habia eliminado cuando se corrigié la luz difusa, las escalas A;;
son aproximadamente nulas en todas las imagenes. Estas escalas se aplicaran
en las combinaciones finales de todas las exposiciones de cada filtro. De esta
forma, todas las exposiciones presentan flujos que corresponden al tiempo de
exposicién y masa de aire de la imagen de referencia (a este tiempo lo llama-
remos tiempo de referencia, tyof, de cada imagen final); lo que se debe tener
en cuenta cuando se calibren fotométricamente los objetos que se detecten en
la imagen final (véase §4.2.4). Debemos destacar que, aunque los flujos de las
imagenes finales estén escalados al tiempo de exposicion de las imédgenes de
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referencia en cada banda, el ruido en ellas también lo estard, de forma que
la S/N de cada una de las imdgenes finales es la que exhibirfa una imagen
hipotética que hubiera sido expuesta un tiempo igual a la suma de los tiempos
de cada exposicion (el tiempo total de exposicion de las imégenes finales, tiot).

4. Combinacién, filtrado de rayos céosmicos y correccién de defectos:

La combinacion final de todas las imégenes de cada banda se efectué calculando
la media de todas ellas y pesando por el tiempo de exposiciéon que cada una
exhibia antes de escalarse, proceso que conserva la naturaleza poissoniana
del ruido del cielo (Valdés 1998). La tarea utilizada para esta combinacién
fue mscred.mscstack. Hicimos varias pruebas de combinacién, variando los
valores de los parametros y algoritmos de rechazo. Al final, decidimos emplear
el algoritmo de rechazo “avsigclip”, recomendado por las guias de IRAF para
eliminar los rayos césmicos y corregir pixeles defectuosos con las maéscaras
definidas en las cabeceras (§4.1.7). Los niveles de rechazo tuvieron que ser
algo extremos, de 100 tanto el superior como el inferior. La razén de esto es
que MSCRED trabaja por filas independientes, por lo que calcula las medias
para los rechazos empleando los valores de toda la fila. Si en una fila aparecen
un numero elevado de pixeles cercanos a la saturaciéon por la presencia de
estrellas muy brillantes, esta media se dispara y se rechazan valores correctos
simplemente porque quedan varias o por debajo de esa media. Esto generaba
rechazos masivos en la direccion de las filas y, por esta razén, la imagen final
combinada aparecia con un aspecto rayado en esta direccién. Este problema se
corregia empleando valores de rechazo altos. Los rayos césmicos se rechazaban
correctamente ain con estos niveles de rechazo.

En las Figs.4.14 y 4.15 se muestran las iméagenes finales resultantes de la com-
binacién de todas las exposiciones del mosaico en U y en B. Las dos iméagenes
presentan caracteristicas similares, salvo que la de la banda B es ~ 0,7 mag mas
profunda. Cubren un campo irregular de ~ 40’ x 40/, con un hueco sin datos entre la
CCD #2 y los demas, ya que los desplazamientos entre las exposiciones no resultaron
suficientes para cubrirlo. Las regiones sin datos por no haber sido cubiertas con las
exposiciones, o porque estaban siempre saturadas, se representan en color en cada
figura (violeta en la Fig.4.14 y azul en la Fig.4.15). Las caracteristicas principales
de las dos imégenes finales se resumen en la Tabla4.6.

La tarea mscred.mscstack proporciona mapas de tiempo de exposicién, que son
imégenes con las mismas dimensiones que las finales y cuyo valor en cada pixel es el
tiempo de exposicién neto que presenta el mismo tras los rechazos en la combinacion.
Mostramos el correspondiente a la imagen final en U en la Fig.4.16. Los distintos
tonos de gris apuntan a diferente tiempo de exposicién (mds oscuro a medida que
presenta menos). Nétense las trazas que las columnas defectuosas, al haber sido
su posicién en el cielo desplazada en las exposiciones, han generado en la imagen
final. Como siempre son rechazadas gracias a los mapas de pixeles defectuosos, las
regiones de cielo proyectado sobre las que han ido cayendo presentan menos tiempo
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Tabla 4.6: Caracteristicas principales de las imégenes finales en U y B.

Filtro Secuencia tiot tref FWHM Mitm DETECT_THRESH Area
(s) (s) (arcsec)  (mag) (0cielo) (arcmin?)
(1) ) () (4) (%) (6) ) (8)
U.... 8 x 1800 14400 1800 1,3 24,8 0,6 846
B... 1300 + 4 x 1800 10300 1800 1,2 25,5 0,6 888

NOTA.— Col. (2): tiempo de exposicién de las exposiciones que se han combinado en cada banda.
Col. (3): tiempo total de exposicién de las imdgenes finales. Col. (4): tiempo al que se
han escalado los flujos de las imdgenes finales (tiempo de referencia). Col. (5): FWHM
medias de las PSFs. Col. (6): las magnitudes limite de las imédgenes finales al 50 % de
eficiencia de deteccién (§5). Col. (7): nivel de deteccién, en nimero de o de cielo, que
emplearemos para la deteccién de fuentes (§5). Col. (8): drea de méxima exposicién sobre
la que efectuaremos el conteo de fuentes (véase §6.1).

de exposicion. También existen un par de regiones muy pequenas en mitad del campo
en las que no existe ningun dato. Esto se debe a que esas areas de cielo han estado
saturadas en todas las exposiciones. Los mapas de exposicién son muy utiles a la
hora de determinar las areas de tiempo de exposicion maximo y uniforme, sobre las
que se efectuard el conteo de fuentes (véase la Tabla4.6).

La PSF de las imagenes finales variaba un poco segun la zona considerada del
campo. En la Fig. 4.17 puede observarse que era mayor en la zona central y en los
bordes, mientras que adoptaba valores menores en un anillo grueso centrado en el
eje 6ptico. Esto podria deberse a que ciertos telescopios, con objeto de maximizar
el area de foco 6ptimo, desenfocan un poco la imagen en la zona central del campo
para que en un anillo en torno al apuntado se obtenga mejor PSF. El cociente
entre los valores de la PSF en el centro del campo y en sus laterales es < 1,2 en
promedio en ambos filtros, por lo que podemos considerar que es bastante uniforme.
En promedio, la FWHM en U resulté de 1,3”, mientras que en B era algo menor
(en torno a 1,2”).

4.4.1. Caracteristicas de imagenes combinadas con mscred.mscstack

A continuacién comentaremos ciertos aspectos y caracteristicas de estas imédgenes
combinadas, y se comprobara que el procedimiento de combinacién es correcto, es
decir, que hemos generado imdgenes con S/N iguales a las que hubiéramos obtenido
si hubiéramos expuesto un tiempo igual al tiempo total de exposicién en cada banda.

A.- Recuperacién del flujo real por pixel en la imagen final

El flujo por pixel de los datos originales no es correcto por dos razones basicas.
La primera es que el area fisica de los pixeles varia de uno a otro por la construccién
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Figura 4.14: Imagen final combinada en la banda U sobre GWS. Su tiempo total de exposicién es
de 14400 s. Violeta: regiones que carecen de datos en U. Paneles auxiliares: algunos
detalles de la imagen.

de las CCDs; y la segunda es que las distorsiones del sistema O6ptico alteran el
area proyectada en el cielo de cada pixel, con lo cual el flujo varia. Se hace, pues,
necesaria la correccion de estos dos defectos para obtener el flujo real por pixel
“ideal” que tendria una fuente; es decir, el flujo de dicha fuente en un pixel de
dimensiones estdndares (exactamente de 0,3334” x 0,3334”), cuya proyeccién en el
cielo no sufriese distorsion alguna por el sistema éptico.

La primera parte de la correccion se lleva a cabo cuando corregimos por flatfield.
Supongamos que la respuesta del detector y del sistema éptico fuese ideal. En este
caso, el flatfield seria plano por completo. Sin embargo, el hecho de que haya pixeles
de un tamano fisico mayor que otros originarfa mayor nimero de cuentas en los
de mayor area, como si los de mayor tamano fisico presentasen mayor respuesta.
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Figura 4.15: Imagen final combinada en la banda B sobre GWS. Su tiempo total de exposicién
es de 10300 s. Azul: regiones que carecen de datos en B. Paneles auziliares: algunos
detalles de la imagen.

Al dividir una imagen de ciencia por este flatfield, los pixeles de mas area se divi-
dirfan por un factor mayor. Este escalado nivelaria todas las respuestas a un tamano
promedio. De ahi que el efecto geométrico que los distintos tamanos de los pixeles
originan sobre el flujo de una fuente se corrija con la correccion del flatfield.

La segunda parte, correspondiente a la distorsiéon del campo por el sistema
telescopio-detector, se lleva a cabo cuando se construyen imagenes simples a partir
de ficheros MEF. En este proceso, se redisena la red de pixeles de forma uniforme
corrigiéndose las distorsiones épticas, y se introducen los valores en cada nuevo pixel
“ideal” mediante interpolacién. Como resultado, se han corregido los efectos que las
distorsiones épticas podian haber introducido en el area proyectada de cada pixel.
Asi pues, los flujos por pixel de las imagenes finales se han corregido completamente
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Figura 4.16: Mapa de tiempo de exposicién de la imagen final en U. La escala de grises indica los
distintos tiempos de exposiciéon que presenta cada pixel, segin los rechazos efectuados
en el mismo durante la combinacién. Gracias a los pequenos desplazamientos empleados
entre exposiciones, el drea cubierta con el maximo tiempo de exposicién es bastante
uniforme y amplia. El mapa de tiempo de exposicién del filtro B es muy similar.

de estos dos efectos.

B.- Senal a ruido esperada en las imagenes finales

Toda la discusion que vamos a mantener en este apartado surgié a raiz de la
comprobacién de la fiabilidad de las detecciones, para la cual necesitdbamos entender
el proceso de combinacién de las exposiciones y cémo afectaba éste a la S/N final.

El que la S/N resultante de exponer la camara durante toda la noche sea la
misma que si sumamos exposiciones tomadas a lo largo de la misma se fundamenta
en la naturaleza poisssoniana del campo de fotones. Las exposiciones cortas conllevan
una serie de ventajas, como que habra menos saturacion, menores errores en el
guiado e, incluso, se tendra la posibilidad de correccién de pixeles defectuosos y rayos
césmicos con simples rechazos. Sin embargo, a menudo, las tareas de combinacion
se emplean como “cajas negras”, en las que nos limitamos a modificar parametros
hasta obtener una imagen final adecuada a nuestro parecer, sin tener en cuenta:

1. si estamos alcanzando la S/N real de nuestros datos, basandonos en la natu-
raleza poissoniana de éstos;
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Figura 4.17: Mapa de la distribucién de los FWHMs de las PSFs en varios puntos del campo de
las iméagenes finales. Panel principal: valores de FWHMs de las PSFs sobre el campo
de WFC en nuestros datos. Cada pareja de valores indica las FWHMs de las estrellas
utilizadas en U y en B, respectivamente. El cociente de los valores de las PSFs entre
la zona externa e interna del campo es ~ 1,2 en los dos filtros. Panel superior a la
izquierda: histograma de distribucién del pardmetro 8 de las moffatianas empleadas
para ajustar las estrellas y definir las FWHMs (véase §5.8.4), en U (linea morada) y
en B (linea azul).

2. ni si estamos falseando los flujos y errores reales asociados al ruido del cielo al
usar determinados algoritmos o formas de combinar. No siempre los que dejan
el nivel de cielo més plano en la imagen final son los que nos proporcionana
mayor calidad de los datos.

Por tanto, no es tan obvio que la imagen que hemos obtenido con una com-
binacion determinada se corresponda fisicamente con los campos de radiacion que
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intentamos captar en un principio, con sus flujos y su ruido.

Ya hemos comentado que nosotros obtuvimos la imagen final combinada con
la tarea mscred.mscstack. Esta tarea genera una imagen con la S/N que tendria
una exposicién con el tiempo total, pero con el flujo por objeto correspondiente al
tiempo de la imagen de referencia y con el ruido del cielo escalado de tal manera
que la S/N de cualquier objeto sea el correspondiente al tiempo total de exposicién.
El que la senal esté dada a un tiempo de referencia y el ruido esté modificado no
afecta al proceso de deteccion, porque para el algoritmo de deteccién lo relevante
es la S/N de la imagen; pero si debe tenerse en cuenta este escalado de los datos
finales en algunos razonamientos, en particular, en el estudio de la fiabilidad, donde
continuamente nos referiremos a niveles de ruido, flujos de fuentes y a S/N a un
tiempo determinado (§5.6).

Al efectuar la combinacién de las imédgenes, es indispensable emplear un escalado
de cada exposicién a una de referencia, para poder efectuar la media de todos los
valores de flujo de cada pixel. Ademads, este proceso sitia todas las fuentes a la
misma masa de aire de la imagen de referencia; con lo cual, la imagen promedio
final poseera dicha masa de aire y se podra aplicar la calibracion fotométrica de
manera sencilla sobre los flujos que se calculen sobre esta imagen final.

Considerando que se ha eliminado el nivel de cielo de las exposiciones, la trans-
formacion en flujo se efectia sélo mediante un factor multiplicativo y sin ninguna
constante aditiva. Este factor, que cambiard en cada exposicién, constard de dos
contribuciones independientes: la escala por la diferente masa de aire y la escala al
tiempo de referencia. Por tanto, en una de las exposiciones podriamos escribir este
factor, f;, en funcién de ambas contribuciones de la siguiente manera:

Lref
fi =X 7 (4.49)

donde el subindice i recorre las N exposiciones a combinar, x; son los factores de
transformacion de la masa de aire de la exposicion ¢ a la de referencia, .. representa
el tiempo de la imagen de referencia, y t; es el tiempo de exposicién de la imagen i.
El factor t,e¢/t; convertiria los flujos de la imagen i al tiempo de exposicién de la de
referencia. Notese que el factor f; es calculado por la tarea mscred.mscimage, sin
distinguir entre ambas contribuciones, y se introduce en la cabecera de las imagenes
(84.4). Por tanto, cuando se utiliza mscred.mscstack para combinar, se multiplica
por las dos contribuciones necesariamente.

Ahora bien, si queremos alcanzar la S/N correcta, ademés de usar estos escalados
por flujo en la combinacion final, es necesario pesar por el tiempo de exposicion de
cada imagen. Si sélo escalasemos flujos y no pesaramos por el tiempo de exposicion,
la S/N de la imagen combinada seria inferior a la que presentaria una imagen
expuesta un iy = Zf\i 1 ti, donde N es el ntimero total de exposiciones que hemos
tomado en cada filtro. Veamos el porqué: cuando escalamos segin la ec. [4.49], tanto
las intensidades de los objetos como el nivel promedio de cielo seran proporcionales a
trof; PEro no va a ocurrir lo mismo con el ruido del cielo. Este, que por su naturaleza
poissoniana era o< /t; en la exposicién original, tras el escalado de la ec. [4.49]
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serd o< tref/+/ti- Al calcular la media de todas las imédgenes, la imagen resultante
exhibird flujos de fuentes y del cielo oc N1 Zf\i 1 tref = tref, y ruidos de cielo o

N1 Zle( tret/\V/1i) = (tret/N) ZN (t;)~ /2. Luego, si no pesamos por los tiempos
de exposicién la S/N de esta imagen combinada serd o< N/ SN (#;)71/2 (y no
tiot, como debiera ser).
Veamos ahora cuél es la S/N de un pixel de la imagen final si, ademés del
escalado de los flujos, se pesa por el tiempo de exposicién. Como estos pesos vendrian

definidos por:
t.
wi = —, (4.50)
Lot
si al promediar todas las exposiciones pesamos por ellos y escalamos los flujos a los
de la exposicién de referencia, la intensidad en fotones de un pixel (z,y) de la imagen

final vendria dada por:

N
comb x y Zfz wil 517 y ZX@ ?f tt 73/) = zref ZXZ' Ii(x>y)v (4'51)
) tot tot i=1
donde hemos empleado las definiciones dadas en las ecs.[4.49] y [4.50], y donde
I;(x,y) representa el nimero de fotones en el pixel (x,y) en la exposicién i.
El producto x; I;(x,y) de la expresién anterior se corresponde con la intensidad
de la exposicién ¢ corregida a la masa de aire de la de referencia:

Livet(z,y) = X3 Li(z, ). (4.52)

Notese que esta intensidad coincide también con la de una hipotética imagen con el
mismo tiempo de exposicién de la imagen %, que hubiese sido tomada a la masa de aire
de la imagen de referencia, I; ref ideal (2, y). Sin embargo, el ruido de I; ref ideal (2, ¥)
y el de I; e es distinto: el de I; yef ideal (T, y) presentaria la naturaleza poissoniana
inherente al campo de fotones, es decir:

O ref, zdeal € y =\ zref zdeal € y =V XZ l‘ y (453)

mientras que la propagacién de errores en la ec. [4.52] (Bevington 1969) nos dara una
desviacion estandar de I; of tal que:

Oiret(,y) = xi 0i(,y) = xi vV Li(2, y); (4.54)

puesto que, en este caso, es el campo de fotones de cada exposicién el que presenta
naturaleza poissoniana (o;(z,y) = +/I;(x,y)). Por tanto, cuando convertimos el
flujo de la exposicién ¢ de su masa de aire, X;, a la de referencia, X,¢f, no estamos
convirtiendo su ruido al que hubiéramos obtenido si se hubiese tomado la imagen i
a Xyef-
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Introduciendo la def. [4.52] en la ec. [4.51], obtenemos:

N

Ii,ref(x>y); (455)
i=1

tref
Ltot

Icomb($a y) =

ecuacion cuyo sumatorio representa el nimero de fotones que habria tenido el pixel
(x,y) en una hipotética imagen que hubiera sido expuesta un tiempo igual a tio, y
durante el cual el campo se hubiese mantenido a la masa de aire de la imagen de
referencia. La desviacién estdndar de esta expresién vendra dada por (Mandel 1964;
Calot 1970):

O comb (:E y (456)

donde hemos sustituido o; yef(,y) por su valor (ec. [4.54]).

Por tanto, utilizando las ecs. [4.51] y [4.56], podemos calcular la S/N en un pixel
(z,y) cualquiera de la imagen final combinada escalando los flujos y pesando por el
tiempo de exposicién:

. (4.57)

<£> _ Teomb(z,y) (iiﬁi) ZfVlXiIi( 'Y) _ Zfilxilz’(%y)
comy - Ceombl(9) () [TV 2 rey) /T )

N

A continuacién, demostraremos que la S/N del pixel (z,y) de esta imagen com-
binada (ec. [4.57]) es la misma que la que se hubiese obtenido en el caso de haber
tomado una exposicién siguiendo el campo durante un tiempo t, en la cual hu-
biéramos ido corrigiendo las diferentes masas de aire que el campo ha presentado
durante en el recorrido para convertirlas a la de referencia (IFSf(x,y)). Esta inten-
sidad It (z,y) se puede considerar compuesta de varias contribuciones de flujos de
fotones, tomadas a distintas masas de aire. Supongamos que hacemos coincidir esta
descomposicién con las exposiciones que hemos tomado en realidad; entonces:

s (2, y) sz ; (4.58)

donde y; son los mismos que habiamos definido en la ec.[4.49]. Nétese de nuevo
que, quienes siguen la distribucién de Poisson, son los fotones captados I;(x,y) a
lo largo de toda la exposicién. Por tanto, el ruido de esta imagen hipotética de tiu
vendra dado por (Bevington 1969):

ref

N
ot (x,y) = Zx (@,9) = | > 2Tz, y). (4.59)
=1
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Aqui vemos que el ruido de esta hipotética imagen de ti.t, suma de todas las expo-
siciones y corregida a la masa de aire de referencia, es un factor tio/t,ef menor que
el de nuestra imagen combinada (comparense las ecs. [4.56] y [4.59]):

tref ref

Otot (337 y) (460)

Ocomb (337 y) =
Ltot
De las ecs. [4.58] y [4.59], podemos deducir la S/N en un pixel (z,y) de esta
imagen hipotéticamente expuesta tiot v corregida por las diferencias en masas de
aire:

S\t refg, N oxi iz
(N) (IE,y) _ tot(rof y) — Zz-l Xi Z( >y) : (461)
N

tot O-tOt \/2221 X7,2 IZ (x’ y)

que es igual a la de la imagen generada con mscred.mscstack pesando por el tiempo
de exposicién y escalando los flujos (ec. [4.57]). Por tanto, acabamos de comprobar
que, tal y como debe ser, nuestras imagenes combinadas, pesando por el tiempo
de exposicién y escalando en flujos, presentan las mismas S/N que las de unas
hipotéticas imagenes expuestas durante un tiempo igual al total y corregidas a X;ef
en cada banda. Nuestras imdgenes combinadas exhiben flujos escalados al tiempo
de exposicion de la imagen de referencia en cada filtro, y ruidos de cielo un factor

tref/ttot menores que los que presentarian las imdgenes hipotéticas de ty, en cada
banda.

C.- Medias y desviaciones estandar de cielo de las imagenes finales

Acabamos de ver que la tarea mscred.mscstack, siempre y cuando se escale
en flujo y por el tiempo de exposicién, genera una imagen con una media del cielo
correspondiente al tiempo de exposicién de la imagen de referencia (en nuestro
caso, ésta tenfa 1800 s de tiempo de exposicién en ambos filtros); mientras que
el ruido del cielo es inferior al de una imagen de dicho tiempo. De esta forma, la
S/N de la imagen combinada es la misma que la de una exposicién con un tiempo
igual al total, en la que se hubiesen introducido correcciones por masa de aire. En
§4.4.1.B, hemos comprobado que, en efecto, el procedimiento de combinacién que
hemos seguido obliga a nuestras imagenes finales a presentar la S/N que tendrian si
hubiésemos expuesto de forma continuada el campo hasta ti,; en ambos filtros. Pero,
;es realmente el ruido de nuestras imégenes finales t,0¢ /tio veces el que tendrian estas
imagenes hipotéticas de t1,? Si fuese asi, tendriamos una comprobacién directa de
que el procedimiento de combinacién ha sido el correcto.

Para comprobarlo, estimemos en primer lugar el ruido del cielo de estas imagenes
hipotéticamente expuestas durante un t,; con correcciones a X,qf. Supongamos que
podemos despreciar las correcciones de masa de aire (veremos que los resultados
que obtengamos lo justifican). En este caso, el nivel de cuentas medio de cielo que
tendrian estas hipotéticas imagenes seria simplemente la suma de los niveles medios
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de cielo de las exposiciones en cada filtro (ec. [4.58] con x; = 1), es decir:

(IUcielo) ~ 4295 ADU/pixel = 2026 e~ /pixel,

(SB.ciclo) ~ 17321 ADU/pixel = 48500 e~ /pixel; (4.62)

donde se han usado las medias de cielo de todas las exposiciones para calcular esos
valores.

Como comprobamos que el ruido del cielo en ambos filtros era poissoniano
(84.1.6), el ruido que le corresponderia a estas imagenes hipotéticas seria la raiz
cuadrada de su nivel promedio de cielo en electrones, ya que son éstos los que siguen
una distribucién de Poisson (y no las ADUs):

0{3{7U> ~ 110 ¢~ /pixel = 39 ADU /pixel,

(4.63)
o1t )~ 220 e /pixel =79 ADU/pixel

Por otra parte, el ruido de cielo tras la combinacién de nuestras imagenes finales

resulta:
(Ucomb,U> = 4,6 ADU/prGl,

(Ccomb,5) = 16,2 ADU /pixel. (4.64)

Este ruido de cielo estd centrado en un nivel nulo de ADUs, porque el cielo se
sustrajo antes de la combinacion. Por tanto, desconocemos el cielo promedio que
habria resultado en las imagenes finales.

Ahora bien, segtn la ec. [4.60], el ruido que debemos esperar en nuestras imégenes
combinadas deberfa ser t.f/tior veces el de las imagenes de to (ecs. [4.63]):

I teefu f ~ 3
(Geomnu) = {22 (oief ) ~ 4,8 ADU/pixel, (4.65)

(Ceomnp)| = 2 (0T ) ~ 14 ADUpicl

tiot, B

donde hemos sustituido los valores de RMS de cielo calculados para estas imagenes
hipotéticamente expuestas un to (véanse las ecs. [4.63]). Y, en efecto, los resultados
son similares a los obtenidos en las imdgenes finales (ecs. [4.64]). Probablemente,
el haber despreciado las correcciones a la misma masa de aire estd influyendo los
valores: de ahi que no sean idénticos. Ademds, en B la similitud puede que sea peor
debido a que esta banda estd maés afectada por las condiciones no fotométricas del
principio de la noche. Aun asi, los valores son muy parecidos, lo que demuestra
que el procedimiento de escalar por flujos y pesar por el tiempo de exposiciéon en
la combinacién con mscred.mscstack es el correcto: logra una imagen final con la
S/N que esperariamos en el caso de haber expuesto ininterrumpidamente un tiempo
igual al total en cada filtro.
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La caracterizacion de la eficiencia y la fiabilidad del algoritmo de deteccién sobre
nuestras imagenes finales es fundamental para determinar los errores de las cuentas
de galaxias, y por tanto, para imponer limites de confianza a los modelos que intentan
reproducirlas. Este capitulo se ha destinado a todas las cuestiones relacionadas con el
estudio que efectuamos para caracterizar la eficiencia y la fiabilidad, en funcién de los
parametros utilizados en el algoritmo de deteccién, asi como a las técnicas desarrolladas
en este trabajo para mejorar las ya existentes. También se describe la correccion de la
extincién galdctica y todo lo relacionado con la creacién de los catilogos finales y de la
base de datos multibanda del muestreo GOYA. Dado el caracter técnico del capitulo,
puede obviarse la lectura del anilisis de la eficiencia y la fiabilidad (§§5.3-5.6.8), y

pasar directamente a los resultados obtenidos del mismo (§5.6.9).

5.1. Problemas asociados a la extraccion de fuentes

Si la naturaleza del ruido del cielo no se ha modificado durante el proceso de
toma de datos, podemos hacer una primera estimaciéon de la magnitud limite de
deteccion en nuestras iméagenes finales, considerando un nivel de 30 de cielo para
una fuente puntual en la siguiente expresién:

Mg (30) = ag — 2,5 log(30VA), (5.1)

donde ag es el punto cero en cada banda (§4.2) y A es el area de la apertura seleccio-
nada en pixeles. Para una apetura de 1.0”, obtuvimos Uy, ~24.4 mag y By ~25.9
mag para un nivel de 3o. Sin embargo, los limites fotométricos del muestreo deben
caracterizarse de manera més exacta, con el objeto de obtener catdlogos fiables y
correlacionar diferentes bandas.

Antes de proceder a la deteccién y caracterizacién de las fuentes de nuestros
datos, necesitamos saber cémo de eficiente es nuestro algoritmo de deteccién dadas
las caracteristicas de cielo de nuestras imagenes, y estimar cudntas fuentes espurias
introduce el algoritmo de deteccién.
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En nuestro caso, se efectud la deteccion, la asignacion de coordenadas astrométri-
cas y la fotometria de fuentes utilizando SEXTRACTOR (Bertin & Arnouts 1996).
Este algoritmo bésicamente considera como una deteccién todo grupo de pixeles
conexos que superen un nivel de deteccién impuesto, tras haber convolucionado la
imagen con un filtro corrector de anchura aproximadamente igual a la PSF de la
imagen. El drea minima de pixeles contiguos y el nivel de deteccién (expresado en
o de cielo) a partir del cual consideraremos una fuente van a ser los dos parametros
bésicos que definan la existencia de un objeto en las imédgenes.

El nimero de detecciones aumentara a medida que disminuyamos el nivel de
deteccién, al mismo tiempo que el nimero de espurias introducidas, ya que el pro-
grama comienza a identificar como fuentes las estructuras en el ruido del cielo y
aquellos defectos que no se han corregido durante la reduccién, a medida que nos
aproximamos al limite de deteccion. Por esta razén, se debe llegar a un acuerdo en
la definicién de este nivel, de forma que se detecten el mayor numero posible de
fuentes, con el minimo de espurias introducidas.

La eficiencia de un algoritmo de deteccién se suele establecer mediante simulacio-
nes de detecciones de tipo Monte Carlo. Sin embargo, los métodos de caracterizacion
de la fiabilidad de un algoritmo de deteccién ain no estan estandarizados, por lo que
cada autor introduce un método alternativo o alguna mejora a los que ya existen.
En este trabajo, seguiremos el método de caracterizacion de la fiabilidad descri-
to en CHO3, aunque hemos anadido algunas modificaciones (véanse también H97;
Bershady et al. 1998 y Lin et al. 1998).

5.2. Parametros de SEXTRACTOR

Tal y como hemos indicado, los parametros que empleemos en el algoritmo de
extraccion de fuentes van a determinarnos hasta qué nivel los resultados son fiables
y cuan eficientes hemos sido en la deteccién. Los principales pardmetros que definen
la extraccién son los siguientes:

= DETECT_THRESH: segun los autores de SEXTRACTOR, éste es el parametro que
en esencia gobierna la deteccién. Define el nivel en unidades de RMS de cielo
a partir del cual se va a considerar una deteccién, por lo que dependera de
las caracteristicas del cielo de las imagenes y de su estructura. Las simulacio-
nes que se describen en §5.5 estan destinadas a determinar qué valor de este
parametro nos proporciona una mayor eficiencia de deteccion, con el minimo
numero de detecciones espurias.

= DETECT_MINAREA: es el segundo parametro mas importante en el algoritmo.
Determina el area minima en pixeles que debe tener una fuente detectada
para ser considerada como tal. CHO3 indican que la funcién de filtrado y el
area minima estan bien delimitadas en funcién del seeing de la imagen. Dado
que nuestro FWHM es de 1.3” en U y 1,2” en B, una fuente simétrica con
un didmetro igual al FWHM tendria 4 pixeles de didmetro, puesto que la
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escala de WFC es de 0,333" /pixel. No obstante, como el algoritmo aplica una
deconvolucién por la PSF de la imagen durante la deteccion, el area minima
se fijé al de una fuente simétrica con un didmetro igual a 1/2 del FWHM de
las estrellas en la imagen.

= DEBLEND_NTHRESH: una vez que SEXTRACTOR detecta una posible fuente
segun los criterios impuestos por los dos primeros parametros, el algoritmo
disecciona la fuente en niveles de flujo, de forma que en cada uno analiza la
conexion o no de las distintas partes de la fuente con el objeto de separar fuen-
tes que puedan superponerse en la deteccién. En el manual de SEXTRACTOR!,
se indica que un valor adecuado de niveles es 32.

= DEBLEND_MINCONT: limite inferior de la fraccién del flujo total de una de-
teccion que definiria una fuente diferente en el area total conexa extraida,
siempre que en ese nivel existan mas de una parte que cumplan este limite.
En el manual se dan unos valores de referencia.

= FILTER_NAME: la deteccion depende basicamente del ruido del cielo en la ima-
gen. Si aplicamos un filtro a las imagenes antes de comenzar la deteccién,
reducimos el ruido y mejoramos de forma visible la deteccién. Este parametro
indica qué filtro, de los disponibles en el cédigo, vamos a emplear. En nues-
tro caso se convolucioné la imagen con una gaussiana con la FWHM de las
imégenes (4 X 4 pixeles).

SEXTRACTOR presenta a su vez gran cantidad de parametros que definen pro-
piedades de los datos, tales como la escala de pixel o la ganancia de las CCDs (que
en nuestro caso seria la ganancia promedio), y otras caracteristicas secundarias de
la extraccion.

5.3. Eficiencia y fiabilidad

La eficiencia de un algoritmo en la deteccion de fuentes debe medir la capaci-
dad de dicho algoritmo para detectar fuentes. Por lo general, la eficiencia nos indica
qué porcentaje de una cantidad de fuentes determinada es capaz de detectar el algo-
ritmo, dependiendo del brillo superficial de las mismas. Por otro lado, la fiabilidad
de un algoritmo de deteccién indica cuan probable es que la fuente identificada por
el algoritmo exista realmente, y no sea una estructura de cielo identificada como
tal o parte de otra fuente aiin mayor. Por tanto, cuantas mds detecciones efectie
el algoritmo, tanto mds eficiente es éste. Cuantas menos fuentes errdneas, falsas o
espurias introduzca un algoritmo en un catdlogo, tanto mds fiable es.

El parametro mas importante en la deteccion es claramente el nivel de deteccién,
DETECT_THRESH. El problema radica en que no podemos emplear un nivel todo lo

'El cédigo fuente y el manual de SEXTRACTOR estdn disponibles en: http://-
astroa.physics.metu.edu.tr/MANUALS /sextractor/ y http://terapix.iap.fr /rubrique.php-
?id_rubrique=91/
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bajo que queramos, ya que a medida que nos aproximamos al nivel del ruido del
cielo, comenzaremos a detectar mas fuentes espurias. Asimismo, distinguir éstas de
las fuentes reales es complejo en el limite de deteccién. Por lo general, todos los
estudios de cuentas van acompanados de un analisis de la eficiencia y fiabilidad de
las detecciones segin el nivel de deteccién empleado.

Los efectos de incompletitud se suelen cuantificar empleando métodos Monte
Carlo: el comportamiento del algoritmo de deteccion se caracteriza estudiando cémo
detecta una distribucién de fuentes con magnitudes y posiciones conocidas a priori,
las cuales han sido insertadas en las imagenes de ciencia o en imégenes sintéticas
que simulan las caracteristicas de ruido de las de ciencia. Tras haber ejecutado el
programa de deteccién sobre la simulacién preparada, se puede deducir la probabi-
lidad de deteccién que presenta una magnitud dada en nuestra imagen, en funcién
de los parametros de deteccién que se hayan usado.

Estudios previos han mostrado que las caracterizaciones de la eficiencia y fiabi-
lidad con imagenes sintéticas tienden a sobreestimar la eficiencia y a subestimar el
numero de fuentes espurias, probablemente debido a que las fuentes artificiales pre-
sentan geometrias demasiado regulares y artificialmente simétricas, y a que el ruido
real del cielo de una imagen no es estrictamente poissoniano (Bershady et al. 1998
y CHO03). No obstante, el estudio con imdgenes sintéticas es util para delimitar el
rango de valores de DETECT_THRESH, con los que efectuar un estudio mas detallado
sobre las imdgenes de ciencia. Por ello, en este estudio se han medido eficiencias
y fracciones de espurias en primer lugar sobre imdgenes sintéticas de GWS (véase
§5.4), y posteriormente, se ha desarrollado un estudio mds detallado de los efec-
tos de la incompletitud con las imdgenes de ciencia. Este serd considerado como el
definitivo para la correccion de completitud (§5.5).

SEXTRACTOR es mas efectivo detectando fuentes de alto brillo superficial; es
decir, las fuentes compactas presentan una probabilidad més alta de ser detectadas
que las fuentes extensas a la misma magnitud. Para determinar esta dependencia
en el estudio con las imédgenes de ciencia, se procedera a efectuar el andlisis de la
eficiencia de deteccién sobre tres grupos de objetos con distintos tamanos. Siguiendo
a CHO3, estos grupos se definirdn empleando el radio de mitad de luz o de media
luz de las estrellas® en las imagenes, T1/2,+: los objetos con ry/5 < 1,579, serdn
definidos como fuentes puntuales; aquéllos con 1,571/, < 71/ < 379, serdn las
fuentes de tamano intermedio; y los que presenten ryp > 371/, se considerardn
fuentes extensas. Por tanto, nuestro estudio de eficiencia sobre las imagenes de cien-
cia caracterizard la eficiencia de detecciéon no sélo en funcién de la magnitud de la
fuente, sino también de su tamano (§5.5).

El flujo acumulado a un radio r en una moffatiana es:

Fofit (1) = 1 — [1 n (g)]l_ﬁ, (5.2)

2El radio a mitad de luz de una estrella es el radio al que el objeto emite la mitad de su flujo total.
Este radio puede extraerse con SEXTRACTOR, indicdndole en el fichero de salidas del algoritmo que
extraiga el pardmetro FLUX_RADIUS. El algoritmo lo deduce al efectuar el analisis isofotal sobre cada
fuente.
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donde « es igual al FWHM/2 de la moffatiana, y 3 es un pardmetro caracteristico
de la misma, que en las imdgenes de U y de B adoptaba el valor 2,6 (tal y como se
vio con los ajustes interactivos que hicimos sobre varias estrellas del campo con la
tarea mscred.mscexamine, véase el subpanel de la Fig.4.17). El radio al cual esta
expresion toma valor 0,5 serd el 71/, de una estrella del campo, y éste result6 ser
0,83”. Como este valor es tedrico, definiremos como objetos puntuales a los que
presenten un /5 menor o igual a 1.5 veces este valor para dejar un pequeno margen
de tamano.

5.3.1. Correcciones por incompletitud

Las cuentas diferenciales se suelen corregir de eficiencia a través de la matriz de
eficiencia, P(min;mout), 0 de la funcion de eficiencia, E(mgy). Yan et al. (1998)
definen el elemento Ps(min; Mout) = Pinout de la matriz de eficiencia como la proba-
bilidad de un objeto con una magnitud original m;, de ser detectado con magnitud
Mout:

Nget (miny Mout )
Norig (min) ’

donde Nyet (min, Mout) €s el nimero de objetos con magnitud original my, que son re-
cuperados con magnitud Mmeyt, ¥ Norig(in) €s el nimero total de objetos inyectados
con una magnitud m;,. Notese que esta definicion es independiente de la distribu-
cion inicial de fuentes, ya que la probabilidad de un objeto de magnitud original
myn de ser recuperado por SEXTRACTOR con Mgy SO0lo depende de su tamano, su
magnitud original de entrada mj, y de las caracteristicas del ruido de la imagen,
pero no del numero total de objetos con magnitud original my,. La matriz de eficien-
cia da cuenta de los efectos de incompletitud intrinsecos al algoritmo de deteccion,
a la correccion del flatfield y a los errores de la sustraccién del cielo. Dependiendo
de cémo se calcule esta matriz, pueden incluirse también los errores derivados de la
confusién de fuentes en el campo.

La eficiencia funcional, E(meyy), se define como la fraccién de fuentes detectadas
con magnitud myy,t, independientemente de su magnitud original de entrada, del
total de objetos con magnitud original myt:

P(min; mout) = (5.3)

N, det (mout )

E out) = )
(m t) Norig(mout)

(5.4)
en donde Nget(mout) representa al nimero de fuentes que son detectadas con meyt,
mientras que Nopig(Mout) €s el nimero de fuentes que originalmente fueron intro-
ducidas con mgyt en la imagen. Por lo tanto, la eficiencia funcional se define como
un “ritmo de deteccién”, y va a depender fuertemente del nimero inicial de fuentes
insertadas en cada magnitud, es decir, de la distribucién de entrada Norig(mout)-

De las definiciones previas, se deriva que la relacién entre E(moyut) ¥ P(mMin; Mout)
viene dada por:
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vain Nyet (mim mout) o vain P(min; mout) Norig(min)
Norig (mout ) Norig (mout )

E(mout) = (5.5)

Noétese que si y sélo si la distribucién utilizada para el calculo de las eficiencias,
Norig(in), fuese constante para toda magnitud inicial de entrada mj,, entonces
podriamos decir que E(mgyt) = Zme P(min; mout)-

La eficiencia funcional E(meyt) se suele emplear més a menudo que la matriz de
eficiencia P(min; mout) en los estudios de cuentas de galaxias (Radovich et al. 2004;
Metcalfe et al. 2001; Bershady et al. 1998); ya que, suelen aparecer problemas
de inestabilidad con frecuencia al tratar de invertir esta matriz para corregir la
eficiencia. Sin embargo, tal y como H97 apunta, la ventaja de emplear P(miy; mout)
es que no solo se corrigen los errores de completitud por pérdida de fuentes, sino
también los errores fotométricos.

Como ya hemos comentado, SEXTRACTOR es més eficiente detectando fuentes
mas compactas a la misma magnitud. Para incluir esta dependencia en el tamafo
del objeto en la caracterizacion de la eficiencia, se calculan matrices y funciones de
eficiencia por separado para cada uno de los grupos de tamano definidos en §5.3.
Por ello, de ahora en adelante hablaremos de matrices y funciones de eficiencia para
un grupo de tamano s dado: Ps(min; Mout) ¥ Es(Mout), respectivamente.

En este trabajo, hemos corregido por eficiencia las cuentas de galazias en GWS
con ambos métodos: empleando las matrices de eficiencia, Ps(min;mout), y las efi-
ciencias funcionales, Es(mout), calculadas sobre las imdgenes de ciencia; mientras
que hemos usado sélo la eficiencia funcional en el estudio con imdgenes sintéticas,
puesto que su objetivo es simplemente una primera estimacion del rango de valores
del DETECT_THRESH que se van a estudiar con mds detalle sobre las imdgenes de
ciencia. Como se comentard mas tarde, el método matricial se vuelve inestable a
magnitudes débiles cuando lo utilizamos para corregir las cuentas de estrellas de la
eficiencia (véase §6.2). Por tanto, decidimos aplicar las correcciones definitivas de
eficiencia utilizando unicamente la eficiencia funcional Es(meyt) que calculamos con
las imagenes de ciencia. No obstante, las matrices de eficiencia resultaron esenciales
en el método alternativo de andlisis de la fiabilidad que hemos desarrollado en este
trabajo (85.6).

Una vez hayamos calculado Ps(min; mMout) ¥ Es(moyt) utilizando las imégenes de
ciencia, aplicaremos las correcciones por eficiencia tal y como sigue. Inicialmente,
obtendremos los primeros catdlogos de fuentes ejecutando SEXTRACTOR sobre las
imégenes finales en U y B. Debemos remarcar que las correcciones de eficiencia deben
aplicarse al nimero de cuentas obtenido de los catalogos después de haber eliminado
las fuentes espurias de los mismos; ya que las matrices y funciones de eficiencia
se calculan considerando tinicamente el nimero de fuentes que son recuperadas de
una distribucion inicial de entrada, sin contabilizar las detecciones espurias. Por
tanto, tras haber rechazado las fuentes espurias de ambos catalogos, tal y como se
describira en §5.6, procedimos a contabilizar las fuentes por intervalos de magnitud
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en cada uno de los tres grupos de tamano que hemos definido en §5.3. Las cuentas
diferenciales pueden entonces corregirse de incompletitud mediante uno de los dos
métodos siguientes:

1. Utilizando la funcion de eficiencia Es(moyt ). Las cuentas de objetos de tamano
s, por intervalo de magnitud y de area, corregidas de eficiencia vendran dadas
por:

Naet,s(Mout)
Norioont) = 55 3, o)’ >0

donde hemos definido intervalos de magnitud de 0.5 mag, el indice s = 1,
2, 3 se refiere al grupo de tamano al que nos referimos, Norig,s(Mout) son las
cuentas corregidas de completitud para el grupo de tamano s y en la magnitud
Mout, Ndet,s(Mout) Tepresenta a las cuentas detectadas para dicho grupo de
tamano e intervalo de magnitud ya corregidas de las detecciones espurias,
A es el drea sobre el que hemos efectuado el conteo de fuentes, y Es(mout)
es la eficiencia funcional calculada para dicho grupo de tamano e intervalo de
magnitud. Finalmente, las contribuciones de los tres grupos de tamano en cada
banda se han de sumar para proporcionarnos las cuentas totales corregidas por

eficiencia:
3

Norig,total(mout) = Z Norig,s(mout)- (57)

s=1

2. Empleando la matriz de eficiencia Ps(min; Mout). A partir de la definicién de
Py(min; Moyt ), €l nimero de fuentes de tamano s detectadas con magnitud
Mout, independientemente de su magnitud de entrada (sin contabilizar las
fuentes espurias), viene dado por:

Ndot,s(mout) = Z Norig,s(min) Ps(min; mout)a (58)

YMin

donde Noyig s(min) representa el nimero de fuentes que originalmente se in-
yectaron en mj, para el grupo de tamano s, Ps(min;mout) es el elemento
(Min,Mout) de la matriz de eficiencia correspondiente al grupo de tamafo s, y
Niet,s(Mout) son el nimero de fuentes detectadas en dicho grupo de tamaiio
e intervalo de magnitud corregidas de detecciones espurias, al igual que an-
tes. De esta expresion, se deduce que las cuentas corregidas de eficiencia, por
intervalo de magnitud y area, vendran dadas por:

1

Nori s in = ——
se(min) = 557

Z Ndot,s (mout) Ps_l (mout, min) . (59)

VYmout

Hemos definido como P;!(mous, min) al elemento (mow, min) de la matriz

inversa de Pgs(min; Mout), para objetos del grupo de tamanio s. De nuevo, las
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contribuciones de los tres grupos de tamafio en cada banda deben sumarse
para obtener las cuentas totales corregidas de eficiencia, mediante la ec. [5.7].

En §6.3, describiremos como se han estimado los errores en las cuentas emplean-
do cada método. A modo de breve resefia, cuando utilizamos la funcién de eficiencia,
sumamos cuadriticamente los errores derivados de Es(meyt) y los estadisticos pro-
cedentes del conteo; mientras que los errores empleando las matrices de eficiencia
Py(min; moyt) se han cuantificado mediante estimacién de cudnto cambiarfan las
cuentas si se considerasen los errores maximos, tanto del conteo estadistico como de
Py(min; Moyt ), dentro de la ec. [5.9], aunque por separado.

Un valor dado de DETECT_THRESH resultard més o menos eficiente y fiable en
la deteccion segin la naturaleza del ruido del cielo en las imédgenes. De su eleccién
depende en gran parte los errores en las detecciones, y de éstos, la fiabilidad del
andlisis de las cuentas. Pasamos a describir la caracterizacion de la eficiencia y la
fiabilidad que realizamos sobre imégenes sintéticas y sobre las reales en ambos filtros.

5.4. Andlisis de eficiencia y fiabilidad empleando imagenes
artificiales

Como ya se ha comentado, el estudio de la eficiencia y fiabilidad empleando
imagenes sintéticas debe interpretarse con cuidado, dada la dificultad en reproducir
las condiciones del cielo de la imagen real y los perfiles de las fuentes simuladas, que
habitualmente resultan regulares en exceso. Por ello, remarcaremos que hemos usado
este andlisis con datos sintéticos tan sélo para delimitar el rango de valores de DE-
TECT_THRESH cuya eficiencia y fiabilidad habremos de estudiar sobre las imagenes
reales con mas detalle, cuyos resultados serdn presumiblemente maés fiables.

Como primera aproximacién al analisis de la eficiencia y la fiabilidad en los datos
en funcién del DETECT_THRESH seleccionado, generaremos imédgenes artificiales con
un cielo lo mas parecido posible al de nuestras imagenes finales en U y B, y carac-
terizaremos la capacidad de SEXTRACTOR en la deteccién de una serie de fuentes
que insertaremos en unas posiciones y con magnitudes impuestas por nosotros en
estas imagenes artificiales. Para crear estas imagenes en cada banda, utilizamos las
tareas de artdata en IRAF, tal y como describimos a continuacién:

1. Se crean un mapa de cielo y otro de RMS local de la imagen real con SEXTRAC-
TOR. Estos se deben generar empleando el mismo filtrado que utilizaremos en
la deteccién de fuentes. SEXTRACTOR calculard estos valores mediante una
interpolacion en una malla de dimensiones definidas por el usuario.

2. Se crea una imagen de ruido poissoniano con media nula y RMS igual a la
unidad con la tarea artdata.mknoise. Una vez se ha multiplicado esta imagen
por el mapa de RMS extraido con SEXTRACTOR, se le aniade un valor constante
igual a la media del cielo de la imagen real. De esta manera, se obtiene una
imagen con la misma media y RMS que las imégenes reales sobre nuestro
campo, y de caracteristicas locales similares.
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3. Anadimos objetos (estrellas y galaxias) a esta imagen en un numero similar

al total que puede existir en la imagen real. Las magnitudes de estas fuentes
deben cubrir el rango de las de las fuentes reales. Estos objetos, cuyas mag-
nitudes y tamanos conocemos, se han de anadir en una serie de posiciones
determinadas mediante las siguientes dos tareas:

artdata.starlist: que define unas posiciones y magnitudes para un
nimero de estrellas que vamos a simular en la imagen artificial. Con el
objeto de reproducir las estrellas, se emplearon moffatianas de FWHM
idéntica a la de la PSF de la imagen real en cada filtro, y se distribuyeron
de forma potencial en el intervalo de magnitud de 15 a 30, siguiendo
los modelos de Bahcall & Soneira (1981a) y Bahcall & Soneira (1981b),
para las coordenadas galacticas del GWS. Su distribucién espacial fue
aleatoria a lo largo de toda la imagen.

artdata.gallist: que define las posiciones y magnitudes de un nimero
de galaxias dado, en las que se puede seleccionar el porcentaje de cada
tipo morfolégico, la distribucién en magnitudes, la inclinacién en el cie-
lo, y los pardmetros morfolégicos que van a describir su brillo superficial
(ley RY* o exponencial), entre otros. El tamafo de la mitad de los ob-
jetos introducidos se fijé a un FWHM de la PSF tipica en cada banda,
mientras que se le concedié el doble de tamano al resto de la muestra.
También asignamos distribuciones uniformes en magnitud entre 18 y 30
mag a las galaxias, con una fraccién del 30 % de sistemas E/SO respecto
del total (Bahcall 1977), y un nimero total de galaxias similar al que de-
tecta SEXTRACTOR con DETECT_THRESH=1 (~ 40000 objetos). En este
caso, la distribucién en z viene determinada por la ley de distribucién
en magnitudes que hemos empleado, que ha sido una ley de potencias
de exponente 0,6 (el valor para un Universo euclideo). En realidad, se
debe emplear los valores de las pendientes de las cuentas en ambos fil-
tros que se hayan obtenido en primera estimacién; pero como éstos eran
bastante similares al 0,6 euclideo tanto en U como en B (véase §7.1), y
al fin y al cabo, este estudio no es sino preeliminar y preparatorio, se
decidié emplear el valor euclideo.

Finalmente, estos objetos se insertan en la imagen simulada de cielo mediante
la tarea artdata.mkobject, imponiendo un tiempo de exposicion de 1800 s
para el escalado de los flujos en la imagen simulada, ya que es éste el tiempo
de exposicidon que presentan los flujos de nuestras imagenes finales en U y en
B (84.4.1).

Estas imagenes artificiales permiten analizar el nimero de fuentes recuperadas

frente al introducido en cada intervalo de magnitud en funcién del DETECT_THRESH
empleado en SEXTRACTOR, es decir, E(moyt) para cada nivel de deteccién (ec. [5.4]).
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Ademads, podemos discriminar cudles de las detecciones son espurias, porque sabe-
mos las posiciones exactas de todas las fuentes en las iméagenes; con lo que podemos
estimar la fraccién de detecciones espurias en cada intervalo de magnitud respecto
del total de fuentes insertadas con dicha magnitud. De esta forma, se calcularon las
eficiencias de deteccién y fracciones de espurias en funcién de la magnitud ejecu-
tando SEXTRACTOR con distintos valores de DETECT_THRESH sobre estas imagenes
(més detalles en Lin et al. 1998; Metcalfe et al. 2001; Radovich et al. 2004). En el pa-
nel superior de la Fig. 5.1 se comparan las eficiencias de deteccion Eg(meyy) del filtro
U, obtenidas utilizando varios valores de DETECT_THRESH sobre la imagen artificial
de esta banda. A medida que disminuimos su valor, aumenta el limite en el que se
alcanza el 50 % de eficiencia de deteccién (msq9,), a la vez que aumenta también el
numero de espurias rdpidamente a medida que nos aproximamos a msgyy, (véanse
los paneles inferiores de la misma figura). El comportamiento en B es muy similar,
tal y como se puede apreciar en la Fig.5.2. Observando ambas figuras, podemos
deducir que valores de DETECT_THRESH entre 0,4 y 0,7 o de cielo proporcionarian
un buen compromiso entre una alta eficiencia de deteccién y una baja fraccién de
espurias en ambas bandas. De forma que decidimos adoptar los siguientes valores
para el estudio definitivo con las imagenes reales: DETECT_THRESH= 0,4, 0,5, 0,6 y
0,7.

Noétese que hemos determinado facilmente las fracciones de espurias en este es-
tudio con iméagenes sintéticas, porque todas las fuentes que existen en éstas han sido
insertadas por nosotros. Pero este no es el caso cuando estudiemos la eficiencia con
imégenes reales, donde vamos a tener una mezcla de fuentes insertadas por nosotros
y de fuentes reales existentes en las imagenes. De hecho, el anélisis de la fiabilidad
cuando se utilizan imégenes de ciencia es bastante mas complejo (véase §5.6).

5.5. Analisis de la eficiencia empleando las imagenes reales

El anélisis de la eficiencia y la fiabilidad sobre las imagenes reales proporciona
una visién mas realista de los errores en la deteccién, y nos definird méas concreta-
mente el valor de DETECT_THRESH a usar para crear el catdlogo definitivo en cada
filtro.

Hemos desarrollado una serie muy extensa de simulaciones para cuantificar la efi-
ciencia de deteccién utilizando las imégenes reales (véanse H97; Huang et al. 2001b;
Kiimmel & Wagner 2001 y CHO03). Describiremos a continuacién el procedimiento
que seguimos:

1. Se genera un catalogo inicial de objetos en cada banda, incluyendo en él su
radio de media luz (r;/2), con un valor promedio de DETECT_THRESH de los
que vamos a estudiar. El analisis de la eficiencia con imagenes reales se va
a desarrollar en funcién no sélo de la magnitud del objeto, sino también del
tamano del mismo. De ahi que en §5.3 definiéramos los tres grupos de tamano
en los que caracterizaremos la eficiencia.
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Figura 5.1: Comparacién de las eficiencias de deteccién E(mout) y fracciones de espurias en funcién

de la magnitud de deteccion mout, obtenidas con distintos valores de DETECT_THRESH
sobre la imagen artificial de GWS en U. Las curvas mostradas incluyen todos los objetos
simulados, independientemente de cudles fuesen sus tamanos. Panel superior: eficiencias
como funcién de la magnitud de deteccidn. Se aprecia claramente que a mayor nivel
de deteccién, la magnitud a la que la eficiencia de deteccién cae al 50 % es menor
(consultense los valores a la izquierda del panel). Panel inferior: fracciones de fuentes
espurias detectadas en cada intervalo de magnitud, relativas al nimero total de fuentes
insertadas en dicha magnitud. A menor DETECT_THRESH, el nimero de espurias aumenta
en las magnitudes més débiles.
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Figura 5.2: Comparacién de las eficiencias de deteccién F(mout) y fracciones de espurias en funcién
de la magnitud de deteccidon mout, obtenidas con distintos valores de DETECT_THRESH
sobre la imagen artificial de GWS en B. Las curvas mostradas incluyen todos los objetos
simulados, independientemente de cudles fuesen sus tamanos. Véase el pie de la Fig. 5.1.
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2. Se escoge de cada grupo de tamano el objeto méas brillante que exista en las

imégenes, se extrae su seccion de la imagen y se filtra el ruido del cielo de la
misma. Se crea una copia de la imagen real para cada grupo de tamario, y se in-
serta en cada una el objeto seleccionado (caracteristico de dicho grupo) varias
veces en posiciones aleatorias, escalando su magnitud para seguir una distri-
bucién plana en magnitudes (18 < B (6 U)< 28). Al asignar las posiciones,
impusimos que las fuentes escaladas distasen como minimo 1” del centroide
de la fuente més cercana ya existente en la imagen, para evitar una sobreesti-
macién de los efectos de la confusion de fuentes en el célculo de Ps(1min; mout)
y Egs(moyt) (recordemos que nuestras imégenes tienen ya de por si una alta
cantidad de objetos, estdn muy pobladas). En cada intervalo de 0.1 mag entre
18 y 28 mag, se han introducido 20 objetos; es decir, la simulacién de cada gru-
po de tamano presenta 2000 objetos. De manera que tenemos 3 simulaciones
(una para cada tamano de objeto) con 2000 objetos simulados de diferentes
magnitudes sobre cada una de ellas. Esto se repite variando las posiciones de
forma aleatoria 50 veces, con lo que disponemos de 50 imédgenes para cada
grupo de tamano; con lo cual, disponemos de 2000 objetos/simulacién x 3
simulaciones (una para cada tamano de objeto) x 50 repeticiones aleatorias
de cada simulacién, lo que hacen un total de 300000 objetos introducidos en
150 imagenes copiadas de GWS, en cada filtro.

. Ejecutamos SEXTRACTOR sobre cada imagen simulada variando el parametro

DETECT_THRESH, segun los valores que seleccionamos en la seccion anterior
(DETECT_THRESH=0,4, 0,5, 0,6, 0,7). Por tanto, se ejecuté 600 veces SEX-
TRACTOR en cada filtro (50 imdgenes en cada grupo de tamano x 3 grupos de
tamano X 4 valores de DETECT_THRESH).

. A continuacion, haciendo uso de cada uno de los catdlogos obtenidos en cada

ejecucién de SEXTRACTOR, se calcula la matriz de eficiencia Ps(min; Mout)
y las funciones de eficiencia Eg(moyt) para cada grupo de tamano, segin las
definiciones de las ecs.[5.3] y [5.4], en cada simulaciéon. Dado que algunos
objetos no se recuperaran en absoluto ya sea porque estdn inmersos en un
objeto mayor o porque directamente no es posible detectarlos, la probabilidad
total de recuperar una magnitud m;, no sera 1 en todos los casos.

. Se hace un promedio de todas las matrices Ps(min; mout) Obtenidas para cada

tipo de objeto y cada DETECT_THRESH, de forma que finalmente tendremos 12
matrices Ps(min; Moyt) (una para cada grupo de tamano y para cada uno de
los 4 valores de DETECT_THRESH). Cada uno de los elementos de estas matrices
finales se calculard como la media de los valores obtenidos mediante cada una
de las 50 simulaciones para cada tipo de objeto y valor del DETECT_THRESH,
y se le asociard como error la desviacién estdndar de estos 50 valores. De esta
manera, cada una de las doce matrices Ps(min; moyt) llevara asociada otra
matriz de errores op s(Min, Moyt ). HI7 apoya la correccién de la incompletitud
empleando las matrices de eficiencia, ya que la incompletitud estadistica en
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cada intervalo de magnitud calculada con Ps(miy;mey) no depende de la
forma funcional de la distribucién de entrada de objetos frente a la magnitud.
No obstante, y dado que la pendiente en las cuentas de galaxias no presentan
cambios abruptos a lo largo del rango de magnitudes de interés, estd justificada
la conversién de esta matriz en una funcién de eficiencia frente a la magnitud
(ec. [5.5]), y el empleo de ésta ultima en la correccién de incompletitud. Por
tanto, calculamos las funciones Fg(mgyt) para cada tipo de tamano y valor de
DETECT_THRESH con la ec. [5.4], asigndndole de nuevo como error la desviacién
estdndar de las 50 estimaciones de Eg(moyt) en cada simulacién del mismo
grupo de tamano.

En la Fig.5.3, mostramos las funciones Fg(meyt) promediadas de todas las si-
mulaciones, como funcion de la magnitud de deteccion y del grupo de tamafio, para
los 4 valores de DETECT_THRESH que estamos estudiando y en ambas bandas: U
y B. Las barras de error se asignan mediante la suma cuadratica de las RMS de
todas las simulaciones (Bevington 1969), como ya se ha comentado. Sélo hemos
superpuesto las correspondientes a DETECT_THRESH= 0,6 para evitar confusién en
la figura, dado que las de los otros niveles de detecciéon son muy parecidas. En to-
dos los casos, Es(meyt) muestra una tendencia descendente suave, seguida de una
caida brusca cerca del limite de deteccién. Las magnitudes al 50 % de eficiencia para
objetos puntuales en ambos filtros son:

Ubir—o4 [50%] = 25,19 v Bpgr_o4 [50%] = 25.77;

UpkTr=0,5 [50 %] = 24,98 y Bpgrr—0,5[50 %] = 25,62; (5.10)
UDET:O,G [50 %] = 24,83 y BDET:O,G [50 %] = 25,45; ’
UpkTr=0,7 [50%] = 24,71 'y Bpgr=0,7 [50 %] = 25,32.

Estas pueden diferir hasta ~ 0,6 mag segin el DETECT_THRESH empleado, dentro del
mismo grupo de tamano. Estas tendencias son muy similares a las que Bershady et
al. (1998) y CHO3 encontraron. Para todos los DETECT_THRESH, en el filtro B se
alcanzan msq o, mas profundas que en U, aunque los comportamientos de Es(moyt)
en ambos filtros es muy similar. Hemos comprobado que nuestras imagenes sintéticas
sobreestimaban la eficiencia de detecciéon de SEXTRACTOR, en relacién a la obtenida
con este estudio sobre las iméagenes de ciencia, lo que corrobora lo que Bershady et
al. (1998) y CHO3 indicaron. Esto puede deducirse sin mas que comparar los valores
de msg o, de las imdgenes sintéticas (Figs. 5.1 y 5.2) con los de las simulaciones sobre
las imégenes de ciencia (Fig.5.3) para DETECT_THRESH= 0,5 y 0,7 en cualquier
filtro.

Por otra parte, para el mismo DETECT_THRESH, los objetos compactos son més
faciles de detectar a la misma magnitud que los extensos, tal y como se aprecia en la
Fig. 5.4, donde comparamos las funciones Fg(mgyt) obtenidas para los tres grupos
de tamano a cada valor de DETECT_THRESH. Si comparamos las magnitudes al 50 %
de eficiencia de detecciéon para los distintos grupos de tamano dentro del mismo
valor de DETECT_THRESH, podemos ver que son ~ (0,7 mag més profundas para
las fuentes puntuales que para los objetos de mayor tamano a la misma magnitud.
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Figura 5.3: Eficiencias funcionales de deteccién Es(mout) en funcién de la magnitud de deteccién

Mout, Segun el valor de DETECT_THRESH empleado en las detecciones, para los tres
grupos de tamano. Paneles a la izquierda: eficiencias de deteccién funcionales en U,
para los tres grupos de tamafio que hemos definido, con DETECT_THRESH=0,4, 0,5, 0,6
y 0,7. Sélo se han superpuesto las barras de error en las curvas correspondientes a DE-
TECT_-THRESH=0,6 para evitar confusién en la grafica, y porque son muy similares para
todos los niveles de detecciéon empleados. Cada tipo y color de linea se corresponde con
un valor empleado de DETECT_THRESH, tal y como muestra la leyenda. El panel superior
son las eficiencias funcionales calculadas para los objetos puntuales, el segundo muestra
lo mismo para las fuentes de tamano intermedio, y el inferior, para los objetos extensos.
Las magnitudes de 50 % de eficiencia de deteccién se listan a la izquierda de cada panel.
Paneles a la derecha: 1o mismo para la imagen en B. Nétese que, para el mismo tamafo
de objeto, un valor mas bajo del nivel de deteccién alcanza una magnitud de 50 % de
eficiencia més profunda.
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Mout, Segun el tamano de las fuentes, para los cuatro valores de DETECT_-THRESH em-
pleados. Paneles de la izquierda: eficiencias de deteccién funcionales en U para los
cuatro valores de DETECT_THRESH, segun el tamafo de las fuentes. Cada color de linea
se corresponde con uno de los grupos de tamafno definidos en §5.3, segun la leyenda.
Comenzando por el superior, los paneles se corresponden con DETECT_-THRESH=0,4, 0,5,
0,6 y 0,7. Paneles de la derecha: lo mismo para la imagen en B. Nétese que, para la
misma magnitud y DETECT_THRESH, un objeto puntual presenta mayor probabilidad de
detecciéon que uno més extenso.



5.5 Anélisis de la eficiencia empleando las imagenes reales

135

p(mBin’mBout) RMS[P(mBin!mBout)]
. . . 0.640 . . . 0.137
_ 26} THRESH=0.4 "l F0-393 26| THRESH=0.4, 0.068
ap g 0.195 &b ; = 0.033
E 241 2R 0.107 E 241 ’ 0.016
\; 2ol g ] 0.059 : 2ol 29 0.008
o 0.032 o f 23577 I 0.004
g 201 1 oo £ 20f SN %3 0.002
18 . . . . 0.010 18 » 0.001
18 20 22 24 26 18 20 22 24 26
mB;, (mag) mB;, (mag)
0.616 i 0.135
__ 26[ THRESH=0.5 ] o342 ; 0.067
ap ] 0.189 &0 0.033
E 241 @ 0.105 E ) 0.016
: 2ol v 1L Jo.058 : 6y 0.008
3 H h
E o0l 0.032 E i) ‘ 0.004
0.018 o 0.002
18 0.010 0.001
18 20 22 24 26 18 20 22 24 26
mB;, (mag) mB;, (mag)
0.584 0.143
_ 26| THRESH=0.6 P | 10326 26[ tHRESH=0.6 ¥ /] [£40.070
a - 0.182 &8 ¥ AF o034
E e = 11 Jo.102 \E; e y 2 0.017
. 2ol 1Ldoos7 . 22l [ 8 0.008
o 0031 o X .xg"“.. £ Bo.004
g 20¢ o017 & 20f f ,'8';' ’.}f,;‘;.ﬂ‘?._..}: 0.002
18 0.010 18 FI 50 s o looon
18 20 22 24 26 18 20 22 24 26
mB;, (mag) mB;, (mag)
0.587 0.152
R 26 [ THRESH=0.7 1 0.328 0.074
o : 0.183 & 0.036
E R4r 0.102 g 0.017
\; 2ol 1L Jo.057 \; 0.008
o 0.032 m f 0.004
g 20¢ 0017 E 4 ’3’3‘:; 2* 505l [ 0.002
AL o 0, e s
18 0.010 oFT et T o w08 0.001
18 20 22 24 26 18 20 22 24 26
mB;, (mag) mB;, (mag)

Figura 5.5: Matrices de eficiencia Ps(min; mout) y sus correspondientes matrices de desviaciones
estdndar op,s(min, Mout ) para los objetos puntuales en la banda B, empleando los cuatro
valores de DETECT_THRESH que estamos analizando. Los intervalos de magnitud son de
0.1 mag. Izquierda: matrices de probabilidad Ps(min; Mout) de recuperar con magnitud
Mout Una fuente insertada inicialmente con min, para objetos puntuales y utilizando DE-
TECT_THRESH= 0,4, 0,5, 0,6 y 0,7. La linea negra marca dénde se cumple mBin, = mBout.
Se aprecia la mayor probabilidad de recuperar una fuente con una magnitud mout > Min.
Derecha: matrices de desviaciones estdndar op,s(Mmin, Mous) asociadas a las matrices de
eficiencia de la izquierda. Los comportamientos en los otros dos grupos de tamafo y
para el filtro U son muy similares.
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Figura 5.6: Matrices de eficiencia Ps(min; Mout) y sus correspondientes matrices de desviaciones

estdndar op,s(Min, Mout ) para los objetos puntuales en la banda U, empleando los cuatro
valores de DETECT_THRESH que estamos analizando. Los intervalos de magnitud son de
0,5 mag. Los comportamientos en los otros dos grupos de tamano y para el filtro B son
muy similares. Constltese el pie de la Fig. 5.5.
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Bésicamente, con la misma emisién en flujo, siempre es mas sencillo detectar un
objeto que presente mayor brillo superficial, es decir, que sea mas compacto. Los
tamanos de los objetos seleccionados como representantes de cada grupo de tamaifio
eran bastante tipicos del grupo, a excepcién del seleccionado como representante de
“tamano intermedio” en B, que es demasiado grande dentro de su grupo de tamano.
Esto puede deducirse de los paneles de la derecha de la Fig. 5.4: en B, la curva del
tamano intermedio estd mas desplazada hacia la de tamano grande que hacia la
de las fuentes puntuales, mientras que en U (paneles de la izquierda) estd bastante
mas centrada. No obstante, hemos comprobado que esto no subestima la eficiencia
de deteccién tipica para este grupo de tamano en aquellas magnitudes menores a
la magnitud de 70 % de eficiencia de deteccién a cada DETECT_THRESH, puesto que
desplazar la curva en magnitudes para centrarla apenas afecta a estas magnitudes.
A magnitudes mayores, la curva de eficiencia se desplazaria menos de 0,15 mag
hacia magnitudes maés débiles en caso de haber empleado un objeto de tamafio
mas representativo del grupo de tamano (es decir, menor). Pero los cambios en los
resultados serian despreciables en el dltimo intervalo de magnitud significativo (el
de 50 % de eficiencia de deteccién), porque hemos definido intervalos de 0,5 mag y
la eficiencia cae del 70 % al 50 % en menos de 0,5 mags (véase la Fig. 5.3). Por tanto,
podemos considerar que el brillo superficial de cada uno de los objetos seleccionados
para representar a cada grupo de tamano es tipico del grupo al cual representa.

Los valores de las matrices promedio Ps(min;moyt) para las fuentes puntuales
en la banda B aparecen representadas en la Fig.5.5 para los cuatro valores de
DETECT_THRESH que estamos estudiando, utilizando un intervalo de magnitud de
0,1 mag. Sus matrices de errores op s(Min, Mout), que también se muestran en la
figura, han sido calculadas de la misma manera que los errores de FEg(meyt) (como
la RMS de todas las simulaciones en cada magnitud, véase Bevington 1969). Los
comportamientos resultaron ser muy similares fuera cual fuese el DETECT_THRESH
utilizado y el grupo de tamano. El comportamiento de las matrices Ps(min; Mout)
en U era completamente anélogo.

Dado que las cuentas de galaxias se dan siempre en intervalos de 0,5 mag, se con-
densaron las matrices Ps(min; moyt) promediando cada 5 intervalos de 0,1 mag, en
el rango estudiado de 18 a 28 mag. Los valores de op s(min, Moyt ) €n estos intervalos
mas anchos descienden debido a la mejor estadistica (ahora estamos promediando
5x5x50 = 1250 valores, no sélo 50). A partir de ahora, nos referiremos siempre a in-
tervalos de 0,5 mag, que son los que emplearemos para definir las cuentas de galaxias.
En la Fig. 5.6 se muestran las matrices Ps(min; Mout) ¥ Sus errores op s(Min, Mout)
utilizando los nuevos intervalos de 0,5 mag, en U y para los objetos puntuales. Néte-
se que los valores de op s(Min, Mout) han descendido un orden de magnitud respecto
de los mostrados en la Fig. 5.6, a expensas de la pérdida de resolucién en magni-
tud que claramente se aprecia en esta estructura “romboidal” de los contornos de
las nuevas matrices Ps(min;Mout). Este comportamiento es andlogo para los otros
grupos de tamano y en ambos filtros.

Tal y como ya hemos comentado, efectuamos la correcciéon de incompletitud de
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las cuentas de objetos empleando tanto las matrices Ps(min; moyt) para cada grupo
de tamano, como las funciones Eg(meyt). El primer método se volvia muy inestable
en las magnitudes débiles cuando lo utilizamos para corregir de eficiencia las cuentas
de estrellas (véase §6.2); de forma que decidimos aplicar las correcciones definitivas
de eficiencia utilizando dnicamente la eficiencia funcional Es(meyu). Sin embargo,
las matrices de eficencia fueron extremadamente ttiles cuando desarrollamos nuestra
variaciéon del método de analisis de la fiabilidad de CH03, tal y como se describe en
85.6.

Debemos remarcar que la determinacién de Py(miy; mout) no depende de la dis-
tribucién de fuentes de entrada que se inyecta en las imagenes de ciencia; y que, por
tanto, Ps(min; moyt) puede emplearse para corregir la completitud sea cual sea la
distribucién real de entrada. Por el contrario, lo mismo no es cierto para Eg(mout),
que necesitaria una distribucién de entrada inyectada lo més similar posible a la
real (véase la ec.[5.5]). Sin embargo, esto no es posible cuando se emplean imdge-
nes de ciencia, ya que éstas se encuentran demasiado pobladas de por si: insertar
una poblacién adicional de objetos escalados en un nimero tan alto como el de los
reales poblaria en exceso la imagen simulada, proporcionando matrices y funciones
de eficiencia que sobreestimarian los efectos de la confusion de fuentes. Cuantificar
los errores por confusion de fuentes no es sencillo en un cédigo como SEXTRACTOR,
en el que se efectia un analisis por niveles para determinar cuando tenemos fuentes
distintas. Esto, por consiguiente, anadiria més errores a las cuentas al corregir de
eficiencia.

Pero podemos estimar el error cometido al no utilizar una distribucién de fuentes
de entrada similar a la existente en las imagenes, sino una uniforme en magnitud.
Hemos definido el error en Fg(mqyt) como sigue:

E, (mout) — E; (mout)
Es (mout) ’

donde Fg(meyt) es nuestra funcién de eficiencia calculada empleando una distri-
bucién de entrada de fuentes plana en magnitudes para el grupo de tamaro s, y
Es(moyt) representa la funcién de eficiencia que habria sido obtenida utilizando
una distribucién que reprodujese una primera estimacién de la pendiente de las
cuentas (es decir, la “correcta”). Para estimar Eg(moyt) en cada intervalo de mag-
nitud, hemos empleado el razonamiento siguiente: consideremos en primera apro-
ximacién que la distribucién de fuentes de entrada es idéntica a la que detecta-
mos, una vez se han eliminado las fuentes espurias en cada grupo de tamano s,
Ninput,s(Min) = Ndet,sin esp,s (Mout ). NOtese que, en este caso, la variable de magnitud
es equivalente tanto si nos referimos a magnitudes detectadas mqy; como originales
Min. Como Ps(Min; Moyt ) s independiente de la distribucién de fuentes de entrada,
la distribucién de fuentes que vamos a detectar sera:

AES(mout) = (511)

Ndet,s(mout) = Z Ninput,s(min) P (min§ mout)- (512)

VYmin
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Es maés, si hubiésemos empleado la funcién de eficiencia “correcta”, Eg(moyt), la
distribucion de fuentes detectadas deberia haber sido exactamente la misma:

Ndet,s(mout) = Ninput,s(mout) E, (mout)- (513)
Asi que podemos deducir E‘s(mout) de las dos expresiones anteriores, mediante:

E (m ) _ vain NiHPUt,S(miH)PS(min;mout)
S out Ninput’s (mom)

(5.14)

Hemos estimado en primera aproximacion el error que hemos cometido utilizan-
do Es(moyt) en lugar de Es(moyt) a través de las ecs. [5.14] y [5.11], y considerando
la distribucién de fuentes detectada en primera instancia como la distribucién de
entrada Nget sin esp,s(Mout ), una vez eliminamos las espurias de los catalogos (véase
§5.6 mas adelante). El maximo error AFEg(moy) que alcanzabamos en ambas bandas
(y por tanto, en las cuentas) es < 10 % para magnitudes m < msgg, en cada grupo
de tamano. Esto es menor que el error total cometido por conteo estadistico y por
los errores de célculo de E(mgyt), asi que no lo hemos tenido en cuenta. Ahora bien,
nos podemos preguntar por qué no hemos utilizado la estimacion que hemos hecho
de Es(moyt) en este célculo para corregir las cuentas, siendo la funcién “correcta’”.
La razén es que la determinacién de E;(mgyt) presenta en si misma una incerti-
dumbre altisima que dispararia los errores de la eficiencia. Esta indeterminacion
estriba en la divisién por Ninput,s(Mout) (= Ndet,sin esp,s(Mout)) €n los intervalos de
magnitud en los que tenemos baja estadistica, ademéas de la acumulacién de errores
de Ps(min; mout) por propagacion de errores de la ec. [5.14]. Por todo lo expuesto,
finalmente se decidié ignorar este error y utilizar Fg(moy) en lugar de Eg(moyt)
para la correccion definitiva de incompletitud de las cuentas.

5.6. Analisis de la fiabilidad empleando las imagenes reales

La seleccion del valor de DETECT_THRESH no es simple; ya que, escogiendo el
mas bajo, vamos a detectar mayor cantidad de objetos, pero también introduciremos
mas fuentes espurias en los catalogos. Asi pues, una vez hemos determinado el
comportamiento del algoritmo para cada valor de DETECT_THRESH, el siguiente paso
sera cuantificar el nimero de espurias introducidas con cada nivel de deteccion.

5.6.1. Definiciones basicas

En la seccién §5.3, definimos los conceptos de “eficiencia” y “fiabilidad”. A conti-
nuacién, definiremos una serie de conceptos asociados a los dos anteriores que vamos
a emplear con bastante frecuencia durante toda esta seccién:

» Fuentes reales: Son todas aquellas detecciones que se corresponden con objetos
celestes reales (estrellas y galaxias). El objetivo principal es detectarlas casi
en su totalidad. El problema es que una gran parte de ellas se encuentran
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embebidas en el ruido del cielo, al ser mas débiles que los picos de RMS de la
emisién de la atmésfera.

» fuentes verdaderamente espurias o realmente espurias: Son aquellas deteccio-
nes incluidas en los catalogos iniciales que no corresponden a ningin objeto
real (estrella o galaxia), sino a estructuras en el ruido del cielo que el algorit-
mo, incapaz de discernir si son o no reales, detecta. Los catdlogos, sobretodo
en las magnitudes mas débiles, presentaran una mezcla de fuentes reales y de
estas fuentes verdaderamente espurias. El objetivo del analisis de la fiabilidad
es eliminar a la mayoria de estas tltimas de los catalogos.

= Detecciones falsas: Denominaremos asi a todas aquellas fuentes que, siguiendo
algun criterio fundamentado en las caracteristicas de la imagen y del proceso
de deteccion, vamos a considerar con una elevada probabilidad de ser fuen-
tes verdaderamente espurias. Hoy por hoy, no existe ningin método que con
una fiabilidad del ~ 100 % sea capaz de diferenciar las fuentes reales de las
verdaderamente espurias en un catalogo. Por consiguiente, dentro de las fuen-
tes que quedan etiquetadas como “detecciones falsas” y que se eliminardn del
catdlogo, vamos a tener una poblacién de fuentes verdaderamente espurias y
de fuentes reales. Los pesos de cada poblacién van a depender del criterio em-
pleado para etiquetar las detecciones falsas. Cuanto menor sea la poblacién de
fuentes reales identificada como detecciones falsas o cuanta mas seguridad se
tenga de ello, el criterio de identificacion serd mas fiable.

= Reales rechazadas: Fuentes reales que son identificadas como detecciones falsas
por el criterio empleado (cualquiera que éste sea) para discriminar entre fuentes
reales y verdaderamente espurias. Estas fuentes se eliminaran de los catalogos.
El objetivo es lograr que esta poblacién de fuentes sea minima dentro de las
detecciones etiquetadas como falsas.

5.6.2. Criterio de la senal a ruido limite en imagenes de tiempo mitad

Hemos caracterizado la fiabilidad de SEXTRACTOR sobre nuestras iméagenes em-
pleando el método de CHO3, basado a su vez en el de Bershady et al. (1998). Bési-
camente, consiste en crear dos iméagenes con tiempo de exposiciéon mitad a partir de
mitades complementarias de los datos en cada banda fotométrica.

Una vez se han construido estas imédgenes de tiempo mitad, es de suponer que las
fuentes reales apareceran en cada una de las dos mitades con una S/N disminuida
un factor v/2 respecto a la que exhibe en la imagen total. Sin embargo, las fuentes
espurias producidas por estructuras correlacionadas de ruido, existentes en una sola
exposicién, apareceran tan sélo en una de las dos imagenes mitad: en aquélla en
la que se utilizé la exposicién correspondiente, ya que la probabilidad de que en la
misma posiciéon de cualquier otra exposicién aparezca otra espuria es despreciable.
Aunque asi fuese, las magnitudes de estas dos espurias serian, con toda probabilidad,
muy diferentes (CHO03).
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De esta forma, si empleamos SEXTRACTOR detectando las fuentes en la imagen
de tiempo total, tiot, pero midiendo magnitudes en la misma posicién en las dos
imagenes mitades?, dispondremos de las diferencias de magnitud medidas en las
imagenes de tiempo mitad para cada fuente detectada en la imagen de tio¢. Estas
diferencias se corresponderan en algunos casos con fuentes reales, y en otros, con
espurias, de manera que sélo necesitamos un criterio para diferenciar las unas de las
otras.

Las fuentes espurias detectadas en la imagen de tiempo total exhibirdan magni-
tudes muy diferentes cuando sean medidas en las imagenes de tiempo mitad, ya que
presentardn una probabilidad muy alta de aparecer tan sélo en una de las iméage-
nes de tiempo mitad. Por otro lado, las fuentes reales presentaran magnitudes muy
similares cuando se mida en sus posiciones en ambas iméagenes de tiempo mitad,
puesto que tendran una probabilidad muy alta de aparecer en estas imagenes con
un flujo muy similar.

Noétese que este método de diferenciaciéon no pudo aplicarse a los datos en B
directamente, debido a que sus exposiciones no permitian una divisién en mitades
complementarias (véase la Tabla4.6). Sin embargo, los resultados obtenidos median-
te este método en la banda U pueden emplearse para caracterizar la fiabilidad en
B, como indicaremos mas adelante. Por tanto, este método se utilizé para caracte-
rizar la fiabilidad de SEXTRACTOR sobre nuestra imagen en U dnicamente, y sus
resultados se extrapolaron a la de B al final.

El criterio de identificacién de espurias de CHO3 se basa en la S/N de las fuen-
tes, que a partir de ahora se definira como el cociente entre el flujo de una fuente
y el error de éste medido por SEXTRACTOR. El método de CHO3 consiste en asu-
mir que todas las fuentes que presenten una S/N por debajo de un limite dado,
(S/N)ifm, en una o en ambas imdgenes de tiempo mitad son “detecciones falsas”, y
por consiguiente, deben eliminarse del catdlogo de tiempo total. Esto se basa en que
las fuentes reales suelen presentar una S/N mayor que las espurias por lo general,
excepto cuando llegamos a magnitudes muy bajas, en las que las fuentes reales se
encuentran embebidas en el ruido del cielo. A estas magnitudes o a estas S/N, las
fuentes reales no pueden distinguirse de las verdaderamente espurias, y el algoritmo
de deteccion comienza a identificar todo pico de RMS del cielo o grupo de ellos
como una fuente. De ahi que, por debajo de una S/N limite caracteristica de esta
situacién de confusién de fuentes, que llamaremos (S/N ), la probabilidad de que
la fuente detectada sea una fuente verdaderamente espuria se dispara. Esto justifica
que toda deteccién que presente S/N < (S/N)jm sea identificada como “deteccién
falsa” (constltense las definiciones en §5.6.1).

Obviamente, dentro de este grupo de fuentes etiquetadas como “detecciones fal-
sas”, estaremos rechazando fuentes que son realmente espurias (a las que hemos
llamado “verdaderamente espurias”) y fuentes que, de hecho, son objetos reales
cuya S/N obedecen el criterio impuesto (a las que hemos denominado “reales recha-

3Para esto, la imagen de tiempo total y las dos de tiempo mitad deben estar perfectamente
alineadas. A esta forma de trabajar con SEXTRACTOR se le llama modo doble imagen.
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zadas”). A medida que incrementemos el valor impuesto a (S/N )i, la probabilidad
de estar rechazando fuentes verdaderamente espurias aumentard; pero, al mismo
tiempo, la probabilidad de estar rechazando una fuente real confundiéndola con una
verdaderamente espuria también crece. Debe existir un valor limite, (S/N)i,, que
debe rechazar la mayor parte de las detecciones verdaderamente espurias del mis-
mo. El usar (S/N)jm > (S/N)j,, no va a rechazarnos més detecciones realmente
espurias, porque la mayoria de ellas ya han sido rechazadas imponiendo (S/N)i. ,
que es menor. Lo que conseguiriamos aumentando la (S/N )y, por encima de es-
te valor serfa rechazar més fuentes reales como “detecciones falsas” (aquellas con
(/N < S/N < (S/N)iim). Esto se debe a que la poblacién de fuentes reales pre-
sentard mayores S/N en promedio que la poblacién de detecciones verdaderamente
espurias, las cuales estan relacionadas con el ruido del cielo en su mayor parte. Por
tanto, la fraccion de fuentes verdaderamente espurias que consequimos rechazar se
volverd aprozimadamente constante para valores (S/N)m > (S/N)i.,, cuyo valor
va a depender del DETECT_THRESH. Podemos, pues, considerar a esta fraccion cons-
tante como la fraccion mdzima de fuentes realmente espurias que vamos a tener en
los catdlogos. Nétese que el valor de (S/N)i,, debe ser igual a uno de las S/N més
elevadas que exhiben las fuentes realmente espurias del catdlogo.

En resumen, para un DETECT_THRESH fijo, valores bajos de la (S/N ), impuesta
identificardn a pocas fuentes del catdlogo como “detecciones falsas”, aunque con un
alto nivel de confianza en que la mayoria de ella son detecciones realmente espurias,
en lugar de fuentes reales. Por el contrario, valores altos de la (S/N )y, impuesta
identificardn a un numero alto de fuentes del catdlogo como “detecciones falsas”,
pero se incluird una cantidad indeterminada, quizds dominante, de fuentes reales en
el grupo marcado para rechazo. También hemos visto que para valores de (S/N )i
mayores que una S/N limite desconocida por el momento, (S/N)j. . el nimero de
detecciones realmente espurias que rechazamos permanece constante; mientras que
el numero de fuentes reales que quedan etiquetadas como “detecciones falsas”, las
cuales seran rechazadas, sigue ascendiendo a medida que empleamos valores mas

altos de (S/N)iim-

Es més, un valor dado de (S/N)jyy discriminard bien las fuente reales de las
detecciones verdaderamente espurias si la mayoria de las fuentes etiquetadas como
“detecciones falsas” son fuentes verdaderamente espurias. Estas presentardan, por
tanto, magnitudes muy diferentes cuando se las mida en las dos imagenes de tiempo
mitad. Si representamos el histograma de las diferencias en magnitud de estas “de-
tecciones falsas”, Am = my 51 — my g2, éste mostrard una estructura bimodal, con
grandes diferencias de magnitud alcanzadas en ambas imédgenes y pocas centradas
en cero, puesto que la mayoria de las fuentes etiquetadas como “falsas” son realmen-
te espurias. Por el contrario, si la (S/N )iy, impuesta no distingue bien entre reales y
verdaderamente espurias, las detecciones etiquetadas como falsas exhibirdan dos po-
blaciones diferentes en el histogramade Am: las fuentes realmente espurias que son
rechazadas, que volveran a tener una estructura bimodal, y las fuentes reales que se
rechazan, que contribuirdn a una distribucién estrecha centrada en Am = 0, porque
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presentan una probabilidad alta de aparecer en las imagenes de tiempo mitad con
magnitud similar.

En la Fig. 5.7, mostramos los histogramas de diferencias de magnitud entre las
imagenes de tiempo mitad de las fuentes candidatas a “detecciones falsas” en U
(lineas continuas), para distintos valores de la (S/N )y, impuesta y para los cua-
tro valores de DETECT_THRESH que decidimos estudiar (§5.4). Se han analizado 17
valores de (S/N)jm desde 0.2 a 10, aunque, en beneficio de la claridad del gréfico,
se han representado sélo los resultados para (S/N)m= 14, 2,2, 2,8, 3,5, 4,5, 7'y
10. Como podemos observar para los valores més bajos de (S/N)jm, cuando ésta
discrimina bien entre reales y verdaderamente espurias, el histograma de los recha-
zos correspondientes muestra una estructura bimodal. A medida que incrementamos
(S/N)iim, fuentes con mayores S/N, y con mayor probabilidad de ser reales por tan-
to, se clasifican como “detecciones falsas”. Esta situacién es la responsable de las
distribuciones unimodales, centradas en Am = 0, que se observan para las (S/N )jm
mas altas. Como puede derivarse de la Fig. 5.7, seleccionar una combinacidn DE-
TECT_THRESH-(S/N )14, a partir de estos histogramas es complicado, porque éstos
evolucionan de bimodales a unimodales de manera gradual; lo que quiere decir que
siempre existe una poblacion de reales mezclada con las verdaderamente espurias
dentro de las fuentes etiquetadas como “detecciones falsas” por este método.

El problema que ahora surge es, {qué combinacién de DETECT_THRESH-(S/N )i
debemos escoger de entre todas las que podrian ser adecuadas? Hasta ahora, esta
eleccién habia quedado sujeta a la subjetividad del autor, dependiendo de cudl de
todos los histogramas parecia el méds bimodal y poblado al mismo tiempo (constlte-
se CHO3). En este trabajo, hemos desarrollado un procedimiento autoconsistente
para seleccionar la combinacién de DETECT_THRESH-(S/N )iy, méas adecuada ob-
jetivamente, de forma que esta combinacién maximice el nimero de detecciones,
minimizando el nimero de rechazos de fuentes reales y maximizando a su vez el de
verdaderamente espurias que se rechaza®.

5.6.3. Meétodo de eleccién objetiva del nivel de deteccién y de la senal-
a-ruido limite

De la Fig. 5.7 se puede deducir que, a medida que aumenta la (S/N ), impuesta,
la distribucién de detecciones etiquetadas como falsas tiende a estar dominada por
la distribucién de reales que han entrado con ese corte de (S/N)im. En cada corte
de (S/N)im, debe existir una distribucién de reales compatible con parte del histo-
grama de diferencias de magnitudes que se obtiene, que estara sesgada por la S/N
limite que hemos impuesto. No podemos discriminar directamente si una fuente eti-
quetada como “falsa” es verdaderamente espuria o real; pero si fuese posible estimar
en cada histograma qué distribucion de fuentes reales pudiera estar contenida entre
estos rechazos para cada pareja de valores de DETECT_THRESH-(S/N )i, podriamos
calcular las fracciones de fuentes reales que rechazamos como “falsas”, de las verda-

4Este estudio se ha publicado en EMBO6.
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Figura 5.7: Histogramas de diferencias de las magnitudes en las imdgenes de tiempo mitad de las

fuentes candidatas a “detecciones falsas”

y sus correspondientes distribuciones estima-

das de reales compatibles en el filtro U, para los 4 valores de DETECT_THRESH que
estamos considerando. Mostramos los histogramas correspondientes a (S/N)im = 1,4,

2,2, 28, 3,5, 4,5, 7y 10. Lineas continuas:
tre las imédgenes de tiempo mitad para las

histogramas de diferencias de magnitud en-
detecciones etiquetadas como “falsas”, para

distintas combinaciones DETECT_THRESH-(.S/N )im, segun la leyenda. Lineas disconti-
nuas: distribuciones estimadas de reales compatibles con cada uno de los histogramas

de fuentes etiquetadas como “detecciones falsas”

(consultese la leyenda).
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deramente espurias que se rechazan como “falsas”, e incluso, la fraccion de fuentes
verdaderamente espurias que quedan en el catdlogo. En este caso, y de acuerdo con
esta informacién, podriamos seleccionar la combinacién DETECT_THRESH-(S/N )im
ma&s conveniente para minimizar el namero de reales rechazadas y maximizar el de
espurias rechazadas. En esto precisamente consiste nuestro método de eleccién obje-
tiva, pero a un nivel estadistico: hemos estimado estadisticamente la distribucién de
detecciones reales compatible con los histogramas de diferencias de magnitud obte-
nidos para cada combinacién DETECT_THRESH-(S/N )i, asumiendo determinadas
aproximaciones. Una vez se conocen estas distribuciones, las fracciones de fuentes
reales y espurias rechazadas pueden estimarse facilmente.

5.6.4. Calculos previos al método: equivalencia entre senal-a-ruido y
magnitud, y matrices de eficiencia para el tiempo mitad

Antes de pasar a detallar el método que hemos desarrollado para efectuar una
eleccién objetiva de la combinacién DETECT_THRESH-(.S/N )iy, que utilizaremos en
la creacién del catalogo final, vamos a introducir dos conceptos bésicos que seran
utilizados posteriormente. En primer lugar, vamos a explicar que, dadas las condicio-
nes observacionales de nuestras imégenes en U, podemos establecer una equivalencia
univoca entre senal a ruido y magnitud de una fuente en la imagen (§5.6.4). En se-
gundo, utilizaremos esta equivalencia para poder calcular las matrices de eficiencia
correspondientes a las imdgenes de tiempo mitad (§5.6.4), evitando asf el tener que
efectuar de nuevo todas las simulaciones que hicimos para estimar las de tiempo
total (§5.5), pero, esta vez, sobre las imdgenes de tiempo mitad.

A.- Equivalencia entre senal-a-ruido y magnitud

En el momento en que las caracteristicas del cielo y las condiciones de obser-
vacién de una imagen estdn fijadas, existe una relacién de naturaleza estadistica
entre la S/N y la magnitud m de una fuente de la imagen. Por esta razén, a partir
de ahora, emplearemos magnitudes y S/N indistintamente. De acuerdo con esto,
cuando utilizamos una (S/N )y, dada para discriminar “detecciones falsas” y “ver-
daderas”, lo que estamos realmente imponiendo en ultima instancia es una mag-
nitud limite para diferenciarlas, m;y,, univocamente asociada a la correspondiente
(S/N)jm. Por tanto, todas las fuentes etiquetadas como “detecciones falsas”, por
tener S/N < (S/N)im en alguna de las dos imdgenes de tiempo mitad, deben pre-
sentar magnitudes m > mym, en dicha imagen mitad.

Deduzcamos la magnitud mg, que corresponde a cada (S/N )y, fijada. El flujo
de un objeto en electrones por unidad de area y tiempo es, por definicién:

N g _ 9. ,04(aol-
F="2 = 2 10% eol-m) 5.15

t A A (5.15)
donde N es el numero de ADUs integrado del objeto, t es el tiempo de exposicion,
ag es el punto cero de la calibracién fotométrica en magnitudes, g representa la



146

Obtencién de catalogos en U y B 5.6

ganancia de la CCD, A es el drea colectora del telescopio en cm? (si el flujo viene

dado en electrones por cm?), y m denota la magnitud de la fuente. Se ha empleado
la conocida relacion m = —2,5 log(N/t) + ag en la expresiéon anterior. La S/N y
el flujo F de una fuente en una imagen CCD se relacionan mediante la expresién
(Kitchin 1984):

N) " JF trpm Fo) At QE T+ (Ng £+ ND) g’ '

donde QF es la eficiencia cudntica del detector, T' la transmision del filtro, F¢ es
el flujo del cielo por unidad de tiempo en un pixel, Vg representa la corriente de
oscuridad de la CCD, npix es el drea en pixeles de la fuente (o de la apertura emplea-
da) y N; es el ruido de lectura®. Empleando las ecs. [5.15] y [5.16], podemos asociar
univocamente una S/N a cada magnitud m en las imdgenes de tiempo mitad de
U; y, en particular, podemos calcular la magnitud vnica m;, que corresponde a
cada (S/N)im fijada mediante estas dos expresiones. De forma que, a una (S/N )i
dada, le corresponde una magnitud, m;,. Una fuente real, una vez fijadas ciertas
caracteristicas de la observaciéon, como F¢ y t. Si una fuente real aparece en uno
de los histogramas de la Fig. 5.7 mezclada con la poblacién de detecciones verda-
deramente espurias, su S/N en una o en ambas imdgenes de tiempo mitad debe
cumplir que S/N < (S/N)jm por construccién del histograma. Pero, de acuerdo
con las ecs. [5.15] y [5.16], el criterio previo equivale a imponer que su magnitud en
una o en ambas imagenes mitades debe cumplir que m > myy,. Asi que, a partir
de ahora emplearemos ambos criterios indistintamente: una fuente del histograma
debe exhibir una S/N < (S/N)im, o equivalentemente, presentar una m > mjg,, en
una o en ambas imagenes de tiempo mitad.

B.- Las matrices de eficiencia para las imagenes de tiempo mitad

Hemos deducido las matrices de eficiencia de las imagenes de tiempo mitad,
Py, s(Min; Mout ), para cada grupo de tamarno s, a partir de las que calculamos para
las imagenes de tiempo total, Ps(min; mMeyt). Desarrollamos este procedimiento con
el fin de evitar la repeticion de todas las simulaciones efectuadas sobre las imagenes
finales, pero esta vez sobre las de tiempo mitad (véase §5.5).

La S/N de una fuente por unidad de drea y tiempo en una imagen se relaciona
con su magnitud m, el flujo de cielo F¢ y el tiempo de exposicion de la imagen
t mediante las ecs. [5.15] y [5.16], en tanto se hayan fijado el resto de pardmetros
observacionales que intervienen (tales como QF, g, ag, Ng,...). Aun mas, si el cielo

5Los valores de las transmisiones de nuestros filtros U y B, las eficiencias cudnticas a las longitu-
des de onda centrales de los mismos, las corrientes de oscuridad y los ruidos de lectura se tomaron
de la pdgina web del ING: http://www.ing.iac.es. Los valores empleados en este célculo fueron
(véanse las Tablas 3.3 y 3.4): T(Urco) = 0,8; QEu(A = 358nm) = 0,526; T'(Bkpno) = 0,8;
QEB(A = 441nm) = 0,820; N,: CCD#1= 6.4; CCD#2=6.9; CCD#3=5.5; CCD#4=5.8; N4
(ADU/h, @ -120°C): CCD#1= 3.8; CCD#2=3.3; CCD#3=2.9; CCD#4=2.0.
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de nuestras imagenes ha seguido una distribucién de Poisson estable durante toda
la noche (tal y como ocurre en nuestros datos en U, véase la Fig.4.7), la RMS del
cielo (o¢) va como la raiz cuadrada del flujo del cielo. Por tanto, el flujo del cielo que
presentaria una imagen con un tiempo de exposicién cualquiera puede calcularse sin
méas que conocer el flujo de cielo y su RMS en un tiempo de referencia, y la RMS
en el tiempo de exposicion en el que estamos interesados:

oc(t)

2
Uc(tmt)} Fc(tiot) (5.17)

Fol(t) = [
donde Fc(tior) v 0c(tior) son los valores de referencia del flujo de cielo y la RMS,
medidos en la imagen de tiempo total. Por consiguiente, podemos decir que la S/N
de una fuente es una funciéon de su magnitud m, de oc y de t, a través de las
ecs. [5.15]-[5.17].

Noétese que, debido también a que el ruido de cielo era poissoniano en nuestras
imégenes y a que las condiciones no variaron durante la noche para los datos en U,
la RMS del cielo es una funcién de ¢ una vez conozcamos su valor en un tiempo de

referencia:
[t
O'C'(t) = t— O'C'(ttot), (518)
tot

donde hemos tomado como tiempo de referencia el total.

Como consecuencia, la magnitud m y S/N de una fuente se relacionan inica-
mente a través del tiempo de exposicion t y del drea npix de la fuente en pizeles
mediante las ecs. [5.15]-[5.18], ya que el resto de las variables estdn fijadas por el
sistema telescopio-detector (como la ganancia, la eficiencia cuantica, etc.), o por las
condiciones de la noche (como la naturaleza poissoniana del cielo, su media y RMS
a un tiempo de exposicién fijo, el punto cero de la calibracién fotométrica, etc.).

Todo esto implica que podemos considerar que el elemento de matriz Ps(min; Mout )
(calculado mediante la imagen de tiempo total) nos estéd proporcionando la proba-
bilidad de que una fuente con una senial a ruido original de entrada (S/N)i, sea
detectada con una senal a ruido (S/N)qut, donde estas seniales a ruido son las equiva-
lente a las magnitudes mi, y mout para t = tio, calculadas mediante las expresiones
anteriores. Por tanto, la matriz Ps(min; mout) se puede transformar en una matriz
P[(S/N)in; (S/N)out| para t = tiot, sin mas que transformar las variables de m a
variables de S/N, mediante las ecs. [5.15]-[5.18].

Por otra parte, el hecho de detectar o no una fuente con SEXTRACTOR va a
depender basicamente de la S/N por pixel de dicha fuente y de su drea. Una vez un
grupo de objetos ha superado el area minima requerida que hemos impuesto para
ser considerada como fuente, su deteccién sélo depende de cudntas veces supera su
senal al ruido tipico del cielo en la imagen. Por tanto, una vez hemos fijado el resto
de variables, la deteccién de una fuente sélo depende del cociente S/N entre su
senal y el ruido de cielo, y no del valor en si del ruido de cielo (o¢) o del tiempo de
exposicién. Esto significa que la probabilidad de detectar una fuente con (S/N)out
en una imagen de tiempo mitad, cuando inicialmente tenia (S/N)i,, es la misma
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que la de detectar una fuente en la imagen de tiempo total con las mismas S/N
original y de deteccion, si el resto de variables permanece inalterado. Pero nétese
que, para los mismos valores de (S/N)in ¥ (S/N)out, las magnitudes correspondientes
en la imagen de tiempo mitad serdn méas brillantes que las correspondientes en la
imagen de tiempo total (constltense las ecs. [5.15] y [5.16]). Por tanto, teéricamente,
podemos considerar que la matriz calculada P[(S/N )in; (S/N)out] para t = tio n0S
da la probabilidad de encontrar una fuente que originalmente tenia (S/N )i, con
(S/N)out, sea cual sea el tiempo de exposicién y el ruido de cielo, y siempre que
estén fijos el resto de variables en nuestro problema (del sistema del telescopio y el
valor de referencia de o).

Segun esto, podemos estimar la probabilidad de deteccién que estd asociada
a cada par de magnitudes (min,Mmoyt) en la imagen de tiempo mitad, simplemen-
te calculando las correspondientes [(S/N )in, (S/N)ous] mediante las ecs. [5.15]-[5.18]
para un tiempo t = ti/2. Interpolaremos en la matriz P[(S/N )in; (S/N)out] pa-
ra cada par de senales a ruido, con objeto de hallar la probabilidad de deteccién
asociada a su correspondiente pareja de magnitudes. Mediante este procedimiento,
se pueden estimar las matrices de eficiencia para las imagenes de tiempo mitad,
Pyj2 [(S/N)in; (S/N)out], evitando las simulaciones de §5.5, bastante mds elabora-
das. De hecho, mediante este método podriamos derivar las matrices de eficiencia
para un tiempo de exposicién arbitrario ¢ utilizando las que se calcularon para la
imagen de tiempo total, sin més que usar ¢ = ¢ en lugar t = t,;/2 y haciendo todo
de forma similar.

5.6.5. Probabilidad de rechazo de una fuente real

Para estimar la poblacién de fuentes reales que se estd mezclando en cada histo-
grama de rechazos de la Fig. 5.7, vamos a necesitar la probabilidad de que una fuente
real con magnitud original my, presente magnitudes en las imagenes de tiempo mi-
tad Mout,1 ¥ Mout,2, tales que Moyt 1 > Miim /0 Mout,2 > Mim. Y esto, debemos
hallarlo para cada valor de la diferencia de magnitud Am = (Mmout,1 — Mout,2) entre
las dos imagenes de tiempo mitad. Para ello, debemos hallar la probabilidad de que
una fuente real de magnitud mj, sea detectada con magnitud mqy en una de las
dos imagenes de tiempo mitad, para cada DETECT_THRESH y grupo de tamano. Es
decir, necesitamos las matrices de eficiencia para las imdgenes de tiempo mitad en
cada grupo de tamaiio, Pt/27s(min; Mout )-

Vamos a suponer que las matrices de probabilidad para cada grupo de tamano
son exactamente iguales en ambas imagenes de tiempo mitad, lo que esta justificado
porque las condiciones de observaciéon fueron estables y constantes en la banda U du-
rante toda la noche. Estas matrices de eficiencia de tiempo mitad, P jp (Min; Mout),
se han calculado tal y como hemos descrito en §5.5, por lo que son conocidas para
cada DETECT_THRESH y grupo de tamarno.

Podriamos efectuar un analisis de fiabilidad para cada grupo de tamano, des-
componiendo los histogramas de la Fig. 5.7 en tres, segin el tamano de la fuente.
Pero, tal y como se verd més adelante (en la Tabla7.1), la mayor parte de nuestras
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detecciones en U son fuentes puntuales (~ 70 %,) y de tamanio intermedio (~ 30 %);
mientras que detectamos muy pocos objetos del grupo de tamano mas alto. En lugar
de efectuar esta subdivisién, hemos trabajado con una matriz de eficiencia “media”
y una eficiencia funcional “media” en cada DETECT_THRESH, promediando las ma-
trices P, /278(min;m0ut) y las funciones Fg(meoy) de los tres grupos de tamano, y
pesando cada una por la fraccién de fuentes detectadas en cada grupo. No obstan-
te, se puede generalizar facilmente el procedimiento que vamos a comentar a cada
grupo de tamano por separado, haciéndolo para histogramas en los que aisldsemos
las contribuciones de las fuentes puntuales, intermedias y extensas. Sin embargo,
aunque extrajésemos una combinacién adecuada de DETECT_THRESH-(S/N )iy, en
cada tamano, tendriamos que emplear una unica (S/N )i, para todo el catdlogo
si queremos que el catdlogo sea completo hasta una determinada magnitud (véase
§5.6.4); de ahi que prefiriésemos trabajar con todas las fuentes a la vez y con las
matrices y funciones de eficiencia promediadas. Por lo tanto, a partir de ahora, en
la caracterizacion de la fiabilidad no vamos a diferenciar el tamano de las fuentes.

El error que introduce esta consideracién conjunta de todos los grupos de ta-
mano es despreciable, en primer lugar, porque basicamente solo contribuyen a los
histogramas de diferencias las fuentes puntuales; y, en segundo lugar, la diferencia
entre las matrices y funciones de eficiencia en estos dos grupos de tamano (recorde-
mos que apenas si existen fuentes extensas en las imagenes), para el mismo intervalo
de magnitud y DETECT_THRESH, es menor que un 20 % en todos los casos (incluido
el intervalo donde se localiza el descenso brusco de la eficiencia). Dados los erro-
res involucrados en estas estimaciones, el que estamos tratando puede considerarse
irrelevante.

Considerando que vamos a tratar indistintamente las fuentes puntuales y las
intermedias, el error que podemos cometer estimando fracciones de reales y espurias
rechazadas es del orden:

A]\forig Jtot (mout) [Norig,s:2]
Norig (mout ) [Norig Jtot (mout )]

[AE(meuw)] ~ 0,3-0,2 = 0,06.

Es decir, que los errores que introducimos en la estimacion de las fracciones de es-
purias y de reales rechazadas por considerar que todas las fuentes son puntuales
son menores del 6 %. Considerando, pues, que todas las detecciones son puntua-
les, la probabilidad de detectar una fuente real cuya magnitud original es m;, con
magnitudes Mout,1 ¥ Mout,2 €0 cada una de las dos imégenes de tiempo mitad serd:

Pt/2 (min; Mout,15 mout72) = Pt/2 (min; mout,l) Pt/2 (min; mout72)7 (519)

donde P, /5 (min; Mout,1) ¥ P /2 (Min; Mout,2) son las probabilidades de detectar una
fuente real con magnitud de entrada m;, en las magnitudes mous,1 ¥ Mout,2, €n una
de las imagenes de tiempo mitad, respectivamente. Notese que:

Pt/2 (min; Mout,1 = MA; Mout,2 = mB) = Pt/2 (min; Mout,1 = MB; Mout,2 = mA)-
(5.20)
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Una fuente real con magnitud original ms, aparecerd en el histograma si se
detecta con una magnitud Moy > M en una o en ambas imagenes de tiempo
mitad. Podemos calcular la probabilidad de que una fuente con magnitud original
min sea detectada con una magnitud meyt,1 > My de la siguiente manera:

Pt/2 (min; Mout,1 > Miim; mout,2) = Z Pt/2 (min§ Mout,1; mout,2)' (521)

VYMout,1>Miim

En esta expresion, P /o(Min; Mout,1; Mout,2) viene dada por la ec. [5.19]. Equivalente-
mente, la probabilidad de detectar una fuente cuya magnitud original era m;, con
Mout,2 = Migm Sera:

Pt/2 (min§ Mout,1; Mout,2 > mll’m) = Z Pt/2(min; Mout,15 mout,2) (522)

VMout,2>Miim

La ec. [5.21] puede ser particularizada al caso en que la diferencia de las magnitudes
de deteccién de una fuente real en ambas imagenes de tiempo mitad sea un valor
fijo, Am = (Mout,1 — Mout,2)- En este caso, tenemos tres posibilidades de que dicha
fuente entre en el histograma: que mqoue,1 > Mifm, qUE Mout,2 > Mifm, O que ocurran
ambas condiciones.

Consideremos la primera posibilidad: que mgut,1 > Mim. En este caso, la pro-
babilidad de detectar una fuente real cuya magnitud original era m;, en ambas
imédgenes de tiempo mitad, con una diferencia de magnitudes de deteccién Am, y
tal que cumple que Mmgut,1 > Mim, vendra dada por:

Pt/2 (min; Mout,1 = Miim; Mout,2 = Mout,1 — Am) =

VMout,1>Myim Pt/2 (min; Mout,15 Mout,2 = Mout,1 — Am)

(5.23)

Esta expresion nos da la probabilidad de que una fuente real con magnitud de
entrada m;, aparezca en el histograma de la Fig. 5.7 con Am, siendo su deteccién en
la primera imagen de tiempo mitad la que cumple el criterio de mout.1 > My (0, lo
que es equivalente, (S/N)out,1 < (S/N)iim). Para el mismo valor Am, la probabilidad
de esta misma fuente real de aparecer en el histograma, siendo esta vez su deteccién
en la segunda imagen de tiempo mitad la que obedece el criterio meut,2 > Miim (0, lo
que es lo mismo, (S/N)out,2 < (S/N)iim) se obtiene mediante una expresién similar:

Pt/2 (min§ Mout,1 = Mout,2 1 Am; Mout,2 > mll’m) =

5.24
= vaouc,zzmum Pt/2 (min§ Mout,1 = Mout,2 + Am; mout,2)' ( )

Reordenando los términos de la ec. [5.23] y haciendo uso de la ec. [5.20], se puede
inferir que:

Pt/2 (min; Mout,1 = Miim; Mout,2 = Mout,1 — Am) =

5.25
Pt/2 (min; Mout,1 = Mout,2 — Am; Mout,2 > mll’m)' ( )
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Y por consiguiente, la probabilidad de un objeto real con magnitud original m;, de
exhibir una diferencia de magnitudes Am en las imagenes mitad y mout,1 > M €s la
misma que la probabilidad de dicho objeto de presentar una diferencia de magnitudes
de deteccién —Am entre ambas imagenes de tiempo mitad y mout,2 > Miim. Se debe
tener en cuenta que, en general, P o (Min; Mout,1 = Mout,2 + AM; Mout 2 > Mim) 7
Pt/2 (min§ Mout,1 = Mout,2 — Am; Mout,2 > mlfm) para la misma Am.

Como ya sabemos, el criterio para que una fuente detectada aparezca en uno de
los histogramas de la Fig. 5.7 es que su S/N en una o en ambas imégenes de tiempo
mitad sea S/N < (S/N)im; lo que equivalia a considerar que su magnitud de detec-
cién en una o en ambas imagenes de tiempo mitad fuese m > my,. Por tanto, para
calcular la probabilidad total de que una fuente real con m;, exhiba una diferencia
de magnitud Am y de ser clasificada como “deteccion falsa”, P jo(min; Mim; Am)),
debemos contabilizar las tres posibilidades de que se cumpla el criterio sobre mjyn:

(a) Mout,1 = Mifm PEro Mout,2 < Miim;
(b) Mout,2 2 Miim PEro Mout,1 < Mifm;
(C) Y Mout,1, Mout,2 > Miim a la vez.

Por un lado, si Am > 0, entonces mous,1 > Mout,2 por definicién, y por tanto,
no existe ningin caso del tipo (b). En esta situacién, todos los casos en los que una
fuente real tiene Am y es etiquetada como “falsa” corresponden a los tipos (a) o
(c). Pero todos los casos del tipo (a) y (c) ya estan incluidos cuando sumamos para
todas las magnitudes moyt,1, tales que Mmou,1 > My, en la ec. [5.23]. Por tanto, la
probabilidad total de que una fuente real con magnitud original m;, sea clasificada
como “falsa” para una my, dada, y de que presente un valor determinado de Am > 0
en las imédgenes de tiempo mitad, sera:

ﬁt/2 (min; Mlim; Am > O) = Pt/2 (min; Mout,1 > Miim; Mout,2 = Mout,1 — Am)a (526)

donde P /5(Min; Mout,1 = Mitm; Mout,2 = Mout,1 — Am) viene dada por la ec. [5.23].

Por otra parte, si Am < 0, entonces mout,2 > Mout,1 por definicién, y no se
puede dar ningin caso del tipo (a). Por lo tanto, todos los casos en los que la
fuente real presenta un valor dado Am y en los que se la clasifica como “falsa”
corresponden a los casos (b) o (¢). Mas, de nuevo, los casos del tipo (c) estan incluidos
en el sumatorio sobre todos los casos del tipo (b) en la ec. [5.24], es decir, cuando
sumamos para todas las magnitudes de deteccion mgy2 tales que mout2 > Mim-
Por consiguiente, la probabilidad total de una fuente con magnitud original m;, de
exhibir una diferencia dada Am < 0 en las imagenes de tiempo mitad, y de ser
clasificada como “falsa” para una myy, fija, vendra dada mediante:

Py o (Min; Mitgm; Am < 0) = P, ja (min; Mout,1 = Mout,2 + Am; Mouga > mug), (5.27)

donde P /5(Min; Mout,1 = Mout,2 + AM; Moug2 > Mim) se extrae de la ec. [5.24].
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Para Am < 0y considerando la ec. [5.25], podemos reescribir la expresién ante-
rior como:

131;/2(min;mlfm;Am <0) = 13.5/2 Min; Mifm; — |Am|)

= Pyjo(min; mugm; |Am]). (5.28)

Esto significa que la probabilidad total de una fuente real cuya magnitud original
sea m;n de ser etiquetada como “falsa” es simétrica en Am; de donde se deduce
que podemos calcular ]St/Q(min;mHm;Am) independientemente del signo de Am
mediante la siguiente generalizacion de las ecs. [5.26] y [5.27]:

Py o (Mins Miims Am) = Py o (Min; Mg |Am|)
= Pyjp (min;m = mygm;m — |Am|) (5.29)
= ZVmZmHm Pt/2 (min; m;m — ’Am’)

Esta dltima ecuacién nos proporciona lo que estabamos buscando: la probabili-
dad de que una fuente real con magnitud original mi, exhiba una Am = (mout,1 —
Mout,2) dada entre las dos imégenes de tiempo mitad, indistintamente de en cuél de
ambas imagenes su magnitud de deteccidon es mayor que myiy.

5.6.6. La poblacién de fuentes reales rechazadas

Con el objeto de estimar la distribucion de fuentes reales compatible con cada
histograma de diferencias de magnitud para cada pareja de valores DETECT_THRESH-
(S/N)iim, hemos asumido las siguientes aproximaciones e hipétesis:

1. La distribucién de fuentes detectadas directamente por SEXTRACTOR en U,
Nget(m), se adopté como una primera aproximacién de la distribucién de
fuentes reales detectadas, Netreal(), siendo m la magnitud de deteccion
(mout = m). Por tanto, en primera aproximacién también consideraremos que
el total de detecciones reales, Ndot’mal, serd similar al de detecciones totales
del catdlogo, Ngei. Esta hipdtesis se basa en los resultados de los estudios de
eficiencia y fiabilidad que hicimos sobre imagenes artificiales de GWS en am-
bos filtros (§5.4). Como puede deducirse facilmente de las Figs. 5.1 y 5.2, el
numero de fuentes realmente espurias que se detecta en estas imagenes simu-
ladas es despreciable para magnitudes més brillantes que la correspondiente
al 50 % de eficiencia de deteccién, para cualquier valor del DETECT_THRESH
dentro del rango de valores que estamos estudiando. Esto nos asegura que la
aproximacion realizada no es muy desacertada en este rango de magnitudes.
Ademas, la validez de esta hipétesis estd avalada por la similitud de la pen-
diente que exhiben las cuentas antes y tras corregirlas por la eficiencia, para
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los cuatro valores del DETECT_THRESH que estamos analizando (esto lo podre-
mos apreciar mas adelante para DETECT_THRESH= 0,6 en la Fig. 6.1, pero se
ha comprobado que ocurre igual con los otros tres valores).

2. La distribucién Nget real(m) se truncé en U para m > 26 mag. La razén es que
cualquier fuente con m > 26 va a presentar casi una probabilidad de ~ 100 %
de ser una deteccion verdaderamente espuria dadas las caracteristicas de nues-
tras imagenes, porque las magnitudes de 50 % de eficiencia de deteccién son
menores que 25 mag para los cuatro valores de DETECT_THRESH que estamos
estudiando, y las eficiencias funcionales de detecciéon caian a partir de estas
magnitudes a cero en menos de 0,5 mag. Por ello, los intervalos de magnitud
correspondientes a magnitudes mayores que ~ 26 mag no van a contribuir a la
poblacién de fuentes reales en los histogramas de la Fig. 5.7. No necesitamos
detectar fuentes reales en esas magnitudes, porque sabemos que a priori no
las hemos detectado.

3. Hemos considerado también que todas las fuentes de los histogramas con
Am = (Mout,1 — Mout,2) = 0 son detecciones reales. Esto esta justificado en
cuanto que la probabilidad poissoniana de detectar dos fuentes espurias, en la
misma posicién y con la misma magnitud, en dos exposiciones distintas del
campo es despreciable (véase CH03).

Llamemos fqet real() a la distribucién de fuentes reales detectadas, normalizada
por el nimero total de detecciones reales en el catdlogo, y faet(m) a la distribucién de
detecciones reales, normalizada por el nimero total de detecciones (reales y espurias)
del catalogo. Por tanto:

fdot,rcal(m) = Ndot,roal(m)/-/\[det,real; (530)

fdet(m) = Ndet,real(m)/Ndet- (5'31)

Nétese que desconocemos Ngeg real POrque precisamente, el catdlogo estd infes-
tado de detecciones espurias. Como necesitaremos estimar Ndot’mal, por la hipdtesis
(1) se podréd aproximar fget real(7) ~ fdaet(m). De esta forma, podremos mantener
Ndot’mal en las ecuaciones y calcularemos su valor aproximado. Por lo tanto:

Ndot,roal (m) - Ndot,roal fdot,rcal(m) ~ Ndet,real fdet (m) (532)

Empleando la ec. [5.4], se puede derivar la distribucién de fuentes reales original

mediante:

Nd 1{m
Norig,rcal(m) - %)()7

(5.33)
donde Nget real(m) es la distribucién detectada de fuentes reales y E(m) representa
la eficiencia de deteccion para la magnitud de deteccién m. Nétese que, empleando
la eficiencia funcional de deteccion, mqy = m = mi,. Haciendo uso de la hipétesis
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(1), podemos aproximar fqes real(1m) ~ faet(m). Por consiguiente, la ec. [5.33] puede
aproximarse en primer orden por:

Ndet,real fd l(m) Ndet ,real
4~ Jdetrea ~
E(m) E(m)

Como estamos interesados en estimar la poblacion de fuentes reales mezclada
con los rechazos de los histogramas de la Fig. 5.7, calcularemos el niumero de fuentes
reales con magnitud original m etiquetadas como “falsas” para cada my, impuesta
que van a contribuir a una diferencia Am dada, tal y como sigue:

Norig,roal(m) = fdet( ) (534)

Nroal(m; Mlim; Am) = Norig,roal(m) ﬁt/2 (m; Mlim; Am), (535)

donde ]St /2(m; miym; Am) es la probabilidad total de que una fuente real con mag-
nitud de entrada m sea etiquetada como “falsa”, para la my, fijada y para una
diferencia Am determinada; y viene dada por la ec. [5.29]. La poblacién de fuentes
reales compatible con los histogramas de la Fig. 5.7, para cada valor de my;y, y ca-
da Am, serd la contribucién total de todas las magnitudes originales (es decir, de
entrada) de la expresién anterior:

Nreal(mlfm; Am) = Z Nreal(m; Miims Am) = Z Norig,real(m) ﬁt/2 (m§ Miims Am)
vYm
(5.36)

Empleando la aproximacién de la ec. [5.34], la ecuacién anterior puede reescri-
birse como:

Nreal(mhm7 Am) Ndet ,real Z fdeEq(n)) Pt/2 (m MIim; Am) (537)
Vm<26

donde hemos limitado el sumatorio a m < 26 mag en virtud de la hipétesis (2). Esta
distribucién debe ser simétrica en Am, por la ec. [5.28]. Para obtener Nyea1(migm; Am),
necesitamos estimar Nes real, PUesto que todas las variables del segundo término de
la expresién anterior son conocidas. La hipdtesis (3) nos va a ayudar en tal fin, ya
que por ella conocemos el valor de Nyea1(mim; Am) para Am = 0; que no es otro
sino el nimero de fuentes con Am = 0 de los histogramas de la Fig. 5.7 para cada
My (= (S/N)iim)- Por tanto, podemos calcular una primera aproximacién al nime-
ro de detecciones reales Ndot’mal sin mds que particularizar la ec. [5.37] al caso de

Am = 0:
Nreal(mhm; Am = 0)

Vm<26 fE(( ))Pt/2(m Mm; Am)

Ndot,roal ~ (538)

Una vez hemos calculado Nget real, Podemos emplear la ec[5.37] para estimar
Nyeal(Mim; Am), la distribucién en nimero de fuentes reales en funcién de Am
compatible con cada valor de la my;, impuesta. Y como imponer una my, es
equivalente a imponer una (S/N )y, dada, Nyeal(mim; Am) equivaldrd a su vez a
Nreal[(S/N)ll'm; Am]
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Con el procedimiento que acabamos de describir, hemos estimado la distribucién
Nreat[(S/N )iim; Am] de fuentes reales compatible con el histograma correspondiente
a cada combinacién de valores DETECT_THRESH-(S/N )y, de la Fig.5.7. En esta
figura, hemos superpuesto con lineas discontinuas la distribucion de fuentes reales
compatible con cada histograma de diferencias de magnitudes en las imagenes de
tiempo mitad, estimada mediante las ecs. [5.37] y [5.38]. Hemos utilizado el mismo
color que el del histograma de detecciones etiquetadas como falsas correspondiente.
Las anchuras de estas distribuciones (FWHM~ 0,4 — 0,7 mag) son consistentes con
los errores fotométricos de las fuentes a dichas S/N en las imdgenes de tiempo mitad,
lo que estd apoyando la robustez de nuestro método. Nétese que, a medida que
(S/N)iim aumenta, la distribucién de reales estimada se asemeja més al histograma
de rechazos correspondiente. Para valores muy altos de (S/N)jm, el ntmero de
reales llega a ser incluso mayor que el de rechazos, lo que implicaria que existe
un numero negativo de fuentes realmente espurias en el histograma. Claramente,
esto carece de sentido, ya que este nimero sélo puede incrementarse con (S/N )y
0, como méximo, permanecer constante a partir de la (S/N)|. = que rechaza todas
las detecciones verdaderamente espurias del catdlogo. A pesar de que esto parezca
algo paraddéjico, debemos tener en cuenta que las distribuciones de reales que hemos
estimado con este método son estadisticas y se basan en varias aproximaciones. Por
tanto, su comportamiento no es del todo fiable a altos valores de (S/N)jy,. Sin
embargo, este hecho es del todo irrelevante, puesto que estas estimaciones sélo nos
resultan ttiles en la seleccién de los valores de DETECT_THRESH-(S/N )iy, para el
catdlogo final, y valores de (S/N )y, tan altos obviamente no se van a emplear.

5.6.7. Seleccion del nivel de deteccién y de la senal-a-ruido limite para
la extraccion de fuentes en U

Una vez se ha estimado la distribucién NY - [(S/N)jm] compatible con cada
histograma de diferencias de magnitud, para cada combinacién de (S/N)jim-DE-
TECT_THRESH, podemos estimar facilmente las fracciones de fuentes reales y ver-
daderamente espurias que estamos rechazando del catalogo, respecto del numero
total de detecciones con cada DETECT_THRESH. Y obviamente, podremos estimar la
fraccién de espurias que quedan en el catalogo en cada caso, tal y como exponemos

a continuacion.

Simplemente sumando para todas los posibles Am en Nyea1[(S/N )iim; Am] (ec. [5.37]),

podemos extraer el numero total de fuentes reales que estamos rechazando del catélo-
go, para cada (S/N )iy, y DETECT_THRESH impuestos:

Nrtgatbl,rcch [(S/N)llm] = N;S;Lroch(mlfm) = Z Nreal(mlfm; Am) (539)
VYAm

Por tanto, el nimero total de fuentes verdaderamente espurias que estamos re-
chazando del catédlogo, para dichos (S/N)jm y DETECT_THRESH, se obtiene por
simple sustraccién de ntumero total de fuentes reales rechazadas al total de recha-
zos efectuados (es decir, al nimero total de fuentes etiquetadas como “detecciones
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falsas”):
Nz:;ur,rech [(S/N)llm] = ftaats,rech(mlfm) - Nliugz;cl,rech (mlfm) (540)

donde Ng)lts rech(mh’m) representa a este nimero total de fuentes del catalogo que
son rechazadas (o sea, que cumplen m > myy,, 0 equivalentemente, cuya S/N <
(S/N)itm en las imégenes de tiempo mitad), y Njo ., Viene dado por la ec[5.39].
Noétese que thﬁ;roch(mlfm) no es mas que el nimero total de fuentes que hay en el
histograma de cada (S/N)jm, de la Fig. 5.7, asi que lo conocemos facilmente para
cada (S/N)iim-

Podemos también estimar la sefial a ruido limite (S/N){ ., tal que, aunque em-
pledsemos (S/N)im > (S/N )|, 1O consegirfamos rechazar més fuentes verdadera-
mente espurias. Tal y como ya hemos comentado, (S/N); . serd la (S/N )y a partir
de la cual el numero de fuentes verdaderamente espurias que es rechazado para un
DETECT_THRESH determinado se vuelve constante para (S/N)jm > (S/N){ . Noso-
tros hemos estimado NI 0, [(S/N)im] para varios valores de (S/N)im y para
cada nivel de deteccién impuesto. La (S/N )i, a partir de la cual este niimero per-
manece constante, se considera como (S/N){, ., v a dicho niimero, como el total de
fuentes verdaderamente espurias existente en el catdlogo correspondiente a cada DE-
TECT_THRESH. Este es el méximo ntimero de fuentes verdaderamente espurias que
podremos rechazar mediante este método, y al que, a partir de ahora, llamaremos
Ng;’ptur. Notese que este valor cambiard segin el DETECT_THRESH empleado.

Asi pues, podemos estimar el nimero de fuentes realmente espurias que nos
quedan sin rechazar en el catdlogo, para cada combinacién de DETECT_THRESH-
(S/N)iim, sin més que sustraer el nimero estimado de fuentes verdaderamente es-
purias que hemos rechazado (ec. [5.40]) al nimero total de verdaderamente espurias

que hay originalmente en el catdlogo (Nigw,):

Nesy [(S/N)im] = NI — N e (S/N )iim). (5.41)

espur,no rech espur espur,rech

Recordemos que a valores de (S/N )i, muy elevados, la distribucién de reales
compatibles con cada histograma podia superar en nimero a la distribucién de
rechazos, en la cual se supone que ha de estar inmersa. Esto tenia su origen en
que la distribucién de reales compatibles no es sino una estimacién estadistica.
Por tanto, y con el fin de evitar nimeros negativos de fuentes espurias rechazadas,
hemos impuesto que el nimero de objetos realmente espurios que son rechazados
permanezca constante e igual al valor méas alto que alcanza antes de descender
a medida que aumentamos (S/N)im, y sblo para (S/N )y, mayores que aquélla
a la cual adopta este valor méaximo. A éste valor de rechazos realmente espurios
se le considerard como el numero total de fuentes realmente espurias que existe
originalmente en nuestro catélogo, para cada DETECT_THRESH. Y a la (S/N)jm a
partir de la cual haremos este valor constante, se la considerard (S/N)i., .

La Fig. 5.8 muestra las fracciones estimadas de detecciones reales y verdadera-
mente espurias que han sido rechazadas frente al total de detecciones para cada
pareja de valores de DETECT_THRESH-(S/N )i, calculadas mediante las ecs. [5.39]-
[5.41]. Hemos empleado distintos tipos de linea segin el valor de DETECT_THRESH,
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tal y como la leyenda indica. Mostramos con lineas delgadas los resultados que
obtendriamos sin imponer que el nimero de fuentes verdaderamente espurias elimi-
nadas no puede disminuir a medida que aumentamos (S/N )jy; con lineas gruesas,
los resultados haciendo dicha imposicion. Estos tltimos van a ser los que vamos a
considerar como definitivos.

El panel superior de la figura representa la fraccién de detecciones verdaderamen-
te espurias que son rechazadas para cada (S/N )i, respecto del total de detecciones
en el catdlogo. Esta fracciéon permanece constante para (S/N)im 2 4 en cada DE-
TECT_THRESH por la imposiciéon que explicibamos en el parrafo anterior. Este panel
muestra que ~ 30% de nuestro catdlogo son detecciones verdaderamente espurias,
para los cuatro valores de DETECT_THRESH que estamos estudiando. El panel su-
perior de la Fig. 5.8 también indica que la fraccion méaxima de rechazos realmente
espurios es la igual para DETECT_THRESH= 0,4, 0.5 y 0.6, aunque ésta se alcance
a distintos valores de (S/N)jm. Es decir, si pudiéramos eliminar inicamente y en
su totalidad las fuentes verdaderamente espurias del catdlogo, estarfamos eliminan-
do casi un tercio del catdlogo para dichos valores de DETECT_THRESH. Como ya
hemos comentado, vamos a considerar a la fraccién méxima de fuentes verdadera-
mente espurias que se alcanza con cada DETECT_THRESH como el nimero total de
detecciones verdaderamente espurias que SEXTRACTOR ha insertado en el catélo-
go. Por tanto, ya podemos deducir que en los catalogos generados con estos valores
de DETECT_THRESH, casi un tercio de las detecciones son fuentes verdaderamente
espurias.

Notese cémo la fraccién de detecciones realmente espurias disminuye, llegando
a ser incluso negativa, si no hacemos la imposiciéon de que permanezca constante, a
partir de que (S/N)im alcanza su valor méxmo (lineas delgadas de la Fig. 5.8). Esto
justifica la imposicién de que ésta permanezca constante e igual a su valor maximo
a partir de (S/N)};,-

En el panel intermedio de la Fig. 5.8, se muestra la fracciéon de reales rechaza-
das para cada DETECT_THRESH y (S/N)im, respecto del total de detecciones del
catdlogo extraido con cada DETECT_THRESH. Como se puede apreciar, a medida
que utilizamos valores mas bajos del nivel de deteccién, obtendremos fracciones de
reales rechazadas mayores, sea cual sea la (S/N)jy,. Luego, DETECT_THRESH= 0,6
es preferible a DETECT_THRESH= 0.4 6 0.5 en este sentido: elimina una fraccién
de fuentes verdaderamente espurias similar, eliminando menos reales del catalogo.
Ademas, la profundidad limite obtenida con estos tres valores de DETECT_THRESH
es similar. Por consiguiente, debemos emplear DETECT_THRESH= 0,6 6 0,7.

El panel intermedio también muestra como aumenta la fraccién de fuentes reales
que son rechazadas a medida que aumentamos el valor de (S/N )y, debido a que
valores més altos de (S/N )y, incluirdn més fuentes reales. A partir de (S/N)im = 8,
las tendencias para los distintos niveles de deteccién son muy similares; mientras que,
por debajo de este limite, rechazamos mas objetos reales a medida que utilizamos
DETECT_THRESH maés bajos, simplemente porque detectamos més fuentes.

El panel inferior de la figura representa el cociente entre el niimero de fuentes
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reales y fuentes verdaderamente espurias que son rechazadas para cada (S/N)jm. A
partir de (S/N)im > 5, por cada dos fuentes verdaderamente espurias rechazadas,
se rechaza una fuente real como minimo.

Otra caracteristica llamativa que ya hemos comentado es que la fraccion de
fuentes verdaderamente espurias rechazadas respecto del total de detecciones se
vuelve aproximadamente la misma para DETECT_THRESH= 0,4, 0,5 y 0,6, a partir
de (S/N)im ~ 3,5 (véase el panel superior de la Fig. 5.8). Esto implica que:

Nespur,O,G o Nespur,0,6 o Nespur,0,5 o Nespur,0,5 (5 42)
= = = , .
Ntot,O,G Nespur,O,G + Nrea1,0,6 Ntot,O,S Nespur,O,S + Nrea1,0,5

donde Nyqq; representa al nimero de reales que son rechazadas, Nespur,i €s el nime-
ro de detecciones verdaderamente espurias que son rechazadas, Nio; es el total
de rechazos efectuados, y con i = 0,5 y 0,6 nos referimos al DETECT_THRESH em-
pleado. Sea ahora F' la fraccién de fuentes verdaderamente espurias que se anaden
al disminuir el nivel de deteccién de DETECT_THRESH=0,6 a 0,5, respecto de las
halladas con DETECT_THRESH=0,6; v R la de reales que se afiaden al disminuir
el nivel de deteccién de DETECT_THRESH=0,6 a 0,5, respecto de las halladas con
DETECT_THRESH=0,6. Introduciendo estas definiciones en la expresiéon anterior, ob-
tenemos:

Nespur,O,G ~ Nespur,O,G (1 + F)
Niot,06  Nrats,0,6 (1 4+ F) 4+ Nrearo,6 (1 + R)
Es obvio que la tnica forma de que se cumpla la igualdad es que F' ~ R; lo que
implica que las distribuciones de reales y espurias que se comienzan a detectar para
DETECT_THRESH=0,5 y 0,6 presentan caracteristicas similares. Como esto ocurre
también entre DETECT_THRESH=0,4 y 0,5, podemos deducir que el disminuir el nivel
de deteccion a partir de DETECT_THRESH=0,6 incrementa por igual las detecciones
espurias y las reales, con respecto a sus propias poblaciones. La razén de esto puede
estribar en que, a estos niveles de deteccién tan extremos, la distribucién de fuentes
reales se confunde plenamente con el ruido, llegando incluso a formar parte de él.
De hecho, la distribucién de galaxias débiles cubrird casi todo el campo, porque el
numero de galaxias a estas magnitudes es muy elevado, ademéas de que la FWHM
de las imégenes puede ensancharlas hasta llegar a solaparlas. Es como si, anadido
al proceso poissoniano del cielo, hubiese otro también poissoniano, pero relativo a
las galaxias con magnitudes extremadamente débiles. Al estar confundidas ambas
poblaciones, siguen distribuciones similares. De ahi que, si se encuentran un tanto
por ciento de espurias de mas procedentes del ruido del cielo al bajar el nivel de
deteccién respecto de otro, se encontraran aproximadamente el mismo tanto por
ciento de fuentes reales débiles de mas respecto a las que ya existian. El cambio
de comportamiento de los resultados con DETECT_THRESH=0.7 indica que, con este
nivel, ya no tenemos el mismo grado de confusion de galaxias y ruido de cielo.
En base a esta figura, seleccionaremos qué combinacién DETECT_THRESH-(S/N )i

es la mas adecuada para generar el catdlogo definitivo en U. Debemos hallar aquella

(5.43)



5.6 Andlisis de la fiabilidad empleando las imagenes reales

159

que nos permita eliminar el menor nimero posible de fuentes reales y el méximo
de fuentes espurias, procurando al mismo tiempo detectar el maximo nimero de
fuentes. Nétese que (S/N)im < 2,5 rechazan una fraccién de objetos reales inferior
al ~ 10 % del total de detecciones (véase el panel intermedio de la Fig. 5.8). Es decir,
con (S/N)im < 2,5, rechazamos menos de una fuente real por cada 10 detecciones.
Por otra parte, se necesitan (S/N )y, > 1,5 para rechazar una fraccién de fuentes
verdaderamente espurias superior al ~ 10 % de las detecciones totales (véase el panel
superior de la Fig. 5.8). Es decir, con (S/N)jm > 1,5 rechazamos més de una fuente
verdaderamente espuria por cada 10 detecciones. Como la fraccién total de fuentes
verdaderamente espurias insertadas por SEXTRACTOR en el catdlogo se corresponde
con el ~ 30% del total de detecciones en el mismo, entonces rechazar una fraccién
de fuentes verdaderamente espurias > 10% de las detecciones totales implica que
estamos rechazando > 10/30 > 1/3 de todas las fuentes verdaderamente espurias
que existen en el catdlogo. Por tanto, vamos a reducir las opciones de seleccion a
DETECT_THRESH=0,6 y 0,7, y a (S/N)jm tales que 1,5 < (S/N)im < 2,5; es decir:
(S/N)itm = 1,8, 2,2 v 2,5.

En la Tabla5.1, hemos comparado las fracciones (respecto del total de detec-
ciones) de fuentes reales rechazadas, fuentes verdaderamente espurias rechazadas y
fuentes verdaderamente espurias no rechazadas, calculadas empleando las ecs. [5.39]-
[5.41], para los cuatro valores de DETECT_THRESH y para los 17 valores de (S/N )i
que estamos analizando en U. El cociente entre las fracciones de fuentes reales recha-
zadas y las de verdaderamente espurias rechazadas también se han listado en cada
caso. Notese de nuevo que la fraccion de rechazos verdaderamente espurios perma-
nece constante por imposicién a partir de (S/N)},, > 2,2 en DETECT_THRESH=
0,4, para (S/N)j,, > 3,0 en DETECT_THRESH= 0,5, para (S/N); > 3,5 en DE-
TECT_THRESH= 0,6 y para (S/N)},,, > 4,0 en DETECT_THRESH= 0,7. Esto implica
que el maximo numero de fuentes verdaderamente espurias que estamos rechazando
en cada DETECT_THRESH se alcanza a estos valores de S/N/,, en cada caso; por
lo que, no tenemos ninguna ventaja si empleamos (S/N)im > (S/N)j, en cada
nivel de deteccién. Como hemos visto en la Fig. 5.8, la fraccion maxima de fuen-
tes verdaderamente espurias que hay en el catdlogo correspondiente, sea cual sea
el valor de (S/N)jm, es la misma para DETECT_THRESH< 0,6 (~ 30 %, véase la
Tabla), pero distinta para DETECT_THRESH=0.7 (~ 25%). Esto implica que DE-
TECT_THRESH= (,6 parece ser un limite entre dos comportamientos distintos de la

deteccion en la imagen.

Aunque la fraccién total de fuentes reales que son rechazadas (respecto del
total de detecciones) es mds alta empleando DETECT_THRESH= 0,6 que con DE-
TECT_THRESH= 0,7, ésta puede controlarse; y, por tanto, es posible alcanzar mag-
nitudes més profundas que la que alcanzariamos con DETECT_THRESH= (,7. Nétese
que, empleando DETECT_THRESH= 0,6 y (S/N )i = 1,8 6 2.2, rechazarfamos frac-
ciones de fuentes verdaderamente espurias y de reales muy parecidas a las obtenidas
con DETECT_THRESH= 0,7 y (S/N)im = 2,2 6 2,5 (compdrense las columnas corres-
pondientes en la Tabla 5.1); y en todos estos casos estariamos dejando en el catalogo
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Figura 5.8:
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Fracciones estimadas de detecciones reales y verdaderamente espurias rechazadas, en
funcién de la (S/N)im impuesta, para los cuatro valores de DETECT_THRESH que estamos
analizando. Panel superior: fraccién estimada de fuentes verdaderamente espurias que
son rechazadas, respecto del total de detecciones en el catdlogo, para cada (S/N)im
impuesta en las imagenes de tiempo mitad, segin el DETECT_THRESH. Panel intermedio:
fraccién estimada de fuentes reales rechazadas, respecto del total de detecciones en el
catdlogo, para cada (S/N)im en la imagen de tiempo mitad y cada nivel de deteccién.
Panel inferior: cociente entre los nimeros de fuentes reales y verdaderamente espurias
que son rechazadas para cada combinacién de DETECT_THRESH-(S/N )im. Linea vertical
discontinua: valor de (S/N)im finalmente escogido para DETECT_THRESH= 0,6. Lineas
gruesas: resultados imponiendo que el nimero de fuentes verdaderamente espurias que
son rechazadas permanezca constante e igual al valor més alto que alcanza antes de
descender, a medida que aumentamos (S/N)im, y s6lo para (S/N)im mayores que
aquélla a la cual adopta este valor méximo (véase el texto). Lineas delgadas: resultados
que obtendriamos sin la imposicién anterior.
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un numero de espurias no rechazadas muy parecido.

Como con una eleccién adecuada de (S/N )iy, podemos alcanzar fracciones si-
milares de reales y espurias rechazadas, y de espurias no eliminadas del catalogo,
lo que prevalece en este caso es incrementar el niimero de detecciones tanto como
podamos y alcanzar una magnitud limite lo mas profunda posible. Dado que DE-
TECT_THRESH= 0,6 genera un mayor numero de detecciones, finalmente se deci-
di6 descartar DETECT_THRESH= 0,7, y emplear DETECT_THRESH= 0,6 en el catélo-
go. Ademas, para este valor del nivel de deteccién, (S/N )y = 2,2 proporciona un
buen compromiso entre las fracciones de fuentes reales y verdaderamente espurias
que rechazamos; ya que con él se rechaza menor nimero de reales del catalogo que
con (S/N)m = 2,5, y a la vez se mantiene el nimero de fuentes verdaderamente
espurias no rechazado del catdlogo por debajo del 10 % del total de detecciones del
catdlogo, al contrario que con (S/N )iy, = 1,8.

Veamos qué distribucién de magnitudes presentan las fuentes rechazadas con
(S/N)iim = 2,2. En la Fig. 5.9, aparecen representadas las fracciones de rechazos con
(S/N)iim = 2,2 en U (es decir, las detecciones etiquetadas como “falsas”), frente a
la magnitud medida en la imagen de tiempo total, m, para los cuatro valores de
DETECT_THRESH. En el panel superior, el nimero total de fuentes etiquetadas como
“falsas” se representa frente a m; en el intermedio, la fraccion de rechazos sobre
el numero total de detecciones en cada intervalo de magnitud; mientras que, en el
panel inferior, aparece la fraccién acumulativa de rechazos frente a m. Notese que la
fraccién de rechazos por nimero total de detecciones en cada intervalo de magnitud
(panel intermedio) es muy similar para todos los niveles de deteccién, por debajo de
la magnitud de 50 % de eficiencia para DETECT_THRESH= 0,6, la cual hemos marcado
mediante una linea vertical en la figura. Esto apoya nuevamente la eleccién efectuada
del nivel de deteccién, puesto que no tenemos ninguna ventaja eligiendo uno maés
bajo. El hecho de que la fraccién acumulada de rechazos sea similar para los cuatro
valores de DETECT_THRESH, hasta ~ 1 mag més profunda que la magnitud de 50 %
de eficiencia para DETECT_THRESH= 0,6, apunta a que todas las fuentes etiquetadas
como “falsas”, utilizando (S/N)jm = 2,2 para m < 25, ya estdn siendo rechazadas
incluso utilizando el nivel de deteccion mas alto. En conclusién, la unica diferencia
en emplear un nivel de detecciéon u otro es béasicamente el nimero de detecciones
a magnitudes mas débiles que m = 25 mag en U, y la mezcla de fuentes reales y
verdaderamente espurias que existe a estas magnitudes tan débiles.

En los dos primeros paneles de la Fig. 5.10, el nimero de rechazos y su fracciéon
respecto del total de detecciones en cada intervalo de magnitud se representan en
funcién de su S/N en la imagen de tiempo total en U, para los cuatro valores de
DETECT_THRESH y (S/N)iim = 2,2. De nuevo, el panel inferior muestra la fraccién
acumulativa respecto del total de detecciones en cada nivel de deteccién, también
frente a la S/N que alcanzan estas fuentes en la imagen de tiempo total. Tal y
como les ocurria a CHO03, algunas de estas fuentes etiquetadas como “falsas” en
las imégenes de tiempo mitad presentan S/N > 4 en la de tiempo total;, aunque
la probabilidad de encontrar un grupo de pixeles en el cielo, con el drea minima
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Figura 5.9: Numero y fracciones de fuentes etiquetadas como “falsas”, en funcién de su magnitud de
deteccién en la imagen de tiempo total en U, para (S/N )imm = 2,2 y los cuatro valores de
DETECT-THRESH que estamos analizando. Panel superior: nimero de rechazos en cada
intervalo de magnitud, para los cuatro valores de DETECT_THRESH y con (S/N)im = 2,2.
La magnitud del 50 % de eficiencia de deteccién para DETECT_THRESH= 0,6 aparece
marcado con una linea vertical en la figura. Panel intermedio: fraccion de las mismas
respecto del total de detecciones en cada intervalo de magnitud. La linea indica lo
mismo que en el panel superior. Nétese que los valores de DETECT_THRESHZ 0,6 pre-
sentan idéntico comportamiento hasta U ~ 24,5. Panel inferior: fraccién acumulativa
de rechazos frente a la magnitud de deteccién en la imagen de tiempo total en U.
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impuesta y exhibiendo estas S/N en la imagen de tiempo total, sea completamente
despreciable por la estadistica poissoniana. De hecho, la elecciéon subjetiva de la
(S/N)iim por CHO3 los condujo a eliminar ~ 14 % de fuentes de su catdlogo con
S/N > 5 en sus imagenes de tiempo total; mientras que con nuestro método de
eleccién objetiva, nosotros estamos rechazando < 1% de fuentes de nuestro catalogo
con S/N > 5, < 9% con 3 < S/N <5y~ 13% con S/N < 3, tal y como se
puede deducir del panel inferior de la Fig. 5.10. Nuestro método nos permite estimar
ademds que s6lo ~ 3% de fuentes reales con S/N < 3,1 son rechazadas del catélogo
en U.

5.6.8. Caracterizacion de la fiabilidad en B

Tal y como hemos comentado antes, este método de (S/N )y, no podia apli-
carse a los datos en B directamente ante la imposibilidad de crear iméagenes de
tiempo mitad complementarias, dada su secuencia de exposiciones en B (véase la
Tabla4.6). En la Fig. 5.11, aparecen los histogramas asociados a la creacién de dos
iméagenes complementarias con los datos disponibles en B. Una de las dos imagenes
complementarias contenia una exposiciéon de 1300 s de més con respecto a la otra
(en este caso, la identificada con el indice “2”). Los histogramas no son simétricos,
sino que aparece una acumulacién de fuentes clasificadas como “falsas” procedentes
de la exposicién de 1300 s. Estas detecciones “falsas” son realmente espurias de la
imagen de 1300 s, que estan desplazadas a diferencias de magnitud negativas por-
que, al medir magnitudes en su posiciéon en la otra imagen complementaria, sélo
encontraremos cielo. Como el tiempo de exposicién de cada imagen complementaria
es diferente, la ec. [5.20] no es cierta, lo que invalida todo el método comentado en
§5.6.5 de seleccién de (S/N ). De hecho, se invalida el método en si de imposicién
de (S/N)im, porque la S/N de las fuentes reales en la imagen complementaria de
mayor tiempo de exposicién es mayor que en la otra.

Si hubiéramos creado dos imédgenes complementarias con las exposiciones de
B con el mismo tiempo de exposicion, y por tanto, sin utilizar todas ellas, estas
imdgenes habrian correspondido a tiempos de exposicién menores que tyota1/2. Por
lo tanto, el procedimiento de etiquetado de fuentes “falsas” seguido en U seria
menos fiable cuando se efectuase sobre B, ademas de que perderiamos las detecciones
espurias que correspondiesen a aquellas exposiciones no empleadas en la creacién de
las imagenes complementarias.

No obstante, es posible utilizar los resultados para el filtro U para estimar la
combinacién de DETECT_THRESH-(S/N )i, para la imagen en B. Esto se debe a que
las imagenes en U y en B presentan caracteristicas muy similares de flujo, de distri-
bucién de fuentes y de ruidos de cielo poissonianos. Por tanto, el nivel de deteccién
para la imagen en U deberia proporcionar resultados muy similares en la de B; pues-
to que, a pesar de que o¢ es mayor en la imagen en B, ésta es mas profunda que la
de U. De hecho, sus matrices y funciones de eficiencia se comportan de manera muy
similar (véase la Fig. 5.3). Por tanto, hemos decidido emplear DETECT_THRESH= 0,6
también para la banda B, con lo que obtendriamos una magnitud de 50 % de efi-
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Figura 5.10: Nimero y fracciones de fuentes etiquetadas como “falsas”, en funcién de su S/N en
la imagen de tiempo total en U, para (S/N)im = 2,2 y los cuatro valores de DE-
TECT_THRESH que estamos analizando. Panel superior: nimero de rechazos en cada in-
tervalo de magnitud, para los cuatro valores de DETECT_THRESH y con (S/N)im = 2,2.
Nétese que existe cierto nimero de fuentes con S/N > 3,1 en la imagen final que son
rechazadas para DETECT_THRESH = 0,6. Panel intermedio: idéntica distribucién que
en el panel anterior, pero normalizada por el nimero de fuentes detectadas en cada
intervalo de S/N en la imagen total. Panel inferior: fraccién acumulativa de recha-
zos frente a la S/N en la imagen de tiempo total en U. Para DETECT-THRESH= 0,4
y (S/N)im = 2,2 rechazarfamos ~ 40% del ndmero total de detecciones, frente a
DETECT_THRESH= 0,7 y (S/N)im = 2,2, con los que sélo se rechazarfa ~ 20 %.
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Figura 5.11: Histogramas de diferencias de las magnitudes en las imégenes de tiempo mitad de
las fuentes candidatas a “detecciones falsas”, en el filtro B, para los valores de DE-
TECT_THRESH que estamos considerando y para varios valores de (.S /N )1im . Mostramos
los histogramas correspondientes a todos los valores de (S/N)im estudiados (constlten-
se los colores en la leyenda).
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ciencia de deteccion Bprr=06[50 %] = 25,45 mag (ecs. [5.10]).

En lugar de imponer (S/N)j, en imdgenes de tiempo mitad, en B vamos a
imponerlo en la imagen de tiempo total. Para ello, hemos tenido en cuenta que las
detecciones sélo dependen de la S/N de las fuentes, una vez se ha fijado un area
minima para ellas y las condiciones de observacién estédn bien determinadas (véase
§5.6.4). Cuando la S/N de una fuente se sitia por debajo de una (S/N )iy, fijada,
su flujo por unidad de tiempo y area debe ser inferior que el flujo correspondiente a
(S/N)iim. Las ecs. [5.15]-[5.18] relacionan el flujo y la S/N de una fuente en funcién
de varios parametros de la imagen. Este flujo puede expresarse en unidades de oc.
Por tanto, una fuente con (S/N)im = 2,2 en U, con el minimo drea y t = tyo/2,
tendria un flujo por pixel y por unidad de tiempo igual 1,73 o¢ de la imagen total en
U. Extrapolar este resultado a la imagen de B estd justificado debido a la similitud
de ésta con la de U, y por tanto, hemos considerado que una fuente en B sélo
serd real si su flujo por pixel es también mayor que 1,73 o¢ de la imagen de tiempo
total, pero esta vez en B; lo que equivale a imponer una (S/N )i, = 2,8 en la imagen
de tiempo total en B. Por tanto, en el catdlogo de B, rechazaremos como espuria
toda fuente cuya S/N sea inferior que (S/N)im = 2,8 en la imagen de tiempo total
en B.

En el panel intermedio de la Fig.5.10 mostrabamos el nimero de fuentes que
consideraremos espurias en U para (S/N)im = 2,2 frente a la S/N que las fuentes
exhiben en la imagen de tiempo total, por intervalo de S/N. La mayoria de ellas
presentan S/N < 3,11, que es la S/N en la imagen de tiempo total equivalente
a una S/N = 2,2 medida en la de tiempo mitad. No obstante, existen algunas
fuentes en U con S/N > 3,11 que también han sido rechazadas, porque presentaban
(S/N)im < 2,2 en una de las imagenes de tiempo mitad. Nétese que este efecto no
lo tendremos en B, porque no rechazamos imponiendo una (S/N )i, en imagenes de
tiempo mitad, sino imponiéndola directamente en la imagen de tio. No obstante, el
método empleado en U permite no tener que rechazar las fuentes reales mas débiles
de la imagen, cuya S/N estd por debajo de la limite; con lo cual, el método de la
fiabilidad en U es mas fiable que en B. Otra desventaja de no poder haber hecho el
mismo analisis de la fiabilidad en B es que desconocemos qué fracciéon de espurias
queda sin corregir en B, y qué fraccién de reales podemos estar eliminando del
catdlogo, informacién que si podemos estimar en U con el método de (S/N)iy.

5.6.9. Caracteristicas finales de las extracciones de fuentes en U y en B

Teniendo en cuenta la discusién previa, finalmente decidimos emplear los valores
DETECT_THRESH= 0,6 y (S/N)im = 2,2 para obtener el catdlogo en U. Gracias al
andlisis de la eficiencia y fiabilidad que hemos desarrollado a lo largo de las secciones
8685.5 v 5.6, sabemos que esta eleccion en U conlleva las implicaciones que siguen:

1. El nivel de deteccién elegido impone que la magnitud de 50 % de eficiencia
de deteccion se sitie en Upgr=0,6(Eff = 50 %) = 24,83 mag para las fuentes
puntuales (véanse la Fig. 5.3 y las expresiones [5.10]).
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. Alfijar (S/N)jm = 2,2, estamos rechazando una cantidad de fuentes realmente

espurias que se corresponde con el ~ 22 % del total de detecciones del catédlogo.

. Como hemos estimado que la fraccién total de fuentes verdaderamente es-

purias que existe en el catdlogo es del ~ 29% del total de detecciones, una
vez hayamos eliminado las detecciones clasificadas como “falsas” del catdlogo
original, ain nos quedardn un ~ 29 — 22 = 7% del total de detecciones del
catdlogo original que son fuentes verdaderamente espurias. También sabemos
que la mayoria de ellas se encuentra probablemente a magnitudes mas débiles
que la magnitud de 50 % de eficiencia.

. Todo esto significa que, con (S/N)jm = 2,2, somos capaces de eliminar ~

22/29 ~ 3/4 del total de detecciones verdaderamente espurias que existen en
el catalogo.

. Con la eleccién de (S/N)ym = 2,2, sabemos que, dentro de todas las fuentes

que eliminamos como “falsas”, estamos rechazando un ~ 3% del total de
detecciones del catdlogo que se corresponden con fuentes reales.

. Una S/N = 2,2 en las imédgenes de tiempo mitad en U, equivale a una S/N =

3,1 en la imagen de tiempo total. Luego la mayor parte de las fuentes que
estamos considerando como fuentes “no falsas” presentaran S/N > 3,1 en la
imagen de tiempo total, aunque no obligatoriamente. Ese ~ 3% de fuentes
reales que estamos eliminando presentan en su mayor parte S/N < 3,1.

El cociente de detecciones etiquetadas como falsas, frente al total de detec-
ciones, es despreciable en la mayor parte del rango de magnitudes, subiendo
bruscamente cerca de la magnitud de 50 % de eficiencia de deteccién. Este se
corresponde con la linea continua (DETECT_THRESH=0.6) del panel inferior de
la Fig.5.9. El pico de detecciones falsas tiene lugar a magnitudes méas débiles
que este limite de deteccién. Este comportamiento es analogo al encontrado
por Radovich et al. (2004).

. Con nuestro método de eleccion objetiva, estamos rechazando < 1% de fuentes

de nuestro catédlogo con S/N > 5, < 9% con 3 < S/N < 5y ~ 13% con
S/N < 3; valores mucho mejores que los obtenidos por CHO3 con su eleccién
subjetiva, que los condujo a eliminar ~ 14 % de fuentes de su catdlogo con
S/N > 5 en sus imdgenes de tiempo total.

En cuanto a la banda B, hemos visto que no era posible aplicar el método de las

imdgenes de tiempo mitad (§5.6.8). Por tanto, la (S/N)jm se ha de imponer en la
imagen de tiempo total. Teniendo en cuenta las similitudes de las imagenes finales
en U y B, decidimos escoger DETECT_THRESH= 0,6 y (S/N )i = 2,8 en la imagen
de tiempo total en B. Las implicaciones de esta eleccion en B son las siguientes:
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9. La eleccién de DETECT_THRESH= 0,6 conlleva una magnitud de 50 % de efi-
ciencia de deteccién de Bpgr=06 [50 %] = 25,45 mag para las fuentes puntuales
(ecs. [5.10]).

10. Al rechazar como espuria toda fuente cuya S/N es inferior a (S/N)jm = 2,8
en la imagen de tiempo total en B, no vamos a eliminar ninguna deteccién
con S/N superior, al contrario que en U. La S/N de corte en el catdlogo en
B esta méas definida que en U.

11. No obstante, el método empleado en U es mucho més fiable que el de B,
puesto que se eliminan detecciones que, aunque presenten una S/N muy alta
en la imagen de tiempo total, presentan variaciones de brillo extremas entre
las exposiciones (por ejemplo, algin rayo cdsmico que se nos haya escapado
en la imagen al combinar). Otra desventaja de imponer una (S/N )y, direc-
tamente en la imagen de tiempo total es que desconocemos qué fraccion de
fuentes verdaderamente espurias queda sin corregir en B, y qué fraccién de
reales podemos estar eliminando del catdlogo, informacién que si hemos podi-
do estimar en U y que es fundamental a la hora de caracterizar la completitud
del catélogo.

En resumen, y ya para concluir, los catédlogos en U y B se extrajeron empleando
DETECT_THRESH= (0,6 en ambos casos. La eliminacién de detecciones espurias en
U se llev6 a cabo imponiendo (S/N)im = 2,2 en las imégenes de tiempo mitad,
siguiendo el procedimiento que hemos explicado en §5.6.2. No obstante, como este
método no podia aplicarse en B, su catilogo se corrigié de espurias eliminando todas
las fuentes con S/N < 2,8 en la imagen de tiempo total en B. También se eliminaron
de los catélogos todas aquellas fuentes que estaban saturadas®.

Nuestro método de estimacion de la distribucion de fuentes reales compatible
con cada histograma de Am de los rechazos es una clara mejora al procedimien-
to de la (S/N)im en las imdgenes de tiempo mitad de CHO3. Su utilidad radica
en que nos permite seleccionar de forma objetiva la combinacion de valores de DE-
TECT_THRESH-(S/N )i que minimiza el nimero de reales rechazadas, mazimizan-
do el nimero de fuentes verdaderamente espurias que rechazamos, y alcanzando la
magnitud limite mds profunda compatible al mismo tiempo. La robustez de nuestro
método estd corroborada por la consistencia existente entre las anchuras de las dis-
tribuciones estimadas de reales compatibles con los histogramas de rechazos de la
Fig. 5.7, y por la coherencia entre los errores fotométricos tipicos de las fuentes con
S/N ~ (S/N)im en las imédgenes de tiempo mitad y las anchuras de los histogramas
en Am. La similitud de las cuentas que derivaremos de nuestro catdlogo en U con
las obtenidas por otros autores es otro punto a favor de nuestro método de eleccion
objetiva de los valores de DETECT_THRESH-(S/N )i .

SUna fuente puntual con FWHM= 1,3” satura a magnitudes més brillantes que U ~ 18,3 mag
y B ~ 20,0 mag en nuestras imagenes.
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Figura 5.12: Posicién de GWS (marcado como “Groth Strip” en la figura) en los mapas de ex-
tincién de Schlegel et al. (1998). Fuente: muestreo CFHT Legacy Survey, http://-
www.astro.utoronto.ca/~merrall /fields.

5.7. Correcciéon de la extincién galactica

Incluso a latitudes galdcticas tan altas como las de GWS (b=60°, véase la
Fig.5.12), la extincién galdctica puede resultar importante en U y B, hasta el
punto de afectar las cuentas de galaxias de forma apreciable. De hecho, las dife-
rencias tan llamativas entre las cuentas en U de varios autores se suelen atribuir
a haber ignorado en muchas ocasiones los efectos de la extincién galdctica (Heidt
et al. 2003; Radovich et al. 2004). Nosotros hemos calculado las correcciones por
extincién galdctica de cada fuente de los catdlogos (ya corregidos de espurias) en
ambas bandas, haciendo uso de los mapas de extincién de Schlegel et al. (1998)7. El
valor medio de la extincién en GWS result6 ser E(B — V') = 0,011037 % 0,000004,
variando entre 0,008 < E(B — V) < 0,018. Las correcciones mdzrimas por extincién

"Los mapas de extincién de Schlegel et al. (1998) y el software de calculo de
las correcciones por extincion para una posicion dada en el cielo estdn disponibles en:
http://astron.berkeley.edu/davis/dust/local /local.html
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galactica que hemos tenido que aplicar en nuestros catdlogos han sido de Ay ~ 0,11
mag y Ap ~ 0,08 mag (véanse algunas parejas de valores de la extincién en U y
B superpuestas al campo de WFC en la Fig.3.2). Los errores procedentes de la
correccion de la extincion galactica de cada fuente se suman cuadraticamente a los
de la calibracién fotométrica y a los de la propia medicién de SEXTRACTOR, los
cuales proceden béasicamente del conteo de fotones y de la correccion de cielo que
SEXTRACTOR efectia.

5.8. Los catalogos finales y la base de datos.

5.8.1. Contenido de los catalogos de fuentes en U y B en el campo de
Groth.

Una vez disponemos de los catalogos corregidos de detecciones falsas, aplicamos
la calibracion fotométrica obtenida en §4.2 a las magnitudes derivadas por SEX-
TRACTOR de cada fuente, ademds de la correccion por la extincién galdctica que
hemos visto en §5.7. De esta forma, obtuvimos los catdlogos finales en U y B, los
cuales abarcan un &drea de ~ 1100 minutos cuadrados de cielo. Contienen 36329
fuentes en U y 37032 en B (si no se hubiesen eliminado las detecciones falsas, se
tendrian 40016 y 38542 fuentes en U y B, respectivamente). Las magnitudes limite
al 50 % de eficiencia de deteccién alcanzadas son de 24,8 mag en U y 25,5 mag en
B en el sistema de Vega. Los errores fotométricos estan alrededor de ~ 0,09 mag en
Uy de ~ 0,06 en B.

Para cada fuente, cada catalogo proporciona los siguientes parametros:

» Nidmero de identificacién de la fuente (NUMBER).
» Posicién del baricentro de la misma en la imagen, en pixeles (X_IMAGE, Y_IMAGE).

» Ascension recta y declinacién (J2000.0) del baricentro de la fuente en grados
(ALPHA_SKY, DELTA_SKY).

= Distintas medidas del flujo de la fuente en cuentas, con sus respectivos erro-
res. Tres de las medidas del flujo se calcularon empleando distintas aperturas
(FLUX_APER y sus errores FLUXERR_APER, véase la §5.8.3); dos de ellas se co-
rresponden con medidas de flujos totales: isofotal corregida (FLUX_ISOCOR y
su error FLUXERR_ISOCOR) y mediante aperturas elipticas similares a las de
Kron (FLUX_AUTO y su error FLUXERR_AUTO); y, finalmente, la mejor de estas
dos tdltimas, segiin SEXTRACTOR (MAG_BEST).

» Las magnitudes correspondientes a los flujos anteriores (MAG_APER, MAG_ISOCOR,
MAG_AUTO, MAG_BEST), junto con sus errores (MAGERR_APER, MAGERR_ISOCOR,
MAGERR_AUTO, MAGERR_BEST).

» Eje mayor de la fuente en grados (A_WORLD).
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» Eje menor de la fuente en grados (B_-WORLD).

» Angulo de posicién de la fuente (medido del Este al Norte) en grados (THE-
TA_SKY).

» Aperturas de Kron en unidades de los ejes mayor y menor (KRON_RADIUS).

= Area isofotal sobre el nivel de DETECT_THRESH empleado en pixeles cuadrados
(ISOAREA_IMAGE).

» Elipticidad de la fuente (ELLIPTICITY).
» La FWHM de la fuente (FWHM).
» El indice de estelaridad de la fuente (CLASS_STAR).

» Indicaciones de errores de extraccién (FLAGS).

5.8.2. Catalogos combinados multibanda para el campo de Groth

Los datos en U y B sobre el campo de GWS que nuestros catdlogos aportan han
sido incorporados a una base de datos, que retine la informacion de las seis bandas
sobre este campo del muestreo GOYA (U, B, F606W, F814W, R, Kg). Para ello,
se ha efectuado una correlacién cruzada de las posiciones de las fuentes en todas las
bandas, empleando un algoritmo desarrollado por P. Erwin para el proyecto GOYA.

Esta correlacion cruzada compilé la informacién fotométrica y morfologica de
las seis bandas. En aquellas fuentes en las que se carecia de medida en alguna
banda, ya fuese porque la fuente en cuestién hubiese saturado o porque no hubie-
se sido detectada, se asignaron valores especiales a las magnitudes, con el fin de
poder estimar correctamente los margenes de error de los desplazamientos al rojo
fotométricos (zg). El catélogo final del grupo GOYA se encuentra en una plata-
forma web que permite bisquedas booleanas complejas, y en donde se ha incluido
la informacion morfoldgica, los ajustes bulbo-disco y los z espectroscopicos de la
base de datos de DEEP, ademds de los indices morfolégicos CAS (Concentracién-
ASimetria) (Conselice et al. 2000) y los zf, ambos calculados por nuestro grupo.
GOYA ha desarrollado una serie de programas especificos para la explotacién de la
base de datos. En particular, en la Fig.5.13 se muestran las imagenes en las seis
bandas de GOYA de algunas de las fuentes de GWS, junto con sus correspondientes
SEDs y los z fotométricos calculados con HyperZ a partir de ellas. La figura muestra
la relevancia de la banda U en la discriminacién de las fuentes con z > 1, gracias a
que, a estos desplazamientos al rojo, las fuentes dejan de detectarse en dicha banda.

5.8.3. Aspectos astronémicos para la generacion de catalogos.

Para disenar la base de datos de GOYA que habria de compilar toda la informa-
cién sobre GWS en las seis bandas (U, B, V', I, J, Kg), tuvimos que planificar una
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Figura 5.13: Distribuciones espectrales de energia de algunas de las galaxias de GWS. Cada fila
proporciona informacién relativa a una tunica galaxia. Estdn ordenados de menor a
mayor z fotométrico, calculado por el grupo GOYA. Los seis primeros paneles de cada
fila muestran las imagenes en las bandas U, B, F606W 6 F814W,6 J y Ks de cada
fuente. El Norte es hacia arriba de las imégenes; el Este, hacia la izquierda. Cada
imagen presenta un campo de 10” x 10”. El tltimo panel de cada fila muestra la
SED de la galaxia, obtenidas gracias al catdlogo del muestreo GOYA. Nétese cémo
las bandas U y B son esenciales para discriminar las fuentes con z > 0,9y z > 1,1,
respectivamente, gracias a los saltos de banda producidos por el desplazamiento al
rojo. Fuente: D. Abreu, en el congreso First Light Science with the GTC, celebrado en

Miami, del 28 al 30 de Junio de 2006.
1
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estrategia de obtencion de catdlogos en cada filtro, con el fin de que los catdlogos
dispusiesen exactamente de la misma informacién fotométrica y de que ésta fue-
se obtenida mediante procedimientos analogos en todas las bandas. Enumeramos a
continuacion algunas de las pautas que seguimos:

1. La astrometria en cada banda.

Lo primordial para correlacionar catdlogos de distintas bandas sobre el mismo
campo es haber confeccionado astrometrias altamente precisas en las diferen-
tes imagenes, sobretodo si los datos se han tomado con diferentes instrumen-
tos. Esto nos asegura que las coordenadas ecuatoriales asignadas a una fuente
en las distintas imagenes presentan errores tan pequenos que no es posible
confundirla con otra, lo que simplifica la correlacién y le concede mas vero-
similitud. Por ello, en primer lugar, se procuré que cada banda tuviera una
astrometria lo mas precisa posible. En este sentido, las bandas U y B fueron
las més problematicas, tanto por el tamano del campo de WFC como por sus
notables distorsiones. De ahi que hayamos puesto tanto empeno en minimizar
los residuos de la astrometria de WFC (§4.3).

Como ya indicamos en §4.3.1, detectamos una rotacién global de nuestro WCS
respecto al de la base de datos de DEEP para las imagenes de HST/WFPC2.
Por lo cual, decidimos incluir las coordenadas de cada fuente tanto en el siste-
ma del GSC-II (el de nuestra astrometria) como en el de DEEP, con el fin de
facilitar las correlaciones entre nuestros datos fotométricos y los de la base de
datos de DEEP. Esto simplificaba también la correlacién con las posiciones en
Kg yJ de nuestros filtros azules, ya que su astrometria estaba en el sistema
de DEEP.

2. Los parametros de SEXTRACTOR.

Generamos los catalogos utilizando SEXTRACTOR (Bertin & Arnouts 1996),
algoritmo que hace uso de un fichero de configuracion, en el que se indican
los pardametros para efectuar las detecciones. Algunos de sus pardmetros fun-
damentales ya los comentamos en §5.2, y en los apartados anteriores hemos
detallado el procedimiento para seleccionar el valor méas adecuado del principal
de ellos: el nivel de detecciéon, DETECT_THRESH.

3. La definiciéon de las magnitudes.

La definicién de las magnitudes en cualquier fotometria es siempre un tema
sujeto a debate. SEXTRACTOR proporciona magnitudes medidas sobre aper-
turas circulares de radio arbitrario, y magnitudes totales calculadas mediante
andlisis isofotal y mediante un método de aperturas adaptativas, basado en
el algoritmo de momentos definido por Kron (1980). Este segundo método
se supone independiente del drea asignada al objeto, mientras que el primero
utiliza una correcciéon para la estimacion de la magnitud total. El programa
define como la “mejor” magnitud total de estas dos a aquélla que presente el
menor error (MAG_BEST).



174

Obtencién de catalogos en U y B 5.8

El tipo de magnitud a obtener (total, isofotal, de apertura, etc.) depende de
cuales sean los usos cientificos de los datos. Para el conteo de galaxias en U y en
B que desarrollaremos en §6.1, basta con catalogar magnitudes totales en cada
banda. Para ello, emplearemos las magnitudes MAG_BEST de SEXTRACTOR.
Por otra parte, y dado que ibamos a integrar estos catdlogos en la base de
datos de GOYA con el fin de definir las SEDs de las fuentes (necesarias para
calcular zg,; y masas estelares), fue preciso obtener fotometria de apertura con
las caracteristicas que se exponen a continuacion.

Los zfot se pretendian calcular con el cédigo HyperZ (Bolzonella et al. 2000).
La base del cédlculo de los desplazamientos al rojo fotométricos es la com-
paracién de las SEDs de las galaxias con SEDs patrones, reales o sintéticas,
desplazadas en longitud de onda. Simulaciones con HyperZ revelan que es fun-
damental que la fotometria en cada banda, empleada para definir la SED de la
galaxia, integre sobre la misma area fisica de las galaxias. Si las dreas fueran
diferentes, se introducirian variaciones de flujo entre bandas que llevarian a
una determinacién errénea del zg, (Bolzonella et al. 2000; Fernandez-Soto et
al. 2002). Esta condicién impone dos requisitos en la fotometria a realizar en
todas las bandas: se debe usar magnitudes de apertura, y éstas deben obtener-
se en iméagenes con PSF homogeneizada en todas las bandas. El tamafio de la
apertura influye poco, siempre que no sea tan pequena que pierda mucha luz
(lo que dispararia los errores fotométricos en fuentes débiles), ni tan grande
que lleve a problemas de solapamiento de fuentes. Es conveniente, en cualquier
caso, que las magnitudes de apertura no difieran mucho de las magnitudes to-
tales, con el fin de poder aplicar correctamente filtros bayesianos dependientes
de la magnitud absoluta (Bolzonella et al. 2000).

Para el calculo fotométrico de masas estelares, la situacion es andloga al caso
de zg1, ya que se trata de ajustar SEDs, si bien se precisa una magnitud total
en una banda (tipicamente, roja) para obtener la masa total.

Como precisdbamos tanto de magnitudes medidas sobre dreas uniformes en las
fuentes como de magnitudes totales, decidimos extraer las magnitudes totales
isofotales y de Kron, ademéas de medir magnitudes sobre una serie de aperturas
fijas e iguales en todos los filtros. La cuestién derivaba ahora en designar los
tamanos de estas aperturas.

. La degradacién de las imagenes a la misma PSF.

Para determinar colores, muchos expertos prefieren definir aperturas centrales
mas pequenas que el tamano total de las galaxias, con el fin de minimizar los
efectos introducidos por gradientes de colores internos de cada galaxia (Koo &
Kron 1992). No obstante, cuando se trabaja con galaxias lejanas no resueltas,
como es nuestro caso, parece mas légico considerar aperturas que engloben
toda la fuente. Esto puede asegurarse trabajando con aperturas que sean més
de dos veces el FWHM de la PSF de la imagen.
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Como esta apertura ha de abarcar la misma area en todos los filtros, las
imagenes de todas las bandas deberian estar degradadas al peor seeing que
se tuviera en ellas (1.3” en nuestro caso, porque la imagen de peor PSF fue
la de U). En la seccién §5.8.4 se detallard como se degradé la imagen en B
al seeing de la de U, procedimiento que se siguié también en los otros filtros.
Se crearon dos catdlogos en B: uno extraido de la imagen degradada y otro
de la no degradada, con exactamente los mismos parametros. Combinando la
informacién de estos dos catdlogos, se crea el definitivo en B. En él, todas las
magnitudes fisicas medidas sobre aperturas (flujos, magnitudes y sus errores)
se tomaron del catdlogo de la imagen degradada. El resto de informacién se
extrajo del catalogo de la imagen no degradada. En U, iinicamente hizo falta
un catdlogo, ya que ésta era la imagen de todas las bandas que presentaba el
mayor seeing. Se emplearon tres diametros de apertura en todas las bandas,
iguales a 1, 2 y 3 veces la FWHM comtn a las imagenes degradadas.

. Convolucién por un filtro gaussiano.

Por otra parte, se decidié emplear el filtrado de SEXTRACTOR, que convolu-
ciona la imagen con una funcién gaussiana antes de la deteccion de las fuentes,
lo que reduce la detecciéon de picos de ruido como fuentes. En nuestro caso,
se utilizé6 uno con una FWHM de 4 pixeles (~ 1,3", valor préximo tanto a
las PSF de las imégenes originales en U y B, como a la comin a la que se
degradaron todos los datos).

. Utilizacion de los mapas de RMS del cielo como pesos.

SEXTRACTOR no sélo puede estimar el cielo de forma local en un anillo, sino
que, ademads, presenta la posibilidad de generar un mapa de cielo que dé cuen-
ta de las variaciones del nivel de ruido en funcién de la posicién en la imagen.
Estas tienen su origen en los patrones de desplazamiento de las distintas ex-
posiciones, los cuales van a conferir de distinto tiempo de exposiciéon a cada
zona de la imagen final, en funcién del nimero de exposiciones que contri-
buyan en la misma en la combinacién final (véase la Fig. 4.16). El muestreo
del cielo global se efectiia mediante filtrados y promedios en secciones de la
imagen. Nosotros empleamos un tamano de red para medicién del cielo de 50
pixeles, con el cual nos asegurabamos de no mutilar las PSFs ni afectar a las
proximidades de estrellas muy brillantes (més informacién en la pégina web
del catélogo Vizier del HDF-s®). Hicimos una primera ejecucién del programa
sobre cada una de las imégenes (U, B y B degradada), con el fin de extraer el
mapa de RMS del cielo en cada banda. En una segunda ejecucion, se suminis-
traban estos mapas como pesos para la designacion de los errores fotométricos.
Estos catdlogos serian los definitivos. En la Fig. 5.14 aparece una seccién de
la imagen en B degradada con las aperturas que SEXTRACTOR ha utilizado

8El catslogo Vizier del HDF-S estd disponible en: http://hires.gsfc.nasa.gov/~research/hdfs-

btc/



176 Obtencién de catalogos en U y B 5.8

Figura 5.14: Aperturas de SEXTRACTOR sobre una zona de la imagen final en B. Se ha
empleado DETECT_THRESH= 0,6 en la imagen. Se puede imponer un limite de
saturacion, de forma que toda fuente que lo supere no es incluida en los catédlo-
gos, tal y como les sucede a algunas estrellas de la imagen.

en las detecciones en la zona. Aparte de las tres aperturas circulares defini-
das en cada fuente, aparece representada la isofota eliptica empleada para la
definicién de la magnitud isofotal en cada una de ellas.

7. Parametros de salida.

Los parametros de salida de SEXTRACTOR fueron los mismos en todas las ban-
das con el fin de uniformizar la informacién en todas ellas (se pueden consultar
en §5.8.1). Estos se declaran en un fichero de parametros de salida. Ademés de
las magnitudes totales y de apertura (junto con sus flujos y errores correspon-
dientes), se extrajeron parametros morfolégicos procedentes del anédlisis isofo-
tal y del cielo local. SEXTRACTOR también proporciona un indice (FLAG) que
codifica los posibles problemas fotométricos que se han podido tener durante
la fotometria. A pesar de que diversos autores han dudado de su fiabilidad
(Capaccioli et al. 2001 y CH03), SEXTRACTOR asigna un indice de estelaridad
a las fuentes detectadas, en funcién de su compacidad (CLASS_STAR).

8. Calibraciéon fotométrica y correccion por extinciéon galactica.

A las magnitudes obtenidas en estos catdlogos en U, B y B degradado se les
aplicé la correspodiente calibracién fotométrica (consiltese §4.2.4). Finalmen-
te, los catalogos finales en cada banda se corrigieron de extincién galactica,
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tal y como se detalla en §5.7.

5.8.4. Degradacién de la imagen en B a la PSF de U.

Para el calculo de colores, masas estelares y zp, necesitamos asegurarnos de
que estamos considerando la misma region fisica de cada galaxia en las seis bandas.
Asimismo, para poder correlacionar las fuentes de los catdlogos de distintas bandas,
necesitaremos que la resolucion en todas ellas sea la misma. No tendria sentido
correlacionar dos catdlogos en los que, en uno de ellos, un grupo de objetos se
confunde en uno sélo, mientras que en el otro aparecen varios picos diferenciados.
De todo esto se deduce la necesidad de degradar todas las imagenes a una PSF
comun, que, légicamente, ha de ser la de peor seeing de todas las imagenes.

Para asignar una PSF a cada imagen, antes hemos de efectuar un estudio de
la variacién de las PSFs sobre ellas, siempre y cuando presenten un campo muy
grande. Sin embargo, debemos tener en cuenta que el FWHM de una estrella va
a depender del perfil de la misma. Habitualmente, se suele describir éste con un
perfil gaussiano; pero, por lo general, las estrellas en una imagen suelen exhibir
un perfil moffatiano, que presenta una caida mas rdpida y una mayor cantidad de
luz distribuida en las colas que el gaussiano. Nosotros comprobamos que las estre-
llas de nuestras imagenes presentaban perfiles moffatianos, efectuando ajustes con
moffatianas y gaussianas sobre dichas estrellas (images.imexam). Por tanto, utili-
zamos moffatianas para medir las FWHMs de 45 estrellas brillantes y no saturadas
procedentes del GSC-II, distribuidas sobre todo el campo de WFC, con la tarea
nmisc.psfmeasure. En la Fig. 5.15, mostramos las distribuciones de las FWHMs de
las PSFs obtenidas, en funcién de su posicién horizontal y vertical en las imagenes
finales de U y B. Las lineas discontinuas marcan la posicién de la media de la dis-
tribucién en cada banda. Como puede apreciarse, las distribuciones en ambos filtros
presentan una “linea de base” bastante bien definida mediante la media de la distri-
bucién; por lo que nos inclinamos a pensar que las desviaciones de algunas estrellas,
aparentemente demasiado “anchas”, debian proceder de errores en las medidas o, di-
rectamente, no ser estrellas, sino galaxias compactas. De hecho, el GSC-II identifica
como “estrella” mediante un indice de compacidad, por lo que esta confusién no seria
improbable. Los valores de estas medias fueron®: (FWHM) 0. (U) = 1,29” £0,10”
y (FWHM) o2t (B) = 1,22 +0,07".

Noétese que, tanto en U como en B, la PSF es peor justo en la zona central
del campo, disminuye en una corona en torno a ella y vuelve a degradarse en los
bordes de las imagenes. Esto puede deberse a que, dado que el plano éptico de los
telescopios nunca es exactamente plano, se procura maximizar el drea enfocada en
una corona en torno al eje 6ptico. De ahi que este efecto se observe en ambos filtros.
El hecho de que sea mas acusado en U podria estar relacionado con que el filtro

9Para poner de manifiesto la diferencia entre el perfil moffatiano y gaussiano, baste indicar
que las lineas de base que hubiéramos obtenido utilizando el perfil gaussiano serian algo mayores:
(FWHM) gauss (U) = 1,32" y (FWHM) gauss (B) = 1,27"
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Figura 5.15: Distribuciones de FWHMs de las PSFs sobre GWS en nuestras imagenes en U y B.

Se han utilizado 45 estrellas no saturadas del GSC-II sobre todo el campo de WFC.
Panel superior: distribucion de FWHMs en funcién de la posicién horizontal en las
imégenes. Panel inferior: distribucion de FWHMs en funcién de la posicién vertical
en las imégenes. Tridngulos morados: para la imagen en U. Cuadrados azules: para la
imagen en B. Lineas discontinuas horizontales: media de la distribucion de FWHMs
en cada filtro.
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Figura 5.16: Nucleo de convolucién obtenido mediante immatchx.psfmatch, por el cual se convolu-
ciona la imagen en B para la degradacién de ésta a la PSF de U. Este kernel muestra
la diferencia entre las PSFs de la imagen sintética creada con la misma PSF que U y
nuestra imagen en B, en el espacio transformado de Fourier.

U presentaba algunos defectos en la cosmética y una respuesta menos “cuadrada”
que B. Como las variaciones de PSF en todo el campo no eran en ningin caso
superiores al ~ 15 %, se utilizé la media de las FWHMs en cada filtro como valor
representativo. Por tanto, la imagen en U era la que presentaba la peor PSF de
todos los datos, junto con la de alguna de las imagenes en Kg, aunque sus valores
coincidian.

Asi pues, decidimos degradar todas las imdgenes de GWS a la PSF de U (en
particular, B); para lo cual utilizamos la tarea immatchx.psfmatch. En primer
lugar, se cred con mkpattern una imagen de ceros con las mismas dimensiones que
la imagen que queriamos degradar (la B, en nuestro caso), y se le anadieron “estrellas
modelo” (PSFs sintéticas) con la FWHM a la que queremos degradar la imagen de B,
en las mismas posiciones en las que se encontraban una serie de estrellas de la imagen
en B. Para esto 1ltimo, utilizamos artdata.mkobject. A continuacién, ajustamos
las diferencias entre las PSFs de nuestra imagen sintética y la original en B con
immatchx.psfmatch; tarea que utiliza transformadas de Fourier para degradar las
PSFs de las imégenes. En la Fig. 5.16, se ha representado el niicleo de convolucién
obtenido mediante immatchx.psfmatch, que muestra la diferencia entre las PSF's de
la imagen sintética creada con la misma PSF a la que queriamos degradar B y la de
nuestra imagen en B. Finalmente, se volvi6 a ejecutar de nuevo nmisc.psfmeasure
sobre la imagen en B resultante de la degradacién con immatchx.psfmatch, para
comprobar que el procedimiento habia sido vélido. En efecto, la imagen degrada
presentaba una FWHM promedio de 1.3”, tal y como se pretendia.
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Por ultimo, queremos resaltar que los perfiles ajustados mediante nmisc.psfmeasure

y los utilizados por artdata.mkobject para generar las PSFs modelo difieren en
los pardmetros que definen el perfil moffatiano; lo que se debe tener en cuenta a la
hora de introducir los parametros en artdata.mkobject para generar estas PSFs
sintéticas. La tarea nmisc.psfmeasure define el perfil de intensidad de la moffatiana
(con pico igual a la unidad) en funcién de los parametros « y 3:

T

Inoftat (1) = [1 + (—)2} 7 (5.44)

a

Por lo que la FWHM en funcion de los parametros a y ( sera:

FWHM = 2av/2/8 — 1. (5.45)

Por su parte, artdata.mkobject utiliza para definir el perfil de la moffatiana el
mismo pardametro 3y un parametro que denomina radius, y que nosotros notaremos

como R:
Loftat (1) = [1 + (21/6 — 1) . (%)2} _B. (5.46)

Comparando las ecs. [5.44] y [5.46], que definen exactamente lo mismo, podemos
deducir facilmente que:

R = a/21/8 — 1 = FWHM/2, (5.47)

donde se ha sustituido la expresién de « resultante de la ec. [5.45].

Como la tarea artdata.mkobject proporciona como resultado de sus ajustes los
valores de FWHM y [, es sencillo calcular tanto « (despejandola de la ec. [5.45]),
como R (mediante la ec. [5.47]). El pardmetro  era aproximadamente igual para
todas las estrellas medidas en la banda U: () = 2,60 + 0,08 (constltese la dis-
tribucién de valores de (3 para cada filtro en el subpanel de la Fig.4.17). Como
sabemos que (FWHM) ot (U) = 1,29” + 0,107, obtuvimos finalmente o = 1,14”
y R = 0,63”, valor este 1ltimo empleado junto con el § promedio para definir las
PSFs con artdata.mkobject.



Tabla 5.1: Fracciones estimadas de fuentes reales y verdaderamente espurias rechazadas como “falsas”, y de fuentes verdaderamente espurias no rechazadas
del catélogo en U, para distintas combinaciones de DETECT_THRESH-(S/N )ifm.

(S/N)itm 02 05 10 14 18 22 25 28 30 35 40 45 50 55 70 80 100

DETECT_THRESH=0.4

% Reales rechazadas 0,00 0,05 0,5 1,9 50 11,5 170 214 238 286 328 36,3 394 420 48,0 50,8 544
% Espurias rechazadas 1,9 53 12,8 20,1 26,5 29,3 29,3 293 293 293 293 293 293 293 29,3 293 293
% Espurias no rechazadas 274 239 16,5 9,2 2,8 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0

% Reales Rech. / Espurias Rech. 0,0 0,9 40 85 158 28,1 36,7 422 448 494 528 554 574 590 621 634 650

DETECT_THRESH=0.5

% Reales rechazadas 0,03 0,06 0,3 1,0 2,9 6,2 94 13,8 16,8 23,1 28,0 32,0 35,6 38,7 457 49,1 534
% Espurias rechazadas 1,3 3,8 95 152 20,9 254 279 29,1 293 293 293 293 293 293 293 293 293
% Espurias no rechazadas 28,0 25,5 19,8 14,1 8,5 3.9 1,4 0,3 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0

% Reales Rech. / Espurias Rech. 2,1 1,5 3,0 6,4 12,1 19,5 252 322 36,4 44,1 48,8 52,2 548 56,9 61,0 62,6 64,5

DETECT_THRESH=0.6

% Reales rechazadas 0,0 0,0 0,1 0,3 1,1 3,1 5,4 82 10,3 17,2 23,1 28,0 31,9 354 434 472 522
% Espurias rechazadas 0,9 2,8 72 11,7 17,1 22,1 25,0 274 28,7 294 294 294 294 294 294 294 294
% Espurias no rechazadas 285 26,6 22,2 17,8 123 7,4 4,5 2,1 0,7 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0

% Reales Rech. / Espurias Rech. 0,0 0,0 08 26 60 122 17,7 230 264 368 440 487 520 54,6 59,6 61,6 64,0

DETECT_THRESH=0.7

% Reales rechazadas 0,0 0,0 0,0 0,1 0,6 1,5 3,3 6,5 9,0 151 21,8 27,3 32,0 36,0 450 493 55,1
% Espurias rechazadas 0,8 2,1 5,1 84 12,8 17,9 21,2 22,7 234 251 254 254 254 254 254 254 254
% Espurias no rechazadas 246 23,3 20,3 17,0 12,6 7,5 4,2 2,7 2.0 0,3 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0 0,0

% Reales Rech. / Espurias Rech. 0,0 0,0 0,0 1,2 4,2 7134 221 278 376 46,2 51,8 55,7 58,6 64,0 66,0 684

NOTA.— En esta tabla, nos referimos a las detecciones verdaderamente espurias simplemente como “espurias”. Los primeros tres porcentajes de cada bloque
de DETECT_THRESH se han calculado respecto al total de detecciones en el catdlogo en U, obtenido con cada nivel de deteccién. La fraccién de fuentes
verdaderamente espurias que no han sido rechazadas del catdlogo (tercera fila de cada bloque de DETECT_THRESH) se ha calculado sustrayendo el
numero de rechazos realmente espurios al niimero maximo de fuentes verdaderamente espurias que se estima que exista en el catalogo original: ~ 29 %
del total de detecciones para DETECT_THRESH= 0,4, 0,5 y 0,6 y ~ 25 % para DETECT_THRESH= 0,7 (véase el texto).






Cuentas de galaxias

La dispersién tan alta que se observa entre los estudios de cuentas de galaxias que
existen se debe basicamente a las distintas correcciones a las que se someten los
resultados en bruto, al distinto tratamiento de los datos y a determinaciones poco
rigurosas de sus errores. A continuaciéon, expondremos el procedimiento seguido en
este trabajo para la obtenciéon de las cuentas de galaxias en U y B, a partir de los
catalogos no degradados que generamos en §5.8. Al final de este capitulo, describiremos

el tratamiento de errores de las cuentas.

6.1. Conteo de objetos

El procedimiento que debemos seguir hasta obtener las cuentas de galaxias es
simple: los catélogos finales se obtuvieron ejecutando SEXTRACTOR sobre las image-
nes finales en U y B con DETECT_THRESH=0.6, y excluyendo después a las fuentes
saturadas y a las candidatas a espurias, de acuerdo a los criterios expuestos en §5.6.7
y 5.6.8. Las correcciones de la extincién galactica se aplicaron a todas las fuentes
de los catdlogos (§5.7). Para efectuar el conteo, las dreas laterales del campo, de
menor exposicién debido al patron de desplazamientos utilizado en las exposiciones,
se excluyeron. Sélo se consideraron zonas del mosaico con méxima exposicién (14400
sen U y 10300 s en B), para cuya definicién se emplearon los mapas de exposicién
que se fabricaron en §4.4. Esto nos asegura una S/N méxima y uniforme en las
cuentas. Las éreas finales de conteo fueron 846 arcmin? (0,2350 deg?) para U y 888
arcmin? (0,2466 deg?) para B, tal y como se expone en la Tabla4.6. A continuacién,
se efectua el conteo de fuentes por intervalo de media magnitud en cada uno de los
grupos de tamano que definimos (§5.3). Después, se procede a corregir cada gru-
po de tamano de completitud, utilizando las funciones o las matrices de eficiencia
calculadas para cada uno, tal y como se describe en §5.3.1.

El tratamiento de errores estd detallado en §6.3, y se lleva a cabo una vez se
haya eliminado la contribucién de las estrellas a las cuentas de objetos puntuales en
cada banda.
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Tabla 6.1: Cuentas diferenciales de estrellas en U sobre GWS.

N*,brutas N*,l Ou,1 01,1 N*,Z Ou,2 01,2
(2) 3) (4) (5) (6) (M) (8)
144,68 144,68 171,87 108,97 226,34 167,88 103,84
238,30 238,30 200,20 139,78 461,55 212,70 153,56
246,81 246,81 134,46 65,15 25,01 119,91 48,68
314,90 314,90 223,96 164,95 635,51 239,36 181,48
151,74 153,85 150,60 83,49 79,77 136,88 68,50
556,38 567,87 228,70 168,52 619,46 237,36 177,83
404,64 415,41 205,63 143,64 365,02 198,07 135,82
657,54 682,67 247,63 187,18 725,96 253,45 193,00
708,12 741,54 256,88 196,22 595,24 239,57 179,28
1315,08 1395,82 332,97 273,78 1588,32 362,57 300,18
1719,72 1842,21 376,94 318,20 1257,36 282,47 235,81
2174,93 2395,14 432,02 372,85 4076,67 694,77 600,13
2377,25 2713,88 469,13 408,58
2225,51 2927,68 535,40 466,94
25,25 ... 1466,82 3990,05 1011,32 881,00

NOTA.— Col. (2): cuentas de estrellas brutas en unidades de N mag™" deg™2 (una vez se habfan
eliminado las espurias del catdlogo). Col. (3): cuentas de estrellas en U corregidas por
eficiencia empleando el método funcional, en unidades de N mag~' deg 2 (subindice
“17). Cols. (4)-(5): errores superior e inferior correspondientes a un nivel de confianza de
1-0, asociados a la correccién de eficiencia mediante el método funcional. Col. (6): cuentas
de estrellas en U corregidas por eficiencia empleando el método matricial, en unidades de
N mag ™! deg™? (subindice “2”). Cols. (7)-(8): errores superior e inferior correspondientes
a un nivel de confianza de 1-o, asociados a la correccién de eficiencia mediante el método
matricial.

En la Fig. 6.1 aparecen las cuentas en cada grupo de tamafio, brutas y corregidas
de eficiencia, tanto con las funciones de eficiencia, como con las matrices. Nétese que,
empleando el método de las matrices de eficiencia, la correccion por completitud
puede llegar a ser negativa, tal y como H97 indican. Esto es debido a que este
método no sélo corrige de errores por la eficiencia de deteccién, sino también la
pérdida de nuimero de fuentes por errores fotométricos, lo cual es una gran ventaja
frente al metodo funcional. No obstante, la inversién de las matrices resultaba muy
inestable para magnitudes mayores que las correspondientes al 50 % de eficiencia en
cada filtro (compdrense los resultados de ambos métodos para las magnitudes mas
débiles). Por esta razén, se decidié emplear tinicamente la correccién mediante las
funciones de eficiencia, como veremos mas adelante.

6.2. Separacion estrella-galaxia

En nuestros catédlogos, tenemos mezcladas estrellas y galaxias. Para proporcionar
las cuentas de galaxias, tenemos que descontaminar las cuentas de objetos de la
contribucién estelar. Para ello, se deben substraer las cuentas de estrellas a las
cuentas totales en cada intervalo de magnitud, una vez las cuentas de objetos estén
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Figura 6.1: Cuentas diferenciales de objetos (galaxias y estrellas) de nuestros catdlogos finales en

U y en B, segun los grupos de tamano definidos en §5.3. Paneles de la izquierda: cuen-
tas de objetos en U. Paneles de la derecha: cuentas de objetos en B. Aspas en negro:
cuentas brutas de objetos en cada filtro. Cuadrados azules: cuentas de objetos corregi-
das utilizando las funciones de eficiencia en cada banda y con las espurias eliminadas.
Tridngulos rojos: cuentas de objetos corregidas utilizando las matrices de eficiencia en
cada banda y con las espurias eliminadas. En aquellos intervalos de magnitud en los que
no aparece ningin valor de las cuentas mediante el método matricial, debe entenderse
que la inversién de la matriz resulté inestable para dichas magnitudes. Las barras de
error incluyen los errores por conteo y los de la correccién de eficiencia.
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Tabla 6.2: Cuentas diferenciales de estrellas en B sobre GWS.

N*,brutas N*,l Ou,1 01,1 N*,Z Ou,2 01,2
2) ®3) (4) (5) (6) (7) ®)
322,77 322,77 225,84 166,34 611,48 237,29 177,20
204,02 206,57 164,21 98,61 179,91 158,92 92,89
408,04 415,95 205,89 143,82 387,84 202,26 140,04
765,08 786,34 260,79 200,95 817,84 264,97 205,34
714,07 743,40 257,47 196,64 736,53 256,42 195,49
765,08 806,99 267,99 206,69 819,00 268,92 207,41
867,09 928,63 285,79 224,09 806,13 271,33 209,65
1224,13 1327,75 332,46 271,29 1732,40 379,34 315,42
1224,13 1351,64 339,39 277,33 114,46 187,24 136,30
2346,24 2654,93 461,26 400,19 4839,61 770,67 674,54
3315,34 3871,50 563,09 502,02
3366,35 4320,23 643,00 578,23
300,31 6352,74 1143,72 1050,85
NOTA.— Las columnas representan lo mismo que las de la Tabla6.1.
corregidas de eficiencia:
Nﬁnal(mout) = Norig,total(mout) - Norig,*(mout)7 (61)

donde Ngpai(moyt) serian las cuentas finales de galaxias en cada banda en funcién
de la magnitud mout, Norig total(Mout) Tepresentan a las cuentas efectuadas en el
catalogo de cada banda corregidas de espurias y de eficiencia (§5.3.1) y Norig, «(Mout)
son las cuentas de estrellas en dicha banda corregidas de eficiencia de la misma forma
que las cuentas del catédlogo.

En ocasiones, lo que se hace es descontaminar los catidlogos de estrellas directa-
mente, y efectuar el conteo de galaxias sobre ellos. La diferenciacién entre estrellas
y galaxias se efectiia a través de métodos que asignan directamente un indice de
estelaridad a cada objeto, basdndose en criterios de color y en su compacidad (véase
CHO03). SExtractor proporciona un indice de estelaridad, CLASS_STAR. Valores de
este parametro mayores o iguales que 0.95 indican que la fuente es probablemente
una estrella. Sin embargo, este indice de estelaridad no es fiable en imagenes con
un seeing cuya FWHM> 1”7, porque muchas galaxias simplemente no se encuentran
bien resueltas. Por tanto, descontaminar los catdlogos de estrellas mediante este
método es algo arriesgado, ya que presenta una gran probabilidad de error en las
magnitudes méas débiles.

Otros procedimientos de clasificacién hacen uso del hecho de que las estrellas pre-
sentaran un cociente de flujo a una apertura dada sobre el flujo total que serd cons-
tante, ya que todas son moffatianas de iguales caracteristicas. De esta forma, en un
grafico que represente la magnitud deducida con una apertura pequena frente a la
magnitud total, las estrellas guardaran una relacion lineal, mientras que las galaxias
quedaran mas dispersas en el diagrama (Capaccioli et al. 2001). No obstante, este
método tampoco resultaba valido por la misma razén de antes: en U la mayor parte
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Figura 6.2: Cociente de magnitudes de apertura y totales frente a las magnitudes totales en U y
B, empleando una apertura de didmetro igual a 1 FWHM de la PSF en cada banda,
y definiendo como magnitud total el valor de MAG_BEST. Panel izquierdo: cociente en
la banda U. Panel derecho: cociente en la banda B. En rojo: fuentes en cada banda
con CLASS_STAR> 0,95. En azul: fuentes en cada banda con CLASS_STAR< 0,95. Lineas
negras: ajustes a una constante para las fuentes que exhiben CLASS_STAR> 0,95 en el
rango mds débil en cada banda (18 < U < 21 y 19,5 < B < 22). Obsérvese cémo, a
magnitudes débiles, la distribucién de fuentes compactas (con Mapertura/Mtot cOnstante)
y la de extensas se confunde, volviendo este método de separacién estrella-galaxia poco
fiable a partir de U > 23 mag. La dispersién en torno a las constantes ajustadas aumenta
a medida que consideramos magnitudes méas débiles, debido a los errores fotométricos.

de las fuentes son muy compactas, incluso a magnitudes no extremadamente débi-
les para nuestra eficiencia de deteccién (U > 22 mag). Esto puede observarse en la
Fig. 6.2, donde hemos representado el cociente de las magnitudes de una apertura de
didmetro igual a 1 FWHM de la PSF y la total medida con el pardmetro MAG_BEST,
para las fuentes de U y B. Las galaxias aparecen como objetos extensos con un
cociente Mapertura/Mtot variable, dispersas en una nube; mientras que las estrellas
y los objetos puntuales presentan un cociente Mmapertura/Mitot constante, definiendo
claramente una recta. A magnitudes brillantes, es ficil establecer la separacién en-
tre la zona de distribucién de las estrellas y la de las galaxias. Pero, a medida que
nos vamos a magnitudes mas débiles, la PSF domina sobre la distribucién espacial
real, y la separacion estrella-galaxia se vuelve més subjetiva. De ahi que también
rechazasemos este método.

En nuestro caso, sin embargo, la determinacién de qué fuentes son estrellas
puede realizarse de forma robusta, puesto que disponemos de imagenes de HST de
parte del campo. Con una PSF de 0.1”, las ambigiiedades estrella-galaxia se reducen
dréasticamente. La clasificacion estrella-galaxia esté hecha en los catdlogos del MDS
(Ratnatunga et al. 1999), y nos permite una estimacién estadistica del nimero de
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Figura 6.3: Cuentas diferenciales de estrellas en U y B sobre GWS, corregidas por eficiencia median-
te los métodos funcional y matricial. Panel superior: cuentas de estrellas en U. Panel
inferior: cuentas de estrellas en B. Aspas negras: cuentas de estrellas brutas en cada
banda (con las espurias eliminadas). Cuadrados azules: cuentas de estrellas corregidas
de completitud mediante funciones de eficiencia. Tridngulos rojos: cuentas de estrellas
corregidas de completitud mediante matrices de eficiencia. Linea continua en negro:
prediccién de cuentas de estrellas en cada filtro de los modelos de la Via Lactea de
Bahcall & Soneira (1980,1981a), para las coordenadas galacticas de GWS (mds detalles
en el texto). Las barras de error se corresponden con la suma en cuadratura de los
errores estadisticos del conteo y de los procedentes de la correccién de eficiencia de cada
método (§6.3).
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estrellas por intervalo de magnitud y éarea, tal y como se indica en CH03. Para ello,
se identificaron los objetos comunes a nuestras imagenes y a las del HST sobre GWS,
que habian sido identificados como estrellas por el MDS. Esto se consiguié con una
correlacién simple de las posiciones de las fuentes de nuestros catalogos con las del
catalogo en F606WW del MDS, de forma que se le asignaba la etiqueta de “estrella”
a toda fuente en nuestros catalogos cuya contrapartida en el catdlogo del HST
hubiese sido identificada como estrella por el MDS (Ratnatunga et al. 1999). Las
fuentes etiquetadas como estrellas en cada banda formardn parte de dos catalogos
de estrellas (uno en U y otro en B), sobre el drea comin de ambos muestreos
sobre GWS, ya que pocas estrellas emiten en U o en B y no lo hacen en F606WV.
Ademas, el catdlogo del MDS tiene una profundidad similar a los nuestros, lo que
aporta mayor fiabilidad a la completitud de estos catdlogos estelares. Con estos dos
catalogos, se extrajeron las cuentas de estrellas en esta drea comun, las cuales se
corrigieron por eficiencia empleando las matrices y las funciones de eficiencia para
los objetos puntuales de cada filtro (véase §5.3.1). Nétese que estas cuentas estelares
deben escalarse al drea comun entre nuestras imagenes del INT y las de WFPC2 en
las exposiciones del MDS, y no a la total de nuestras imagenes.

Las cuentas de estrellas por intervalo de magnitud y por grado cuadrado obteni-
das de esta forma en cada filtro se muestran en la Fig. 6.3. Hemos representado las
cuentas brutas y las corregidas por eficiencia, tanto empleando las matrices como las
funciones de eficiencia. Los errores que se muestran se han calculado tal y como se
indicard en §6.3. Ambos procedimientos de correccién de la eficiencia de deteccién
proporcionan resultados similares en todo el rango de magnitudes. Sin embargo,
los datos corregidos por eficiencia matricial reflejan la inestabilidad del método, ya
discutido en §5.5, a niveles débiles (U > 23; B > 24), y fluctuaciones en U < 20,5
(véase la Fig.6.3). Por esta razon, decidimos emplear inicamente las funciones de
eficiencia para corregir la completitud de las cuentas, tanto de estrellas como de
galaxias.

Hemos comparado nuestros resultados con las cuentas de estrellas predichas por
los modelos de la Via Lictea de Bahcall & Soneira (1980,1981a)! en nuestras bandas
y para las coordenadas galdcticas de GWS (b = 60°, | = 95°) (véanse también
Bahcall & Soneira 1980; Bahcall 1986; Ratnatunga & Bahcall 1985). Los parametros
que hemos adoptado para la Via Lactea proceden de la Tablal de Cabanac et
al. (1998), los pardmetros de la LF se han tomado de Mamon & Soneira (1982),
y los términos de color representativos proceden de Bahcall & Soneira (1981b).
Hemos superpuesto las cuentas predichas por estos modelos a las obtenidas por
nosotros en la Fig. 6.3. Los modelos y nuestras cuentas coinciden bastante bien en
magnitudes intermedias. Las divergencias que aparecen en las magnitudes débiles no
representan ningun problema, ya que sabemos que el modelo de Bahcall & Soneira
pierde fiabilidad a magnitudes mas débiles que B = 20 mag (Bahcall et al. 1985;

'El cédigo fuente para el célculo del nimero de cuentas de estrellas de la Via Léictea segin
el modelo de Bahcall & Soneira estd disponible en Astrophysics Source Code Library Archive,
BSGMODEL: http://ascl.net/bsgmodel.html
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Lasker et al. 1987; Santiago et al. 1996; Bath et al. 1996). Sin embargo, en el
extremo brillante, los modelos predecian ~ 10 fuentes por cada intervalo de 0,5
magnitudes en U ~ 20 y en B ~ 22 mag, para un area similar al de los datos del
HST sobre GWS; mientras que nuestros conteos obtenian ~ 2 objetos. De hecho,
las cuentas estelares que representamos en la Fig. 6.3 para U < 20 y B < 22 no son
las estimadas mediante este procedimiento, sino que las obtuvimos con el método
que describiremos a continuacién.

Esta baja estadistica de estrellas brillantes por simple conteo es debida proba-
blemente a los rechazos de objetos saturados que efectuamos en los catdlogos (véase
§5.6.8). Asi pues, para extraer el nimero de estrellas en este rango brillante que
aparece representado en la Fig. 6.3, entre U ~ 20 y B ~ 22 mag el limite de satura-
cién de cada banda?, hemos recurrido al indice de estelaridad que calcula para cada
deteccién SExtractor (CLASS_STAR). Capaccioli et al. (2001) demuestran que este
indice identifica las estrellas con una alta fiabilidad a magnitudes muy brillantes
en bandas azules: las fuentes con CLASS_STAR> 0,9 tanto en U como en B exhiben
una probabilidad muy alta de ser estrellas. Asi obtuvimos las cuentas en el rango
brillante que aparecen representadas en la Fig. 6.3.

En las Tablas6.1 y 6.2 aparecen tabuladas las cuentas brutas de estrellas y las
corregidas por eficiencia, junto con los errores derivados segtiin el método de correc-
ciéon de completitud empleado. En las columnas se listan las cuentas de estrellas
brutas, y las cuentas resultantes de la correccién de la eficiencia, tanto por el méto-
do funcional como por el matricial. Los errores superior e inferior de cada método
también se indican. El resultado es que la correccién en log(V) debida a las cuentas
de estrellas es menor que 0,05 en las magnitudes més débiles. Los errores de conteo
de estrellas se calculan de la misma forma que los errores por conteo de galaxias, tal
y como comentaremos a continuacién. Estos errores por correccion de las cuentas de
estrellas se sumaran cuadraticamente a los errores de las cuentas finales, procedentes
de las correcciones por estadistica y por eficiencia, para obtener los errores finales
de las cuentas de galaxias (§6.3).

6.3. Estimacién de errores en las cuentas finales

El tratamiento de errores es andlogo al desarrollado por CHO03. Los errores que
se cometen en las cuentas de galaxias proceden de los errores por la correccion de la
eficiencia y de los errores estadisticos por conteo. Estos ultimos se pueden aproximar
por (Gehrels 1986):

3
Ulliftat (mout) - \/Ndct,s(mout) + Z (62)
3
O'N)Stat(m t) = Nd t (m t) — Nd t (m t) 1-— 1 — !
l,s ou et,s ou et,s ou gNdctys(mout) 3\/m )

2Una fuente puntual satura en WEFC con nuestros tiempos de exposicién a U ~ 18,3 y B ~ 20,0
mag.
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donde s es el indice que se refiere al grupo de tamano (véase §5.4), Nget s(Mout)
representa al niimero bruto de cuentas en mgy; para el grupo de tamano s una vez
se han eliminado las espurias del catdlogo y se han aplicado las correcciones por
L, T N,stat N,stat .
extincion galdctica, y ou)s ~ y o3,  se corresponden con los niveles de confianza
b
superior e inferior a 1o, respectivamente.
Segun el procedimiento empleado en la correccion de eficiencia, los errores se

han estimado tal y como sigue:

1. Empleando el método de la eficiencia funcional, E(mey). Teniendo en cuenta
los errores por conteo (ecs.[6.2]) y los de las funciones de eficiencia (§5.5), la
propagacién de errores de la ec. [5.6] para cada grupo de tamano s nos conduce
a (Bevington 1969):

N,estad 2 2
1 Os’ ( ) Niet s (Mout)
N o S out E et,s out
og (Mout) = og(Mout) —m5——— 6.3
Nman) = 5\ | P |+ [oBman) Mgt 0
donde J}S\I’eswd(mout) es el error estadistico asociado al conteo (superior o in-

ferior, dependiendo de cudl estemos calculando), Es(moyt) es la eficiencia a
la magnitud mey y para el grupo de tamano s, A es el drea de conteo en
grados cuadrados, y o (meut) es el error de la eficiencia para dicha magni-
tud y grupo de tamano. El factor 0,5 da cuenta del tamano del intervalo de
magnitud que hemos empleado para contar (de 0,5 mag en nuestro caso). Em-
pleando los errores estadisticos superior e inferior de las ecs. [6.2], se obtienen
los correspondientes errores totales superior e inferior, agu(mout) y ng(mout).

Puesto que sumamos las cuentas de los tres grupos de tamano (ec. [5.7]), los
errores correspondientes vendran dados por:

[aﬁls(mout)} 2, (6.4)

N

1 total (Mout )

w
Il
-

[N (o)) .

NE

Ou,total (mout) =

w
Il
-

Noétese que los errores superior e inferior procedentes de la correccién de las
estrellas se calculardan también segin la ec. [6.3], empleando las eficiencias para
las fuentes puntuales (s = 1). Particularizando la expresién anterior para el
caso de las cuentas de estrellas, tenemos que el error de las cuentas de estrellas
sera:

1 ogstad (mout) :| 2 |: B Naet, (mout) 2
Ox(Mout) = = * + o7 (Mowt) —o— | 6.5
( t) 0,5A\/|: El(mout) ! ( t) E%(mout) ( )
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donde 0% (m,,;) es el error estadistico asociado al conteo de estrellas (su-

perior o inferior, dependiendo de cudl estemos calculando), E1(mout) es la
eficiencia a la magnitud me,; para los objetos puntuales (s = 1), A es el drea
de conteo de estrellas (es decir, el drea comin entre las imégenes en F'606WW
de GWS del HST y las nuestras en cada banda), y o} (meyt) es el error de la
eficiencia para dicha magnitud y para los objetos puntuales. De nuevo, el fac-
tor 0,5 indica el tamafio del intervalo de magnitud empleado. De esta forma,
obtendremos los errores superior e inferior del conteo de estrellas, empleando
los errores estadisticos por conteo de estrellas superior e inferior, que vendran
dados también por las ecs. [6.2].

Finalmente, el error de todos los grupos de tamano (ec. [6.4]) se suma cuadréti-
camente al asociado a la correccion de estrellas, segin la propagacion de errores
de la ec. [6.1]); con lo cual se obtienen los errores finales superior e inferior de
las cuentas de galaxias, incluyendo las contribuciones del conteo estadistico,
de la correcciéon de la eficiencia y de la sustraccién de estrellas:

Ul,ﬁnal(mout) = \/[Ul,total(mout)]2+[Ul,*(mout)]2 (66)

Uu,ﬁnal(mout) = \/[O-u,total("’n'out)]2 + [Ju,*(mout)]2a

donde 01 4(Mout) ¥ Tux(Mout) los errores inferior y superior de las cuentas de
estrellas, segin la ec. [6.5].

. Empleando el método de las matrices de eficiencia, Ps(min; Moyt ). Hemos con-

siderado las dos fuentes de error que estan interviniendo por separado en la
ec. [5.9] (los errores por conteo y por la correccién de la eficiencia):

= Hemos estimado los errores estadisticos por conteo anadiendo los errores
estadisticos superior e inferior de la ec. [6.2] por separado a la inversién
de la matriz de eficiencia en cada grupo de tamano (ec.[5.9]). De esta
forma, estimaremos la diferencia méxima respecto a no considerarlos que
estarfamos introduciendo en la inversion de la matriz, en caso de consi-

derarlos:
Nl,s (min)/ - 0)5% {vaout [Ndct,s (mout) + O.llj),sstat (mout)} Psil (mout; min)}
Nu,s(min)/ - ﬁ {vaout [Ndct,s(mout) - O_lltT‘S,stat (mout):| Psil(mout; min)}

(6.7)

donde Njs(min)" y Nys(min) serdn los extremos inferior y superior

del intervalo de error que corresponderian a la ec. [5.9], respectivamente;

Niet,s(Mout) son las cuentas brutas en meyy tras haber eliminado espurias

y haber corregido de extincién galctica los catélogos; y Py (mout, Min)

se corresponde con el elemento (Mmeut, min) de la inversa de la matriz de
eficiencia correspondiente al grupo de tamaifo s.

)
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Por tanto, los errores méximo y minimo vendran dados por la distancia
de estos valores extremos respecto al obtenido de la inversién de la matriz
con las cuentas brutas, sin considerar los errores:

O-%?Is(min)/ = Norig,s(min)/ - Nl,s(min)/

6.8
O-E{S(min)/ = Nu,s(min)/ - Norig,s(min),, ( )

donde Norig,s(min)’ se obtiene mediante la ec. [5.9]. Nétese que la adicién
de un limite superior a las cuentas brutas va a dar lugar a un limite
inferior a las cuentas obtenidas mediante ec. [5.9], debido a la inversion
de la matriz, y viceversa. Por ello, emplear el error estadistico inferior
de las cuentas brutas nos dara lugar a un error superior de las cuentas
corregidas, y al revés: emplear el error estadistico superior de las cuentas
brutas nos dard lugar a un error inferior de las cuentas corregidas.

= Los errores procedentes de la correccion de eficiencia se estiman de forma
analoga; pero anadiendo o substrayendo los errores superior e inferior
de la matriz Ps(min; mout) a ella misma en la inversién (ec. [5.9]). Los

limites superior e inferior al niimero de cuentas debidos a los errores de
las matrices de eficiencia vendran dados por:

Nl},asf(min)/ = O,éA {vaout Ndet,s(mout) (/P; + U/P:q)_l (mout7 min) }
ngfs(min)/ = 07;,4 {vaout Ndet,s(mout) (/P; - U/P:G)il(moutu min) } )
(6.9)

siendo op 5 la matriz de RMS correspondiente a la de eficiencia para el
grupo de tamano s (véase la Fig.5.5).

Por tanto, los errores superior e inferior en 1-o correspondientes a la
correccion de la completitud con las matrices de eficiencia seran las di-
ferencias de estos valores con respecto a los obtenidos directamente de
dicha ec. [5.9], tal y como sigue:

O-Elsf(min), = Norig,s(min)/ - Nl}?sf(min),
O-Ef(min)/ = fo(min)/ - Norig,s(min),-

S S

(6.10)

Cuando corregimos de eficiencia mediante el método matricial, hallamos los
errores totales superior e inferior de la ec. [5.9] en cada grupo de tamano su-
mando cuadraticamente los errores estimados en las ecs. [6.8] y [6.10] en cada
caso:

Gustmin) =/ [oBmin)]” + [0, ()]

o1s(min) = \/[afsf(mm)/r + [ays(min)/]z

(6.11)

Los errores de las cuentas de estrellas se estiman de forma andloga con las
ecs. [6.8]-[6.11]; pero empleando las cuentas brutas de estrellas y las matri-
ces de eficiencia y sus matrices de RMS para el caso puntual. Finalmente, el
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error total superior o inferior de las cuentas en mgy; corresponderd a la suma
cuadrética de los valores superior o inferior de la ec. [6.11] para los tres grupos
de tamafno y de los errores superior o inferior debidos a la correccién de las
estrellas, respectivamente, al igual que en las ecs. [6.4] y [6.6].



Resultados de cuentas de galaxias

En este capitulo, presentamos las cuentas de galaxias en U y B, obtenidas sobre un
4rea total de 0.2350 deg? y 0.2467 deg? de cielo sobre GWS, respectivamente. Han
sido corregidas de espurias, de eficiencia y de cuentas estelares, y muestran una gran
concordancia con trabajos anteriores en los rangos de 18 < U < 25y 19,5 < B < 25,5.
Las pendientes obtenidas fueron de dlog(N)/dm= 0.50+0.02 para U=21.0-24.0 mag y
dlog(N)/dm= 0.48+0.03 para B=21.0-24.5 mag, muy similares a las medidas por otros
autores. Nuestras cuentas en bandas azules, combinadas con las cuentas en Kgs sobre
GWS del grupo, han proporcionado informacién acerca de la época de formacién de las
galaxias E/S0, de forma independiente a los ajustes espectrales efectuados sobre esta
poblacion en el Universo local. Los modelos de ajuste de cuentas de galaxias que hemos
desarrollado revelan que la poblacién de tipo temprano surgié con los colores que hoy
observamos hace ~ 9 Ganos. Nuestros modelos son los primeros capaces de reproducir
las cuentas en U y B y el cambio de pendiente en Ks de forma simultdnea, empleando
s6lo parametros medidos observacionalmente y sin necesidad de insertar poblaciones
exoticas de origen desconocido. El origen y la evoluciéon de las FBGs, necesarias para
reproducir las cuentas en azul a cada z, se explica en nuestros modelos a partir de
la evolucién natural de la mezcla local, mediante la formacién jerarquica inherente a
un Universo ACDM. A la ejecucién de los modelos de evolucién galdctica que dieron
lugar a las secciones §§7.3-7.6, contribuyeron de forma notable varios miembros del
grupo GOYA en el IAC'.

7.1. Cuentas diferenciales de galaxias en U y B

Como hemos descrito en §6, hemos obtenido las cuentas de galaxias a partir de
los catédlogos tras corregir la extincién galdctica de sus magnitudes (§5.7), eliminar
las espurias de los catélogos (§5.6), efectuar el conteo inicial (§6.1), corregir de
eficiencia las cuentas brutas obtenidas mediante las funciones de eficiencia (§5.3.1),

'Todos estos resultados se han publicado en EM06a.
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y finalmente, substrayendo las cuentas de estrellas que aparecen en las Tablas6.1 y
6.2 en cada filtro. (§6.2).

Nuestras cuentas diferenciales de galaxias en U y B aparecen tabuladas en las
Tablas 7.1 y 7.2, respectivamente. Las magnitudes estan dadas en el sistema de Vega.

Las cuentas procedentes de los catdlogos en bruto en cada banda (es decir, sin
eliminar las espurias de los mismos) se listan en las Cols. (2)-(4) de cada tabla, para
cada uno de los tres grupos de tamano que definimos en §5.3. Las cuentas corregidas
de fuentes espurias aparecen en las Cols. (5)-(7). En las Cols. (8)-(10) se muestran
los factores de correccion de la eficiencia aplicados para cada grupo de tamafio.
La Col. (11) proporciona las cuentas diferenciales de galaxias definitivas (N) por
unidad de magnitud y drea; mientras que los errores superior e inferior a 1-o para
N se muestran en las Cols. (12) y (13), calculados tal y como se explicé en §6.3.
También se lista el logaritmo de N en la Col. (14). Estas cuentas se han derivado de
un area total de 0.2350 deg? y 0.2467 deg? de cielo en U y B, respectivamente. El
rango de magnitudes que abarcamos es 18 < U < 25y 19,5 < B < 25,5. El limite
brillante estd impuesto por el limite de saturacién de WFC; mientras que el extremo
débil se corresponde con el 50 % de eficiencia de deteccién para las fuentes puntuales
en cada banda: Usgq = 24,83 y Bsyo, = 25,46 mag (§85.6.7 y 5.6.8). Se detectaron
muy pocas fuentes en el grupo de mayor tamaro, tal y como se puede apreciar en la
Col. (4) de las Tablas 7.1 y 7.2, y éstas se concentran basicamente en los intervalos de
magnitud mas débiles. Mediante inspeccién visual, comprobamos que la mayoria de
estas detecciones eran estructuras de varios picos embebidas en regiones de elevado
ruido de cielo; pero que eran identificadas como fuentes simples por SEXTRACTOR.
Aunque debian incluir fuentes reales (ndtese que estas detecciones han sobrevivido al
filtro impuesto para eliminar las espurias), es bastante improbable que estas fuentes
del grupo de mayor tamano correspondan realmente a galaxias individuales, débiles
y extensas. Sin embargo, por consistencia, decidimos aplicarles las correcciones de
eficiencia pertinentes y tenerlas en cuenta en nuestras cuentas finales de galaxias.
Su contribucion a las cuentas totales es del todo irrelevante.

Las Figs. 7.1 y 7.2 muestra nuestras cuentas de galaxias en U y B frente a la
magnitud aparente, conjuntamente con los resultados de otros autores. Unicamente
hemos incluido los datos de cuentas de galaxias procedentes de observaciones con
CCDs (hemos excluido los de placas fotograficas), que apareciesen tabuladas en sus
respectivas fuentes. Asimismo, se ha procedido a convertir todos los datos en U y
B dados en otros sistemas fotométricos a las magnitudes de Vega, en el sistema de
Landolt. Como puede observarse, nuestras cuentas muestran un acuerdo excelente
con datos de otros estudios. Notese que las cuentas en los extremos mas débil y
brillante del rango en magnitudes representado proceden de estudios distintos, y
que nuestras cuentas actian de puente de unién entre los muestreos extensos poco
profundos y los muy profundos, pero que abarcan areas muy pequenas de cielo. La
dispersion que se aprecia entre los diferentes autores es mayor en U que en B; y
se debe basicamente a las diferencias de los tratamientos de la incompletitud y de
la eliminacién de espurias, asi como a que la mayor parte de estudios ignoran las
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Figura 7.1: Cuentas diferenciales de galaxias en U en ~900 arcmin? sobre el campo de GWS. Mos-
tramos sélo las cuentas de galaxias de trabajos previos que apareciesen tabuladas y pro-
cedentes de datos tomados con CCDs (véanse Gardner et al. 1996; Volonteri et al. 2000;
Metcalfe et al. 2001; Yasuda et al.2001; Huang et al. 2001b; Kiimmel & Wagner 2001
y Capak et al. 2004). El dato mds débil se corresponde con la magnitud de 50 % de
eficiencia de deteccién, mientras que el mas brillante alcanza el limite de saturacion de
INT/WEFC en cada banda.

correcciones de la extincion galdctica.

Otra fuente que estd contribuyendo a la dispersion entre los distintos autores
es el grado de agrupamiento de las galaxias y la varianza césmica de cada campo.
Hemos estimado que la contribucién a nuestras cuentas de la fluctuacion debida al
agrupamiento podria representar un ~ 10-40 % de los errores estadisticos por conteo
entre 20 < U(B) < 24 mag en ambos filtros (véanse Jones et al. 1991; Metcalfe et
al. 1995; Volonteri et al. 2000; Yasuda et al. 2001).

7.2. Pendiente de las cuentas en U y B

Obtuvimos las pendientes de nuestras cuentas mediante ajustes por minimos cua-
drados, lo que nos dio: dlog(N)/dm= 0.50+0.02 para U=21.0-24.0, con x%=0.033;
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Figura 7.2: Cuentas diferenciales de galaxias en B en ~900 arcmin? sobre el campo de GWS.
Mostramos sélo las cuentas de galaxias de trabajos previos que apareciesen tabuladas
y procedentes de datos tomados con CCDs (véanse Gardner et al. 1996; Volonteri et
al. 2000; Metcalfe et al.2001; Yasuda et al. 2001; Huang et al. 2001b; Kiimmel & Wag-
ner 2001 y Capak et al. 2004). El dato més débil se corresponde con la magnitud de 50 %
de eficiencia de deteccién, mientras que el mas brillante alcanza el limite de saturacién
de INT/WFC en cada banda.

y dlog(N)/dm= 0.4840.03 para B=21.0-24.5, con x?=0.018. En la Tabla 7.3, mos-
tramos nuestras pendientes junto con las de otros muestreos en U y B con objeto de
compararlas. Como puede observarse, el acuerdo con los otros estudios es bastante
bueno, con la excepcién de los valores de Williams et al. (1996) en ambas bandas y
de Metcalfe et al. (2001) en B. Estas discrepancias pueden explicarse atendiendo a
las diferencias entre las bandas fotométricas y a los intervalos de magnitud emplea-
dos. Ademds, las diferencias de la mayoria de autores con los resultados de Williams
et al. (1996) pueden proceder de que su muestra estaba seleccionada en una banda
roja (F606W+F814W), por lo que sus objetos estdn sesgados hacia colores muy
rojos. Por otra parte, tal y como Kiimmel & Wagner (2001) indican, el cambio de
pendiente a B ~24 de las cuentas de Metcalfe et al. (2001) es mucho més plano que
en otros estudios, lo que parece apuntar a efectos propios del campo observado o a
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problemas con la completitud.

Yasuda et al. (2001) mostré que en las magnitudes brillantes, donde las co-
rrecciones cosmoldgicas y evolutivas son relativamente pequenas, la forma de la
relacion de las cuentas de galaxias y la magnitud esta bien caracterizada median-
te N(my) o 10%6™x; que no es sino la relacién esperada para una distribucion
homogénea de galaxias en un Universo euclideo. Sin embargo, y dado que el cielo
nocturno seria infinitamente brillante si esta tendencia se mantuviese para siempre,
sabemos que a cierta magnitud débil la pendiente en U y en B debe cambiar. H97
predijo que el cambio de pendiente en U deberia ocurrir a 27 < U < 28, donde
la mediana de U — R se corresponde con el valor en UV de una galaxia en forma-
ci6n estelar. De hecho, en el rango inmediatamente anterior (F300W (Vega)=26),
Volonteri et al. (2000) no encuentran evidencia de un descenso o aplanamiento de
la pendiente de las cuentas en U, al contrario que Pozzetti et al. (1998).

Williams et al. (1996) detectan un cambio de la pendiente a U ~25.3 en las
cuentas del HDF-N. Nuestros datos parecen mostrar un cambio de pendiente en las
cuentas en U a magnitudes mas débiles que U ~ 23,25. Teniendo en cuenta que,
con nuestra combinacion de area y profundidad, nuestro muestreo cubre el rango de
18,25 < U < 25,25 mag con mejor estadistica y grado de completitud que el resto
de muestreos, nuestro cambio de pendiente podria ser mucho mas significativo que
el indicado por los datos de Williams et al. (1996), cuya &rea representa menos del
0.5 % de la nuestra.

Por otra parte, el cambio de pendiente en B es detectado por Lilly et al. (1991) a
B ~ 25 mag. Dentro del rango que cubrimos, nuestras cuentas no muestran un cam-
bio claro de pendiente, si bien no llegamos a la magnitud a la que Lilly et al. (1991)
lo encuentran. Parece que a B ~ 24 mag la tendencia de nuestras cuentas parece
cambiar, pero necesitariamos imagenes mas profundas para poder corroborarlo. Sin
embargo, otros autores detectan este cambio de pendiente a B ~ 24 (véase Kiimmel
& Wagner 2001; Arnouts et al. 1999; Williams et al. 1996 y Metcalfe et al. 1995), por
lo que nuestro cambio de pendiente en B es probablemente real.

De hecho, Metcalfe et al. (1995) detectaron un pequeno incremento de la pen-
diente en las cuentas en B a B ~ 23 mag, que se combina con el decrecimiento de
pendiente a magnitudes mas débiles que B ~ 24,5 mag, dando lugar a una pequena
“prominencia”en las cuentas, centrada en B ~ 24. Nuestras cuentas en B muestran
una leve inflexién de la pendiente a esa magnitud. De hecho, Metcalfe et al. (1995)
indican que este bulto en las cuentas es caracteristico de los modelos de PLE, y
que estd causado por galaxias de tipo temprano en fuerte evolucién a alto z. Sin
embargo, nuestros modelos interpretan esta inflexién como un cambio de pendiente
que acontece a B ~ 24 debido a la formacién de las tempranas, tal y como veremos
en la seccién siguiente.



Tabla 7.1: Cuentas diferenciales de galaxias en U sobre el campo de GWS

U NPrutas  yBrutas  Brutas  ESPUr - yESPUr NESPW py(U)  Ey(U)  Es(U) N ou ol log(N)
(mag) (N/mag/deg®) ~ (N/mag/deg®)  (N/mag/deg?)

1) (2) 3) 4) (5) (6) (7) ®) ) (10) (11) (12) (13) (14)

25 0 0 25 0 0 0999 0997  0.995 68.38 180.91 59.84  1.835

40 0 0 40 0 0 0997 0995  0.989 103.23 211.11 90.32  2.014

46 0 0 46 0 0 0998 0993 0987 145.47 151.87 86.95  2.163

80 0 0 80 0 0 0994 098 0978 369.82 240.85 181.83  2.568

99 0 0 99 0 0 098 0982 0971 700.43 179.72 120.06  2.845

167 1 0 167 1 0 0980 0973  0.961 891.53 260.83 203.41  2.950

278 5 0 278 5 0 0974 0964 0944 2057.71 262.29 208.84  3.313

505 30 0 505 30 0 0963 0951 0921 4048.07 341.39 201.94  3.607

983 90 0 983 89 0 0955 0933 0897 8830.89 440.50 399.18  3.946

1589 276 0 1589 276 0 0942 0918 0872 15517.46 627.92 590.18  4.191

2313 724 1 2313 723 1 0934 0890 0817 26166.13 897.11 866.13  4.418

3082 1309 1 3075 1303 1 0908 0849  0.690 39491.81 1385.45 1361.52  4.597

3418 1972 3 3409 1937 3 0876 0707  0.339 53784.13 2176.80 2158.07  4.731

3347 2380 4 3346 2088 3 0760 0360  0.166 84023.84 6954.28 6943.38  4.924

2857 2338 24 2855 1200 9 0368 0.153  0.107 129374.22 17466.33 17449.77  5.112

NOTA.— Cols. (2)-(4): cuentas de objetos efectuadas sobre los catdlogos sin eliminar las espurias (“cuentas brutas”) para los grupos de tamano 7o < 1,5”,
1.5"< re < 3",y re > 3", respectivamente, en intervalos de 0.5 mag centrados en las magnitudes que aparecen en la Col. (1). Cols. (5)-(7):
cuentas brutas de objetos corregidas de detecciones espurias. Cols. (8)-(10): correccién de eficiencia (funcional) aplicada a las cuentas ya corregidas
de espurias, para cada uno de los grupos de tamano antes descritos. Col. (11): cuentas diferenciales de galaxias definitivas por unidad de drea y
magnitud (corregidas ya de espureidad, de eficiencia y con las cuentas de estrellas substraidas). Cols. (12)-(13): niveles de confianza superior e inferior
en 1-o de las cuentas diferenciales finales de la Col. (11). Col. (14): logaritmo de la Col. (11).



Tabla 7.2: Cuentas diferenciales de galaxias en B sobre el campo de GWS

B NBrutas  yBrutas  yBrutas - yESPur o nESpur o NESPUT By By (B)  Es(B) N ou o1 log(N)
(N/mag/deg?)  (N/mag/deg?) (N/mag/deg?)

2 3) (4) (5) (6) (M) (®) 9) (10) (11) (12) (13) (14)
64 0 0 64 0 0 1.000 1.000  1.000 206.90 238.93 178.96  2.316
82 0 0 82 0 0 0988 0979 0970 480.55 186.23 124.56  2.682
130 1 0 130 1 0 0981 0969  0.962 689.34 233.03 173.83  2.838
206 2 0 206 2 0 0973 0951  0.941 983.33 294.54 237.00  2.993
302 5 0 302 5 0 0961 0936  0.927 1902.86 308.81 253.34  3.279
484 16 0 484 16 0 0948  0.909  0.899 3563.79 353.15 30157 3.552
808 70 0 808 70 0 0934 0891  0.878 6883.04 439.10 393.41  3.838
1267 213 0 1267 212 0 0922 0865 0.847 12073.11 583.52 542.64  4.082
1941 581 3 1941 581 3 0906 0841  0.808 22130.66 864.11 833.89  4.345
2741 1114 4 2741 1114 3 0884 0812  0.744 34401.66 1258.68 1230.61  4.537
3377 1747 5 3376 1743 4 0856  0.677  0.483 50142.56 2040.21 2017.83  4.700
3891 2175 4 3884 2140 4 0779 0319 0211 92527.11 7562.70 7551.66  4.966
3520 2382 11 3505 2134 9 0474 0.164  0.136 163445.76 26245.47 26235.68  5.213

NOTA.— Las columnas son las mismas que las de la Tabla7.1.
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7.3. Modelos de cuentas de galaxias

El elevado producto areaxprofundidad que presentan nuestras cuentas en U y
B, conjuntamente con la disponibilidad de cuentas de galaxias en Kg para el mismo
campo, permiten una comparacion 1til de éstas con las predicciones de los modelos
de formacion galdctica. Restringiremos esta comparacién a los modelos de cuentas
tradicionales, que evolucionan las funciones de luminosidad a z = 0 hacia atras en
el tiempo, en contraposicién a los modelos semianaliticos (SAM), que evolucionan
los modelos hacia delante en el tiempo, hasta z = 0. Mientras que las cuentas en las
bandas azules se pueden reproducir bastante bien con un amplio rango de valores de
los pardmetros del modelo de cuentas, el ajuste de las cuentas en NIR resulta més
complicado, debido a peculiar cambio de pendiente que exhiben a Kg = 17,5 mag
(Gardner et al.1993; CH03). CH03 mostraron que la consideracién de una época
muy reciente de formacién para las elipticas (z ~ 1,5), daba lugar a un cambio
de pendiente similar al observado, pero necesitaron introducir una poblacién de
enanas para ajustar las cuentas en las magnitudes débiles. Ademds, nosotros hemos
comprobado que su modelo no ajusta adecuadamente nuestras cuentas de galaxias
enU y B.

La combinacién de las distribuciones de cuentas en U y B, que no muestran
caracteristicas muy relevantes en el rango de magnitudes observado, con las cuen-
tas en Kg, que presentan el cambio de pendiente tan acusado a Kg = 17,5, va
a proporcionar a los modelos fuertes restricciones observacionales a la historia de
formacién de los distintos tipos galdcticos. En el grupo GOYA, hemos desarrollado
el primer modelo que es capaz de ajustar simultaneamente las cuentas en las tres
bandas (U, B y Kg), reproduciendo el cambio de pendiente en Kg. La ventaja de
nuestras cuentas es que, el hecho de trabajar en la misma regién del cielo en las tres
bandas, nos asegura que las diferencias entre los perfiles de las cuentas en NIR y en
azul no se deben a la varianza césmica.

7.3.1. El cédigo NCMOD

Para ajustar las cuentas de galaxias en las tres bandas, hemos empleado el codi-
go NcMOD? de Gardner (1998), que traza la evolucién de las poblaciones galdcticas
atras en el tiempo, empleando SEDs del modelo GISSEL96 (Galaxy Isochrone
Synthesis Spectral Evolution Library, véanse Bruzual & Charlot 1993; Leitherer et
al. 1996), y un modelo para la extincién interna de las galaxias por polvo. En estos
modelos, los tipos morfoldgicos galacticos son identificados con una historia determi-
nada de formacion estelar, la cual va a establecer la forma en la que ha evolucionado
la luminosidad de cada tipo morfolégico hacia atrds en el tiempo. Mientras que, en
codigos anteriores a NCMOD, se empleaban de tres a cinco tipos espectrales (es decir,
de tres a cinco SEDs) y éstos se identificaban con los tipos morfolégicos de Hubble
(por €j., E/S0, Sa, Sb, Sc, Irr; véase Yoshii & Takahara 1988), Gardner (1998) per-

2El c6digo NCMOD esté disponible en: http://survey.gsfc.nasa.gov/~gardener /ncmod
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Tabla 7.3: Pendientes de las cuentas de galaxias en U y B obtenidas por varios trabajos.

Referencia dlog(N)/dm Rango de Magnitudes
Banda U
Koo (1986) ~0.68 20,0 < U(Vega) < 22,0
Williams et al. (1996) ~0.45 26,0 < F300W (AB) < 28,0
~0.40 23,0 < F300W (AB) < 26,0
H97 ~0.467 20,3 < U(AB) < 26,3
Pozzetti et al. (1998) ~0.49 20,0 < U(Vega) < 25,0
Fontana et al. (1999) ~0.49 20,0 < U(Vega) < 25,0
Volonteri et al. (2000) 0.47£0.05 22,25 < F300W (AB) < 27,25
Metcalfe et al. (2001) ~0.4 18,0 < U(Vega) < 25,0
Radovich et al. (2004) 0.54+0.06 18,5 < U(Vega) < 22,5
Capak et al. (2004) 0.52640.017 20,0 < U(AB) < 24,5
Este trabajo 0.484+0.03 21,0 < U(Vega) < 24,0
Banda B
Tyson (1988) ~0.45 22,0 < Bj(Vega) < 27,0
Jones et al. (1991) 0.442+0.003 19,0 < Bj(Vega) < 23,5
Metcalfe et al. (1991) 0.49140.009 19,0 < Bj(Vega) < 24,4
Metcalfe et al. (1995) 0.39640.001 22,4 < Bj(Vega) < 26,9
Williams et al. (1996) ~0.16 26,0 < F450W (AB) < 29,0
~0.39 23,0 < F450W (AB) < 26,0
Bertin & Dennefeld (1997) ~0.464 16,0 < Bj(Vega) < 21,0
Pozzetti et al. (1998) ~0.45 20,0 < b;(Vega) < 25,0
Arnouts et al. (1999) ~0.31 25,0 < F450W (AB) < 28,0
Volonteri et al. (2000) 0.4+0.1 22,25 < F450W (AB) < 25,25
0.19+0.01 25,25 < F450W (AB) < 27,25
Metcalfe et al. (2001) ~0.25 15,0 < B(Vega) < 29,0
Huang et al. (2001b) 0.473-£0.006 16,75 < B, (Vega) < 24,75
Kiimmel & Wagner (2001) 0.479+0.005 14,4 < Bj(Vega) < 23,6
Capak et al. (2004) 0.4504:0.008 20,0 < Bj(Vega) < 25,5
Este trabajo 0.49740.017 21,0 < B(Vega) < 24,5

NOTA.— Las pendientes dadas en la banda B; proceden todas de la Tabla5 de
Kimmel & Wagner (2001).
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mite cualquier nimero de tipos al incluir la posibilidad de interpolar las SEDs de
los mismos para ajustar una distribucién de color dada. Por tanto, NCMOD incluye
las SEDs de las galaxias en funcién del tipo galactico, tanto para generar un modelo
de no evolucién (en tal caso, utilizaria SEDs locales), como para crear un modelo
de evolucién (donde emplearia SEDs en funcién del tiempo).

Ademsds, el modelo requiere de una descripcién de la poblacién local de las ga-
laxias, que describa la distribucién de los tipos galacticos y las LFs de cada tipo.
Imponiendo una historia de formacién estelar para cada tipo morfolégico, la pobla-
cién local es evolucionada hacia atras en el tiempo; para lo cual, se debe imponer
adema&s un modelo cosmolégico. Es decir, se deben fijar los valores de qg, Ag, Hg en
el modelo.

Actualmente, la mayor parte de modelos de cuentas de galaxias se basan en el
desarrollado por Yoshii & Takahara (1988), donde la LF local en una banda fo-
tométrica especifica se convierte a otros filtros empleando colores de las galaxias
locales, obtenidos mediante modelos de sintesis de poblaciones. Estos modelos pro-
porcionan la SED de cada tipo de galaxia en funcién del tiempo que hace que
se formé la galaxia en cuestion. NCMOD emplea las SEDs del modelo GISSEL96
(Bruzual & Charlot 1993; Leitherer et al. 1996), que las proporciona en funcién del
tiempo, a partir de la historia de formacion estelar que hemos impuesto a la galaxia.
Cualquier historia de formacion estelar es posible, por lo que se pueden construir
un gran numero de tipos espectrales. Ademas, estos modelos incluyen los efectos de
las diferentes metalicidades en los colores.

El modelo obtiene las cuentas de galaxias contabilizando todas las galaxias
que existen en un area finita del cielo, en funcion de la magnitud aparente. Si
n(mpg, z) dmp dz es el nimero de galaxias con magnitudes entre (mp, mp + dmp)
en la banda fotométrica F', y localizadas entre (z, z 4+ dz), entonces:

n(mpg,z)dmpdz = %2—‘: (mp,z)dmpdz, (7.1)
donde w es el drea angular en esterorradianes sobre la que contabilizamos las gala-
xias, dV/dz representa a la variacién del volumen comévil con z (que viene deter-
minada por el modelo cosmolégico que hemos empleado), y ¥(mp, z) es la densidad
numérica de galaxias existente a desplazamiento al rojo z con magnitud aparen-
te mp. Integrando n(mpg, z) dmp dz respecto a z (y sumando para todos los tipos
galdcticos), obtendremos las cuentas diferenciales de galaxias en funcién de la mag-
nitud aparente:

zF
n(mp)de:/ n(mpg,z) dmp dz, (7.2)
0

siendo zr el desplazamiento al rojo limite de nuestro recuento de galaxias. En caso
de integrar sobre otros pardmetros, el modelo nos puede proporcionar el nimero de
galaxias en funcién de z, n(z) dz, y distribuciones de color.

Nétese que ¥(mp,z = 0) es conocido: no es sino la LF local (de hecho, la
tenemos definida para cada tipo morfolégico). Para extraer i(mp,z) para cada
tipo, extrapolaremos la parametrizacion que se suele emplear de la LF local para
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cualquier z. Esta suele ser la de Schechter (1976), descrita en la ec.[1.1]. Esta
expresion equivale a su vez a la siguiente:

In10 , In10 N In10

Mp — M;)] } dMF,

(7.3)
donde ¥(Mp) dMF es la densidad numérica de galaxias en funcién de la magnitud
absoluta M en la banda fotométrica F', ¢* es la normalizacién en ntimero, M. es
la magnitud equivalente a la luminosidad tipica L}. de una galaxia en la banda F,
y « es el mismo exponente que aparece en la ec. [1.1].

Los modelos de cuentas se construyen en coordenadas comdviles, ya que las
LF's se encuentran formuladas en estas coordenadas. Siguiendo a Yoshii & Takahara
(1988), la relacién entre la magnitud aparente (mpg) y la absoluta (Mp) en una
banda fotométrica F' viene dada por:

mp = Mp + Ep(z) + 5 log(Dy/10 pc), (7.4)

siendo Fr(z) un término que da cuenta de las correcciones K y que depende del
tiempo de formacién de la galaxia, del espectro de la misma y de la respuesta del
filtro empleado, y Dy, representa a la distancia luminosa. Esta dltima es una funcién
de z y de los pardametros cosmoldgicos del modelo. Conocida la relacion entre la
magnitud absoluta y la aparente en el modelo cosmolégico que hemos empleado
(ec. [7.4]), podemos conocer p(mp, z) (ec. [7.1]), sustituyendo la relacién mp-Mp en
la ec. [7.3]. Una vez el modelo ha calculado v(m, z), emplea la ec. [7.2] para obtener
las cuentas diferenciales de galaxias, n(mp)dmp.

La cosmologia empleada en el modelo proporciona la relacion entre z, el médulo
de distancia y las correcciones K, ademas de la relacién entre el tiempo y el desplaza-
miento al rojo. Esta relacion se aplica para, una vez se han fijado los desplazamientos
al rojo de formacion de cada tipo galdctico, extraer la SED correspondiente a dicho
tipo galdctico en funcién de z (recordemos que los modelos de sintesis espectral nos
la proporcionan en funcién del tiempo que ha transcurrido desde la creacién de la
galaxia). De esta forma, se incluyen las correcciones evolutivas de la luminosidad en
el modelo de evolucién.

Adicionalmente, el modelo incluye la posibilidad de tener en cuenta los efectos
de la extincién interna de las galaxias, con un modelo que considera la influencia de
un disco de polvo absorbente y simétrico en torno a plano ecuatorial de la galaxia
(Bruzual et al. 1988; Wang 1991).

Ante la evidencia observacional de que la fraccién de fusiones aumenta con z (Le
Févre et al. 2000; Conselice 2003; Cassata et al. 2005), debemos tener en cuenta que
los ritmos de fusién pueden ser muy relevantes a la hora de reproducir las cuentas de
galaxias. Los primeros en incluir los efectos de las fusiones en los modelos de cuentas
fueron Koo (1990) y Guiderdoni & Rocca-Volmerange (1990), Rocca-Volmerange &
Guiderdoni (1990). El modelo simula los efectos de las fusiones subdividiendo, a cada
z, las galaxias de una fraccién determinada de cada tipo galdctico en dos galaxias del
mismo tipo, de acuerdo con un ritmo de fusién impuesto por nosotros, mientras que
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se modifica la luminosidad caracteristica de las galaxias en la forma correspondiente
para conservar la densidad total de luminosidad. Es decir, la evolucién en nimero
adquiere la forma ¢* o (1 + 2)? en la parametrizacién de Schechter; y, con el fin
de que la densidad de luminosidad se conserve, se impone que L* « (1 + z)~%. El
parametro (3 es un pardametro libre, relacionado con el ritmo de fusién galactica,
que tiene la funcién de dividir el flujo de una galaxia a alto z entre varias galaxias
a bajo z. De esta forma, la evolucién debida a las fusiones se incorpora al modelo,
a través de estas modificaciones a los pardmetros caracteristicos de la funcién de
luminosidad.

Por otra parte, existen diversos modelos de cuentas en los que es necesario incluir
poblaciones “extra” de enanas en formacion estelar a todos los z, para reconciliar
las predicciones de los modelos con el exceso de cuentas observadas a magnitudes
débiles. NCMOD ofrece también la posibilidad de la inclusién de estas poblaciones
de enanas, aunque representan una eleccién ad-hoc y sin ninguna justificacién ob-
servacional.

7.3.2. Modelos de cuentas en U, By Kg

En nuestros modelos, hemos tratado de minimizar los pardmetros libres del mo-
delo NCMOD de Gardner (1998), adoptando los valores observacionales que estudios
independientes proporcionan de la mayoria de ellos. De hecho, el inico pardametro
totalmente libre que tendremos es la época de formacion de los distintos tipos galdcti-
cos (zt). Los principales pardmetros de entrada del c6digo que hemos adoptado han
sido los siguientes:

» La parametrizaciéon de las LFs locales de los diferentes tipos galacti-
cos.

En nuestros modelos, se han empleado las LFs de Nakamura et al. (2003),
extraidas a partir de los datos del muestreo Sloan (SDSS), las cuales vienen
definidas para cuatro tipos morfolégicos: E-S0, S0/a-Sb, Sbe-Sd e Im. A las
profundidad del muestreo (B < 17,3 mag), las LFs computadas incluyen las
enanas azules compactas locales, cuyas magnitudes rondan 12 < B < 17 mag.
En la Tabla 7.4, se muestra la parametrizaciéon de Schechter de estas LFs en
el filtro r* del SDSS, para la cosmologia adoptada (véase la ec. [1.1]).

» Los parametros de las poblaciones galacticas.

Las poblaciones galdcticas empleadas en el modelo son las estdndares (E-SO0,
S0/a-Sb, Sbe-Sd, Im). Vienen fijadas practicamente por la seleccién de las LFs
por tipos que hemos utilizado. Después de un estudio de las LF's existentes
hasta la fecha de realizacién de este trabajo (2003), decidimos emplear las
LFs de Nakamura et al. (2003) porque su LF total coincidia con la mayoria
de las obtenidas por otros autores y porque distingue en tipos morfoldgicos.
Ademas, la LF por tipos de Nakamura et al. estd basada en las 1000 galaxias
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més brillantes del muestreo Sloan, lo que nos asegura una buena identificacion
morfolégica de las galaxias, e incluye las enanas locales.

Los parametros de poblaciones que se han utilizado para la descripcién de
cada tipo galdctico son los estdndares y aparecen expuestos en la Tabla 7.5. Se
emplearon una funcién inicial de masas (IMF) de Salpeter en todos los tipos.
Para las E-SO y S0/a-Sb, se adoptaron metalicidades solares; mientras que a
los tipos tardios se les asigné metalicidades menores (Tremonti et al. 2004).
La historia de formacién estelar (SFH) de cada tipo galactico se parametriza
empleando el z de formacién de cada tipo (zf), junto con la escala de tiempo de
decaimiento de la SFR (7). La formacién estelar se definié instantanea para las
E-SO (modelos de poblacién estelar simple o SSP), de decaimiento exponencial
para espirales, y constante para las Im. Respecto al z; de cada tipo, que es
el inico pardametro realmente libre del modelo, se desarrollaron modelos con
varios valores. Como veremos, para reproducir el cambio de la pendiente en
Kg, vamos a necesitar imponer que z;=1.5 para E-S0, frente a un z; del resto
de tipos, que puede variar en un amplio rango, entre 1,5 < zr < 10.

Los parametros cosmolégicos.

El modelo cosmolégico adoptado fue el modelo éstandar actual: Q5 = 0,7,
Qu = 0,3y Hy = 70 kms 'Mpc~!. No obstante, se hicieron pruebas con
otras cosmologias. Cuando se utilizaba un modelo de EdS, éste reproducia las
cuentas en U y B, pero no las de Kg. De hecho, la reproduccién de las cuentas
en las tres bandas parece favorecer a la Cosmologia dominada por A, tal y
como Totani & Yoshii (2000) denotan.

Los efectos del ritmo de fusiones en el Universo.

Como ya hemos visto, la evoluciéon numérica de la LF con z suele darse como
®* o« (1+2)8y L* « (1 +2)7P, donde 3 ~ 1 — 3. Nuestros cuentas en U,
B y Kg eran reproducibles empleando 5 ~ 2. Esto equivale a un ritmo de
fusion moderadamente alto hasta z ~ 2, lo cual estd en concordancia con los
ritmos de fusién medidos observacionalmente mediante recuento de pares o con
indices de asimetria y concentracién. Estos estudios parametrizan el nimero
de sistemas en fusién como una funcién de z en la forma: dNggign x (1 + 2)¥,
con p ~ 2,2-2.6 (Le Fevre et al. 2000; Cassata et al. 2005). Ademés de utilizar
la ley anterior, también se implement6 la parametrizacién de Broadhurst et al.
(1992), en la que ®*  exp{—Q/B[(1+2)~# —1]}, donde Q equivale al niimero
de objetos a z = 1 que han de fusionarse para formar una galaxia tipica en el
Universo local y 3 es, en este caso, una funcién del tiempo medido hacia atrds.
Veremos que con () ~ 1 se obtenian resultados razonables, lo cual sugiere que
las cuentas hasta z ~ 2 son compatibles con ritmos de fusién moderadamente
altos en el Universo a z > 1. Notese que (Q = 1 implica que, desde z ~ 1 hasta
ahora, las fusiones han sido irrelevantes y que es z > 1 cuando su influencia
comienza a ser apreciable.
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Tabla 7.4: Parametrizacién de Schechter de las funciones de luminosidad en el modelo de cuentas

Pardametros de LF M*(r*) P ! ®* (0,001 Mpc™3) P
(1) (2) 3) (4)
E-SO........... -21.53+ 0.17 -0.83£0.26 1.61 £ 0.09
S0/a-Sh........... -21.08 £ 0.19 -1.15+0.26 3.26 £ 0.15
Sbe-Sd........... -21.08+ 0.20 -0.71+£0.26 1.48 £ 0.05
Im®........... -20.78 -1.90 0.37

* M™*(r") en magnitudes AB (Stoughton et al. 2002).
b Convertido a h = Hy/100 = 0,7.
¢ Galaxias irregulares, en formacién estelar.

Tabla 7.5: Propiedades adoptadas para cada tipo galdctico en el modelo de cuentas

SFR
Tipo galdctico Tipo T Z|Zs IMF
(1) 2 3) (4) (5)
E-SO SSP 0 1 Salpeter
S0/a-Sb exponencial 4 1 Salpeter
Sbe-Sd exponencial 7 2/5 Salpeter
Im constante 1/5 Salpeter

# Escala de tiempo de decaimiento de la formacién estelar en Ganos.

s La extincién interna de las galaxias.

El modelo adoptado para implementar la extincién interna de las galaxias es
la de un disco de polvo absorbente y simétrico en torno a plano ecuatorial
de la galaxia (Bruzual et al. 1988; Wang 1991). El pardmetro que gobierna
la extincién es la profundidad 6ptica en B (75). Se le asigné un valor de
78 = 0,6, valor intermedio de los derivados de las observaciones de varios
autores (Peletier & Willner 1992; Boselli & Gavazzi 1994; Gardner 1998;
Xilouris et al. 1999). Para poder reproducir las cuentas simultdneamente en
las tres bandas, es preciso considerar extincién en todas las clases galacticas.

Aunque la mayoria de pardmetros del modelo se adoptaron de estudios indepen-
dientes, hicimos pruebas variando sus valores alrededor de un cierto rango; pero los
mejores ajustes se obtenian precisamente con los valores iniciales, es decir, con los
obtenidos por los otros estudios.

Los paneles de la izquierda de la Fig. 7.3 muestran las predicciones de cuentas
de uno de nuestros modelos en las tres bandas que estamos estudiando (U, By
Kg). Sobre ellas, se han representado nuestras cuentas de galaxias, conjuntamente
con los datos de otros autores: en U (Volonteri et al. 2000; Metcalfe et al. 2001;



7.3 Modelos de cuentas de galaxias

209

Yasuda et al. 2001); en la banda B (Gardner et al. 1996; Volonteri et al. 2000;
Metcalfe et al. 2001; Yasuda et al. 2001; Huang et al. 2001b; Kiimmel & Wagner
2001); y en Kg (Gardner et al. 1993; Djorgovski et al. 1995; McLeod et al. 1995;
Huang et al. 1997; Minezaki et al. 1998; Totani et al. 2001; CH03). Los modelos que
hemos desarrollado han logrado reproducir simultaneamente las cuentas en NIR y en
6ptico, sin necesidad de introducir ninguna hipédtesis a priori (como una poblacién
de enanas azules a cada z) y utilizando pardmetros medidos observacionalmente.
Este modelo se ha obtenido fijando z; = 1,5 para las elipticas y espirales tempranas,
y 2zt = 4 para el resto de los tipos galdcticos considerados. La eleccién de zy = 1,5
para las elipticas y espirales tempranas resultaba forzosa si dejadbamos el resto de
los parametros fijos; mientras que la z¢ de los tipos tardios admitia practicamente
cualquier valor entre 1 < z; < 10. Adicionalmente, se ha de asumir que existe una
evolucién por fusién que va como (1 + 2)?, y considerar extincién en todos los tipos
morfolégicos (eliptica incluidas).

Un segundo modelo que evita asignar un zf tan bajo a las espirales tempranas
se muestra en los paneles de la derecha de la Fig.7.3. Este modelo, en el que se
asigna zy = 4 para las espirales tempranas también, proporciona una descripcion
aceptable de las cuentas observadas en U, B y Kg. En este caso, se tuvo que emplear
la prescripcién de Broadhurst et al. (1992) con @) = 1, para poder descender la
pendiente de la zona débil de las cuentas en Kg, que era mas abrupta que la tendencia
de los datos, en caso de utilizar la descripcion de los efectos de las fusiones del
modelo anterior. Para las elipticas, nuevamente hubo que imponer zf = 1,5 para
poder reproducir el cambio de pendiente a Kg = 17,5 mag. A pesar de que los dos
modelos presentados en las Fig. 7.3 difieren en algunos detalles, los dos son capaces
de reproducir en un grado similar las cuentas observadas en azul y NIR. Realmente,
no hay mucha diferencia entre estos dos modelos, puesto que ambos coinciden en
lo fundamental: z; = 1,5 y extincién para las elipticas. Difieren en la época de
formacion de las espirales tempranas que, como hemos visto, no queda muy acotada
para las espirales en general.

Como podemos observar en ambos modelos, las cuentas en U y B estdn domi-
nadas por las espirales tempranas, especialmente en U. A magnitudes brillantes en
estas bandas, la baja contribucién al modelo de las galaxias E-SO e Im simplemente
estan reflejando su bajo ¢* a z = 0 (véase la Tabla7.4). De hecho, las galaxias Im
contribuyen a ~ 1/20 de las cuentas totales en todo el rango que abarcamos de
magnitudes; mientras que la contribucién de las galaxias E-SO decrece con la mag-
nitud. En Kg, las cuentas estdn dominadas por E-SO a magnitudes brillantes y por
espirales tempranas a Kg > 19,5 mag.

La gran novedad de estos modelos es que son los primeros en reproducir las
cuentas en U y B y el cambio de pendiente en Kg sin necesidad de introducir
poblaciones en formacién estelar en z intermedios ad hoc, al contrario que la mayor
parte de los modelos previos (Babul & Rees 1992; Phillips & Driver 1995; Driver et
al. 1995; Babul & Ferguson 1996; Ellis 1997; Driver et al. 1998; Phillips et al. 2000).
Nuestros modelos sélo comprenden las galaxias de las LF locales, evolucionadas atras
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en el tiempo.

Una vez se han fijado observacionalmente todos los pardmetros de entrada de
cada modelo, los puntos clave para la reproduccién de las cuentas en azul e infrarrojo
han sido:

1. Considerar extinciéon para todas las galaxias, incluidas las elipticas y SO, lo
que esté apoyado observacionalmente por varios trabajos (Xilouris et al. 1999;
Smail et al. 2002; Forster Schreiber et al. 2004).

2. Fijar z; = 1,5 para las elipticas. En caso contrario, el cambio de pendiente en
Kg no se reproduce con ninguna otra combinacién posible de parametros.

3. Utilizar un ritmo de fusiones moderadamente alto (8 = 2), lo que estd amplia-
mente apoyado por diversos trabajos observacionales (Le Fevre et al. 2000;
Cassata et al. 2005), aparte de resultar fundamental para la reproduccién de
las pendientes de las cuentas en los extremos débiles tanto en U y B, como en
Kg.

Como ya hemos comentado, los valores de § = 2 y Q = 1 en las parametriza-
ciones del efecto de las fusiones en las cuentas (segin Gardner 1998 y Broadhurst
et al. 1992, respectivamente) equivalen a ritmos de fusién moderadamente altos a
z > 1. Nuestros modelos son, pues, coherentes con el ritmo de fusiéon estimado ob-
servacionalmente por Le Fevre et al. (2000, p = 2,7 £+ 0,6), que en su momento se
considerd excesivamente alto. Por tanto, nuestros modelos sugieren que las fusiones
han sido un proceso determinante en la evolucion de los tipos galdcticos en el Uni-
verso. Ademads, la evolucién de ~0.6 mag en luminosidad que otros autores emplean
para reconciliar las cuentas en 6ptico y NIR, es un resultado directo del estudio
de Le Févre et al. (2000), que estima que el remanente fusionado es ~0.5 mag mas
brillante que los progenitores juntos, debido a la formacién estelar que la interaccién
induce.

7.3.3. Novedades de nuestros modelos respecto del modelo de CHO03

Los modelos de cuentas que aqui se presentan son similares al desarrollado por
CHO3 en algunos de los aspectos necesarios para la reproducciéon de las cuentas
en infrarrojo, tales como el modelo de Universo o la formacién a z relativamente
recientes de los tipos tempranos; aunque difieren en otras cuestiones fundamentales
para la reproduccién de las cuentas azules. De hecho, el primer resultado novedoso
de nuestro trabajo en cuentas respecto del de CHOS es que nuestros modelos son
capaces de reproducir las cuentas en U, B y Kg; mientras que el de CHO3 sélo
es capaz de ajustar las cuentas en Kg, tal y como hemos comprobado intentando
ajustar nuestras cuentas azules con su modelo.

La sequnda ventaja de nuestros modelos respecto del de CHOS es que unicamente
hemos empleado pardmetros medidos observacionalmente para ajustar las cuentas
azules e infrarrojas; mientras que CHOS8 necesitaron incluir una poblacion de enanas
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a todos los z ad-hoc para ajustar sus cuentas infrarrojas, una hipétesis carente de
una base observacional. En un principio, atribuimos esta diferencia entre nuestros
modelos y el de CHO3 a las distintas LFs empleadas en cada caso. Sin embargo,
comprobamos que ambas resultan similares, a pesar de que la empleada por CH03
(tomada de Gardner et al. 1997) es global y la utilizada en los presentes modelos
estd dada segun tipos morfolégicos (Nakamura et al. 2003). Ademéds, ambas LFs
incluyen la poblaciéon de enanas a z ~ 0, puesto que en ambos casos se contabilizan
todas las galaxias locales hasta B ~ 17. Luego el hecho de que nuestros modelos no
precisen de poblaciones de enanas “extra”, mientras que el modelo de CHO3 si las
requiere, no deriva del uso de diferentes LFs.

En realidad, las diferencias entre el modelo de CHO3 y los nuestros estriban en
aquellos pardmetros empleados en nuestros modelos que resultan fundamentales pa-
ra proporcionar mejores ajustes a las cuentas en azul, pero que apenas afectan a
las cuentas infrarrojas. Dos parametros fundamentales a los que les ocurre esto son
la extincién galdctica y la consideracion de fusiones galdcticas. Estos dos aspectos
fueron obviados en el modelo de CHO03, simplemente porque el considerarlos apenas
afecta a la forma de las cuentas en Kg; mientras que en nuestros modelos es fun-
damental que entren en juego para reproducir las cuentas en las bandas azules. La
fiabilidad de los valores e implementaciones utilizadas para la extincién galactica y
las fusiones en nuestros modelos deriva de que estan basadas en resultados observa-
cionales. Por tanto, otra de las ventajas de nuestros modelos respecto del de CHOS es
que, mientras que su modelo no incluye los efectos de las fusiones ni de la extincion
galdctica para poder reproducir las cuentas en NIR, nuestros modelos los incluyen y
son capaces de reproducir tanto las cuentas azules como las infrarrojas.

7.4. Interpretacion de los modelos de cuentas

Hemos visto que la tinica forma de reproducir el cambio de la pendiente en las
cuentas de galaxias en Kg es fijar la formacién de las galaxias elipticas a z; inter-
medios, y, una vez impuesta la condicién anterior, la tinica manera de ajustar las
cuentas épticas es suponer extincién en las elipticas. De hecho, se intent6 infructuo-
samente reproducir el cambio modificando otros parametros de los modelos, tales
como la evolucion del ritmo de fusiones o la ley de extincidn.

Esto nos estda indicando que, a medida que trazamos la historia de los tipos
galacticos hacia atras en el tiempo, la mayoria de las galaxias precursoras de los tipos
tempranos dejan de tener los colores tipicos de elipticas actuales a partir de z > 1,5.
Por otra parte, los modelos parecen senalar que estas galaxias en esta época debieron
contener grandes cantidades de polvo interestelar. Pero, ;qué procesos dieron lugar
a la aparicion de grandes cantidades de galaxias rojas a z ~ 1,57

Realmente, los tres parametros libres (y novedosos) que han resultado claves en
los ajustes simultdneos de las cuentas épticas e infrarrojas (zf = 1,5 en las elipticas,
extincion en las elipticas y evolucidon en nimero basada en ritmos de fusiéon obser-
vacionales) parecen senalar a una formacién de las elipticas mediante de fusiones de
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Figura 7.3: Modelos de evolucién superpuestos a las cuentas de galaxias en U, B y Kg. Paneles
de la izquierda: modelos con zz = 1,5 para las elipticas y espirales tempranas, y zr = 4
para el resto de tipos. La evolucion en nimero de la funcién de luminosidad se modela
utilizando ¢* o< (1 4+ z)?, con B = 2,0. Paneles de la derecha: modelos con z = 1,5
para las elipticas, y zr = 4 para el resto de tipos, espirales tempranas incluidas. La
evolucion en nimero de la funcién de luminosidad se modela utilizando la prescripcién
de Broadhurst et al. (1992), con Qv = 1,0. Chrculos rellenos: nuestros datos sobre
GWS en cada banda. Circulos abiertos: cuentas de galaxias de otros autores (véanse
las referencias en el texto). Descripcion de las lineas: prediccién de los modelos de las
cuentas de galaxias totales (negro); prediccién para las elipticas (r0jo); prediccién para
las espirales tempranas (fucsia); prediccién para las espirales tardias (verde); prediccién
para las galaxias Im (azul).
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discos.

A pesar de que actualmente las teorias jerdrquicas estdn més en boga, la for-
macién de parte de las elipticas a través del colapso monolitico de grandes nubes
protogalacticas a z ~ 1,5 también sigue siendo factible. De hecho, la diferenciacién
entre el colapso de una nube fragmentada y la fusiéon de bloques precolapsados no
deja de ser controvertida. También puede producirse esta formacién en la forma
que proponen Birnboim & Dekel (2003). Segin estos autores, hacia z ~ 1,5, los
halos de materia oscura que han alcanzado masas mayores que 6-10'" masas solares
truncan la formacion de nuevas estrellas. Esto se produciria porque, a partir de esta
masa critica, la acrecién de gas intergalactico pasa por procesos de choque hidro-
dindmico que calientan el gas a temperaturas cercanas al virial. La inhibicién de
la formacién estelar darfa lugar a estas galaxias rojas. Por otra parte, la aparicién
de estas galaxias rojas a z ~ 1,5 podrian estar relacionada con la alta actividad de
fusion galactica a estos z y con la aparicién de los tipos morfologicos de Hubble a
1 < z < 2. Lo mas probable es que cada mecanismo haya contribuido en parte a la
formacion de las galaxias tempranas.

Obviamente, esta tltima hipdtesis de formacién encaja mejor con el escenario de
formacion por fusiones que los actuales modelos jerarquicos proponen. Los modelos
CDM dan lugar a las componentes esferoidales de las galaxias (bulbos y galaxias
elipticas) mediante fusiones de discos o de fragmentos pregaldcticos. La aparicién
temprana de estas estructuras hace que se encuentren dominadas por poblaciones
rojas. Ademas, las fusiones de grandes espirales siempre incluyen grandes cantidades
de polvo, lo que es coherente con que nuestros modelos precisen de extincién en las
elipticas. Eso esté constatado tanto por las observaciones de galaxias ultraluminosas
en IR, como por modelos tedricos, que predicen la acumulacién masiva de polvo en el
centro del remanente tras la fusién, y su posterior expulsiéon al medio intergalactico
debido a las explosiones de las supernovas. Por tanto, dentro de las teorias vigentes
de formacién jerarquica, la interpretacién de estos modelos es que estamos viendo la
formacion de las galaxias de tipos tempranos a través de las fusiones de las galaxias
de disco en épocas intermedias del Universo (z ~ 1,5 equivale a una época de hace
unos 9.3 Ganos, para un Universo con una edad de unos 14 Ganos).

En los ultimos anos, estamos asistiendo a una gran discusion acerca de las edades
de las elipticas, entre los trabajos basados en poblaciones estelares y los modelos
CDM. Por un lado, muchos estudios sitian la formacién de las elipticas mas alla de
z = 4 basandose en las edades de sus poblaciones estelares (Vazdekis et al. 2001;
Cimatti et al. 2006). Para estos estudios, las edades tan viejas de las estrellas de las
elipticas son un fuerte indicio de que no pueden haberse mediante fusiones.

Sin embargo, Moore (2001) infiere poblaciones estelares con una media de ~ 8
Ganos para las SO y de ~ 9 Ganos para el cimulo de Coma, edades similares
a las sugeridas por nuestros modelos. De hecho, z ~ 1,5 implicaria una edad de
formacién de 9.3 Ganos, lo que no dista demasiado de las edades que se encuentran
para las poblaciones de las elipticas de campo a z = 0, que suelen ser unos 10 Gafios.
Heavens et al. (2004) incluso encuentra que el pico de formacién estelar del Universo
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se encontraria a 5 Gafnos (no a ~ 89 Ganos), aunque indican que, cuanto mayor
masa presenta una galaxia, mas temprano se formaron sus estrellas. En un analisis
de los gradientes de color de galaxias de los HDF, Menanteau et al. (2001) hallan
evidencia de una formacién tardia de las E/S0. Més recientemente, McCarthy et al.
(2004) encuentran que la densidad de galaxias rojas en z ~ 1,8 es aproximadamente
el 16 % de la local, lo que implica que la mayor parte de ellas se ha debido generar
a z < 1,8. Esto estd confirmado en cierta medida por el trabajo de Giallongo et al.
(2005), en el que se detecta una disminucién de la densidad numérica de las galaxias
tempranas a partir de z > 1.

Esta formacién tardia de las galaxias E/SO (zf = 1,5) no tiene por qué contrapo-
nerse a que sus poblaciones se hayan podido constituir mucho antes en el Universo, a
z ~ 4. Debemos tener en cuenta que el nacimiento estructural de una eliptica podria
ser posterior a la formacién de la mayoria de las estrellas que la van a configurar
(Toomre 1977). Las fusiones, por tanto, podrian resolver esta aparente controversia,
al permitir que las galaxias elipticas puedan ser mas jovenes que las estrellas que las
configuran. Ademads, nuestros modelos hablan de periodo de formacién de la mayoria
de las elipticas, lo que no es incompatible con que se formasen algunas elipticas a
z ~ 4, ni con que existan otros procesos de formacién de elipticas aparte de los que
dan lugar a las que aparecen a z ~ 1,5. Nuestros modelos se sitiian en un punto
intermedio entre las teorias estrictamente jerarquicas y los trabajos de poblaciones.

Hasta ahora, no existia evidencia alguna del mecanismo responsable de esta dis-
minucién en el nimero de galaxias rojas; a excepcién de ciertos modelos semianaliti-
cos jerarquicos en un Universo CDM, que predicen un pico en la densidad de las
elipticas a z ~ 2 debido a su formacién mediante fusiones (Cole et al. 2000). Nues-
tros modelos de cuentas en azul e infrarrojo parecen sugerir que una gran proporcion
de las elipticas actuales han debido formarse en €pocas intermedias, hace ~ 9 Ganos,
a través de las fusiones de los discos galdcticos ya existentes.

Por tdltimo, en nuestros modelos, el origen de las FBGs que dan lugar al exceso
en azul en las magnitudes débiles no resultan ningun problema: este exceso se corres-
ponde con una mezcla de espirales de todos los tipos que procede de la evolucién
esperable por el modelo de la mezcla local. Como las LFs a z = 0 empleadas inclu-
yven las enanas azules y los discos locales, podemos ver que una evolucién natural
en luminosidad debida al cambio de volumen cosmoldgico con z y a los ritmos de
fusién impuestos da cuenta del exceso en azul, sin necesidad de insertar hipdtesis
a priori carentes de base observacional. Es decir, en estos modelos, no es necesa-
rio considerar que las FBGs presentan de SFR ciclicas o que existe una formacién
continua de enanas a todos los z que desaparecen a z = 0 sin dejar rastro. En nues-
tro modelo, las FBGs necesarias para explicar las cuentas en azul a cada z surgen
de la evolucion natural de la mezcla local por la formacion jerdrquica del Universo
ACDM que hemos impuesto. Este es otro de los méritos de este modelo: el origen y
la evolucion a z = 0 de las FBGs se puede explicar de forma sencilla, basdndonos
unicamente en hipotesis y pardmetros corroborados observacionalmente.
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7.5. Distribuciones de color de los modelos

Gardner (1998) indica que las distribuciones de color proporcionan informacién
adicional sobre los procesos evolutivos de las galaxias y complementaria a la de
las cuentas. Dado que el catdlogo de GOYA es mds completo en las bandas del
HST (V e I), nos hemos centrado mds en las distribuciones de color (V — I) para
analizar las distribuciones de color de nuestra muestra. Empleando el modelo en el
que zr = 1,5 para las espirales tempranas (paneles superiores de la Fig.7.3), en la
Fig. 7.4a se comparan la distribucién de color (V' — I) de este modelo con la de los
datos. Claramente, la distribucién del modelo es mucho mas estrecha que la de los
datos, reveldndonos que el modelo presenta un déficit de galaxias rojas.

La linea punteada muestra el resultado de convolucionar la distribucién del mo-
delo con una funcién gaussiana, con el fin de reproducir el efecto que los errores
observacionales tendrian sobre la distribucién teérica. Ni ain asi se logra cierta simi-
litud de la distribucién del modelo con la de los datos, lo que implica que los errores
fotométricos no explican las diferencias entre ambas. Gardner (1998) denoté que las
predicciones de color del cédigo NCMOD solian resultar demasiado estrechas debido
a la naturaleza discreta de las poblaciones galécticas que se modelan. Esto explica
por qué las galaxias espirales, que aparecen representadas (tardias y tempranas)
en la Fig. 7.4c, y las irregulares (Fig.7.4d) son tan estrechas. No obstante, este no
es el caso de las elipticas, representadas en la Fig. 7.4b, cuya distribucion tedrica
es ancha. Probablemente, las fuertes correcciones K que sus poblaciones (viejas)
necesitan dan lugar a esta anchura en su distribucién de color tedrica.

La Fig. 7.4 sugiere que la discrepancia en las distribuciones de color del mode-
lo y de los datos procede de la imposibilidad de incluir galaxias més rojas como
precursoras de las actuales galaxias espirales tempranas. Probablemente, la clase
morfoldgica temprana que utilizan las LFs de Nakamura et al. (2003), S0/a-Sb, es
demasiado amplia e incluye galaxias muy diferentes en colores. El modelo parece
perder la contribucién de los bulbos a la luz integrada de las espirales tempranas,
y las considera maés azules en global, identificindolas con los tipos mas intermedios
(Sb) de la clase morfolégica S0/a-Sb.

Lo ideal seria poder dividir la clase de las espirales tempranas en dos; pero
estamos limitados por las LFs de Nakamura et al. (2003). Asi es que se construyé un
modelo hipotético de comprobacién, en el que se subdividian los objetos de esta
clase en dos grupos iguales. El primer grupo representaria a las S0/a-Sa, por lo
que se les asign6 una SFH similar a la de las elipticas (SSP, metalicidad solar, una
IMF de Scalo y z = 1,5). El segundo grupo, que representaria a las Sb, se les
asignd zr = 4, una SFH con caida exponencial, 7 = 7 Gafios y metalicidad solar.
Las distribuciones de color (V' — I) para este modelo “test”aparecen en la Fig. 7.5a,
junto con la observada. Claramente, el acuerdo de los colores de este modelo con los
observados es mucho mayor, especialmente cuando se suaviza la distribucién tedrica
para dar cuenta de los errores fotométricos (linea punteada). Por otra parte, esta
subdivisién de la clase SO/a-Sb en dos no afectaba a los ajustes de las cuentas de



216 Resultados de cuentas de galaxias 7.5

loo -IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII- loo _l LI ] I LILILIL I LILILIL I LI I LILIL I-
[ a) 21<V<23 ] [ b) 21<V<23 ]
80 | ] 80 | .
r all ] : E :
60 | - 60 | -
" aof 1 % e} :
20 | . 20 F 3
0 p : o :
-IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII- O -I L1 I L1 I ' IIIIIIIIII-

0 05 1 15 2 25 0 05 1 15 2 25

V-l V-1

loo _IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII ] loo _l LI ] I LI I LILILIL I LI I LI I-
F ) 21<V<23 ] F d) 21<V<23 ]
80 [ ] 80 |- -
: S0/a-Sd ] : Im :
0 | 1 ef :
a0k 1 % wf :
20 | . 20 3
ok ] : :
-IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII- O 'I L1 I L1 I Y11 IIIIIIIIII'

0 05 1 15 2 25 0 05 1 15 2 25

V-l V-1

Figura 7.4: Distribuciones del color (V' — I) para los datos, superpuestas a cuatro representaciones
de las distribuciones de color (V' — I') para el modelo de cuentas con zz = 1,5 para las
espirales tempranas. El modelo estd normalizado al nimero de galaxias en cada inter-
valo de magnitud en V. Unicamente se han representado las galaxias con 21 < V' < 23.
Pueden derivarse conclusiones similares para otros rangos de magnitud. Histogramas
sombreados: distribuciones de los datos con 21 < V' < 23. Histogramas vacios con lineas
gruesas: distribuciones del modelo. Lineas punteadas: efecto de los errores fotométricos
sobre el histograma tedrico, obtenido convoluciondndolo con una funcién gaussiana de
ov—ry = 0,13. Paneles: a) distribuciones de color para toda la poblacién; b) distribucio-
nes de color para las E/SO; c) distribuciones de color para las S0/a-Sd; d) distribuciones

de color para las Im.
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Figura 7.5: Distribuciones del color (V' — I) para los datos, superpuestas a cuatro representaciones
de las distribuciones de color (V — I) para el modelo “test”, en el que la clase de las
espirales tempranas se ha subdividido en dos mitades correspondiente a las poblaciones
S0/a-Sa y Sb, respectivamente. El modelo estd normalizado al nimero de galaxias en
cada intervalo de magnitud en V. Unicamente se han representado las galaxias con
21 < V < 23. Pueden derivarse conclusiones similares para otros rangos de magnitud.
Histogramas sombreados: distribuciones de los datos con 21 < V < 23. Histogramas
vacios con lineas gruesas: distribuciones del modelo. Lineas punteadas: efecto de los
errores fotométricos sobre el histograma tedrico, obtenido convolucionédndolo con una
funcién gaussiana de o(y_r) = 0,13. Paneles: a) distribuciones de color para toda la
poblacién; b) distribuciones de color para las S0/a-Sa; ¢) distribuciones de color para
las Sb; d) distribuciones de color para las Sbc-Sd. Para este modelo, las distribuciones
de color de las E-SO es muy similar a la mostrada en la Fig. 7.4b.
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manera apreciable en ninguna de las tres bandas.

Este ejercicio indica que el déficit en galazias rojas de nuestro modelo de la
Fig. 7.4 se debe bdasicamente a la descripcion simplista de la poblacion de las espirales
que insertamos en el modelo. Es posible que también nos esté afectando el que el
modelo impone una tnica edad a cada poblacién (un unico zf). De hecho, si una
fraccién apreciable de las espirales tempranas actuales pudiera haberse formado
antes que las restantes, ésta fraccién de espirales estaria dominada por poblaciones
mas rojas que las que asume nuestro modelo, con lo cual obtendriamos distribuciones
de color més anchas para las S0/a-Sb.

7.6. Limitaciones de los modelos de cuentas

Los limites de las conclusiones derivadas de los modelos surgen de las propias
limitaciones de las cuentas a las que los ajustamos y de las inherentes al cédigo de
ajuste. En realidad, las limitaciones de las cuentas en éptico de todos los autores
que hemos utilizado al ajustar los modelos nos van a afectar mas que las de Kg; ya
que estas 1ltimas estan filtradas, considerdandose tinicamente las cuentas completas
de varios estudios en Kg, tal y como se describe en CHO3. De ahi que las cuentas
en Kg de la Fig. 7.3 muestren menor dispersién que las de U y B.

En primer lugar, estamos utilizando no sélo nuestras cuentas obtenidas en U y
B, sino las cuentas de diversos autores para ampliar el rango de magnitudes al que
ajustamos las cuentas; y éstos han empleado distintos tratamientos en la correcciéon
de efectos, tales como la completitud del catdlogo o la fiabilidad de las fuentes del
mismo. En otras ocasiones, ni tan siquiera corrigen de extincién o de cuentas de
estrellas; por lo que la tendencia que ajustamos fuera del rango de nuestras cuentas
con los modelos podria ser muy distinta si se utilizase un criterio comun de computo
de cuentas.

Uno de los principales efectos que estd contribuyendo a la dispersion de las
cuentas de varios autores es la varianza césmica. En el rango de magnitudes més
brillantes, la estadistica de muestreo es lo suficientemente alta como para haber
minimizado dicha contribucién (se corresponden con las cuentas obtenidas por el
SDSS). No obstante, en la zona débil, donde nos estamos guiando basicamente por
las cuentas del HDF, este efecto puede ser muy relevante, dada el drea tan pequena
que presenta este campo. Por otra parte, debemos tener en cuenta que los errores en
las magnitudes pueden desplazar hacia la derecha algunos de los puntos mas débiles
de las cuentas; aunque por la distribucion de errores de nuestros catdlogos, sabemos
que este desplazamiento no superaria 0.2-0.3 mag en el peor de los casos.

Todos los efectos anteriores se minimizarian obteniendo cuentas méas profundas
en un rango de magnitudes mayor, y siguiendo siempre el mismo procedimiento
de obtencién. También se podrian reducir las incertidumbres ajustando los modelos
Unicamente a las cuentas de los autores que cumplan ciertos requisitos, tales que nos
aseguren su fiabilidad. Esta fue la forma en la que CHO3 mejoraron la deteccion del
cambio de pendiente en Kg: consideraron unicamente las cuentas de otros autores
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que eran completas. Definieron como completas sélo aquellas cuentas que habian
sido obtenidas con més de 10 objetos (para que el valor sea mayor que tres veces su
desviacién estadistica) y que incluian correcciones de eficiencia y fiabilidad rigurosas.
Si quisiéramos reducir la dispersion de las cuentas empleadas en el ajuste en nuestro
caso, deberiamos considerar también sélo aquellos autores que corrigen la extinciéon
galactica.

En lo referente al cédigo, la limitacion més relevante puede que sea la imagen
tan simplista que utiliza de la formacion galdctica, en la cual las fusiones cam-
bian el nimero y las luminosidades de las galaxias, pero no los tipos morfolégicos
de éstas. En realidad, es mas plausible que las galaxias, al fusionarse, cambien de
un tipo morfolégico a otro; en particular, de tipos méas tardios a m&s tempranos
(Gerhard 1981; Barnes 1988; Mihos & Hernquist 1996; Moore et al. 1996; Walker et
al. 1996; Dubinski 1998; ABP01; EM06b). Este proceso de formacion de las elipticas
debe ser prolongado en el tiempo. No tiene sentido pensar que todas las elipticas
se han formado a z ~ 1,5 a la vez. Sin embargo, dado que NCMOD no reproduce
el hecho de que la fusién de dos espirales pueda dar lugar a una eliptica, sino que
considera que el remanente serd una espiral del mismo tipo, contrarrestamos esta
limitacién al imponer que la poblacién eliptica presenta una formacién instantdnea
(modelo SSP) y surge completamente a z = 1,5. De esta manera, NCMOD mimetiza
el proceso de creacién de la poblacién roja mediante las fusiones, minimizando la
fase durante la cual las galaxias contienen estrellas jévenes. Por tanto, no pode-
mos interpretar literalmente el hecho de que tnicamente reproducimos el cambio de
pendiente de las cuentas en Kg imponiendo zy = 1,5 para las E-S0. Lo que si po-
demos decir, en base a los conocimientos que se tienen acerca de la formacién de
estos sistemas, es que la mayor parte de la poblacién eliptica terminé de formarse a
z ~ 1,5, una época relativamente reciente respecto a anteriores consideraciones que
la situaban en z ~ 4, dadas las edades de sus estrellas constituyentes. Dentro de
un escenario de formacién jerarquica, podemos entender que las elipticas se hayan
terminado de ensamblar a z ~ 1,5 y que sus estrellas sean mas viejas, puesto que
proceden de los bloques pregalacticos o galaxias de disco previas que se fusiona-
ron para configurarlas. De ahi que interpretemos este z = 1,5 como la época en
la que terminaron de formarse las elipticas estructuralmente. La desventaja de esta
implementacion tan sencilla de la formacién galactica es que el z de formacién de
las espirales estda muy mal restringido: valores de 1,5 < z < 10 para las espirales
tempranas y de 0,5 < z < 10 para las tardias dan lugar a resultados aceptables.
El modelo que hemos utilizado deberia incluir parametrizaciones mas complejas de
las fusiones galacticas para describir mejor los procesos evolutivos de las galaxias
(quizés empleando aproximaciones semianaliticas).

La inclusién de la extincién en todos los tipos galdcticos ha resultado ser clave
para reproducir las cuentas azules e infrarrojas simultdaneamente. No obstante, el
modelo de aplicacion de la extinciéon puede mejorarse y se deben corroborar las pro-
fundidades dépticas de los diversos tipos galdcticos (en particular, de los tempranos)
a través de un mayor esfuerzo observacional. Seria necesario obtener diagnosticos
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directos independientes del polvo sobre las poblaciones que constituyen las elipticas
o sobre las de las galaxias que han sido precursoras de las mismas. Pero la obtencién
de estos diagnésticos no resulta sencilla, ni tampoco establecer cuales han sido estas
galaxias precursoras.

Respecto a las LFs empleadas, hemos visto que seria preciso caracterizar mejor
los distintos tipos morfoldgicos que entran en juego en la evolucién galdctica, con el
fin de ajustar mejor la distribucién de colores que el modelo proporciona.

La pregunta en la que derivan las conclusiones de nuestros modelos es por qué la
distribucién de épocas de formacion de las elipticas presentan su maximo en z ~ 1,5.
Una alternativa a las limitaciones del modelo es la utilizacién de modelos semianaliti-
cos. De hecho, el grupo GOYA estd tratando de resolver esta cuestién en el marco
de una colaboracién con el grupo de Cosmologia Tedrica de la Universidad de Bar-
celona, el cual lleva tiempo desarrollando su modelo AMIGA, un modelo SAM de
formacién y evolucion galdctica donde, de forma consistente, se considera toda la
fisica de este proceso.
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Modelos de acrecimientos de satélites

a segunda parte de esta tesis compila todo el trabajo efectuado con modelos de
N-cuerpos para simular el proceso de los acrecimientos de satélites. Hemos esca-
lado sus densidades a la de la galaxia primaria de tal forma que obedecen la relacién
observacional de Tully-Fisher. En este capitulo, describiremos el modelo de galaxia
utilizado, el escalado empleado entre la galaxia primaria y el satélite, y todo lo rela-

cionado a la preparacién y ejecucién del conjunto de experimentos que planificamos.

8.1. El crecimiento de bulbos mediante los acrecimientos de
satélites

En el capitulo §1, comentdbamos que las observaciones revelan que las fusiones
de galaxias son procesos bastante frecuentes en el Universo. De hecho, acabamos de
ver que los modelos de cuentas de galaxias en NIR y en azul hasta z ~ 2 apoyan
la existencia de ritmos de fusién intermedios-altos a partir de z > 1, aunque desde
z ~ 1 hasta hoy hayan perdido relevancia (§7).

Es mas, los modelos actuales que parecen reproducir en mayor medida las pro-
piedades del Universo actual son los de ACDM, que precisamente abogan por la
formacién jerarquica de las estructuras del Universo (Roche et al. 1997). Por otra
parte, las simulaciones de IN-cuerpos han establecido que las fusiones son mecanis-
mos muy eficaces en la evolucién de unos tipos morfolégicos a otros mas tempranos.
Aunque se sabe que no son los tinicos procesos capaces de ejercer un cambio nota-
ble en la estructura central y en el tipo morfolégico de las galaxias: las barras y
las inestabilidades internas de los discos galdcticos rivalizan con las fusiones como
causa principal del crecimiento de los bulbos. Por tanto, establecer la relevancia
que las fusiones hayan podido ejercer en la constitucién de los bulbos actuales es
fundamental para entender la mezcla morfoldgica local.

Kormendy ha clasificado los bulbos en dos tipos: los bulbos clédsicos y los pseu-
dobulbos; aunque las caracteristicas de ambos tipos no estdn definidas de forma
excluyente ni rigurosa (Kormendy & Fisher 2005). La clasificacién asocia a cada
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tipo de bulbo unos procesos de formacién que, hipotéticamente, habrian dado lu-
gar a dichas caracteristicas. En particular, se relacionan a los bulbos cldsicos con
las fusiones y a los pseudobulbos con las barras. Sin embargo, esta asociacion no
proporciona una explicacion satisfactoria al hecho de que la mitad de las espirales
tempranas, supuestamente originadas a través de fusiones, albergan pseudobulbos
(véase §1.2.1).

Para resolver esta cuestién, se suele recurrir a los acrecimientos de satélites como
posibles sustitutos de las barras en la generacién de los pseudobulbos (§1.2). La razén
de esto es que se espera que los acrecimientos sean capaces de inducir cambios en la
galaxia menos violentos que los de una fusién mayor, pero manteniendo las trans-
formaciones tipicas de un proceso de fusién. A pesar de que numerosos trabajos han
estudiado los efectos de las fusiones galdcticas (y en particular de los acrecimien-
tos de satélites), por lo general, éstos se han centrado poco en la evolucién de los
parametros fotométricos del bulbo a raiz de las fusiones de satélites, en los procesos
que dan lugar a la evolucién de la estructura central, y en la consistencia de ésta
con las observaciones. El estudio que presentamos a continuacién pretende esclare-
cer si los acrecimientos de satélites sobre galaxias de disco realmente conducen a un
crecimiento apreciable del bulbo de la galaxia principal, y si éste es consistente con
las observaciones. De hecho, si los acrecimientos han sido relevantes en la evolucion
de las galaxias, las caracteristicas de los remanentes de nuestras simulaciones debie-
ran ser coherentes con las relaciones de escalado globales que se observan entre los
bulbos y los discos reales.

Este estudio pretende ampliar y completar el trabajo efectuado por ABPO1
(véase §1.2.5). Obviamente, los efectos del acrecimiento van a ser extremadamente
sensibles a la razén entre las densidades de la galaxia primaria y del satélite. ABPO1
utilizaron satélites esferoidales con alta densidad central, simulando el acrecimien-
to de una galaxia eliptica satélite sobre una principal de disco. Nosotros vamos a
simular un caso mas comun: que el satélite sea también una galaxia de disco. Para
asegurarnos de que el contraste de densidades entre la galaxia principal y la satélite
es realista, hemos empleado un escalado entre ambas basado en la relacién obser-
vacional de Tully-Fisher (TF), la cual obedecen todos los discos de las espirales en
mayor o menor medida. Una vez se completé la evolucién de todos los modelos,
desarrollamos un completo analisis estructural, cinematico y dinamico de las evo-
luciones de la masa del bulbo, de su concentracién central y de las relaciones de
escalado entre los parametros globales de bulbos y discos en los remanentes.

En las secciones siguientes, veremos que nuestros modelos sugieren que los acre-
cimientos de satélites con densidades escaladas con TF (a los que llamaremos a
partir de ahora “satélites TF”) producen un crecimiento apreciable tanto de la rela-
cién B/D como del indice n de Sérsic del bulbo, al igual que los modelos de mayor
densidad de ABPO1 (véase §1.2.5). Sin embargo, los mecanismos que generan el
crecimiento del bulbo en nuestros modelos son diferentes a los de los experimen-
tos de ABPO1. Por otra parte, nuestras simulaciones indican que los procesos de
acrecimiento de satélites TF producen cambios sistematicos en las galaxias, puesto
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que dan lugar a remanentes cuyas propiedades resultan estar escaladas entre si, en
funcion de la razén de masa entre el satélite y la primaria y de la 6rbita del encuen-
tro que se utilicen. Es mas, estas relaciones de escalado bulbo-disco reproducen las
tendencias observadas en galaxias de disco reales.

El resultado mas interesante de nuestros modelos es que confirman que el creci-
miento del bulbo a expensas del material del disco puede estar inducido desde fuera
de la propia galaxia, a través de los acrecimientos de satélites. Nuestros modelos
son los primeros en demostrar que los acrecimientos galdcticos pueden producir evo-
lucién secular en el bulbo de una galaxia, y dar lugar a similitudes estructurales y
poblacionales del bulbo con el disco. Y el hecho de que la evolucién secular pueda
proceder de fusiones menores (y no sélo de inestabilidades internas del disco) re-
suelve la paradoja de que los pseudobulbos sean estructuras presentes en la mitad

de las espirales tempranas’.

8.2. Modelos iniciales

Para construir la galaxia primaria, se ha utilizado el c6digo GalactICS, dispo-
nible bajo peticién a los autores (Kuijken & Dubinski 1995). Este genera modelos
estables compuestos de un disco exponencial (Shu 1969), un bulbo que sigue el mo-
delo de King (King 1966) y un halo oscuro, generado segin el modelo de Evans
(Kuijken & Dubinski 1994). El cédigo emplea una forma analitica determinada de
la funcién de distribuciéon de cada componente, dada en funcién de integrales del
movimiento conocidas. Esto nos asegura que los modelos que deduzcamos simularan
galaxias en equilibrio o cerca de él, ya que obedecen por construccién la ecuacién
de Poisson:

V2)(R, 2) = 471G [ppisco (R, 2) + pBubo(R) + pHalo (R, 2)], (8.1)

donde ¥ (R, z) representa el potencial global de la galaxia y ppisco, PBulbo ¥ PHalo
son las densidades de cada componente, extraidas de la integracién de sus corres-
pondientes funciones de distribucion.

La funcién de distribucién del bulbo viene dada por la siguiente expresién trun-
cada (King 1966):

Foubo(E) = { po (2102) 3% exp [(Wo — W.)/of] {exp [—(E — V.)/of] =1} siE< U, }
0 resto
(8.2)
donde existen tres pardmetros libres: . (el potencial de corte del bulbo), py, (aproxi-
madamente, la densidad central del bulbo, siempre que se ignore el truncamiento de
la funcién de distribucién) y o}, (que gobierna la dispersién de velocidad del bulbo).
Uy es el potencial gravitatorio en el centro del modelo y E la energia especifica.
Por su parte, la funciéon de distribucién del halo viene dada a través de cuatro
parametros libres, segin la expresion truncada derivada por Kuijken & Dubinski

Los resultados de este estudio han sido publicados en EM06b.

)
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(1994) a partir del modelo de Evans (1993):

resto

2 _ 2 _ 2y _ :

Fooo (B, L2) = { ([)(ALZ + B)exp(—E/03) + C| [exp(—E/0od) — 1] si E <0, } . (8.3)
En esta ecuacién, L, representa al momento angular especifico en la direccion de
achatamiento del modelo, ¥g es la profundidad del pozo de potencial en el centro,
oo escala con la velocidad, y los parametros A, B y C estan relacionados con el
achatamiento en la direccién Z del halo.

La funcién de distribucion del disco exponencial viene dada por la siguiente
expresion (Shu 1969):

Q(Rc) ﬁd (Rc) exp _Ep - Ec (Rc) Ez

Jaiseo B L E) = (312 (R0) 52 (R )y () F2(R) 53R

(8.4)

En esta ecuacién, E, representa a la energia de movimiento en el plano (E, =
E — E,), L, es el momento angular especifico en la direccién del eje de simetria
del disco, R. y E. son el radio y la energia de una 6érbita circular con momento
angular L,, y Q y k representan las frecuencias circular y epiciclica a radio R.
Aproximadamente, pq(R), or(R) y 7,(R) equivalen respectivamente a la densidad
media, a las dispersiones de velocidad radial y vertical respecto del plano galactico
(z=0) y aradio R.

Los pardametros empleados en la construccién de la galaxia inicial son los mismos
que los del modelo denominado “A” en el articulo de Kuijken & Dubinski (1995):
el radio del niucleo del modelo de King se ha fijado en 0,15, en las unidades que a
continuacion comentaremos, y el parametro de concentracion es 6,7. La densidad
superficial del disco es exponencial tanto radial como verticalmente, con una escala
de altura 10 veces menor que la escala de longitud radial del disco (Guthrie 1992;
de Grijs 1998). Esta tdltima es igual a hp = 1,0 en las unidades de la simulacién
(por tanto, zp = 0,1). El radio maximo del disco es de 5,0 unidades. El modelo de
Kuijken & Dubinski (1995) escoge una dispersién de velocidad del disco tal que el
disco tiene un parametro de Toomre de Q = 1,7, suficiente para asegurar que el
disco es estable ante la generacion de barras cuando evoluciona aislado. Las masas,
radios y ntmeros de particulas empleados para cada una de las tres componentes
del modelo aparecen en la Tabla 8.1. Nuestros experimentos emplean un valor de
la constante de la gravitacién universal de G = 1, una unidad de longitud igual
a la escala de longitud caracteristica del disco exponencial y una masa total de
la galaxia primaria igual a 6,44 unidades. El modelo reproduce a la Via Léctea
cuando se emplean las siguientes unidades de longitud, velocidad y masa: R = 4,5
kpc, v = 220 km s~', M = 5,1 x 10190M. En este caso, la unidad de tiempo se
corresponde con 20,5 Manos.

El satélite es una réplica escalada de la galaxia primaria en todos los experimen-
tos, por lo que estd constituido también por un halo de materia oscura, un disco
y un bulbo central. En total, cada simulacién consta de 185000 particulas, 45000
de las cuales corresponden al satélite (consultese el reparto de particulas en cada
componente en la Tabla 8.1).
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Tabla 8.1: Pardmetros iniciales de la galaxia primaria y de los satélites.
N° Part. (/10%) Galaxia Primaria
NP D1 Bl H1 D2 B2 H2 Mg Mp Mu B hp 2D
m @ 6 @ 6 © @ ® (9 o) any (12 (13)
185 40 10 90 10 5 30 0,42 0,82 5,20 0,195 1,0 0,1
NOTA.— Col. (1): nimero total de particulas (/10%). Col. (2): nimero de particulas del disco pri-
mario. Col. (8): ndmero de particulas del bulbo primario. Col. (4): nimero de particulas
del halo primario. Col. (5): ndimero de particulas del disco del satélite. Col. (6): nimero
de particulas del bulbo del satélite. Col. (7): nimero de particulas del halo del satélite.
Col. (8): masa del bulbo primario. Col. (9): masa del disco primario. Col. (10): masa del
halo primario. Col. (11): radio de media masa del bulbo primario. Col. (12): escala de
longitud del disco primario. Col. (13): escala vertical del disco primario.
Tabla 8.2: Pardmetros orbitales y de escala de los experimentos de acrecimientos.
Cédigo MRy MRz QTR RS/RP LZ,O € Rpcri Vpcri 01 trusion ttot
(1 2) ®3) (4) (4) (6) (7 (8) 9 (@) ay (12
M2TF4D.... 1/2 1/6 4,0 0,40 0,4815 0,907 0,73 1,981 30 ~ 66 100
M2TF35D.. 1/2 1/6 3,5 0,46 0,4815 0,907 0,73 1,981 30 ~ 72 100
M2TF3D.... 1/2 1/6 3,0 0,54 0,4815 0,907 0,73 1,981 30 ~ 80 100
M3TF4D.... 1/3 1/9 4,0 0,33 0,3532 0,900 0,79 1,793 30 ~ 70 100
M3TF35D.. 1/3 1/9 3,5 0,39 0,3532 0,900 0,79 1,793 30 ~ 80 100
M3TF3D.... 1/3 1/9 3,0 0,48 0,3532 0,900 0,79 1,793 30 ~ 85 100
M6D........... 1/6 1/18 3,5 0,28 0,1963 0,892 0,86 1,606 30 ~ 116 122
M2R.......... 1/2 1/6 35 0,46 04815 00907 0,73 1,981 150 ~80 100
M3R........... 1/3 1/9 3,5 0,39 0,3532 0,900 0,79 1,793 150 ~ 87 100
M6R........... 1/6 1/18 3,5 0,28 0,1963 0,892 0,86 1,606 150  ~ 142 154
NOTA.— Col. (1): cédigo del modelo. Col. (2): cociente inicial entre la masa luminosa del satélite y

la masa del bulbo primario. Col. (8): cociente inicial entre la masa luminosa del satélite y
la masa luminosa de la galaxia primaria. Col. (4): indice de Tully-Fisher empleado en el
escalado. Col. (5): cociente inicial de los radios de media masa del satélite y de la galaxia
primaria. Col. (6): momento angular inicial de la érbita en unidades de la simulacién.
Col. (7): excentricidad orbital. Col. (8): distancia entre las dos galaxias en el pericentro
en unidades de la simulacién. Col. (9): velocidad en el paso por el pericentro en unidades
de la simulacién. Col. (10): dngulo inicial entre el momento angular de la érbita y el espin
del disco primario. Col. (11): tiempo de fusién completa en unidades de la simulacién.
Col. (12): nimero total de pasos de tiempo calculados en las unidades de la simulacidn.
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8.3. Reglas de escalado galaxia primaria-satélite

Sabemos que la densidad relativa entre la galaxia primaria y el satélite va a
controlar el destino de esta tltima en el campo de marea de la primaria; y, en parti-
cular, queremos estudiar si satélites con densidades relativas realistas se destruiran
o sobrevivirdn al acrecimiento. Si lo que pretendemos es que el escalado de masa y
tamafno que impongamos reproduzca densidades relativas realistas, éste debe estar
motivado fisicamente. De ahi que se impusiera que las luminosidades y las veloci-
dades de rotacién de la galaxia primaria y de los satélites cumplieran entre si la
relacién observacional de TF: L ~ V3™ siendo ar el exponente de TF.

Siguiendo Gonzélez-Garcia & Balcells (2005, a partir de ahora GGBO05), los
sistemas proximos al equilibrio del virial cumplen: 2Ec = —FEp, donde Ec y Ep
representan a la energia cinética y potencial del sistema, respectivamente. Por con-
siguiente, obedecen las siguiente relacion:

GMtot
Rg '’

V?x (8.5)
donde V2 es dos veces la energfa cinética por unidad de masa o especifica de la
galaxia, y Rq es el radio gravitatorio derivado de la energia potencial de la galaxia.

Suponiendo que la masa luminosa escala con la luminosidad (es decir, que M /L
es constante) y considerando que la galaxia cumple la relacién de TF (o sea, que
L o VSTF) entonces llegamos a que:

Mg o VOTF. (8.6)

Considerando que V' o Vpax, de las dos ecuaciones anteriores podemos derivar
que:

Mot 2/«
R—G XX Mlum TF. (87)

Con lo cual, y asumiendo que Mot /My, es constante en nuestros modelos, ob-
tenemos que las galaxias homdlogas con idéntica razén masa-luminosidad (M /L)
cumplirén la relacién TF si sus tamanos (R) y sus masas (M) escalan como:

R o M1=2/arr, (8.8)

El escalado de la ec. [8.8] fue empleado en nuestros modelos. Dado que la densidad
media (p) de cada galaxia es proporcional al cociente de M/R3, de la expresién
anterior se deduce que p escalard como:

_6 _9
poc Marr ~, (8.9)

Por tanto, para My/M; < 1, py/p; crece con app. Asi pues, los satélites escalados
empleando mayores valores de ap poseeran densidades centrales més altas que si
se utilizan valores menores. El valor observacional de aTr depende de la banda
fotométrica que se emplee. Sakai et al. (2000) encontraron que o = 3,2 — 4,5 de la
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E Masa por conteo de
0 E-particulas

2.5 log(Ly/Lyy)
|

_% = 1 : : =

E Masa por ajuste
0 Ebulbo+disco

2.5 IOE(Lr/LT,o)
|
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—4 & L L L =
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log(vmt/vmt,o)
Simbolos: Relacion TF: Colores:
o M,(Lum)/Mg(Bulbo)=1/2 — TF: «=3.0 B o=3.0
O Mg,(Lum)/My(Bulbo)=1/3 — TF:a=3.5 B ap=35
A M_(Lum)/Mi(Bulbo)=1/6 — TF: a=4.0
WM ¥ Satelites iniciales ] ar=4.0

v Modelo inicial

Figura 8.1: Relacién de Tully-Fisher (Liota-Vi.iT ) entre la galaxia primaria y los satélites al inicio

circ
de la simulacién. Panel superior: relaciéon de TF calculando la luminosidad total de los
modelos iniciales mediante el conteo directo de masa de las particulas. Panel inferior:
relacién de TF calculando la luminosidad total de los modelos iniciales mediante ajustes
bulbo-disco a sus perfiles radiales de densidad superficial. Lineas continuas: relaciones
Liotal x V5. IF para los tres exponentes empleados en nuestros modelos (aTr = 3,0, 3,5

circ

y 4,0, constltese la leyenda en la figura).

banda B a la H, en una muestra observacional que incluia espirales de todos los
tipos. Para abarcar todo este posible rango, hemos utilizado tres valores distintos
en el escalado del satélite a la galaxia primaria: aTp = 3,0, 3,5 y 4,0. En la Fig. 8.1,
mostramos el escalado inicial existente entre la galaxia primaria y los satélites para
los tres valores del indice aTp que vamos a estudiar.

8.4. Condiciones iniciales

El espacio de pardametros iniciales que intervienen en una simulacién a IN-cuerpos
de la fusién de dos galaxias espirales presenta, como minimo, 12 dimensiones princi-
pales: la separacion inicial entre las dos galaxias, la razén de masas entre ambas, el
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cociente de las densidades centrales, las razones B/D de cada una de ellas, las ve-
locidades tangencial y radial relativas, los angulos de los planos galacticos respecto
del plano orbital de cada galaxia (01,01, 02, ¢2) y la distancia del pericentro orbi-
tal. Nosotros hemos modificado iinicamente aquéllas que pensamos podian afectar
mas directamente al resultado de la simulacién: el cociente de masas entre ambas
galaxias, el cociente de densidades centrales (parametrizado mediante arp) y el aco-
plamiento espin-orbita. El resto de parametros, a priori menos influyentes que los
anteriores, permanecen fijos en todos los experimentos.

En la Tabla 8.2, listamos los parametros orbitales empleados para los experi-
mentos, las razones de masas entre satélite y galaxia primaria, y los cocientes de
radios de media masa entre ambas en cada experimento. Se adoptaron cocientes
iniciales entre la masa luminosa del satélite y la masa del bulbo primario iguales a
1:2, 1:3 y 1:6; las cuales equivalen a cocientes de masas luminosas entre el satélite y
la primaria de 1:6, 1:9 y 1:18, respectivamente.

Bertschik & Burkert (2004) clasifican las fusiones en tres grandes grupos segin
los cocientes de masas luminosas de las dos galaxias que interactian: fusiones ma-
yores (razones de masas > 1:5), fusiones menores (razones de masas entre 1: 5 >
y > 1:20), y acrecimientos de satélites (razones de masa < 1 : 20). Si seguimos
estrictamente esta clasificacién, nuestros experimentos serian fusiones menores; pe-
ro teniendo en cuenta que nuestros modelos con razén de masas 1:18 estdn mas
préximos a ser considerados “acrecimientos de satélites” que “fusiones menores”
de acuerdo con este criterio, a partir de ahora nos referiremos indistintamente a
nuestros modelos utilizando ambas menciones.

En la Fig. 8.2, hemos representado esquematicamente la disposiciéon geométrica
inicial de nuestros modelos, aunque sin respetar las escalas. El sistema de coordena-
das presenta el origen en el centro de masas del sistema primaria-satélite, contiene
a la orbita en el plano XY y el momento angular orbital apunta a +Z7. La galaxia
primaria se encuentra situada muy cerca del origen de coordenadas al principio de
la simulacién (representa al grueso de la masa), en X < 0, y el satélite estd inicial-
mente posicionado en el eje +X, a una distancia de 15 unidades del centro de la
primaria.

Las simulaciones cosmolégicas parecen indicar que no existe ninguna correlaciéon
entre los planos orbitales de las fusiones y los espines de los halos; también se
encuentra que las orbitas son independientes de la masa del progenitor y de la
razén de masas entre las galaxias que se fusionan (Khochfar & Burkert 2006). Por
esta razon, sabemos que, en principio, podemos elegir orientaciones arbitrarias de las
galaxias respecto de la orbita, aunque hemos preferido evitar un acoplamiento espin-
orbita completo en nuestros experimentos, que podria dar lugar a efectos extremos.
De ahi que hayamos planificado tanto casos directos como retrégrados.

Las orientaciones de los espines de los discos estdn dadas en coordenadas esféri-
cas estandares (0, ¢). Para cada masa del satélite, ejecutamos una simulacién con
6rbita directa (f; = 30°)? y otra con érbita retrégrada (61 = 150°, véase la Fig. 8.2).

2Los subindices 1 y 2 se refieren a la galaxia primaria y al satélite, respectivamente.
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Figura 8.2: Disposicién geométrica inicial de las dos galaxias en todos nuestros experimentos (di-
rectos y retrégrados). El origen de coordenadas lo define la posicién del centro de masa
(“CM”), el plano XY contiene la 6rbita del encuentro y el eje Z estd en la direccién
del momento angular orbital. En los casos retrégrados, simplemente se invertia el espin
de la galaxia principal.

En todos los casos, los otros tres dngulos son constantes: ¢1 = 0°, 8 = 25° y
@2 = 90°. La eleccién de estos angulos, si bien podria ser completamente aleatoria
como acabamos de ver, estd basada en el efecto Holmberg: Holmberg (1969) detecta
en una muestra de galaxias que, estadisticamente, no existen satélites en una regién
de +30° sobre el plano del disco de las principales; lo que significa que los satélites
cuyas Orbitas estaban contenidas en esta region han sido acretados por la galaxia
principal con preferencia al resto. Esto ha sido corroborado por otros trabajos ob-
servacionales (Zaritsky et al. 1993); aunque existen estudios con simulaciones que
no reproducen este efecto (Quinn & Goodman 1986; Khochfar & Burkert 2006),
e incluso otros andlisis observacionales la desmienten (Carignan et al. 1997). Las
orbitas de satélites que han sido “absorbidas” con preferencia a lo largo de la historia
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del Universo nos indican que presentan mayor probabilidad de fusionarse sobre la
galaxia principal. Por tanto, las érbitas de acrecimientos que estén inclinadas me-
nos de 30° con respecto al plano galdctico principal han sido maés frecuentes en el
Universo. De ahi que hayamos escogido justo este limite observacional, al imponer
que 61 = 30°.

Todos nuestros experimentos presentan excentricidades altas (véase la Tabla
8.2), de acuerdo con simulaciones cosmolégicas recientes que establecen que la mitad
de todas las fusiones entre los halos de materia oscura han debido ocurrir con e ~ 1
(Khochfar & Burkert 2006). Las érbitas originales se eligieron elipticas, con una
distancia en el apocentro igual a dos veces el radio externo del disco (dapoc ~15, en
unidades de la simulacién), y con el pericentro igual a la escala de longitud del disco
primario (dperic ~ 1, en unidades de la simulacién).

Como hemos comentado en §8.3, decidimos emplear tres valores distintos del
exponente a tr dentro de su rango observacional para escalar el satélite a la primaria:
atr = 3,0, 3,5 v 4,0 (recordemos que este parametro rige basicamente el contraste
de densidades entre ambas galaxias). Todas las configuraciones orbitales tienen al
menos un modelo con aTp = 3,5. Ademas, hemos ejecutado modelos con app = 3,0
y 4,0 en el caso directo para los dos mayores cocientes de masa, con el objeto de
estudiar la diferente respuesta del sistema a variaciones en el contraste de densidad
entre la primaria y el satélite.

A partir de ahora, utilizaremos un cédigo de tres componentes para referirnos a
los modelos, en la forma: MmTFa[D/R], donde m indicard la razén de masa bulbo-
satélite empleada, o denotard el exponente TF, (por ejemplo, TF35 para el caso
atr = 3,5), y las letras “D” o “R” describiran el tipo de 6rbita empleada (“D”
para el caso directo y “R” para el retrogrado). En aquellos casos en los que sélo
hemos empleado el exponente TF35 para esa masa del satélite y orbita, se omitira el
“TFa”.

8.5. (Cddigo de integracién. Estabilidad. Conservacion de energia
y momento angular

Los célculos se desarrollaron en maquinas SunBladel00. El cédigo empleado
para el célculo de las fuerzas fue el TREECODE de L. Hernquist (véanse Hern-
quist 1987; Hernquist & Katz 1989; Hernquist 1990a; Hernquist 1990b). Desde hace
casi dos décadas, los cédigos de N-cuerpos en estructura de tipo arbol (o tree-codes)
se han aplicado con éxito a una gran cantidad de problemas de dindmica de gala-
xias, formacion galdctica y de estructuras a nivel cosmoldgico (Barnes & Hut 1986;
Hernquist 1987; Bouchet & Hernquist 1988). Se denominan asi a aquellos cédigos
que, para calcular la fuerza que un grupo de particulas ejerce sobre una cualquiera,
aproximan el valor que se obtendria por suma directa de las fuerzas individuales
por el obtenido considerando que toda la masa del grumo se concentra en el centro
de masas del mismo, siempre y cuando se cumplan ciertos requisitos para que la
aproximacion resulte valida. Para identificar los casos en los que se pueda utilizar
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Figura 8.3:

Tlustracién esquemética del c6digo de N-cuerpos en forma de &rbol (treecode) de Barnes
& Hut (1986), para dos dimensiones. Las particulas se encierran en un primer cuadrado
(la “raiz” del esquema en &rbol). Posteriormente y de forma iterativa, el cuadrado
se va subdividiendo en cuatro cuadrados del mismo tamano, hasta que unicamente
queda una particula en cada cuadrado final (las “hojas” del esquema en drbol). En la
estructura en arbol resultante, un cuadrado de cada nivel puede ser progenitor de hasta
cuatro subceldas en el nivel siguiente (ndtese que los cuadrados vacios no requieren ser
considerados). Fuente de la figura: Springel et al. (2001).
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Distancia de separacién entre los centroides del material que originalmente pertenece a
cada una de las dos galaxias en funcién del tiempo (en unidades de la simulacién), para
tres de los modelos ejecutados: M3TF3D, M2R y M6R. Los primeros dos pasos por el
pericentro orbital son a t ~ 26 y a t ~ 58 en todos los modelos. Cuanto menor sea la
razén de masa entre el satélite y la galaxia primaria, la fusién completa acontece antes
durante el acrecimiento. En los modelos de razén de masa 1:6, la distancia de separa-
cién no llega a ser completamente cero porque el satélite experimenta una destruccién
completa sin llegar al centro del remanente.
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esta aproximacién, los treecodes subdividen el espacio en celdas cubicas de un ta-
mano dado, e identifican aquéllas cuyo tamano es pequeno respecto a la distancia a
la particula en cuestion, segun:

l

i=?
donde [ es el tamano de la celda espacial, d es su distancia a la particula y 6 es el
pardametro de tolerancia, un limite por debajo del cual la celda ya no se abre y se
computa la interaccion de la particula con la masa total de la celda situada en su
centro de masas. Los valores tipicos de 6 son 0 < § < 1. Para 6 = 0, se recupera la
suma directa de las fuerzas.

(8.10)

Este proceso de subdivision del espacio se hace iterativamente, de forma que se
construye un esquema en arbol como el de la Fig. 8.3. Para calcular la fuerza sobre
una particula, el cdédigo recorre todo el esquema desde el nodo raiz, aplicando el
criterio de la ec. [8.10] en cada uno de los nodos de subdivisién, respecto a la celda
en la que se sitia la particula en cuestién. En aquellas subceldas que lo cumplen,
se calcula la fuerza considerando que toda la masa de la subcelda se concentra en
el centro de la misma, y no se sigue el esquema a niveles inferiores a partir de ese
nodo.

La ventaja de estos codigos es que el tiempo de computacién escala sélo como
x Nlog(N), siendo N el nimero de particulas de la simulacién; mientras que los
cédigos de “suma directa de las fuerzas” escalan como o N2, por lo que el ahorro
de tiempo de céalculo con los treecodes es considerable para los N tipicos de las
simulaciones de fusiones galcticas, que son muy elevados. Otra de las ventajas de
estos cddigos es que permiten abordar problemas con cualquier tipo de geometria,
al contrario que los “cédigos de malla”, los cuales establecen unos puntos espaciales
fijos donde se calculan las magnitudes fisicas, determinando la geometria en cierta
forma.

No obstante, los c6digos en arbol también presentan desventajas. La naturaleza
discreta de los sistemas de N-cuerpos suele conllevar una relajacién artificial del
sistema y un calentamiento excesivo por causas numéricas en los sistemas no coli-
sionales (en particular, en las galaxias), en escalas de tiempo relativamente cortas.
Estos efectos numéricos pueden enmascarar o confundirse con otros de naturaleza
dindmica, y derivan de que la representacién discretizada del sistema no reproduce
exactamente la naturaleza continua del potencial del sistema (Walker et al. 1996).
De ahi que, cuando se construyen modelos de galaxias, se empleen nimeros muy
elevados de particulas, puesto que cuanto mejor muestreado se tenga el espacio de
fases, menor serd el efecto de la discretizacion del potencial y se reproducirdn mas
fielmente las estructuras de menor escala.

En la implementacion de Hernquist, las ecuaciones de movimiento son integra-
das usando un algoritmo de tipo “salto de rana” centrado en el tiempo, con pasos
temporales variables (Press et al. 1986). La fuerza gravitatoria se suaviza con un
polinomio de tipo spline con una longitud de suavizado constante: € = 0,02. El cédi-
go es capaz de calcular las fuerzas con pérdidas menores del 1% respecto del valor
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calculado por suma directa, siempre y cuando se apliquen las correcciones de los
momentos cuadrupolares con un parametro de tolerancia igual a § = 0,8. En nues-
tros experimentos, comprobamos que las pérdidas de energia y momento angular a
lo largo de toda la simulacién eran inferiores al 0,1 %.

Tanto la galaxia primaria como el satélite fueron relajadas aisladamente durante
100 pasos temporales, en las unidades de la simulacién, antes de posicionarlas en
las orbitas de la fusion. Como veremos a continuacién, este tiempo fue el estimado
inicialmente como el total que deberiamos evolucionar todos los modelos para ase-
gurar la fusion y relajamiento suficiente de la estructura. Esta evolucion aislada de
las galaxias que se iban a fusionar nos permitié comprobar que los modelos eran
estables, es decir, que tanto su perfil de densidad, su curva de velocidad circular
y el grosor de su disco no variaban de forma apreciable. Asimismo, todos los mo-
delos se evolucionaron maés alld del momento de fusion completo, que oscila entre
trusion ~ 65-140 unidades de tiempo de la simulacion, con el objeto de permitir al
remanente que se relajase. Los tiempos de fusién completa y los totales aparecen en
la Tabla 8.2. En principio, se evolucionaron los sistemas durante un tiempo que era
4 6 5 veces el tiempo de paso por el pericentro de la érbita inicial (tperic ~ 26 para
todos los modelos, véase la Fig. 8.4). Sin embargo, con objeto de que los remanentes
alcanzasen una situacion cercana al equilibrio, se continué la evoluciéon durante ~ 4
tiempos de cruce del halo més, a partir del instante de fusién completo; excepto en
los modelos de razoén de masa 1:6, en los que resultaron suficientes de 1 a 2 tiempos
de cruce del halo.






Analisis detallado de los modelos

En este capitulo, mostramos el andlisis morfolégico, estructural, cinemético y dinami-
co que hemos efectuado a los remanentes resultantes de nuestras simulaciones. Ve-
remos que los acrecimientos de satélites escalados con TF dan lugar a un incremento
apreciable de n y B/D (al igual que los satélites mas densos de ABPO01). El crecimiento
mas suave de n y de B/D de nuestros modelos alivia en cierta forma la excesiva fragili-
dad de los bulbos exponenciales deducida de las simulaciones de ABPO01. Sin embargo,
el mecanismo de crecimiento es diferente del de los experimentos de ABPO01. Mientras
que, en los experimentos de ABPO01, la deposicién del nicleo intacto del satélite en el
centro era fundamental en el crecimiento de n y B/D, en nuestros experimentos todos
los satélites se destruyen por completo, llegue o no su material al centro del rema-
nente. El crecimiento de la estructura central se debe basicamente a la inyecciéon de
material del disco hacia el centro del remanente y, en menor medida, a la deposicién
de material del satélite durante el acrecimiento. Nuestros modelos son los primeros
en demostrar que el crecimiento del bulbo a partir de material del disco, ingrediente
inherente a la evolucién secular, puede ser inducido desde fuera de la galaxia a través

de acrecimientos de satélites.

9.1. Metodologia del analisis

El objetivo béasico de estos modelos es comprobar si el acrecimiento de satélites
escalados con TF dan lugar a un crecimiento apreciable de la estructura central de la
galaxia primaria. Para ello, vamos a comprobar si el indice n del bulbo y el cociente
B/D de la galaxia experimentan algin aumento significativo tras la fusién respecto
de sus valores iniciales. Para ello, analizaremos la evolucion experimentada por los
perfiles de densidad tras el acrecimiento tanto en direccién radial (§9.3) como vertical
(89.4), y las causas que hayan generado dicha evolucién. Con el fin de comprender
dindmicamente los cambios acontecidos en la galaxia, analizaremos céomo se han
modificado las distribuciones de energia y de momento angular de cada una de
las componentes luminosas involucradas en los experimentos (§9.5). Finalmente,
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estudiaremos las caracteristicas cinematicas de los remanentes, tanto con las curvas
de rotacién como con los mapas de velocidad por componentes (§§9.6.1 y 9.6.2). En
todos aquellos aspectos de estos andlisis en los que sea posible, compararemos con
resultados observacionales en galaxias de disco. Con el fin de facilitar y estandarizar
el andlisis de los modelos, hemos generalizado el formato binario en el que se suele
guardar la informacion de los modelos a ficheros FITS, siguiendo las ideas para este
formato propuestas por Barnes et al. (1988) y Teuben (1993). En el ApéndiceD,
describimos este formato en detalle. Asimismo, se han desarrollado una serie de
programas en IDL', para el andlisis morfoldgico, estructural, cinematico y dindmico
de modelos de N-cuerpos dados en nuestro formato.

Comenzamos describiendo los fenémenos fisicos que acontecen durante el acre-
cimiento y las caracteristicas morfoldgicas globales de los remanentes.

9.2. Fenomenologia y morfologia de los remanentes

La evolucién de nuestros sistemas es la tipica de cualquier fusién de dos discos
de distinta masa, por lo que se encuentra descrita detalladamente desde los pri-
meros trabajos que simulaban fusiones (Toomre & Toomre 1972). En las Figs. 9.1
y 9.2, mostramos la evolucién temporal de las distintas componentes del modelo
MB3TF35D en una vista frontal y en otra de canto de la galaxia principal?, respecti-
vamente. Hemos representado las componentes (bulbos, discos y halos) por separado
en beneficio de la claridad del gréafico. La primera columna de cada figura muestra
las particulas de los bulbos de ambas galaxias (rojo: primaria, amarillo: satélite).
La segunda, el material de los discos (azul: primaria, verde: satélite). En la columna
tercera aparece toda la materia luminosa. La columna cuarta muestra la evolucién
de los halos de materia oscura (violeta: primaria, blanco: satélite). Empleando las
unidades que escalarian la galaxia primaria a la Via Léctea (§8.2), el tiempo entre
cada panel (20 pasos de tiempo) equivaldria a unos 400 Manos y el total de la si-
mulacién (100 pasos de tiempo) a ~2 Ganos. Poco tiempo después del paso por el
pericentro a t ~ 26, aparecen largas colas de marea y un puente de material conec-
tando las dos galaxias. En respuesta a la fuerza de marea de la galaxia compaera,
el disco primario desarrolla patrones espirales y distorsiones no axisimétricas en su
region interna.

Estas caracteristicas transitorias pueden contemplarse mejor en la Fig.9.3, en
la cual se muestra la evolucién temporal de los mapas de densidad superficial de
todo el material luminoso del mismo experimento (M3TF35D), en una vista frontal
de la galaxia primaria. Tras la fusién, los patrones espirales y las distorsiones se

'El lenguaje de programacién IDL (Interactive Data Language) presenta una plataforma de
andlisis y visualizacién de datos e imdgenes muy potente. Mds informacién disponible en: http://-
www.rsinc.com/idl/

2Hemos definido el punto de vista frontal de una galaxia en la misma direccién que la del
momento angular total de la materia luminosa de dicha galaxia; mientras que el punto de vista
de canto se ha definido en la direccién de la linea de interseccién entre el plano perpendicular al
momento angular total de la materia luminosa de la galaxia y el plano X Z.
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diluyen por completo durante la fase de relajacién, quedando alguna estructura
espiral residual inicamente en la zona exterior del disco. En la Fig. 9.4, se muestra
la evolucién de los mapas de densidad superficial del mismo modelo, pero en una
vista de canto. El disco primario sufre el engrosamiento inherente a toda simulacién
de fusiones, ademds de desarrollar un leve alabeo al final. No se aprecian barras ni
estructuras “en X” claras en ningin caso.

Al final de la simulacién, el material del satélite queda distribuido en un amplio
rango de radios sobre el disco primario, que mas adelante analizaremos y cuanti-
ficaremos con detenimiento. A la vista de las Figs. 9.1-9.4, podemos concluir que
un escalado del tipo TF entre la galaxia primaria y el satélite conduce a una des-
trucciéon importante del ultimo. De hecho, el satélite se destruye en todos nuestros
experimentos, llegue o mo su material al centro del remanente. Por destruccién debe
entenderse que su material deja de constituir una estructura autogravitante, para
terminar incorporandose plenamente al potencial de la galaxia principal.

Parte del material del satélite llega al centro del remanente, con lo cual contri-
buird a la luz del bulbo del remanente final, pero una gran fraccién del mismo se
ha depositado sobre el disco primario, a radios intermedios. Esta contribucién del
satélite a la creacion de un disco grueso en la galaxia también se observaba en uno
de los experimentos de ABPO01, precisamente en el de menor densidad, y también en
simulaciones cosmoldgicas de evolucién de sistemas de disco (Abadi et al. 2003a).
Mais adelante, veremos que, dependiendo de la densidad y la masa del satélite, su
material alcanza o no el centro del remanente (§9.3.3).

En las Figs. 9.5-9.6 y 9.7-9.8, aparece la evolucion de la densidad superficial del
bulbo del satélite, para un modelo en el que el material del satélite no alcanza el
centro (en este caso, razén de masas 1:6). Al igual que acontece con el material
del disco del satélite, el del bulbo del satélite se deposita sobre el remanente a
partir del segundo paso por el pericentro, siguiendo una distribucién similar al disco.
Veremos més adelante (§§9.4 y 9.6) que su distribucién es mas estrecha verticalmente
y concentrada que la del disco de satélite, y que se compone basicamente de érbitas
circulares. Es decir, el bulbo del satélite da lugar a un disco frio interno en los
remanentes, que, en los casos en los que el material del satélite no alcanza el centro
(ar = 3,0 o razén de masas 1:6), queda reducido a un anillo central de cinemética
fria, tal y como se aprecia en los paneles de la derecha de las Figs. 9.5-9.6 y 9.7-9.8.

La evolucién de los modelos retrégrados es similar a la de los casos directos, salvo
porque, en los primeros, las colas de marea se inhiben por el menor acoplamiento
espin-6rbita (Mihos & Hernquist 1996) y por un menor impulso en el pericentro,
debido a que la separacion en el pericentro es mayor que el radio de marea del
satélite en los casos retrégrados (GGBO05).
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Figura 9.1: Evolucién temporal de la distribucién espacial de las particulas del modelo M3TF35D.
Mostramos un punto de vista frontal del plano galdctico de la primaria, con el centroide
de masas de ésta en el origen de coordenadas. En cada columna se muestra la evolucién
de un tipo de componente diferente. El tiempo aparece en la esquina izquierda superior
de cada panel en las unidades de la simulacion. El primer y el segundo paso por el
pericentro se producen en t = 28 y t = 48, respectivamente. El plano XY se corresponde
con el plano inicial del disco de la galaxia primaria, excepto en los paneles inferiores, en
los que se representa el plano galdctico del remanente final. La érbita tiene el sentido
inverso a las agujas del reloj, y es prégrada con la rotacion de la galaxia primaria.
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Figura 9.2: Evolucién temporal de la distribucién espacial de las particulas del modelo M3TF35D.
Se muestra la galaxia primaria vista de canto, centrada en el origen. El tiempo aparece
en la esquina izquierda de arriba de cada panel en las unidades de la simulacién. La
direcciéon Z es perpendicular al plano galactico de la galaxia primaria, excepto en los
paneles inferiores, en los que esta direcciéon es perpendicular al plano galdctico del
remanente final. Constltense el pie de la Fig.9.1.
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Figura 9.3: Evolucién temporal de la densidad superficial del material luminoso del modelo
M3TF35D, empleando un punto de vista frontal de la galaxia primaria. Cada panel
de izquierda a derecha y de arriba a abajo se corresponde con un instante temporal del
acrecimiento distinto, separados entre si por At = 4, en unidades de la simulacién. El
codigo de color indica distintos valores de densidad, de acuerdo con la leyenda de niveles
de la derecha de la figura. Las lineas en negro representan las curvas de isodensidad en
cada instante de tiempo. El eje de abcisas se corresponde con el Y de la Fig.9.1; el de
ordenadas, con el X. Los ejes se encuentran en las unidades de longitud de la simulacién.
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Figura 9.4: Evolucién temporal de la densidad superficial del material luminoso del modelo
M3TF35D, empleando un punto de vista de canto de la galaxia primaria. Cada pa-
nel de izquierda a derecha y de arriba a abajo se corresponde con un instante temporal
del acrecimiento distinto, separados entre si por At = 4, en unidades de la simulacién.
El c6digo de color indica distintos valores de densidad, de acuerdo con la leyenda de
niveles de la derecha de la figura. Las lineas en negro representan las curvas de iso-
densidad en cada instante de tiempo. El eje de abcisas se corresponde con el Y de la
Fig. 9.2; el de ordenadas, con el Z. Los ejes se encuentran en las unidades de longitud
de la simulacién.
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Figura 9.5: Evolucién temporal de la densidad superficial del material que originariamente consti-
tuye el bulbo del satélite, para el modelo M6D y para un punto de vista en el que la
galaxia primaria apareceria de frente. Se comienza a generar un anillo central por parte
de este material en los primeros estadios de evolucién del sistema. Mostramos la evo-
lucién de los cien primeros instantes de tiempo del experimento (los tdltimos instantes
de la evolucién se muestran con mds detalle en la Fig.9.6). Cada panel de izquierda
a derecha y de arriba a abajo estdn separados entre si por At = 4, en unidades de la
simulacién. El cédigo de color indica distintos valores de densidad, segun la leyenda de
la derecha. El eje de abcisas se corresponde con el X de la Fig. 9.1; el de ordenadas, con
el Y. Los ejes se encuentran en las unidades de longitud de la simulacién.
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Figura 9.6: Evolucién temporal de la densidad superficial del material que originariamente consti-
tuye el bulbo del satélite, para el modelo M6D y para un punto de vista en el que la
galaxia primaria apareceria de frente. Se aprecia la constitucién del anillo central por
parte de este material en los tultimos estadios de evolucién del sistema. Mostramos la
evolucién de los 22 tltimos instantes de tiempo de la simulacién (los primeros instantes
de la evolucién se muestran con mds detalle en la Fig.9.5). Cada panel de izquierda
a derecha y de arriba a abajo estian separados entre si por At = 1, en unidades de la
simulacién. El cédigo de color indica distintos valores de densidad, segun la leyenda de
la derecha. El eje de abcisas se corresponde con el X de la Fig. 9.1; el de ordenadas, con
el Y. Los ejes se encuentran en las unidades de longitud de la simulacién.
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Figura 9.7: Evolucién temporal de la densidad superficial del material que originariamente consti-
tuye el bulbo del satélite, para el modelo M6D y con un punto de vista en el que la
galaxia primaria inicial apareceria de canto. Se comienza a generar un anillo central por
parte de este material en los primeros estadios de evolucién del sistema. Mostramos la
evolucién de los cien primeros instantes de tiempo del experimento (los ultimos instan-
tes de la evolucién se muestran con més detalle en la Fig. 9.6). Cada panel de izquierda
a derecha y de arriba a abajo estdn separados entre si por At = 4, en unidades de la
simulacién. El c6digo de color indica distintos valores de densidad, segin la leyenda de
la derecha. El eje de abcisas se corresponde con el Y de la Fig. 9.2; el de ordenadas, con
el Z. Los ejes se encuentran en las unidades de longitud de la simulacién.
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Figura 9.8: Evolucién temporal de la densidad superficial del material que originariamente consti-
tuye el bulbo del satélite, para el modelo M6D y con un punto de vista en el que la
galaxia primaria inicial apareceria de canto. Se aprecia la constitucién del anillo central
por parte de este material en los dltimos estadios de evolucién del sistema. Mostramos la
evolucién de los 22 tltimos instantes de tiempo de la simulacién (los primeros instantes
de la evolucién se muestran con mds detalle en la Fig.9.7). Cada panel de izquierda
a derecha y de arriba a abajo estdn separados entre si por At = 1, en unidades de la
simulacién. El c6digo de color indica distintos valores de densidad, segin la leyenda de
la derecha. El eje de abcisas se corresponde con el Y de la Fig. 9.2; el de ordenadas, con
el Z. Los ejes se encuentran en las unidades de longitud de la simulacién.
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9.3. Perfiles de densidad superficial

Tal y como ya hemos comentado, los parametros fotométricos del bulbo y del dis-
co experimentaron cambios tras el acrecimiento. Para inferir su evolucién, utilizamos
el mismo procedimiento que emplean los observadores para deducir los parametros
fotométricos de las galaxias reales: se ajusta una funcién a los perfiles de brillo
superficial del material luminoso de cada remanente. Nosotros empleamos perfiles
promediados azimutalmente en una vista frontal de cada remanente. La funcién
empleada para ajustar el perfil de densidad combinaba un perfil de Sérsic para la
descripcién del bulbo central, méds uno exponencial para el disco.

La ley de Sérsic, destinada a dar cuenta del perfil del bulbo central, se ha usado
muy a menudo para este fin (Sérsic 1968; GO01; Mollenhoff & Heidt 2001; Prieto et
al. 2001; MacArthur et al. 2003). Su forma funcional es la siguiente:

I(r) = Lo - exp {=by [(r/re)/" = 1]} (9-1)

donde 7, es el radio efectivo del bulbo, I, representa a la densidad superficial a 7. y
n es el indice de Sérsic, que mide en cierta forma la concentracién central del bulbo.
El factor b,, es una funcion de n, y se extrae resolviendo la siguiente ecuacion:

'(2n) = 2y(2n, by), (9.2)

donde I' y v son las funciones gamma completa e incompleta, respectivamente. En
el rango de 1 < n < 10, GO1 demostré que la expresiéon anterior puede aproximarse
por la forma maés sencilla: b, = 1,9992n — 0,3271, con un error < 0,15 % en todo ese
rango (véase la Fig. 7 de GO1).

El indice n béasicamente nos describe la forma de la curva con la que cae el
perfil de Sérsic, y esta siendo muy utilizado por los observadores como indicativo
de la concentracién central en los bulbos reales. Para n =1 la ec. [9.1] se torna una
ley exponencial (Freeman 1970); mientras que para n = 4 tendriamos la ley de de
Vaucouleurs o 71/4 (de Vaucouleurs 1959). La gran ventaja de la ley de Sérsic es
que deja libre el parametro n, por lo que se pueden ajustar perfiles de diferente
concentracién. No obstante, existen ciertos estudios basados en clasificaciones no
paramétricas de las galaxias que encuentran que n es libre, tanto para los bulbos
de las galaxias espirales como para las elipticas, y que no guarda relacién alguna
con el tipo morfolégico de la galaxia (Fasano et al. 2003; Cassata et al. 2005). Sin
embargo, otros estudios abogan por el significado fisico comprobado de n. Trujillo
et al. (2001) definieron un nuevo indice de concentracién basado en el indice C'(«)
de Abraham et al. (1994), TGC(«), como el siguiente cociente de flujos:

Zi,jEE(are) Iij

TGC(a) N Zi,jeE(re) Lij 7

(9.3)

donde E(r.) es la isofota que encierra la mitad de la luminosidad total del perfil y
E(ar.) es la isofota a un radio o veces r.. Por tanto, 0 < a < 1. En el caso de un
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perfil de Sérsic, TCG(«) se relaciona con n segun:

v(2n, bya/™)

TGC(a) = @b

(9.4)

La concentracién asi definida es una funcién monétonamente creciente de n. Graham
et al. (2001a) detectaron que tanto n como T'C'G(«) presentan fuertes correlaciones
con la luminosidad total de las galaxias, con sus radios efectivos, brillos centrales,
concentraciones y dispersiones de velocidad. Adicionalmente, n ha resultado estar
fuertemente correlacionado con la masa de los agujeros negros supermasivos que se
detectan en el centro de la galaxias (Graham et al. 2001b).

La ley exponencial nos proporciona una manera adecuada de modelar los discos
(Freeman 1970), aunque los discos reales presentan frecuentes truncamientos y anti-
truncamientos en sus perfiles de brillo (Pohlen et al. 2002; Erwin et al. 2005). La
forma funcional del perfil exponencial viene descrita por:

I(r) = Io-exp (—r/ro) (9.5)

donde 7y indica la escala de longitud del perfil, e I es la densidad superficial central.
El cédigo empleado para ajustar los perfiles de densidad superficiales fue el descrito
por GO1, sin utilizar el algoritmo de convolucién por el seeing que el codigo lleva
implementado. El c6digo emplea el método de Levenberg-Marquardt para efectuar
un ajuste no lineal a los pardmetros, de forma que localiza aquellos valores de éstos
que minimizan el x? del ajuste. El cédigo asigna distintos pesos a cada punto a
ajustar, segun el error del mismo. Los puntos dentro del radio del ntcleo del perfil
de King que hemos empleado para generar el bulbo se han excluido del ajuste
(r = 0,15), ya que el perfil de King se aplana en el centro, mientras que la ley de
Sérsic presenta un pico central. También se hicieron varios ajustes incluyendo ~ 5
puntos mas internos al radio de King y excluyendo ~ 5 — 10 puntos externos a éste.
De esta forma, comprobamos que estos cambios no afectaban los resultados de los
ajustes de forma significativa (constltese el estudio elaborado al respecto por Aceves
et al. 2006).

Nuestras distribuciones de masa luminosa pueden compararse directamente con
las distribuciones de luz de las galaxias reales, si tenemos en cuenta que la M/L
de los bulbos y discos difieren como mucho por un factor 2 (Portinari et al. 2004).
En las Figs. 9.9b-k, mostramos los perfiles de densidad superficiales finales de toda
la materia luminosa en funcién del radio (calculados como promedios azimutales),
para todos los modelos, junto con la descomposicién bulbo-disco ajustada en cada
caso. La Fig. 9.9a representa el ajuste efectuado al perfil de densidad superficial de
la materia luminosa de la galaxia primaria al principio de la simulacion.

Los residuos de los ajustes aparecen dados en magnitudes bajo sus paneles corres-
pondientes en la figura, definidos como: Am = 2,5log(1/Iajuste). La RMS tipica de
los ajustes es de ~ 0,05 mag, un resultado bastante razonable, comparado con los
errores tipicos observacionales. Teniendo en cuenta que tenemos 5 parametros libres
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Figura 9.9: Perfiles radiales de densidad superficial de la materia luminosa, junto con los ajustes
efectuados a los mismos (Sérsic+exponencial). Paneles superiores de cada figura: Distri-
buciones de densidad superficial y ajustes resultantes. Los valores ajustados de n, B/D'y
RMS del ajuste aparecen indicadas en cada panel. Circulos abiertos: medidas extraidas
de cada modelo, con sus correspondientes barras de error. Linea discontinua en rojo:
componente de Sérsic ajustada (Tl/"). Linea punteada en azul: componente exponencial
ajustada. Linea continua en negro: suma de las dos componentes (Sérsictexponencial)
ajustadas. Paneles inferiores de cada figura: residuos de los perfiles resultantes de los
ajustes, en magnitudes. Rombos: residuos de los modelos. Las barras de error aparecen
de nuevo superpuestas sobre los residuos (en magnitudes). Linea vertical discontinua:
regién inferior excluida de los ajustes (r < 0,15). Paneles: a) modelo primario inicial;
b)-h) modelos de érbita directa, una vez la simulacién ha finalizado; i)-k) modelos de
orbita retrégrada, una vez ha finalizado la simulacién.
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Tabla 9.1: Pardmetros resultantes de los ajustes bulbo-disco efectuados a los remanentes finales de los acre-

cimientos.

Cédigo RMS log (10,D) hp log (pe) Te n B/D
1) 2) ®) (4) ®) (6) ) (8)
Inicial......... 0,037 -0,8714+0,016 1,0514+0,023 0,01£0,04 0,199+0,009 0,92+0,11 0,504+ 0,03
M2TF3D.... 0,052  —0,97 + 0,03 1,16+ 0,04  0,1140,06 0,192+ 0,013 1,6240,30 0,77 + 0,08
M2TF35D.. 0,042  —0,93 40,04 1,11+0,05 0,1640,07 0,182+ 0,014 1,7140,36 0,81 + 0,09
M2TF4D.... 0,040 —0,96 + 0,07 1,13 £ 0,06 0,12+0,13 0,191 +0,023 1,78 0,80 0,85+ 0,3
M3TF3D.... 0,047  —0,92 =+ 0,03 1,114 0,03  0,1340,08 0,184+ 0,015 1,3240,34 0,67 + 0,08
M3TF35D.. 0,039 —0,95 £ 0,03 1,14 £ 0,04 0,16 £ 0,07 0,182+0,012 1,47+0,29 0,74 £0,08
M3TF4D.... 0,045  —0,97 +0,03 1,154 0,04  0,0740,06 0,200+ 0,012 1,3240,23 0,71 + 0,06
0,053 —0,96 + 0,04 1,14 £ 0,05 0,16 £0,15 0,179+0,023 1,49+0,58 0,73 £0,15
0,062  —0,84 40,04 1,03+0,03 0,1140,07 0,187 40,014 1,684051 0,70 + 0,11
0,065  —0,86 40,05 1,05+ 0,05 0,1640,16 0,173 40,024 1,8740,79 0,72+ 0,18
0,044 —0,91 £ 0,03 1,10 £ 0,03 0,15+0,08 0,175+0,015 1,56+ 0,32 0,68 £0,08

NOTA.— Col. (1): cédigo del modelo. Col. (2): RMS del ajuste en magnitudes. Col. (3): densidad superficial
central del disco. Col. (4): escala de longitud del disco. Col. (5): densidad superficial efectiva del
bulbo. Col. (6): radio efectivo del bulbo. Col. (7): indice de Sérsic del perfil del bulbo. Col. (8):
razén bulbo a disco derivada de los parametros del ajuste Sérsic+exponencial.

en cada ajuste (n, 7e, Io, 7o € Ip) y las miltiples combinaciones entre los pardme-
tros, no podemos descartar la posibilidad de que los ajustes hayan caido en minimos
secundarios del espacio de x2. Para comprobar si esto ha sido de esta manera, ejecu-
tamos varias veces el cédigo de ajuste variando cada uno de los pardmetros iniciales
hasta un factor ~ 10. La conclusién fue que los perfiles de x? presentaban minimos
absolutos muy bien definidos en todos los parametros, por lo que los ajustes efectua-
dos resultan altamente fiables. La Tabla 9.1 lista los pardmetros fotométricos finales
de los perfiles de densidad superficial de los remanentes y los B/D derivados de los

ajustes, segun:
B _ nT@2n)e (re ‘(L , (9.6)
D b%" hp [O,D

Los errores de los pardmetros se han asignado mediante el método de bootstrap
(Efron & Tibshirani 1993; Press et al. 1994; y referencias ahi). Este consiste en susti-
tuir una fraccién ~ 1/e de los puntos que se tienen para el ajuste por los valores de
los anexos, de forma aleatoria, y se vuelve a efectuar el ajuste. La dispersion de los
valores de cada pardmetro obtenidos efectuando este procedimiento un alto nimero
de veces es representativo del error aleatorio propagado que el ajuste lleva implicito,
teniendo en cuenta la dependencia de cada parametro con los restantes.

En todos nuestros experimentos, recuperamos sistemas bien descritos por dos
componentes, en los que las partes externas se describen bien con un perfil exponen-
cial (es decir, un disco), mientras que un perfil de Sérsic representa adecuadamente
a las internas con valores de n > 1 en todos los casos. Teniendo en cuenta que la
galaxia primaria fue disenada para exhibir un bulbo exponencial (n = 0,94) y un
cociente B/D = 0,5, la Tabla9.1 nos indica que todos nuestros remanentes pre-
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Figura 9.10: Vectores de crecimiento en el plano log (n)-log (B/D) de nuestros modelos de acreci-
miento de satélites. El panel de la derecha muestra una ampliacién del panel izquierdo.
Cada segmento de lineas discontinuas comienza en la localizacién en el plano del punto
correspondiente al modelo original, y finaliza en los valores de n y B/D derivados de
los ajustes a las dos componentes de los perfiles de densidad superficial tras la fusién.
Se han representado las barras de error de la Tabla 9.1 sobre los puntos del panel de-
recho. También se han marcado con linea punteada los vectores de crecimiento de los
modelos de ABP01 como comparacién. En la figura, también hemos trazado las dis-
tribuciones de n frente a log (B/D) de varias muestras de bulbos reales (de Jong 1996;
GO01; ABPO05). La leyenda indica la codificacién de simbolos y colores empleada en la
figura.

sentan al final mayores valores de n y de B/D que al principio. Luego podemos
contestar ya a una de las cuestiones que nos plantedbamos en §2.1, relativas a los
modelos: nuestros experimentos indican que los acrecimientos de satélites escalados
con TF también generan un crecimiento apreciable del bulbo central, al igual que los
modelos de ABP01, tal y como se deduce de los incrementos experimentados tanto
por n como por B/D tras el acrecimiento (Tabla9.1).

9.3.1. Crecimiento de los bulbos

Tal y como ya hemos indicado, el indice n y el cociente B/D crecen tras la fusién
en todos nuestros experimentos. En la Fig.9.10 se muestran los vectores de creci-
miento en el plano log(n)-log (B/D), donde, recordemos, B/D se ha derivado de los
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pardametros resultantes de los ajustes a los perfiles de densidad superficial (ec. [9.6]).
Cada segmento comienza en el punto del plano donde se encuentra la galaxia pri-
maria al principio de la simulacién; y finaliza en el punto en el que se sitia el bulbo
del remanente en el plano n-log (B/D) al final de la fusién. Como comparacién, se
han representado los vectores de crecimiento trazados por los modelos de ABPO01,
ademas de distribuciones de bulbos reales procedentes de las muestras de de Jong
(1996), reanalizadas por GO1, y APB95.

En todos nuestros acrecimientos de satélites, el acrecimiento de un satélite con-
duce a un crecimiento simultdneo de B/D y del indice n del bulbo. La densidad del
satélite, parametrizada en nuestros modelos mediante a g, ejerce poca influencia
sobre el crecimiento del bulbo para el rango de valores de a1 estudiado.

ABPO1 habian detectado una tendencia en este diagrama muy similar, emplean-
do satélites modelados como esferoides més densos. Nuestros modelos demuestran
que este aumento de la estructura central persiste cuando los satélites acretados
estan escalados utilizando TF y presentan una estructura de disco; aunque, tal y
como se verd mas adelante, los procesos que conducen al crecimiento en n y en
B/D en los modelos de ABP01 son distintos de los que los producen en los nuestros
(89.3.3).

A continuacién, comparemos las tendencias seguidas por cada conjunto de simu-
laciones. Lo mas notable es que los experimentos de ABPO1 y los nuestros muestran
caracteristicas muy similares: existe una tendencia de los satélites mds masivos a
producir mayores cambios en n y B/D. No obstante, cuantitativamente existen di-
ferencias notables: nuestros modelos, para el mismo crecimiento en B/D, inducen
un incremento menor en n que los experimentos de ABPO1.

Tanto las fusiones menores de ABP01 como las nuestras parecen situarse sobre
secuencias del tipo n = §(B/D)%. Para forzar a la linea log (n)-log (B/D) a pasar
por el punto correspondiente al modelo inicial, hemos ajustado nuestros modelos

segtin: ] o log [%} ’ (9.7)

log [
T inic
donde (B/D)inic ¥ Minic representan los valores iniciales correspondientes a la ga-
laxia primaria (véase la Tabla 9.1). Hemos empleado un algoritmo de expansién
del gradiente para efectuar ajustes no lineales por minimos cuadrados a la ec. [9.7].
Nuestros modelos escalados con TF obedecen la ec.[9.7] para o = 1,4 £ 0,8, con
x2 = 0,021. Por tanto, en nuestros experimentos, n crece un factor ~ 2.6 cuando
el cociente B/D se duplica, partiendo desde niyic = 0,94 (nétese que nuestros ex-
perimentos no alcanzan en ningin momento un incremento tan alto de B/D, véase
la Tabla 9.1). Sin embargo, los remanentes de ABPO1 obedecen peor la tenden-
cia descrita por la ec. [9.7], ya que obedecen dicha ecuacién para o = 1,7 £ 0,7 con
x? = 0,090. Esto significa que, en los modelos de ABP01, n crece por un factor ~ 3,2
(desde n = 1) cuando la razén B/D se duplica. El maximo valor de n alcanzado en
nuestros modelos es n = 1,87, frente a n = 4,30 que obtuvieron ABPO1.
Los bulbos reales se distribuyen a lo largo de una secuencia de mayor n a me-
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dida que aumenta B/D (véase la Fig.9.10). Nuestros resultados indicarian que las
galaxias en la zona inferior izquierda del diagrama (bulbos poco masivos, con n ~ 1)
se desplazarian hacia la zona derecha superior del diagrama (bulbos més masivos,
con valores de n mayores) cuando acretasen un satélite. ABPO1 ejecutaron un ex-
perimento en el que se apreciaban los efectos acumulativos de las fusiones (véase el
modelo que denominan H3D3D). Encontraron que el crecimiento en ny en B/D en
un par de acrecimientos consecutivos de satélites con la misma masa (1:3) sobre la
misma galaxia primaria era exactamente el mismo que si se acretaba toda la masa
de una vez. Por tanto, si los efectos de las fusiones son realmente acumulativos, tal
y como este experimento parece indicar, los acrecimientos de satélites proporcio-
narfan un nexo evolutivo entre los bulbos pequeinios con n bajo y los bulbos masivos
con n alto. Es mas, Khochfar & Silk (2005) encontraron en sus simulaciones cos-
molégicas que las fusiones menores son un orden de magnitud maéas frecuentes que
las mayores, resultado que apoyaria la posible relevancia de las fusiones menores en
la configuracién de los bulbos actuales.

Sin embargo, la Fig.9.10 revela que nuestros modelos comienzan con un B/D
muy alto dentro del rango de los valores observados en los bulbos reales. Este des-
plazamiento a valores tan elevados de B/D se debe basicamente a las limitaciones
computacionales: galaxias con bulbos ma&s pequenos producirian un alto rango de
escalas de tiempo dinamico, lo que conduciria a tiempos de calculo prohibitivos.
Ademsds, experimentos con bulbos menores en la galaxia primaria requeriran satéli-
tes ain menores, los cuales tardardn mas en fusionarse con la galaxia principal, lo
que volveria a incrementar el tiempo de computacion demasiado.

Es probable que las transformaciones dindmicas principales que acontecen en
nuestros modelos sean extrapolables al caso de que la galaxia principal tuviese un
menor B/D. Aunque los casos difieran en algunos detalles, el acrecimiento de un
satélite sobre una galaxia con menor B/D producird también un crecimiento en n y
en B/D. Los bulbos pequenios, con n < 1, presentaran un campo de marea mas débil
que permitird que los satélites lleguen al centro sin destruirse. Esto generara una
tendencia en log(n)-log(B/D) més acusada que la hallada con los presentes modelos
(ec. [9.7]). Por el contrario, en caso de comenzar con un bulbo méas masivo de n > 1,
lo 1égico seria esperar pendientes de crecimiento menos acusadas que las de nuestros
modelos en el diagrama log(n)-log(B/D). Si consideramos, tal y como el experimento
de ABPO0O1 que comentiabamos antes sugiere, que la evolucién de los bulbos en el
plano log(n)-log(B/D) no depende de si la totalidad de la masa es acretada en un
sélo evento o en varios de menor envergadura, los acrecimientos de satélites podrian
cubrir por completo el rango que ocupan las galaxias reales en el diagrama de log(n)-
log(B/D).

Se podria pensar que, a pesar de que la pendiente de crecimiento se suavice a
mayores n, un par de acrecimientos podrian expulsar cualquier galaxia de la regién
ocupada por los bulbos reales en el diagrama log(n)-log(B/D). Sin embargo, existen
indicios en los modelos de ABPO1 de que el crecimiento de n via acrecimientos de
satélites (no disipativos) satura en algin valor de n, alrededor de n ~ 4. Esto
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mantendria, tras una fusion, a los bulbos méas masivos dentro de la regiéon ocupada
por los bulbos reales en el diagrama log(n)-log(B/D).

9.3.2. El problema de la fragilidad de los bulbos exponenciales

Este crecimiento mas suave en n que presentan nuestros modelos contribuye a
aliviar, hasta cierto punto, el problema planteado por numerosos trabajos compu-
tacionales acerca de la fragilidad de los bulbos exponenciales ante un acrecimiento
o0 fusién menor. Las simulaciones de fusiones galacticas hasta la fecha demostraban
que éstas eran mecanismos extremadamente eficientes en evolucionar los bulbos ex-
ponenciales a bulbos con n > 3 (Gerhard 1981; Barnes 1988). En particular, los
modelos de ABP01 se mostraban tan eficientes incrementando n, que los autores
concluyeron que los bulbos exponenciales son extremadamente fragiles ante las fu-
siones y que no han podido sufrir ninguna a lo largo de la historia del Universo. Pero,
por otra parte, los actuales modelos cosmologicos de CDM predicen que han debido
existir ritmos de fusién elevadisimos en el Universo, siendo las fusiones menores un
orden de magnitud mas frecuentes que las mayores a todos los z; e incluso las ob-
servaciones establecen ritmos de fusién que implican que las galaxias han debido de
experimentar en promedio més de una fusién a z > 1. Le Fevre et al. (2000) llega
incluso a inferir que una galaxia ha debido de experimentar en promedio un acreci-
miento desde z ~ 1 hasta hoy. Si las fusiones hubiesen sido realmente tan comunes
en el Universo y si fuesen mecanismos tan eficientes en hacer crecer los bulbos ex-
ponenciales, entonces no podemos explicar por qué son tan comunes a z ~ 0 las
espirales tardias con bulbos exponenciales, puesto que una tnica fusiéon habria sido
suficiente para incrementar el n de su bulbo a n > 1.

De todo esto se deduciria que las espirales con bulbos exponenciales han debido
estar extraordinariamente protegidas frente a acrecimientos y fusiones, en contraste
con el resto de galaxias. Pero, jpor qué razon? ;Qué las protege si no se encuentran
particularmente aisladas?

A la luz de los presentes modelos, vemos que la fragilidad de los bulbos expo-
nenciales de ABPO1 ante las fusiones procedia del hecho de emplear satélites de
alta densidad. Nuestros modelos demuestran que, si las densidades de los satélites
son lo suficientemente bajas como para producir una destruccién importante de los
mismos durante el acrecimiento, su material se va depositando por capas sobre las
regiones mds externas del disco primario, sin apenas afectarlo (tal y como Abadi et
al. 2003b encontraron en sus modelos). Como resultado, el crecimiento en n es bajo;
por lo que un bulbo exponencial podria sequir siéndolo tras una fusion, con tal de
que el satélite acretado fuese lo suficientemente pequerio y presentase una densidad
similar a la de nuestros modelos. Y esto no es muy dificil: basta con que el satélite
cumpla la relacion de TF, relacion que, por otra parte, cumplen observacionalmente
todas las galaxias espirales. Por tanto, nuestros modelos alivian hasta cierto punto
el problema de la fragilidad de los bulbos exponenciales.
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Evolucién temporal de los perfiles de densidad superficial de las diversas componentes
luminosas, promediados azimutalmente y para una vista frontal de la galaxia principal,
en el modelo M3TF3D. Las contribuciones de las distintas componentes al perfil se
representan con distintos colores, segin la leyenda. El tiempo aparece en la esquina
superior derecha de cada panel. Los pasos por el pericentro tienen lugar a ¢t ~ 28 y
t ~ 48, en unidades de tiempo de la simulacién. Azul: contribucién de las particulas
del disco primario al perfil de densidad superficial en cada instante temporal. Rojo:
contribucién de las particulas del bulbo primario afiadida a la del material del disco
primario. Verde: contribucién del material luminoso del satélite anadido al material
luminoso de la galaxia primaria (bulbo+disco).
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Figura 9.12: Distribuciones de densidad superficial de las diferentes componentes luminosas de todos

los remanentes, para un punto de vista frontal. Lineas continuas en megro: material
luminoso total. Para el modelo inicial, sélo se considera el material luminoso de la
galaxia primaria. Lineas continuas en violeta: material luminoso de la galaxia primaria.
Circulos rojos: material del bulbo primario. Lineas rayadas-punteadas en azul: material
del disco primario. Lineas punteadas en amarillo: material del bulbo del satélite. Lineas

rayadas en verde: material del disco del satélite.
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9.3.3. Por qué crece n

Con el fin de entender qué mecanismos son los que estdn produciendo el cre-
cimiento en n y B/D tras el acrecimiento, analizaremos a continuacién las distri-
buciones radiales de masa por componentes para todos los modelos. La evolucion
temporal de la contribucién de cada componente a los perfiles de densidad se re-
presenta para el modelo M3TF3D en la Fig.9.11. Se muestran las contribuciones
de las particulas del bulbo primario, del disco primario y del satélite. Debe tenerse
en cuenta que, dado que estos perfiles se calculan como promedios azimutales en
torno al centro de masas de la galaxia primaria, y que el proceso de la fusién da
lugar a situaciones intermedias altamente asimétricas, los perfiles de densidad del
material del satélite en la figura no nos muestran la distribucién espacial real con
el tiempo, sino un promedio radial de la misma. Por tanto, la Fig.9.11 lo tnico que
proporciona es una primera visualizacion del proceso de destruccién del satélite en
los sucesivos acercamientos que tiene hasta que termina fusionandose con la galaxia
primaria. Lo primero que debemos destacar es que en todos los casos, el satélite se
destruye por completo durante el acrecimiento. En los casos de menor aty (es decir,
en los de menor densidad central del satélite) y menores razones de masa (1:6), el
satélite deposita su masa sobre un amplio rango de radios sobre el disco primario
sin llegar al centro del remanente, tal y como le ocurre al modelo de la figura. Por
el contrario, en los modelos con mayores aTp y razones de masa, el material del
satélite alcanza el centro del remanente. Sin embargo, en esta figura puede obser-
varse que su contribucién a la zona central no es tan relevante como la de la galaxia
primaria. Mas adelante, veremos que en ninguno de nuestros modelos se origina un
pico en la densidad central de material del satélite, que era lo que ocurria en los
modelos de ABP0O1. En su lugar, el disco primario experimenta inestabilidades que
inyectan material del mismo al centro del perfil (véanse las fuertes distorsiones que
aparecen en el disco primario en la Fig.9.11). Frente al bulbo, que permanece casi
intacto, el perfil del disco se curva hacia dentro, mostrando una densidad superficial
central mayor que la que tenia al principio. Mientras, el material del satélite rellena
los huecos dejados por el material del disco y reconstruye el perfil exponencial de lo
que serd el disco final del remanente. De hecho, todos nuestros remanentes exhiben
perfiles de disco bastante exponenciales, con pequenas desviaciones de la exponen-
cialidad similares a las que se suelen observar en las galaxias reales (de Jong 1996a;
Prieto et al. 2001).

Analizaremos a continuacién las distribuciones radiales de masa por componen-
te de cada modelo, para determinar cudl de los mecanismos induce realmente el
crecimiento de n y B/D. En la Fig.9.12, paneles (b)-(k), hemos representado los
perfiles finales de densidad superficial de cada componente para todos los mode-
los. El panel (a) corresponde a los perfiles de la galaxia primaria y del satélite con
aTtr = 3,5 antes de la fusién. La figura muestra que existen tres procesos diferentes
que contribuyen a la redistribucién de la masa durante el acrecimiento:

1. En primer lugar, el material del satélite se deposita sobre un amplio rango
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radial en los remanentes, tal y como ya se apreciaba en la Fig. 9.1. En todos los
experimentos, el satélite se ha destruido por completo, lleqgue o no su material
al centro. En los experimentos con a1y = 3,5-4,0 el satélite alcanza el centro
del remanente; mientras que los casos de menor densidad (arp = 3,0) o de
menor masa (M6) el satélite no deposita su masa en el centro. En estos casos,
el material de satélite se deposita en una estructura extensa de tipo toroidal,
como se mostrard mas adelante.

2. En sequndo lugar, las capas mds externas del bulbo primario se expanden lige-
ramente, reduciendo el truncamiento original del modelo.

3. El tercer y wltimo proceso es que el material del disco primario incrementa
su concentracion central, mostrando perfiles finales que mo son exponenciales,
sino que se curvan hacia el centro en todos los modelos: mientras que el bulbo
primario responde al acrecimiento expandiéndose, el disco primario lo hace
contrayéndose. Este proceso es habitual en los sistemas de fusiones menores,
ya que los alabeos y patrones espirales que suelen inducir conducen material
al centro del remanente (Mihos & Hernquist 1994).

Veamos que la redistribucién de la masa del disco primario es el principal con-
tribuyente al cambio en el perfil de densidad de la galaxia. En todos los modelos, las
contribuciones de la materia del satélite a la densidad superficial total estdn ~ 2 —6
magnitudes por debajo de las del material de la galaxia primaria. Tan sélo en el
caso de atr = 4,0, las contribuciones en r = 0 del disco primario y del bulbo del
satélite son similares. Para destacar la pequena contribucién del material del satéli-
te, hemos representado en la Fig. 9.12 la contribucién del material luminoso de la
primaria al perfil total de los remanentes (linea violeta). Las diferencias entre éste
y el perfil luminoso total (lineas negras continuas) en cada panel sélo estdn debidas
a la contribucién del material luminoso del satélite. Tal y como se puede deducir de
la figura, el material del satélite contribuye en menos de 0.2 mag arcsec™2 al perfil
luminoso total, a todos los radios y en todos los modelos.

Ademas, la exclusién del material del satélite de los ajustes bulbo-disco modifica
los pardametros obtenidos en menos de un ~ 20 %. En tal caso, habriamos obtenido
mayores 1y flo Bulbo, Y MENOTES [ig Disco Y Te que los ajustados considerando todo
el material luminoso. En general, los valores de B/D habrian sido més altos en
los remanentes finales, con incrementos < 0,12. Esto estd indicando que, aunque
en menor medida que la contribucién del disco primario, la del satélite también es
relevante, ya que es capaz de modificar los parametros finales en una cantidad que
estd por encima de los errores observacionales tipicos.

Por tanto, en ningin caso el material del satélite domina la densidad superficial
en el centro, una situaciéon bastante diferente de la de los satélite esferoidales de
alta densidad de ABPO1, en los que la densidad en el centro estaba dominada por
el material acretado. La deposicién de material del satélite inicamente suaviza el
perfil en la region de transicién del bulbo al disco. En conclusion, en todos nuestros
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modelos, n crece a través de la inyeccion de material del disco primario hacia el
centro, y en menor medida, mediante la deposicion de material del satélite.

Noétense las diferencias respecto a los mecanismos de crecimiento del bulbo exis-
tentes entre estos modelos y los experimentos de alta densidad de ABPOL. Estos
necesitaban que el satélite llegase al centro del remanente sin destruirse para que
los pardmetros fotométricos del bulbo experimentasen cambios apreciables. La evo-
lucién de los perfiles de los bulbos se producia basicamente por la deposicién del
ntcleo de alta densidad del satélite en el centro del remanente y por la expansion de
material del bulbo primario en menor medida. A pesar de que sus modelos exhibian
una respuesta del disco primario al campo gravitatorio del satélite bastante similar
a la de nuestros modelos, su contribucién a la forma final del perfil era despreciable
en comparacién con el ntucleo central del satélite que se les depositaba en el cen-
tro; mientras que en nuestros acrecimientos escalados con TF, este mecanismo del
disco es esencial en el crecimiento del bulbo. De hecho, este material que original-
mente pertenecia al disco primario, y que se ha introducido en la regién del bulbo,
contribuye a la zona central del perfil, y se identifica como material del bulbo del
remanente cuando hacemos los ajustes bulbo-disco.

ABPO1 también ejecutaron un caso en el que utilizaban la relacién de TF para
el escalado del satélite, y encontraron que, aunque se producia un cambio casi des-
preciable en n, la redistribucién de la masa conducia a un incremento de la densidad
central. A partir de esto, predijeron que satélites de menor densidad depositarian
su material en las regiones més externas al bulbo primario, tal y como nuestros mo-
delos corroboran. No obstante, si que parece que, para alcanzar n > 4, se necesita
una mayor inyeccién de masa al centro del perfil que la que se obtiene en nuestros
modelos, lo que precisaria de densidades de satélites mayores que las nuestras o de
varios acrecimientos como los que estudiamos aqui.

Analicemos la distribucién fraccional de masa (FMD) con el fin de determinar
las contribuciones relativas del disco y del bulbo primarios al cambio en el perfil. La
Fig.9.13 muestra el FMD (es decir, el radio que encierra un porcentage dado de la
masa) para las particulas del bulbo primario (panel superior) y para las del disco
primario (panel inferior), en todos los modelos. En el bulbo primario, la expansién
de sus capas més externas sélo afecta al 20 % de la masa més externo (r ~ 0,2—1,0)
y es mds fuerte en los casos de satélites mas densos (TF4). Sin embargo, el 70 % de
masa mas interno permanece sin distorsién en todos los casos. Para el disco primario,
la FMD cambia a todos los radios: el 20 % mas interno se contrae (a radios r < 0,8),
mientras que las fracciones de masa més externas tienden a expandirse.

Esto demuestra que los cambios en los perfiles de brillo finales estan bdsicamente
inducidos por la redistribucion del material del disco. Al incrementar su concentra-
cién central, el disco anade material a la regién del bulbo, incrementando su densidad
superficial en el centro. Al volverse mas brillante a radios en los que los perfiles cam-
bian de estar dominados por el bulbo a estarlo por el disco, el material del disco
da al perfil final una curvatura més suave, que conduce a la obtencién de mayores
n de Sérsic en los ajustes. Los cambios en la FMD del bulbo primario poseen soélo
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un efecto secundario en los perfiles finales, ya que la expansion de éste acontece en
posiciones radiales donde su contribucién al perfil total estd varias magnitudes por
debajo de la del disco primario.

El proceso fisico que produce a expansién de las regiones externas del bulbo es
la absorcién de energia orbital y momento angular por sus particulas. La expansién
del bulbo es mayor para los satélites mas densos (TF4, véase la Fig. 9.13); pero, en
general, es menor en nuestros modelos que en los de ABP01, debido a la menor masa
vy densidad central de nuestros satélites, que conllevan a una destruccién progresiva
de los mismos. En el disco, la implosién del 20 % interno de la masa se debe a
la existencia de distorsiones no axisimétricas transitorias que aparecen en el disco,
como resultado del campo de marea del satélite (Mihos & Hernquist 1994) y a
la deposicién de material oscuro del halo del satélite en el centro del remanente.
Notese también que la zona externa del disco primario se expande, contribuyendo
al incremento de las escalas de longitud del disco en los remanentes finales (véanse
las lineas de FMD> 30 % en el panel inferior de la Fig. 9.13).

9.3.4. La mezcla de poblaciones

Cuantifiquemos la mezcla de poblaciones que ha tenido lugar en la region del
bulbo debido a la fusién del satélite. Para efectuar este anélisis, hemos definido la
regién del bulbo como r < 0,5 (véase la Fig. 9.9), y estudiaremos la evolucién del
siguiente parametro:

ni(t) MMZi(t)_
Lum (t - O)
donde M denota a la masa en r = 0,5; ¢ es el tiempo, e 7« = B1, D1, B2, D2 hace
referencia al material del bulbo y del disco de la galaxia primaria, y al del bulbo
y del disco del satélite, respectivamente. Hemos denominado My, (t = 0) a la
masa total luminosa de la galaxia primaria que inicialmente existe en » < 0,5. Por
tanto, Niotal(0) = 1, pero nétese que Nyotal (tanal) 7 1. La contribucién del disco a la
regién del bulbo (inicialmente de np;(0) = 0,16) se incrementa en todos los modelos
proporcionalmente a la masa del satélite: np1(tgna) = 0,18, 0,19 y 0,20 para las
razones de masa 1:6, 1:3 y 1:2, respectivamente. Estos nimeros son algo inferiores
en los casos retrégrados, y no parecen depender del exponente de TF.

La contribucién del bulbo (inicialmente ng;(0) = 0,84) decrece en todos los casos
proporcionalmente a la masa y la densidad del satélite, hasta npi(tanai) ~ 0,79
en el caso més masivo y denso (M2TF4D). Respecto a las particulas del bulbo
del satélite, terminan acumuldndose en la region central, mientras que el material
del disco del satélite se deposita mayoritariamente en regiones externas al bulbo.
Como se esperaba, la deposicién es mayor cuanto mas masivos y densos son los
satélites acretados, y para las érbitas directas. Los valores més altos alcanzados
(correspondientes al modelo M2TF4D) son np2(tana) = 0,09 ¥ np2(taina) = 0,03.

Nuestros modelos no incluyen evolucion estelar, por lo que no podemos determi-
nar con fiabilidad el grado de mezcla de poblaciones en la regién central de la galaxia,
tras el acrecimiento. Una forma algo burda de determinarlo consiste en identificar

(9.8)
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Figura 9.13: Distribuciones fraccionales de masa para las componentes de la galaxia primaria (radios

que encierran un porcentaje dado de masa de cada una de las componentes iniciales),
para todos los modelos. Los valores de la abcisa se corresponden con los cédigos de los
modelos que aparecen en la Tabla8.2. Las lineas horizontales punteadas marcan los
radios que inicialmente encierran un porcentaje de masa dada, que aparece al lado de
la linea correspondiente, a la derecha de la figura. Panel superior: para las particulas
que inicialmente pertenecen al bulbo primario. Panel inferior: para las particulas que
inicialmente pertenecen al disco primario.
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el material de los bulbos de ambas galaxias como de poblacién IT (estrellas viejas),
y el de los discos, como de poblacién I (estrellas jévenes, gas y polvo). Calculando
cudnto se incrementa la poblacién de cada tipo con respecto a las fracciones iniciales
correspondientes en la regién central de la galaxia, podemos dar una cuenta apro-
ximada de si, considerando procesos estrictamente no colisionales, el bulbo final del
remanente presentaria una mayor contribuciéon de poblacién joven que al principio.
En principio, definiremos las fracciones de ambas poblaciones en un instante ¢ en la
regién de r < 0,5 (con respecto a la cantidad inicial de cada poblacién) como:

fei(t) = [Mpi(t) + Mpa(t)]/Mpi(t = 0);
fei(t) = [Mp(t) + Mp2(t)]/Mp1(t = 0).

En nuestros modelos, de una fraccién inicial de fpr(t = 0) = 0,84, se incrementa
hasta un valor méximo de fprr(tana1) ~ 0,88, de forma proporcional a la masa y a la
densidad del satélite. De igual manera, de una fraccién inicial de fp1(t = 0) = 0,16,
llegamos hasta fpy(tana1) = 0,22 para el caso més denso y masivo. Es decir, los efectos
estrictamente dindmicos a nivel no colisional del acrecimiento estan aumentando
las contribuciones de ambos tipos de poblacién en el centro con respecto a lo que
inicialmente se tenia.

(9.9)

No obstante, la mezcla de poblaciones se mide observacionalmente a través de
los colores de los bulbos. La cuestién es cual de ambos crecimientos prevalece en
el bulbo final: si fuese la poblacién I, el bulbo final seria con toda probabilidad
mas azul que al principio; si fuese la poblacién II, presumiblemente seria mas rojo.
Pero en nuestros modelos, por la razén que acabamos de comentar, no tiene mucho
sentido hablar de colores.

Lo que si podemos calcular es el cambio en la proporcién relativa de masa de
poblacién I y de poblacién II con respecto a la que iniciamente existia en r < 0,5.
Por tanto, definiremos la fracciéon de cada poblacién en el centro en un tiempo ¢ con
respecto al total de masa luminosa en el mismo instante como:

Fpri(t) = [Mgpi(t) + Mp2(t)]/Mrum(t):
Fpi(t) = [Mpi(t) + Mpa(t)]/Mrum(t)-

Y asi podremos calcular cuanto cambia la contribucién relativa de cada poblacién
al centro en un instante ¢ con respecto al principio, segin:

(9.10)

Epn(t) = Fpu(t)/Feu(t = 0);
Ep1(t) = Fpi(t)/Fpi(t = 0).

Empleando las definiciones de las ecs. [9.10]-[9.11], se encuentra que la fraccién re-
lativa de material de poblacién II (material de los bulbos) desciende en la regién
interna en todos los modelos tras la fusién. De una fraccién inicial de €pyi(t = 0) = 1,
desciende hasta &prr(tanal) = 0,95. Por el contrario, la contribucién relativa de la
poblacién I al centro (material de los discos) aumenta en todos los casos tras el
acrecimiento: de &pr(t = 0) = 1, hasta {py(tana) = 1,26.

(9.11)
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Por tanto, en proporcién relativa al total de masa luminosa en tg,4, la cantidad
de particulas de poblacién I (bulbos 1y 2) en el centro disminuye respecto de la del
principio (bulbo 1 sélo). Esto implicarfa una contribucién relativa de la poblacién
IT al color del centro menor, por lo que el centro emitiria relativamente menos en
poblacién caracteristicamente roja por un factor 0,05. Respecto a la poblacién I (dis-
cos), el aumento de la fraccién relativa en todos los casos incrementa la contribucién
relativa de poblacién més azul en el centro, en un < 26 %. Nuestros bulbos son, por
consiguiente, mas azules tras los acrecimientos que al principio de la simulacién. Y
esto sin considerar gas ni formacion estelar, sino por la simple inyeccién de material
del disco primario en el centro.

Por supuesto, debemos tener en cuenta que estos resultados se modificarian
por completo en caso de haber modelado formacién estelar y de haber incluido
gas en nuestros experimentos. De hecho, si los hubiésemos considerado, los bulbos
remanentes serian probablemente ain mas azules que en nuestros experimentos (el
gas se habria acumulado en la regién central y habria inducido formacion estelar
en ella). Esta redistribucién radial de materia de ambas galaxias, que en la seccién
§9.4 veremos que es también vertical, produce una mezcla de poblaciones que podria
explicar que las diferencias de color entre los bulbos reales y sus discos sean menores

que las existentes entre bulbos de galaxias diferentes o entre discos (Terndrup et al.
1994; Peletier & Balcells 1996).

9.4. Estructura vertical de los remanentes

Las simulaciones de fusiones de galaxias nos han ensenado que este tipo de
eventos puede calentar los discos incluso cuando la masa del satélite es una fraccién
muy pequenia de la masa del disco (Quinn et al. 1993), o incluso cuando existe
una componente gaseosa fuertemente disipativa insertada en la simulacién (Mihos
& Hernquist 1994; Huang & Carlberg 1997). Tal y como indican Téth & Ostriker
(1992), los efectos del engrosamiento del disco pueden establecer fuertes restricciones
sobre cudl es la importancia real de las fusiones en la evolucién de las galaxias de
disco: un engrosamiento extremo implicaria que las fusiones no han podido ser tan
relevantes en la formacion de las galaxias de disco. De hecho, las fusiones son procesos
tan eficientes en el engrosamiento de las estructuras, que dificilmente se pueden
reconciliar los elevados ritmos de fusién galdctica predichos por las simulaciones
actuales de CDM con la existencia de tantos discos delgados en el Universo. Este
problema es similar al de las galaxias con bulbos exponenciales que comentabamos
en §9.3.2 (véase una discusién detallada del problema en Kormendy & Fisher 2005).
Nuestros modelos no son una excepcién en este sentido: el disco final de todos los
remanentes exhiben escalas verticales mayores que la del disco primario. En esta
seccion, establecemos medidas del engrosamiento que experimenta el disco durante
los acrecimientos.

En la Fig. 9.14, comparamos las medianas de las distribuciones verticales finales
del material luminoso de todos los remanentes (|zmedianal), €n cuatro posiciones ra-
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Figura 9.14: Medianas de las distribuciones verticales en los remanentes finales para las particulas
que inicialmente pertenecen a cada componente, para cuatro radios prefijados en el
plano galdctico (r = 0,3, 0,5, 1,0, 3,0). Los valores de la abcisa son los cédigos de los
modelos indicados en la Tabla 8.2. Las lineas horizontales discontinuas en cada panel
indican la escala vertical inicial del disco primario a cada radio. Unicamente se han
representado aquellos puntos con méas de 50 particulas por intervalo. Asteriscos azu-
les: escalas verticales para las particulas que incialmente pertenecian al disco primario.
Rombos verdes: escalas verticales para las particulas que inicialmente pertenecian al
disco del satélite. Circulos amarillos: escalas verticales para las particulas que inicial-
mente pertenecian al bulbo del satélite. Tridngulos abiertos: escalas verticales de todo
el material luminoso. Tridngulos rellenos: escalas verticales obtenidas a través de un
ajuste exponencial a la distribucién vertical de todo el material luminoso a cada radio.
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diales fijas (r = 0,3, 0,5, 1,0 y 3,0). También representamos las obtenidas para las
particulas que inicialmente pertenecian a cada una de las diferentes componentes
modeladas: disco primario, y disco y bulbo del satélite. Para cada radio, las distri-
buciones de las particulas del disco primario (asteriscos azules) se esparcen hacia
escalas verticales mayores tras el acrecimiento; es decir, el disco primario se ha ca-
lentado cinematicamente. Centrandonos en el panel correspondiente a r = 1, vemos
que 108 |Zmediana| para las particulas del disco primario crece un factor entre 2 y 4
desde un valor inicial de |z(t = 0)| ~ 0,05.

Hemos representado también las escalas de altura que se obtienen mediante un
ajuste exponencial a las distribuciones verticales de todo el material luminoso en
cada posicion radial: el disco final de los remanentes, constituido por una mezcla de
material del disco primario y luminoso del satélite, tiene mayores escalas verticales
que el disco original en todos los modelos (y también radiales, como se verd en
§10.1).

Las medianas para el bulbo y el disco del satélite aparecen marcadas en la
Fig. 9.14 con circulos amarillos y rombos verdes respectivamente, y sélo en aquellos
casos en los que el nimero de particulas era mayor que 50, para que la medida
fuese estadisticamente significativa. Centrandonos ahora en el panel de r = 0,5,
podemos observar que 108 | zediana| del disco del satélite son siempre mayores que la
mediana de la distribucién de las particulas del disco primario, lo que implica que
el material del disco del satélite contribuye, en todo caso, a un disco grueso. Por el
contrario, nétese que las particulas del bulbo del satélite presentan escalas verticales
siempre menores o idénticas que las del disco primario a cada radio, excepto en los
casos retrégrados, donde son un poco mayores. FEsto implica que, tras la fusion, las
particulas del bulbo del satélite se confinan en escalas verticales menores que las del
disco del satélite, con valores muy similares a las del disco primario. Ademas, estas
particulas no pueblan regiones con r > 2,0: esta es la razén por la que no aparecen en
el panel correspondiente a = 3,0 en la figura (panel inferior). De todo esto se deduce
que el material del bulbo del satélite contribuye a una estructura interna (bajos
r) y fina (bajos |z|). Mostraremos en §9.5 que estas estructuras, comunes a todos
nuestros experimentos, estdn soportadas por rotacion circular alrededor del centro
de remanente, constituyendo discos y anillos internos finos y frios dindmicamente.

mediana

La Fig. 9.14 también muestra como las distribuciones finales de los discos tanto
de la galaxia primaria como del satélite exhiben escalas verticales mayores a medida
que incrementamos el radio al que las calculamos para el mismo modelo; es decir,
nuestros discos finales se van abriendo con la posicién radial, fenémeno conocido
como flare (algo asi como “acampanado” o “en forma de llama”). Tanto las flares
como los alabeos de los discos son muy comunes en las galaxias reales (de Grijs &
Peletier 1997), y pueden reproducirse facilmente con simulaciones de acrecimientos
de pequenos satélites (Quinn et al. 1993).

Los valores representados en la Fig.9.14 son medidas en bruto, sin ninguna

correccién del engrosamiento numérico debido a la colisionalidad residual del codi-
go. Para estimar esta correccion, asumiremos que la inyeccion de energia en los
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movimientos verticales del disco procede, por una parte, de los encuentros entre dos
cuerpos, y por otra, de la propia dindmica de la fusién, y que ambas contribuciones
son independientes una de otra. El calentamiento vertical del disco debido a los
encuentros entre dos cuerpos estd dominado por las interacciones con las particu-
las del halo primario, cuyos efectos no deberian variar demasiado si el disco, a su
vez, estd siendo engrosado por la acrecion del satélite. Y viceversa: la inyeccion de
energia cinética vertical en el disco producida por la fusién no deberia variar de-
masiado frente a pequenas variaciones del grosor del disco debidas a los encuentros
entre particulas del disco y del halo. Bajo esta hipétesis, entonces tenemos que:

Kz,simul = Kz,inicial + A[(z,2B + AI(z,fusién; (912)
0, equivalentemente:
2 _ 2 2 2
Uz,simul - Uz,inicial + AO-z,2B + AO-z,fusién (913)

donde K, denota a la energia cinética vertical, o, representa a la dispersiéon de
velocidad vertical y los subindices inicial, 2B, fusion, simul hacen referencia a “ini-
cial”, a “encuentros a dos cuerpos”, “fusiéon” y a “sistema final”, respectivamen-
te. Como, verticalmente, los discos son aproximadamente isotermos, tenemos que:
h, = 0./(27 G po)*/? (Spitzer 1942; van der Kruit & Searle 1981), donde py es la
densidad volimica en el plano galdctico. En el limite de un acrecimiento de baja
masa, valido para nuestros modelos, la densidad superficial vertical del disco se con-
serva, por lo que: p o< poh. = constante. Por consiguiente, h, o o2, y la ec. [9.13]
se reduce a: h; simul = Mz inicial + Ahz 2B + Al fusisn- Bajo estas aproximaciones, los
efectos del engrosamiento se sumarian linealmente, es decir:

Ahz,fusién ~ Ah/z,simul - Ahz,2B7 (914)

donde Ah gimu viene dado por las medidas de la Fig. 9.14. Para determinar Ah, o,
hemos evolucionado el modelo de la galaxia primaria aisladamente durante la dura-
ci6n tipica de uno de nuestros experimentos (100 unidades de tiempo). Obtuvimos
que Ah, 9 = 0,05, un resultado similar al obtenido por Kuijken & Dubinski (1995).
Teniendo en cuenta esto y la ec. [9.14], de la inspeccién de la Fig. 9.14 se puede con-
cluir que Ah, fusi¢n =~ 0 para los satélites de menor masa de nuestros experimentos
(1:6), en los cuales el engrosamiento medido estd basicamente dominado por los
efectos de los encuentros particula-particula. Para la mayor parte de los modelos,
Ah tusion/ Pz inicial = 3, Y AR fusién/ Pz initial = 6 para el caso retrégrado méas masivo.

Obviamente, nuestros remanentes no reproducen los discos finos de las espirales
reales. Sus propiedades se asemejan mas a las de los discos gruesos. Nuestro analisis
demuestra que los satélites acretados pueden contribuir a la formacién de los discos
gruesos de las galaxias (Abadi et al. 2003b). Asumiendo que, en un acrecimiento
real, el gas reconstruiria un disco fino tras la fusién, el engrosamiento del disco debi-
do al acrecimiento que presentan nuestros modelos no constituiria problema alguno
para considerar que gran parte de los bulbos reales proceden de fusiones y acreci-
mientos. Mas bien al contrario, ya que seria coherente con el hecho de que los discos
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gruesos se detecten preferentemente en los tipos de Hubble més tempranos (Burstein
1979; Mould 2005). Nuestros resultados ratifican los de Abadi et al. (2003b): los
satélites acretados contribuyen a la formacion de un disco grueso, generado por el
calentamiento de las particulas del disco primario y por la deposicion de material del
satélite sobre radios intermedios. No obstante, debemos tener en cuenta que nues-
tros resultados pueden no resultar extrapolables, ya que el rango de inclinaciones
orbitales de nuestros experimentos es muy limitado.

9.5. Evolucién en el espacio de fases

Las transformaciones estructurales discutidas en §9.3.3 deben ser el resultado de
una serie de cambios en la estructura en el espacio de fases de las galaxias. Veamos
que éste es el caso mostrando las proyecciones del espacio de fases de las componentes
galdcticas en los diagramas de Lindblad (energia-momento angular). La Fig.9.15
presenta los diagramas del momento angular especifico frente a la energia especifica
(jz - €), antes y después del acrecimiento, para cada componente galdctica de los
modelos M3TF3D y M3TF4D. Estos dos modelos nos mostraran los efectos de la
densidad central del satélite (mayor para atr = 4,0) en la estructura dindmica final
de los remanentes. Los paneles superiores de la figura nos muestran las distribuciones
iniciales de las particulas para las componentes luminosas de la galaxia primaria
y del satélite. Los cuatro paneles intermedios presentan las distribuciones finales
(tras la fusién) del modelo M3TF3D, y los cuatro paneles inferiores, lo mismo pero
para M3TF4D. Las densidades de particulas en los diagramas de Lindblad se han
representado con niveles logaritmicamente espaciados con el objeto de destacar las
estructuras de bajo nivel. La direccién z esta definida por el espin total de todo el
material luminoso de la galaxia primaria (paneles [a]-[b]), del satélite (paneles [c]-[d])
y del remanente final (paneles [e]-[h] y [i]-][l]). La linea gruesa discontinua en cada
panel indica la localizacién en el diagrama de las érbitas circulares de corrotacion
(jz >0) y contrarrotacién (j, <0), que denominaremos jeirc(€), correspondientes al
potencial de la galaxia primaria (paneles [a]-[b]), del satélite (paneles [c]-[d]) y del
remanente final (paneles [e]-[h] y [i]-[1]).

Lo que la Fig. 9.15 nos esta mostrando es que el material de la galaxia primaria
modifica su distribucién en el plano € — j, de forma muy moderada. Las particulas
del disco, que inicialmente estaban distribuidas todas en orbitas aproximadamente
circulares, se desparraman sobre la regién de las d6rbitas directas admitidas por el
potencial (compérese el panel [a] con los paneles [e] y [i] de la figura). Las particulas
del bulbo, que inicialmente carecian de rotacién, adquieren algo de rotacion en sus
regiones mds externas (¢ > —3,0; véanse los paneles [b] y [f],[j]). Los procesos ex-
perimentados por las particulas del bulbo y del disco primario contribuyen a hacer
mas similares las dos distribuciones de particulas; es decir, la acrecién conduce a
una mezcla del material del bulbo y del disco en el espacio de fases. Los cambios en
los perfiles de densidad superficial y en la estructura vertical de la galaxia (§§9.3.1
y 9.3.4) son consecuencias de esta mezcla en el espacio de fases. Esta transforma-
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Figura 9.15: Distribuciones iniciales y finales de densidad de particulas en el plano j,-¢ para cada
una de las componentes galdcticas de los modelos M3TF3D y M3TF4D, siendo j, la
componente z del momento angular especifico y ¢, la energia especifica. Niveles més
rojizos de los contornos de densidad indican un mayor nimero de particulas poblando
el correspondiente intervalo de j,-¢ (véase la leyenda correspondiente a la derecha de
cada panel). Los contornos se encuentran logaritmicamente espaciados. Paneles a)-d):
distribuciones iniciales en el plano ¢ — j, para el modelo M3TF3D (las distribuciones
iniciales para todos los modelos son andlogas). Paneles e)-h): distribuciones tras la
fusién para el modelo M3TF3D. Paneles i)-1): distribuciones tras la fusién para el
modelo M3TF4D. Lineas discontinuas: localizacién de las érbitas circulares, jeirc(€),
de corrotacién (j, >0) y contrarrotacién (j, <0), en cada caso.
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cién es muy suave, puesto que los rangos de energia y momento angular globales no
cambian durante el acrecimiento.

La evolucién en el espacio de fases de las particulas del satélite es mayor. El
material del disco del satélite, originalmente préximo a la localizacién de las 6rbi-
tas circulares del satélite, termina rellenando todo el espacio de érbitas directas, y
poblando algunas érbitas retrégradas (compérense el panel [c] con los paneles [g]
y [k]). Por consiguiente, el disco del satélite es completamente destruido durante el
acrecimiento. De hecho, que sus érbitas no sean circulares en el potencial final es un
resultado de la destruccién tan temprana de las zonas externas del satélite durante
el acrecimiento. Aquellas particulas del disco del satélite que no han caido ain sobre
el remanente aparecen en colas de marea, constituyendo grumos de € constante en
las figuras.

El material del bulbo del satélite presenta el comportamiento inverso: inicial-
mente en una distribucién caliente no rotante (panel [d]), sus particulas terminan
agrupadas en torno a las posiciones de las érbitas circulares directas en los casos
directos (paneles [h] y [l]). La situacién es similar en los casos retrégrados, salvo que
las particulas del bulbo del satélite se acumulan en las érbitas circulares retrégradas.
Por tanto, el bulbo del satélite también se destruye por completo. En §9.4 vimos que
las particulas del bulbo de satélite constituian una estructura interna plana tras la
fusion. En la Fig. 9.15, comprobamos que esta estructura esté sostenida por rotacion,
por lo que consiste en un disco dindmicamente frio. El hecho de que las particulas del
bulbo del satélite se depositen en drbitas circulares tras la fusion (en el potencial del
remanente) implica que la friccion dinamica ha circularizado la orbita del satélite
antes de la destruccion del bulbo del satélite. Un disco interno como el que se forma
en estos modelos es demasiado débil para ser detectado en el caso de que existiera en
una galaxia real, excepto quizas para puntos de vista muy inclinados. No obstante,
esta estructura podria ser mas brillante para otras razones de masa, configuraciones
de fusién o en el caso de que se hubiese modelado gas en el satélite con posibilidad
de formar estrellas (Mihos & Hernquist 1994). Puede que estos mecanismos per-
mitiesen la identificacion de estas estructuras con los discos (o anillos) “internos”
o “nucleares”, cominmente detectados en las espirales tempranas (Carignan et al.
1997; Erwin et al. 2003; Erwin 2004) y, en el caso de los modelos retrégrados, con
los discos centrales contrarrotantes que se han observado en muchas galaxias (Em-
sellem et al. 2004; Falcén-Barroso et al. 2003; Falcon-Barroso et al. 2004). Nétese
que, en los casos de menor densidad del satélite (arp = 3, paneles [g] y [h] de la
Fig.9.15), las particulas del satélite no ocupan las érbitas mas ligadas permitidas
por el potencial. Esto se debe a que la destruccion mds temprana del satélite evita
que su material llegue al centro; por lo que, en lugar de un disco interno, se forma
un “anillo interno”. En los casos mas densos (arp = 4: Fig. 9.15, paneles [K] y [1]),
el material si adquiere estas energias mas ligadas, dando lugar a un disco interno.
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9.6. Cinematica de los remanentes

Pasamos a analizar las caracteristicas cinematicas de nuestros remanentes. Estu-
diaremos las curvas de rotacion y los mapas de velocidad globales y por componentes,
con el fin de determinar el estado de rotacién en los remanentes finales, y si éste es
compatible o no con las observaciones de galaxias espirales.

9.6.1. Curvas de rotacién

En esta seccién, analizaremos las curvas de rotacién de las distintas componentes
de los remanentes tras el acrecimiento. En la Fig. 9.16, se han representado las curvas
de rotacion iniciales y tras la fusién de las componentes luminosas de todos los
experimentos. Las velocidades son velocidades en la linea de vision, medidas a lo
largo de una rendija virtual situada sobre el eje mayor del disco. Hemos empleado
un punto de vista inclinado con i = 60° (§ = 60°, ¢ = 90°) en lugar de una visién
de canto con el fin de destacar la contribuciéon de la particulas del bulbo en el
centro de la curva de rotacién. La longitud y la anchura de la rendija son de 6,0
y 0,5 unidades de la simulacién, respectivamente. La curva que hemos etiquetado
como “satélite” comprende todo el material luminoso que inicialmente pertenecia al
satélite. Las curvas de rotacién finales de toda la materia luminosa (lineas continuas
en negro) son bastante simétricas, con una forma global muy parecida a la que
exhiben las curvas de rotacion de las espirales tempranas. Todas ellas son muy
similares a la curva de rotacién original de la galaxia primaria; de lo que se deduce
que nuestros satélites escalados con TF imprimen cambios muy leves a la curva de
rotacion inicial. En las regiones mas externas, la rotacién decrece hacia afuera, lo que
es una caracteristica frecuente en las galaxias tempranas (Casertano & van Gorkom
1991). La rotacién general en las zonas méas externas de los remanentes decrece, sin
que ningin remanente alcance una velocidad final méaxima mayor que inicialmente.
Por el contrario, en las regiones mas internas de los remanentes, el bulbo primario
adquiere rotacién neta (rombos rojos), siendo mayor el efecto cuanto més denso es
el satélite (compérense los paneles [b]-[c] o los [e]-[g]).

Tal y como hemos comentado en §9.5, las particulas del bulbo primario que
adquieren rotacion en los casos directos se corresponden con las zonas méds externas
del bulbo (r > 0,2). Aunque representan una fraccién bastante pequena de la masa
original de esta componente, la rotaciéon es notable en la curva de esta componente
por corresponder a un promedio de valores a cada radio. Fs mas, estas capas externas
nunca rotan mas rapido que el material del disco primario, al contrario que lo que
les ocurria a los modelos de mas densidad de ABP(01. La mayor parte del material
del bulbo primario queda confinado en su posicién inicial, en el nicleo de la galaxia
(r < 0,2), sin adquirir rotacién, tal y como muestran los diagramas de Lindblad de
la Fig.9.15. Si se comparan las curvas de rotacién finales para distintas densidades
centrales a una razén de masa dada en la Fig.9.16, podemos comprobar que la
rotacién es mayor cuanto més denso es el satélite (a mayor aTr), ya que estos casos
inyectan mas cantidad de masa y momento angular al centro del remanente. En los
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experimentos retrégrados, el bulbo no adquiere ninguna rotaciéon o contrarrota casi
imperceptiblemente (véanse los paneles [i]-[k] de la Fig.9.16).

Que la curva de rotacién del disco primario apenas se modifique durante la fusiéon
es un indicio claro de que la relajacién es suave en los acrecimientos de satélites
escalados mediante TF. Los acrecimientos de satélites mas densos simulados por
ABPO1 producfan un cambio brusco en el centro de la galaxia, disminuyendo la
rotacién neta del disco en el centro a medida que aumentaban la aleatoriedad de
los movimientos. Sus bulbos primarios practicamente experimentaban un encuentro
con un cuerpo de la misma masa (el satélite), por lo que absorbian gran parte del
momento angular orbital y terminaban rotando maés rapido incluso que la galaxia
primaria (véase la Fig.8 de ABP01). En contraste, nuestros satélites escalados con
TF no modifican la rotacién rapida interna del disco primario, e imprimen una
rotacién muy leve al bulbo primario.

Debemos tener en cuenta que la contribucién a la curva de rotacién total del
bulbo primario esta muy afectada por el hecho de que nuestros bulbos no rotaban
inicialmente. Si hubiésemos incluido rotacién en los bulbos desde el principio, las
curvas finales tendrian una pendiente mayor en el centro. De igual manera, la contra-
rrotacion tan leve que se aprecia en las particulas del bulbo primario de los modelos
retrogrados desapareceria en el caso de haber asignado rotacion inicial al bulbo.

La Fig. 9.17 muestra la contribucién a las curvas de rotacién finales de las dos
componentes luminosas del satélite por separado, asi como las curvas de rotacién de
la materia oscura que inicialmente pertenecia a cada halo. El material del satélite
no contribuye apreciablemente a la curva final de ningtin experimento, dado su bajo
brillo superficial. Por esta razon, a pesar de que tanto el material del bulbo como el
del disco del satélite contrarrotan en todos los experimentos retrégrados, la contra-
rrotacion no puede detectarse en las curvas de rotacion globales en ningun caso. Esto
es un punto a favor de estos modelos, ya que alivia en cierta medida el problema
de los modelos de alta densidad de ABPOI; los cuales mostraban una tendencia a
desarrollar contrarrotacion excesiva en comparacion con lo que realmente se observa
(Prada et al. 1996; Silchenko et al. 1997; Prada & Gutiérrez 1999; Pizzella et al.
2004).

En cuanto a las particulas del bulbo del satélite (rombos amarillos, Fig.9.17),
muestran una elevada rotacion final. Esto se debe a que sus érbitas experimentan
un alto grado de circularizacién, por lo que terminan configurando un disco fino frio
interno en el remanente, tal y como vimos en §9.5. Como este material pasa a ser
identificado como material del bulbo fotométrico, nuestros bulbos finales identifica-
dos fotométricamente estan sostenidos parcialmente por rotacién en todos nuestros
modelos, lo que por otra parte, estd de acuerdo con las observaciones de muchos
bulbos galacticos (Kormendy 1982b; Kormendylllingworth82; Kormendy 1993). En
contraposicion, las particulas del disco del satélite (aspas verdes en la figura) ex-
hiben menos rotaciéon neta, tal y como podemos inferir de sus contribuciones a los
diagramas de Lindblad (Fig.9.15).

La cinematica de la materia oscura en su totalidad aparece reflejada en la
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Fig.9.16, y por componentes en la Fig.9.17. Esta tltima figura muestra que las
particulas de materia oscura del halo primario ganan muy poca rotacién en el cen-
tro, mientras que las del satélite han absorbido gran parte del momento angular
orbital y adquieren una rotacion muy similar a la del resto del material del satélite,
dependiendo de si su encuentro es directo o retrogrado. Aun asi, la curva de rotacién
global de la materia oscura no rota en ningin modelo (Fig.9.16), salvo levemente
en las zonas mas internas y en los casos de satélites mas masivos. Dado que ninguno
de nuestros halos rotaba inicialmente, los leves trazos de rotaciéon que se observan
en la curva final se deben basicamente a la deposicién de masa del satélite.

9.6.2. Mapas de velocidad

A continuacién, analizaremos la estructura de la rotacién en la zona interna de
los remanentes mediante los mapas de velocidad finales. En las Figs. 9.18-9.21 mos-
tramos los mapas de rotacién, de dispersién de velocidad y de S/N de los remanente
de los modelos M3TF3D, M3TF4D, M6D y M2R, respectivamente. Se ha utilizado
un punto de vista de canto en todos ellos. Los mapas superiores corresponden a todo
el material luminoso; los intermedios, a los del material que inicialmente pertenecia
a la galaxia primaria; y los inferiores, a los mapas del material que inicialmente
configuraba el satélite. Se han superpuesto los contornos de isodensidad en todos
los paneles.

En todos los casos, se observan formas zigzagueantes en el centro de los mapas de
rotacién globales a R ~ 40,3, que no aparecian en los mapas de velocidad de la gala-
xia primaria inicial. La estadistica de particulas es lo suficientemente fiable en estas
regiones centrales (r < 0,2 Te,Bulbo) como para asegurarnos que estas caracteristicas
son realistas, tal y como los correspondientes mapas de S/N nos demuestran en
cada caso. Estas estructuras en zigzag estan relacionadas con la distribucion del
material del satélite en el centro, que suele disponerse en una distribucién estrecha
en el centro, influyendo en la formacién de estos zigzags a R ~ 40,3 en los ma-
pas, como muestran las lineas de isodensidad de los paneles intermedios e inferiores
de las Figs.9.18-9.21. De hecho, los contornos de isodensidad de las particulas del
satélite en los remanentes con arrp = 3,0, o con razén de masa 1:6, dibujan las
estructuras aplanadas y toroidales que forma el material del satélite en el centro de
la galaxia que tanto hemos comentado (paneles inferiores de las Figs. 9.18 y 9.20).
Los remanentes con arr = 3,5, 4,0 y con mayores razones de masa no exhiben estos
agujeros centrales en la distribucién del material del satélite, aunque constituyen
también estructuras finas (paneles inferiores de las Figs. 9.19 y 9.21). Estos zigzags
centrales son comunes a todos los experimentos, incluso en los casos retrégrados,
donde podemos apreciar claramente que el material del satélite da lugar a discos
que contrarrotan con el material de la galaxia primaria, como es el caso de M2R
(paneles intermedios e inferiores de la Fig. 9.21). Estos discos centrales no se pueden
detectar ni dindmicamente en los mapas de velocidad generales (paneles superiores
de la Fig. 9.21), ni fotométricamente, como ya hemos visto en §9.4; aunque podrian
identificarse con las estructuras centrales contrarrotantes que se observan en algunas
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galazias en caso de ser mds brillantes (Falcon-Barroso et al. 2003; Falcén-Barroso
et al. 2004; Emsellem et al. 2004). Mientras que el material de la primaria descri-
be bésicamente el campo de rotaciéon general de la galaxia, el material del satélite
contribuye a una estructura aplanada que sigue la rotacién de la galaxia primaria
en los casos directos, y que contrarrota en los retrégrados.

Por ultimo, los mapas de las dispersiones de velocidad de todo el material lumi-
noso (paneles centrales superiores de las Figs.9.18-9.21) nos revelan distribuciones
de dispersién de velocidad bastante “planas” hasta radios en los que la densidad su-
perficial comienza a estar dominada por el disco de los remanentes (r < 57¢ Bulbo)-
Observacionalmente, un perfil de dispersién de velocidad plano en una galaxia im-
plica dispersiones similares en el bulbo y disco. Estos bulbos se interpretan como
el resultado de discos que se han engrosado cuando se detectan en tipos tempranos
(Falcén-Barroso et al. 2003) o como productos de evolucién secular, inducida por
barras, cuando se encuentran en espirales tardias (Kormendy 1993). Los mapas de
dispersion planos de nuestros remanentes indican que los acrecimientos de satélites
escalados con TF pueden dar lugar a bulbos con ciertas similitudes con los discos
que los albergan. En nuestros experimentos, sabemos que estas similitudes proceden
de la combinacion de varios procesos dindmicos: de la inestabilidad radial en el dis-
co original, de su engrosamiento y de la deposicion de masa del satélite en menor
medida.
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Figura 9.16: Curvas finales de rotacién del material luminoso en los remanentes. Las velocidades son
en la linea de visién de los modelos, empleando una rendija situada sobre el eje mayor
del disco del remanente, para un punto de vista inclinado: 6§ = 60°, ¢ = 90°. El eje de
abcisas se ha invertido en los modelos retrégrados. La curva etiquetada como “satélite”
comprende todo el material luminoso que inicialmente pertenecia al satélite. Paneles:
a) modelos iniciales de la galaxia primaria y del satélite; b)-h) modelos directos una
vez se ha completado la fusién; i)-k) modelos retrégrados una vez que la fusién se
ha completado. Asteriscos azules: material del disco primario. Rombos rojos: material
del bulbo primario. Cruces verdes: material luminoso de satélite (bulbo+disco). Linea
continua negra: material luminoso total (satélite+galaxia primaria), excepto para el
panel a), donde dnicamente se ha representado el material luminoso de la galaxia
primaria. Linea discontinua negra: materia oscura total (satélite+galaxia primaria),
excepto para el panel a), donde unicamente se ha representado la materia oscura de
la galaxia primaria.
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Figura 9.17: Curvas finales de rotacién del material oscuro de ambas galaxias y del luminoso para

las componentes del satélite. Las velocidades son en la linea de visién de los modelos
una vez que la fusién se ha completado, empleando una rendija situada sobre el eje
mayor del disco del remanente con un punto de vista inclinado: 8 = 60°, ¢ = 90°.
Paneles: a) modelos iniciales de la galaxia primaria y del satélite; b)-h) modelos di-
rectos una vez se ha completado la fusién; i)-k) modelos retrégrados una vez que la
fusién se ha completado. Asteriscos verdes: material del disco del satélite. Rombos
amarillos: material del bulbo del satélite. Lineas continuas: material luminoso total
(satélitetgalaxia primaria), excepto para el panel a), donde tinicamente se ha repre-
sentado el material luminoso de la galaxia primaria. Linea discontinua: materia oscura
de la galaxia primaria. Linea punteada violeta: materia oscura del satélite.
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Figura 9.18: Mapas de velocidad de todo el material luminoso y de las distintas componentes del
remanente del modelo M3TF3D, empleando un punto de vista de canto. Paneles su-
periores: mapas considerando todo el material luminoso. Paneles intermedios: mapas
del material que inicialmente pertenecia a la galaxia primaria. Paneles inferiores: ma-
pas de las particulas que inicialmente pertenecian al satélite. Mapas a la izquierda de
cada fila: mapas de velocidad media. Mapas en el centro de cada fila: mapas de dis-
persién de velocidad. Mapas a la derecha de cada fila: mapa de S/N para los mapas
de velocidad media. Lineas en blanco: contornos de isodensidad correspondientes al

material considerado en cada mapa.
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Figura 9.19: Mapas de velocidad de todo el material luminoso y de las distintas componentes del
remanente del modelo M3TF4D, empleando un punto de vista de canto. Véase la

leyenda de la Fig.9.18.
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Figura 9.20: Mapas de velocidad de todo el material luminoso y de las distintas componentes del
remanente del modelo M6D, empleando un punto de vista de canto. Véase la leyenda
de la Fig. 9.18.
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Figura 9.21: Mapas de velocidad de todo el material luminoso y de las distintas componentes del
remanente del modelo M2R, empleando un punto de vista de canto. Véase la leyenda
de la Fig. 9.18.
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Relaciones de escalado y correlaciones
fundamentales de los remanentes

En este capitulo, mostraremos que nuestros modelos de acrecimientos son capaces
de reproducir la mayor parte de las relaciones de escalado de los parametros
fotométricos de bulbos y discos con la luminosidad del bulbo, que se han detectado
en las espirales reales (BGP04b). También se analizard el comportamiento de nuestros
remanentes respecto a varias correlaciones constatadas observacionalmente, tales como
las relaciones de Tully-Fisher y Faber-Jackson y los planos fundamentales de bulbos y

discos, entre otras.

10.1. Relaciones de escalado bulbo-disco

Para poder considerar a los acrecimientos galacticos como mecanismos potencial-
mente relevantes en el crecimiento de los bulbos, deben producir remanentes cuyas
caracteristicas sean coherentes con las de las galaxias reales. Si los bulbos reales cre-
ciesen a través de acrecimientos galacticos, las transformaciones en los parametros
de bulbos y discos deberian generar relaciones entre ellos que siguiesen las relaciones
de escala observadas. A continuacion, analizaremos si los cambios que se han produ-
cido en las relaciones de escalado bulbo-disco de nuestros modelos son compatibles
con las tendencias globales observadas entre los pardmetros de espirales reales. A
pesar de que nuestros modelos sean casos muy particulares y de que la generaliza-
cién de sus resultados deba permanecer dentro de ciertos limites, su andlisis puede
resultar un buen primer paso en un estudio mas general de este proceso. Por tanto,
nos preguntaremos, en primer lugar, si los acrecimientos de satélites que hemos mo-
delado siguen algiin comportamiento sistemaético; y, en segundo, si los acrecimientos
tienden a engrosar o distorsionar alguna de las relaciones de escalado previas que
pudieran existir. En este capitulo, mostraremos que la mayor parte de las relacio-
nes de escalado que BGP04b observaron (aunque no todas) son compatibles con los
resultados obtenidos en nuestros modelos.
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En la Tabla9.1, se listan los pardmetros fotométricos y las razones B/D que se
derivan a partir de los ajustes efectuados a los perfiles de densidad de los remanentes.
Estos valores se han utilizado para generar la Fig.10.1, en la que, con objeto de
comparar con las tendencias observacionales, hemos representado los parametros
fotométricos de nuestros remanentes frente al incremento en la magnitud del bulbo.
En beneficio de la claridad, se han adimensionalizado los parametros en el eje de
ordenadas del grafico mostrando los cocientes entre los parametros finales de los
remanentes y aquéllos que inicialmente la galaxia primaria presentaba.

La masa del bulbo se ha calculado empleando los ajustes simultaneos bulbo-disco
que efectuamos a los perfiles de densidad de los remanentes (§9.3), segun:

MBulbo = / 21 R Ig(R) dR = 21t Iy g r2 n by, 2" T'(2n). (10.1)
0

Asumiendo la misma M/L para todos los bulbos (Portinari et al. 2004), hemos
definido el incremento en la magnitud del bulbo como:

A]\4Bulbo = MBulbo - MBulbo,inic = _275 : IOg (MBulbo/MBulbo,inic)a (102)

donde Mpubo Y MBulbo,o representan las masas del bulbo del remanente y del
bulbo primario inicial, respectivamente. En todos nuestros modelos, los bulbos tras
la fusién son mas brillantes (= masivos) que inicialmente.

La Fig. 10.1 muestra que la mayor parte de los pardmetros fotométricos presentan
tendencias muy fuertes con el incremento en la magnitud del bulbo. Los paneles se
corresponden con los siguientes pardmetros: a) radio efectivo de la componente
de Sérsic del ajuste (bulbo); b) densidad superficial efectiva de la componente de
Sérsic (bulbo); ¢) densidad superficial central de la componente de Sérsic (bulbo),
extrapolada del ajuste; d) escala de longitud de la componente exponencial del
ajuste (disco); e) densidad superficial central de la componente exponencial (disco),
extrapolada del ajuste; f) indice de Sérsic n; ¢g) razén bulbo-disco de las intensidades
centrales; h) razén entre el radio efectivo del bulbo y la escala de longitud del disco;
i) razén de masas bulbo-disco; j) razén entre la escala vertical del discoar =2hp y
su escala de longitud; k) dispersién de velocidad central; y, finalmente, [) velocidad
de rotacién maxima.

La mayorfa de ellos crece a medida que Mpym, aumenta (es decir, a medida
que el bulbo se vuelve mds masivo (o, equivalentemente, mas brillante), tal y como
les ocurre al indice de Sérsic (n), a la razén bulbo-disco (B/D), a las densidades
superficiales efectiva y central del bulbo (0B y fte,B), a la escala de longitud del
disco (hp), al cociente bulbo-disco de las intensidades centrales (Ipp/lop) vy a la
dispersiéon de velocidad central (o(); mientras que la densidad superficial central
del disco (po,p) decrece hacia mayores Mpyp, (bulbos més masivos o, equivalen-
temente, mas brillantes). Los discos finales presentan escalas de longitud radiales y
verticales mas elevadas que las del disco primario en todas las fusiones, excepto en
dos de los casos retrégrados (Fig. 10.1, paneles [d] y [j]). Né6tese que las relaciones de
escalado correspondientes a los modelos con satélites de mayor densidad de ABP01
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(representadas con rombos en la figura) exhiben tendencias més débiles que las de
nuestros satélites escalados con TF.

Las lineas continuas en cada panel de la Fig. 10.1 son los resultados de ajustar
las tendencias de nuestros parametros mediante regresiones ortogonales. En estos
ajustes, no se ha forzado al ajuste a pasar por el punto inicial, sino que éste se ha
considerado como otro punto mas en el mismo. Las tendencias exhibidas por p g,
n, log (Io,3/Io,p), log (B/D) y log (0o) (paneles [c], [f], [g], [i] v [k] de la Fig.10.1)
tienen unos coeficientes de Pearson por encima de 0,88. En la mayoria de estos
ajustes, la hipétesis nula es rechazada para nuestro nimero de puntos (11 modelos,
incluyendo el inicial), al 95 % de nivel de significacién y considerando una distribu-
cién de dos colas. Tal es el caso de pe, poB, n, log (los8/Iop), re/hp, log(B/D),
log (00), y log (vrot); mientras que las correlaciones encontradas para las escalas de
longitud tanto del bulbo como del disco y el brillo superficial central del disco no son
estadisticamente significativas. Sin embargo, los ajustes relativos a p y a log(re/hp)
presentan coeficientes de correlacion de Pearson por encima de 0,78.

Las correlaciones de la Fig. 10.1, conjuntamente con la correlacién hallada entre
log(n)-log(B/D) (ec.[9.7]), indican que los acrecimientos de satélites escalados con
TF no alteran las galazias aleatoriamente: los cambios en las relaciones de escalado
entre bulbos y discos producidos por los acrecimientos escalan sistemdticamente con
el cambio en la masa del bulbo.

En la Fig.10.1, hemos senalado con flechas las tendencias de las correlaciones
significativas entre los mismos pardametros fotométricos y la magnitud del bulbo
que BGP04b encontraron en una muestra de espirales de tipo intermedio-temprano
(véase la Fig. 1.5). Muchos de los cambios en los pardmetros fotométricos de nuestros
acrecimientos siguen tendencias similares a las correlaciones con la magnitud del
bulbo que observaron BGP04b. En particular, los pardmetros de los discos (pop y
hp), la dispersién de velocidad central, el brillo superficial central de los bulbos, el
indice de Sérsic n y el cociente B/D (compérense las tendencias observacionales de
BGP04b en cada panel — flechas- con las de nuestros modelos - lineas continuas- en la
Fig. 10.1). Nuestros modelos también reproducen la falta de correlacién significativa
entre f1e 3 y la magnitud del bulbo que BGP04b detectaron en su muestra de espirales
(Fig. 10.1, panel [b]).

Tal y como ocurre en las observaciones, en nuestros modelos de acrecimientos
escalados con TF se observa que:

» 1 crece hacia mayores luminosidades del bulbo (es decir, hacia menores mag-
nitudes del mismo, Mpyjpo)-

» log (B/D) crece hacia mayores luminosidades del bulbo.
= uo,B crece hacia mayores luminosidades del bulbo.
» [ B crece hacia mayores luminosidades del bulbo.

» uop decrece hacia mayores luminosidades del bulbo.



284

Relaciones de escalado y correlaciones fundamentales de los remanentes 10.1

log (Te/ T inic)

Me,8™ Me,B,inic

log (hy/hp;:
Mo,p~M0o,p,inic g (Po/ i)

1og (Dsersic)

0.06 -
0.03
-0.00
-0.03
-0.06
-0.09

Mo,8~Ho,B,inic

o
[\
—

0.14
0.07

0.00
-0.07

| |
e e 92
- N O

[ T T I
_ e LY N

|
e-oo9o9o9°
=3 oo wo w

—
N

0.3
0.0
-0.3
0.4 0.2 00 -0.2 -0.4 -0.6 0.4 0.2 0.0 -0.2 -0.4 -0.6
AMBulbu AMBulhu

Figura 10.1: Dependencia de los pardmetros fotométricos de los bulbos y discos y del cociente B/D

con el incremento de la magnitud del bulbo en los remanentes (véase la definicién
en el texto). La leyenda es la misma que la de la Fig.9.10. En la columna de la
izquierda, hemos representado los parametros fotométricos obtenidos directamente de
las descomposiciones bulbo-disco. En la columna de la derecha, mostramos los cocientes
entre parametros, las escalas verticales del disco y las velocidades tipicas en funcién
del incremento de la magnitud del bulbo. Lineas continuas: regresiones ortogonales
a los puntos de los modelos. A la derecha de la letra identificativa de cada panel,
las letras “S” o “NS” indican si el ajuste es o no significativo al 95% de nivel de
confianza, respectivamente. Lineas discontinuas: vectores de crecimiento de nuestros
modelos escalados con TF. Lineas punteadas: vectores de crecimiento de los modelos
de alta densidad de ABPO1. Flechas: tendencias de las correlaciones observadas por
BGPO04b en una muestra de espirales de tipo intermedio-temprano.
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= hp crece hacia mayores luminosidades del bulbo.

log (1o,8/1o,p) crece hacia mayores luminosidades del bulbo.
= 0 crece hacia mayores luminosidades del bulbo.

Las tendencias seguidas por los modelos también presentan algunas discrepancias
con las observaciones. La razén bulbo-disco de las intensidades centrales correlacio-
na débilmente con la magnitud del bulbo en la muestra observacional de BG04b,
mientras que lo hace de forma significativa en nuestros modelos (Fig. 10.1, panel [g]).
Ma3s relevante es el hecho de que nuestros modelos no reproducen las tendencias que
involucran al radio efectivo del bulbo, r, (véanse los paneles [a] y [h] en la figura).
Este se vuelve menor tras el acrecimiento, lo que estd en contraposicion con que los
bulbos observados poseen radios efectivos mayores a medida que son mas luminosos
(Hubble 1926; Binggeli et al. 1984; Méllenhoff & Heidt 2001; BGP04b, entre otros).
En §10.2, comentaremos ampliamente esta aparente contradiccién de nuestros mo-
delos con respecto a las observaciones; y veremos que la tendencia se puede corregir
sin més que considerar diferente M /L entre las particulas del bulbo y del disco, o
modificando la érbita de encuentro de la fusién.

A pesar de no reproducir las tendencias del radio efectivo del bulbo con la lumi-
nosidad de éste, el que nuestros modelos reproduzcan las tendencias observadas por
BGPO04b del resto de parametros fotométricos con la magnitud del bulbo (como las
razones B/D, o y brillos centrales, tanto del bulbo como del disco) es todo un logro
de los presentes modelos. Es mas, BGP04b comentan que las correlaciones de los
mismos parametros fotométricos con la luminosidad del disco son m&s débiles que
con la luminosidad del bulbo, cuando no inexistentes. Con el fin de compararlas con
las de nuestros modelos, definiremos la masa de los discos a partir de los pardametros
resultantes de los ajustes bulbo-disco efectuados en §9.3, segun:

Mbisco = / 27 R Ip(R) dR = 6,28256 10 php. (10.3)
0

De nuevo, asumiendo la misma M /L para todos los discos (Portinari et al. 2004),
hemos definido el incremento en la magnitud del disco como:

A]\4Disco = MDisco - MDisco,inic = _275 : IOg (MDisco/MDisco,inic)y (104)

donde Mpisco ¥ Mbisco,0 denotan las masas del disco del remanente y del disco
primario inicial, respectivamente. Excepto en dos de los modelos retrégrados, el
resto de modelos presentan discos menos brillantes (= menos masivos) tras la fusién
que inicialmente.

En la Fig. 10.2, mostramos las tendencias seguidas por los parametros fotométri-
cos de nuestros modelos con el incremento de magnitud del disco. Tan sdlo los
pardametros de los discos (hp y o p) muestran correlaciones significativas al 95 % de
nivel de significacién. El resto de correlaciones, ademéas de no ser estadisticamente
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Figura 10.2: Dependencia de los pardmetros fotométricos de los bulbos y discos y del cociente B/D
con el incremento de la magnitud del disco en los remanentes. Todos los pardmetros
proceden de los ajustes bulbo-disco a los brillos superficiales de los remanentes (Tabla
9.1). La leyenda de los simbolos es la misma que la de la Fig.9.10. Constltese el pie
de la Fig. 10.1.
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Figura 10.3: Dependencia de las longitudes de escala del disco con las del bulbo en los remanentes
de nuestros modelos. Panel de la izquierda: relacidon entre la escala de longitud del
disco, hp, y el radio efectivo del bulbo, r., para nuestros modelos, antes y después
del acrecimiento. Panel de la derecha: cociente de r./hp en funcién del indice n en
nuestros modelos, antes y después del acrecimiento. La leyenda es la misma que la de
la Fig.9.10.

significativas, presentan coeficientes de correlacién absolutos inferiores a 0,5 en to-
dos los casos. Por tanto, nuestros modelos también reproducen la debilidad de las
correlaciones de los pardmetros fotométricos con la magnitud del disco que BGP04b
encuentran, salvo los parametros del disco, que en nuestros modelos presentan corre-
laciones fuertes.

10.2. Relacién entre las escalas de bulbos y discos de los
remanentes

El acrecimiento de un satélite no sélo altera la escala vertical del disco (zp) de
una galaxia, como vimos en §9.4, sino que también ha modificado las escalas de
longitud tanto del disco (hp) como del bulbo (r,).

La dependencia de 7, con hp aparece en el panel izquierdo de la Fig. 10.3. Lo
que observacionalmente se espera es que el radio efectivo aumente a medida que lo
hace la escala del disco, y ademads, siguiendo cierta proporcionalidad (véase el panel
superior de la Fig. 1.3). Sin embargo, a pesar de que la escala del disco aumenta en
nuestros modelos, no ocurre lo mismo con la del bulbo; por lo que no cumplimos
con la relacion esperada en las espirales reales. Notese que no ocurre lo mismo con
los modelos de alta densidad de ABPO1 (véase el panel izquierdo de la Fig. 10.3).
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Figura 10.4: Vectores de crecimiento en los planos r./hp-log (B/D) (panel [a]), 7e/hp-n (panel [b]),
zp-n (panel [c]) y zp/hp-n (panel [d]) para nuestros modelos. Cada flecha comienza en
la posicién de la galaxia original, y termina en la posicién adquirida por el remanente,
una vez la fusién se ha completado y el remanente estd relajado. Los vectores de
crecimiento de los modelos de ABPO1 y los valores de r./hp observados por GO1 para
una muestra de espirales reales aparecen representados como comparacién. Consultese
la leyenda de la Fig. 9.10.
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A pesar de que nuestros modelos no reproducen la escala de los bulbos, la dis-
tribucién de ro/hp que obtenemos frente a n es compatible con la de las galaxias
reales (véase el panel derecho de la figura); incluso mas que la de los modelos de
ABPO1. Aunque en todos nuestros modelos . /hp decrece tras la fusién, este cambio
es tan pequeno que, tal y como se aprecia en la figura, podemos considerar que este
cociente de escalas apenas si varia con n, que es casi constante. De hecho, el com-
portamiento con n de nuestros modelos parece ser consistente con muchos trabajos
observacionales que no detectan correlaciéon entre este cociente de escalas y n o el
tipo T de Hubble (de Jong 1996; Courteau et al. 1996; BGP04b), lo que dio lugar a
la conocida sentencia de que “la secuencia de Hubble esta libre de escalas”.

En la Fig. 10.4, representamos los vectores de crecimiento de nuestros modelos
en los planos r./hp-log (B/D) (panel [a]), de nuevo 7 /hp-n (panel [b]), zp-n (panel
[c]) v zp/hp-n (panel [d]). La escala vertical del disco zp se ha calculado a una
distancia radial de dos veces la longitud de escala del disco inicial, desde el cen-
tro galéctico. Lo primero que nos llama la atencién es el desplazamiento tan alto
de nuestros modelos con respecto a la tendencia observacional de los bulbos reales
de GO1 en el panel (a). Nos encontramos muy por debajo de los valores de ro/hp
que se esperan para galaxias con los valores de B/D que observamos en nuestros
remanentes, o con valores muy altos de B/D para el cociente de escalas bulbo-disco
que tenemos en los modelos. Probablemente, estamos obteniendo radios efectivos en
nuestros remanentes demasiado pequenos comparados con la tendencia observacio-
nal. Notese que los bulbos reales siguen una tendencia con esa forma tan definida
porque, empleando las leyes de Sérsic para el bulbo y de Freeman para el disco, el
cociente B/D resulta ser proporcional a (r./hp)? (constltese la ec. [9.6]).

Como ya habiamos visto, la distribucién de r./hp que obtenemos frente a n
es compatible con la de las galaxias reales (constltese el panel [b] de la Fig. 10.4).
Es posible que lo que nuestros modelos no reproduzcan bien sea el cociente B/D
para la razén de escalas bulbo-disco que exhiben. Analizando los pardmetros que
intervienen en la obtencién del cociente B/D, podemos deducir que el hecho de que
nuestros modelos no reproduzcan el aumento observacional de 7, con la luminosidad
del bulbo no es el principal causante del desplazamiento de nuestros modelos en
el plano 7e/hp -B/D. Recordemos que los cocientes B/D se han obtenido a partir
de los ajustes bulbo-disco efectuados a los perfiles de densidad de los remanentes
mediante la ec. [9.6]. Hemos comprobado que el desplazamiento en el plano r./hp-
B/D de nuestros modelos se debe mds a los elevados cocientes de Iy p/Ipp que
exhiben (panel [g] de la Fig.10.1) que a los valores de 7e/hp o de n. Esto implica
que el problema de nuestros modelos no se limita a la escala efectiva de los bulbos
de los remanentes, sino que existen procesos que estan afectando a la estructura
central de las galaxias reales que nuestros modelos no estan teniendo en cuenta. De
todas formas, la tendencia global de los acrecimientos que hemos modelado es la de
ensanchar la correlacién observada.

Por otra parte, los paneles (c)-(d) muestran que los incrementos en zp no pa-
recen seguir tendencia alguna con la masa del satélite acretado, al contrario que
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Te.

en las simulaciones de ABP01 (rombos en la figura), en las que el engrosamiento
era proporcional a ésta. Tampoco existe una dependencia clara con el acoplamien-
to espin-érbita o con la densidad central. Nuestros discos pueden engrosarse hasta
un factor 4, como hemos indicado en §9.4 (véase el panel [c| de la figura), valores
muy similares a los obtenidos por los modelos de mayor densidad de ABP01. Como
hp no aumenta de forma considerable en nuestras fusiones (véanse en la Tabla9.1
los valores de hp ajustados), la tendencia del cociente zp/hp con n es similar a la
distribucién de zp (compérense los paneles [c] y [d]).
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10.2.1. Por qué decrece el radio efectivo del bulbo

Acabamos de ver que las tinicas tendencias observacionales entre los pardmetros
fotométricos de bulbos y discos con la magnitud del bulbo que nuestros modelos
no reproducen son las que involucran al radio efectivo del bulbo, r.. Podria ser que
este problema, en lugar de deberse en si a la distribucién que adquiere la materia
tras la fusion, derive de que los ajustes de los que extraemos 7., no nos estén dando
cuenta realmente de la escala de la estructura central de la galaxia. La mejor forma
de comprobarlo es ver si los r, obtenidos reproducen correctamente los radios de
mitad de masa de la materia luminosa de los remanentes, 71 /2; ya que, en un perfil
de Sérsic, ambos deberian coincidir.

En la Fig. 10.5, mostramos 71/, frente a r, para el material luminoso de la galaxia
primaria y el de los remanentes. Vemos que la tendencia de los radios efectivos
es bastante correcta, y que da cuenta aproximadamente del radio en el cual la
componente interna alcanza el radio de mitad de masa. El material central del disco
final de nuestras galaxias podria alterar en cierta forma la distribucién de 7y,
haciendo que éste se alcance a radios menores que a los r, correspondientes; pero
vemos que su contribucién al centro es tan baja que esto no sucede asi. Si inicamente
considerasemos el material que originalmente pertenecia a la galaxia primaria en el
momento de efectuar los ajustes bulbo-disco en los remanentes, veremos que todos
los radios efectivos descienden (rombos en la figura). Esto nos estd asegurando que
el radio efectivo que calculamos nos estd midiendo realmente la distribucién de masa
final en el remanente, y no sélo la del material del bulbo primario, que permanece
casi inalterada (§9.3.3). Luego el problema de que los r no crezcan con Ly no deriva
de un mal cédlculo de los radios efectivos, sino de los procesos de la fusién en si.

Por tanto, y a la vista de que las restantes tendencias son coherentes con los
remanentes resultantes de nuestros acrecimientos, procedemos a analizar a conti-
nuacién las posibles causas que podrian invertir la tendencia de r, con la magnitud
del bulbo.

10.2.2. Procesos de formacion estelar

Nuestros modelos son estrictamente no colisionales y no disipativos. No mode-
lan procesos hidrodinamicos ni de formacién estelar. No obstante, sabemos que la
forma de la galaxia en su regién més interna podria estar mas afectada por procesos
de formaciéon estelar durante el acrecimiento que el resto de la misma, ya que el
enfriamiento disipativo del gas generaria poderosos flujos de gas hacia el centro del
remanente (Mihos & Hernquist 1996). Este ingrediente tan relevante a nivel fisico
podria ser el responsable de que las escalas centrales de nuestros remanentes no
reproduzcan las tendencias observadas. De hecho, es sorprendente que nuestros mo-
delos escalados con TF reproduzcan tantas correlaciones observacionales de galaxias
reales sin haber incluido gas ni formacion estelar en las simulaciones. Dado que las
estructuras del centro de las galaxias y la luz que emiten dependen en extremo de
la historia de formacion estelar de la galaxia, lo mas esperable seria que nuestros
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modelos, que no dan cuenta alguna de ella, no reprodujesen ninguna correlacién de
los parametros fotométricos centrales. Y, por el contrario, no ocurre asi.

De igual manera, sabemos que los agujeros negros centrales que se suponen en la
mayor parte de las galaxias afectarian también a los perfiles de brillo y a las curvas
de rotacién en el centro (Rees 1993; Graham et al. 2001b). Su existencia podria
alterar los pardametros fotométricos en el centro. Curiosamente, nuestros modelos
reproducen las tendencias de éstos con la luminosidad del bulbo bastante bien (a
excepcién de la longitud de escala del bulbo).

Seria l6gico esperar que los parametros de larga escala de la galaxia no se van
a ver muy afectados por la existencia de estos agujeros negros centrales o por esta-
llidos de formacion estelar del disco, que fuesen alimentados por los flujos radiales
de gas hacia el centro. Es maés, las tendencias tan fuertes que detectamos en nues-
tros modelos no deberian modificarse demasiado en caso de considerar procesos
hidrodindmicos y de formacién estelar en nuestros modelos, ya que la correlacién
entre log (B/D)-Mpgypo €s muy similar a la observada (la modelada exhibe una pen-
diente de -0.40, mientras que la observacional es de -0.30£0.04, véase la Fig. 10.1).
Ademas, una correlacién similar e igual de significativa ha sido detectada por Kauff-
mann (1996) empleando SAMs de fusiones que inclufan formacién estelar. De igual
forma, se podria razonar con respecto a algunas otras correlaciones.

Por tanto, podemos concluir que la consideracién de la formacién estelar afectaria
béasicamente a las tendencias de los parametros de la region central. Puede que, por
esta razon, nuestros modelos parecen reproducir mejor las tendencias a gran escala
de la galaxia que las centrales.

10.2.3. El efecto de la M/L de las particulas

A pesar de que nuestros modelos no tengan en cuenta formacién estelar, hemos
intentado analizar hasta qué punto la formacién estelar podria afectar a los pardme-
tros fotométricos del centro, y si podria invertir la tendencia de 7. con la Mgy, en
nuestros modelos. La formaciéon estelar practicamente afectaria a las zonas donde
hubiese gas; por lo que, en primera aproximacion, vamos a considerar que el gas va
a estar ligado a las particulas de los discos de la primaria y del satélite durante todo
el acrecimiento. Por otra parte, Portinari et al. (2004) indican que los procesos de
formacién estelar pueden hacer que el cociente M /L de los bulbos observacionales y
que el de sus discos difieran un factor < 2. Asi pues, en los remanentes, hemos asig-
nado el doble de M/L a las particulas que inicialmente pertenecian a los bulbos de
ambas galaxias que a las que pertenecian a los discos, intentando equiparar nuestros
perfiles de densidad con los perfiles luminosos que en realidad se observan. Por tanto,
si se extraen de nuevo los perfiles de brillo teniendo en cuenta esto, las particulas que
inicialmente pertenecian a los discos pesaran el doble en estos nuevos perfiles que
en los que hicimos al principio (§9.3), porque llevan asociada la formacion estelar y
brillaran el doble; mientras que las particulas que inicialmente componian los bulbos
pesaran lo mismo que entonces. Tras efectuar de nuevo los ajustes bulbo-disco a los
perfiles de densidad considerando esta diferencia de M /L, obtuvimos la Fig. 10.6. En
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Figura 10.6: Dependencia de los pardmetros fotométricos de los bulbos y discos y del cociente B/D
con el incremento de la magnitud del bulbo, considerando que el cociente M/L de las
particulas de los bulbos es el doble que el de las particulas de los discos. Todos los
pardmetros proceden de ajustes bulbo-disco a los brillos superficiales de los remanentes,
teniendo en cuenta la diferencia de M/ L entre las particulas. La leyenda de los simbolos
es la misma que la de la Fig. 9.10. Constltese el pie de la Fig. 10.1.
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Figura 10.7: Vectores de crecimiento en el plano n-log (B/D) de nuestros modelos de acrecimiento
de satélites, considerando que el cociente M/L de las particulas de los bulbos es el
doble que el de las particulas de los discos. Todos los pardametros proceden de ajustes
bulbo-disco a los brillos superficiales de los remanentes, teniendo en cuenta la diferencia
de M/L entre las particulas. La leyenda es la misma que la de la Fig. 9.10.

ella, representamos de nuevo las dependencias de los pardmetros fotométricos con
el incremento de la magnitud del bulbo. Lo més llamativo es que, con este recurso
de pesar el doble la contribucion del material de los discos, invertimos la tendencia
de re con AMBuibo, recuperando el hecho observacional de que los radios efectivos
crecen con la luminosidad del bulbo de BGP04b (panel [a] de la figura). Lo més
admirable de este test es que el resto de las correlaciones se mantienen similares a
las obtenidas cuando no se considera esta diferencia de M /L, incluso con valores si-
milares de la ppearson (compérese la Fig. 10.6 con la 10.1). Sin embargo, la tendencia
de ro/hp con el incremento de magnitud del bulbo (panel [h]) no se recupera del
todo (la envolvente deberia ser creciente con Lg, segin BGP04b).

En cuanto a los vectores de crecimiento de nuestros modelos en el plano log(n)-
log(B/D), si se tiene en cuenta la diferencia de M/ L entre las particulas que estamos
considerando, se obtiene la Fig. 10.7. La tendencia de los modelos directos apenas
si se modifica con respecto a no considerar diferencias en M/L (compérese la fi-
gura con la Fig.9.10); mientras que los retrégrados decrecen el cociente B/D tras
el acrecimiento. A pesar de que esto ultimo no sigue la tendencia general de los
bulbos observados, tampoco la contradice explicitamente; ya que los acrecimientos
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Figura 10.8: Dependencia de las longitudes de escala del disco con las del bulbo en nuestros modelos,
considerando que el cociente M /L de las particulas de los bulbos es el doble que el de
las particulas de los discos. Panel de la izquierda: relacién entre la escala de longitud
del disco, hp, y el radio efectivo del bulbo, re, para nuestros modelos antes y después
del acrecimiento. Panel de la derecha: cociente de r./hp en funcién del indice n en
nuestros modelos. La leyenda es la misma que la de la Fig. 9.10.

retrogrados son més improbables que los directos: Quinn & Goodman (1986) en-
cuentran en sus simulaciones que las galaxias acretan preferiblemente los satélites
con Orbitas directas.

En el panel izquierdo de la Fig. 10.8, mostramos como queda la dependencia de
las radios efectivos de los bulbos con las escalas de longitud de sus discos empleando
esta diferencia de M/L entre bulbos y discos. Recuperamos la tendencia observa-
cional de que 7, aumenta con hp (compérese con la Fig. 1.3), sin dejar de presentar
una distribucién de r./hp frente a n compatible con la observada (panel derecho de
la Fig. 10.8).

En definitiva, los resultados indican que una diferencia de M /L entre las particu-
las del disco y del bulbo podria ser suficiente para invertir la tendencia de . pu-
MBubo Obtenida por nuestros modelos. La persistencia del resto de correlaciones
entre los pardmetros fotométricos y Lp y entre log(n)-log(B/D) apoya la fiabilidad
de los resultados obtenidos en nuestras simulaciones de acrecimientos.

10.2.4. Descomposiciéon dindmica de los remanentes

Considerar que la M/L de las particulas de los bulbos es el doble que la de
los discos de las dos galaxias que estamos fusionando no deja de ser una primera
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Figura 10.9: Diagrama de Lindblad (momento angular-energia) y distribucién de indices de circula-
ridad, ey, para la galaxia de Abadi et al. (2003b), constituida por fusiones de bloques
pregalacticos en una simulacién cosmoldgica. Panel principal: diagrama de Lindblad
de las particulas de dicha galaxia. Los autores han marcado la distribucién de sus
particulas de gas (fucsia). Paneles secundarios: distribuciones de €5 de las particulas
estelares de la galaxia (panel inferior) y del gas (panel superior). En el panel inferior,
la distribucién total de las particulas (linea continua negra) ha sido dividida en tres
componentes dindmicas: un bulbo caliente (linea discontinua roja), un disco fino frio
(linea punteada azul) y un disco grueso (linea discontinua verde). Fuente: Abadi et al.
(2003Db).

aproximacién un tanto simplista de la situacion real en los remanentes. De hecho,
sabemos que la parte de la galaxia sostenida por rotacién y contenida en el plano
galdctico (el “disco dindmico”) se compone no sélo de particulas de los discos de
la galaxia primaria y del satélite, sino también de discos o toroides finos y frios
constituidos por particulas del bulbo del satélite. El gas se concentraria (en el caso
de haberlo incluido) en el plano de este disco dindmico, y en particular, en la parte
central del mismo. Por consiguiente, lo que deberiamos incrementar en un factor dos
en los perfiles de densidad de nuestros modelos (para asemejarlos més a los perfiles
luminosos de las galaxias reales) son estos discos dindmicos, y no las particulas que
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Figura 10.10: Distribucién de indices de circularidad, €5, para las particulas de las distintas compo-
nentes galdcticas del remanente M2TF35D. Lineas continuas: distribuciones de e; del
total de la materia luminosa (negro), de las particulas que inicialmente constitufan
el bulbo primario (rojo-naranja), el disco primario (azul), el bulbo del satélite (ama-
rillo) y el disco del satélite (verde). Linea discontinua azul: componentes dindmicas
resultantes de un ajuste a la distribucién total luminosa de un disco fino frio dindmico
de Freeman. Linea discontinua rojo-naranja: particulas no incluidas en el disco fino
dindmico, identificadas con una componente que aunaria el bulbo y el disco grueso
dindmicos.

originariamente pertenecian a los discos de las dos galaxias que se fusionan.

Definir dindmicamente qué parte de la galaxia es disco y cudl es bulbo es compli-
cado, ya que la transicién bulbo-disco de las galaxias sigue una distribucién continua.
Una particula que constituye parte del bulbo puede presentar una o6rbita comple-
tamente circular, sin ser por ello del disco frio. Cualquier descomposicién dindmica
que se haga no deja de tener cierto aspecto subjetivo que condiciona los resulta-
dos. No obstante, y con el fin de estudiar si la tendencia de los radios efectivos con
la luminosidad del bulbo se podria corregir por la inclusién de la hidrodinamica y
de formacion estelar, efectuaremos una descomposicién dindmica en nuestros rema-
nentes y multiplicaremos por un factor dos la contribucién a los perfiles de brillo
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Figura 10.11: Vistas frontal y de canto de las dos componentes dindmicas en las que hemos descom-
puesto el remanente del modelo M2TF35D (véase la Fig. 10.10). Paneles superiores:
vistas de cara. Paneles inferiores: vistas de canto. Rojo-naranja: componente dindmi-
ca correspondiente al bulbo+disco grueso dindmicos. Azul: componente dindmica
correspondiente al disco fino frio de Freeman (1970).

superficial de aquellas particulas que constituyan el disco dinamico.

Para efectuar la descomposicién dindmica, nos basaremos en el procedimiento
seguido por Abadi et al. (2003b), que descompusieron en tres componentes (bulbo-
disco fino-disco grueso) el remanente resultante de varias fusiones en una de sus
simulaciones cosmolégicas. Una estrella o particula con energia especifica, €, atra-
pada en un potencial galdctico axisimétrico ®(R) dado puede presentar multitud de
6rbitas, segin el momento angular especifico que presente (j,), siempre y cuando
su energia no supere al potencial en cada radio al que se encuentre. Cuando, a un
radio dado, la energia cinética de la particula se iguala a su energia potencial, esta
particula presenta una érbita circular contenida en el plano ecuatorial de la galaxia.
La condicién para que una estrella presente una érbita circular con una velocidad
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angular (ﬁ, por tanto, es (Binney & Tremaine 1987):

6(1)} 52 .
— = =% = Rg ¢°, (10.5)
|:6R (Rg, 2=0) RsG

donde Rg es el radio de la érbita circular.

Para un potencial ®(R) determinado, podemos conocer el momento angular
correspondiente a una érbita circular (jjcirc) con un radio R dado sin mas que
resolver la ec. [10.5]. Abadi et al. definen como indice de circularidad de la 6rbita de
cada una de las particulas de su galaxia como el cociente entre el momento angular
especifico que tiene la particula, j,, v el que, al radio R en el que se encuentra,
deberia tener para que su 6rbita fuese circular, j, circ:

Ja

Jz,circ

(10.6)

€] =

Si una particula estd atrapada en el potencial de la galaxia, mostrard valores de
le;] < 1, siendo el maximo valor que puede presentar para estar ligada a la galaxia
ey = 1 (caso en el que la particula presenta una drbita circular a su radio directa), y
el minimo, €; = —1 (caso en el que tenga una 6rbita circular contrarrotante). Toda
particula que a su radio presente |ej| > 1 no estd ligada al potencial galactico.

En la Fig. 10.9, reproducimos la Fig. 1 de Abadi et al. (2003b). En ella, se muestra
la distribucién de valores del indice de circularidad orbital para las particulas de su
galaxia. En el eje de abcisas, se representan los valores de €5; en el de ordenadas, el
numero de particulas por intervalo de e (dN/dej). Si se observa la distribucién que
adquieren las particulas de la galaxia del articulo de Abadi et al. (panel secundario
inferior), se pueden distinguir tres componentes bien diferenciadas: una componente
estrecha que pica a € = 41, una distribucién claramente gaussiana centrada en
€3 = 0 que se extiende entre €; = +1, y una componente a valores de 0 < €3 < +1 que
une las dos componentes anteriores, pero diferencidandose muy bien de ellas. Abadi
et al. identifican la componente estrecha con un disco dindmico frio; la gaussiana,
con la distribucién de un bulbo dindmico caliente; y la componente “puente”, con
un disco dindmico grueso.

En lo referente a nuestros modelos, mostramos en la Fig. 10.10 la distribucién
de valores del indice de circularidad orbital para las particulas de cada una de las
componentes galacticas iniciales del remanente M2TF35D. Las particulas que ini-
cialmente pertenecian al disco primario (linea continua azul) siguen una distribucién
que presenta un pico en torno a €5 = 1; es decir, siguen estando distribuidas en 6rbi-
tas aproximadamente circulares en su mayoria en el remanente final, constituyendo
béasicamente el disco fino frio dindmico del remanente. Al principio, esta distribu-
cién era mucho més estrecha; pero el proceso de la fusién ha dispersado algunas
de sus particulas a orbitas con €3 menores, incrementando la “temperatura cinéti-
ca” de la distribuciéon. No obstante, el disco primario no es el tinico que contribuye
al disco dinamico frio en el remanente: las particulas del bulbo de satélite se han
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distribuido también en 6rbitas aproximadamente circulares (linea continua amari-
lla) en el potencial del remanente. Por el contrario, las particulas que inicialmente
constituian el bulbo de la primaria (linea continua en rojo-naranja) se distribuyen,
como al principio de la simulacién, segiin una gaussiana centrada en €5 = 0, que
llega hasta €3 = +1. Esta distribucién es caracteristica de una estructura caliente
dindmicamente, sostenida por la presion de los movimientos aleatorios. En cuanto
a las particulas del disco del satélite (linea continua verde), se han distribuido en el
remanente ocupando érbitas con 0 < €5 < 1 en su mayoria. Su distribucién presenta
una cola que puebla dérbitas contrarrotantes tras el acrecimiento (e3 < 0).

Todas estas distribuciones, sumadas entre si, dan lugar a una distribucién total
de las particulas del remanente, en la cual sélo se pueden diferenciar dos componentes
(linea continua negra): una componente estrecha que pica a €; = 1 y una gran
cola hacia valores inferiores de €3. Las componentes correspondientes al bulbo y al
disco grueso dindmicos que Abadi et al. (2003b) encuentran tan bien diferenciadas,
en nuestro remanente se encuentran mezcladas, hasta tal punto, que no pueden
diferenciarse. El bulbo dindmico, al igual que el fotométrico, se encuentra embebido
en una estructura similar a un disco grueso. No nos es posible subdividir estas dos
componentes sin introducir algunos criterios un tanto subjetivos, aunque si es posible
ajustar la distribucién que pica a €y = 1 a un disco fino frio.

Para extraer la forma funcional de la distribucién de momento angular en un
disco fino frio exponencial (Freeman 1970), hemos distribuido radialmente un niime-
ro aleatoriamente alto de particulas, siguiendo un perfil de densidad exponencial
(ec.]9.5]). A cada particula, se le asigna un valor de €, distribuyéndolos siguiendo
una gaussiana truncada en torno a €y = 1. El truncamiento se ha impuesto teniendo
en cuenta que una Orbita con €5 > 1 no estaria ligada al potencial del disco. De
la distribucién resultante, se extrae la forma funcional de dN/de;y en funcién de e;
para un disco fino frio. Esta distribucion presenta tres parametros modificables que
son: el valor en el pico de dN/dey, el valor de €5 en el que la distribucién pica y
la anchura en torno al pico de la distribucién. En la Fig. 10.10, representamos la
distribucién de un disco fino dindricamente frio, que ajusta mejor a la distribucién
global de dN/dey en el remanente M2TF35D (linea discontinua en azul). El resto
hasta completar la distribucién total de particulas constituiria la contribucién de una
componente dindmica bulbo+disco grueso al diagrama dN/dej-e; (linea discontinua
en rojo-naranja).

Para efectuar una descomposicién dinamica de nuestro remanente, tenemos que
asignar a cada particula del mismo la etiqueta de que “pertenece al disco fino frio
dindmico” o “pertenece a la componente dindmica gruesa” (bulbo+disco grueso).
Aqui entra en juego la subjetividad del autor, porque existen valores de ey en los
que hay contribucién del disco dindmico frio y de la componente bulbo+disco grue-
so dindmicos. Solo a modo de test, hemos ido asignando las particulas del disco
frio dinamico atendiendo al valor de €5, y comenzando la asignacién de cada €3 por
aquellas particulas que presentaban una altura menor sobre el plano galdctico. De
esta forma, distribuimos las particulas en un disco fino dindmicamente frio. Las res-



10.2 Relacion entre las escalas de bulbos y discos de los remanentes

301

tantes son etiquetadas como pertenecientes a la componente gruesa. Representamos
el resultado de esta descomposicién en dos componentes dindmicas en la Fig. 10.11,
de frente y de canto. La componente “no fria dindmicamente” presenta una escala
vertical mayor que el disco frio dindmico, y estd constituida por un ntmero similar
de particulas que el disco fino frio.

El resto de modelos da lugar a distribuciones del parametro de circularidad
analogas; salvo en los casos retrogrados, en los que la distribucién de 6rbitas ne-
tamente circulares de las particulas del bulbo del satélite crean un pequeno pico
contrarrotante en ey = —1.

Una vez disponemos de las descomposiciones dindmicas para todos los modelos,
volvemos a extraer las densidades superficiales, pesando por dos la contribucién
de las particulas del disco frio dindamico, para dar cuenta de que las particulas de
la componente dindmica gruesa deben tener un cociente M /L aproximadamente el
doble que el de las particulas del disco fino dinamico. De esta forma, los perfiles
de densidad que extraemos pueden compararse mas directamente con los perfiles de
brillo reales de las galaxias. A continuacién, volvemos a efectuar los ajustes bulbo-
disco a los modelos, tal y como se hizo en §9.3.

La Fig. 10.12 muestra como quedarian las correlaciones de los distintos parame-
tros fotométricos con el incremento de la magnitud del bulbo. Los resultados vuelven
a ser sorprendentes: el hecho de haber efectuado una descomposicién dindmica de
los remanentes y de haber pesado por dos la luz del disco dindmico en los per-
files sigue reproduciendo las correlaciones observacionales entre los parametros y
Ly (BGP04b), que ya reproduciamos sin haber efectuado consideracién alguna de
diferencia de M/L entre las particulas (compérese con las Fig.10.1). Es més, los
indices de correlacién de algunos de nuestros ajustes incluso han mejorado, hasta
colocarse por encima de ppearson ~ 0,98, como es el caso de las correlaciones de pio B,
po.0> 1, log(Io,p)/log(Io,p) ¥ o/ (paneles [c][el,[f1[¢] y [h], respectivamente).
Recordemos que, considerndo tnicamente la diferencia de M/L entre las particulas
asignadas a los discos y a los bulbos de primaria y satélite, seguiamos reproduciendo
las tendencias, pero no las mejordbamos (véase la Fig. 10.6). Quizds sea ain més
relevante el hecho de que reproduzcamos la tendencia observacional de mayores 7,
para mayores Lp (panel [a] de la figura), a pesar de que seguimos sin recuperar
la falta de correlacién observada con Ly del cociente de r./hp (panel [h]), al igual
que ocurria cuando simplemente pesdbamos por distinto cociente M /L (§10.2.3). De
la misma forma, al igual que lo que ocurria cuando se considera distinto cociente
M /L para bulbos y discos, la tendencia de log(n) frente al log(B/D) se mantiene
coherente con los resultados observacionales (compruébese en la Fig. 10.13); aunque
se desdibuja un poco més que en el caso original (Fig.9.10) y que cuando utilizamos
simplemente diferente M /L para las particulas de los discos y de los bulbos de las
simulaciones (Fig. 10.7).

En la Fig. 10.14, volvemos a representar la tendencia entre las escalas de longitud
de bulbos y discos en nuestras simulaciones. El panel izquierdo nos muestra que la
descomposicién dinamica ha corregido la tendencia original de los modelos en cierta
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Figura 10.12: Dependencia de los pardametros fotométricos de los bulbos y discos y del cociente
B/D con el incremento de la magnitud del bulbo, considerando que el cociente M/L
de las particulas de las componentes gruesas dindmicas (bulbo+disco grueso) es el
doble que el de las particulas de los discos dinamicos. Todos los parametros proceden
de ajustes bulbo-disco a los brillos superficiales de los remanentes, teniendo en cuenta
la diferencia de M/L entre las particulas. La leyenda de los simbolos es la misma que
la de la Fig. 9.10. Consultese el pie de la Fig. 10.1.
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Figura 10.13: Vectores de crecimiento en el plano n-log (B/D) de nuestros modelos de acrecimiento
de satélites, considerando que el cociente M/L de las particulas de las componentes
gruesas dindmicas (bulbo+disco grueso) es el doble que el de las particulas de los
discos dindamicos. Todos los pardmetros proceden de ajustes bulbo-disco a los brillos
superficiales de los remanentes, teniendo en cuenta la diferencia de M /L entre las
particulas asignadas a cada componente dindmica. La leyenda es la misma que la de
la Fig.9.10.

medida (compérese con el panel izquierdo de la Fig. 10.3), haciendo que 7, crezca a
medida que aumenta hp en algunos modelos. El crecimiento sigue sin mostrar una
proporcionalidad manifiesta, tal y como se espera observacionalmente (Courteau et
al. 1996). El panel derecho nos ratifica que, a pesar de la descomposicién dindmica,
la tendencia de ro/hp con n sigue siendo compatible con la distribucién de los bulbos
reales, si bien la descomposicion dindmica ha acentuado la dependencia con la masa
del satélite que existia en el diagrama original (compérese con el panel derecho
de la Fig.10.3) o la del diagrama en el que simplemente pesdbamos por diferente
cociente M /L las particulas de bulbos y discos (compérese con el panel derecho de
la Fig. 10.8).

Esta descomposicion dindamica, si bien no esta exenta de cierta subjetividad, de-
muestra que la consideracion de la hidrodindmica y la formacién estelar en nuestros
modelos podria corregir la tendencia de los radios efectivos de los bulbos frente a los
de los discos, sin afectar al resto de correlaciones. A pesar de que no recuperemos la
tendencia de la envolvente creciente de ro/hp con Mpume, descrita por BGP04b, las
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Figura 10.14: Dependencia de las longitudes de escala del disco con las del bulbo en nuestros mo-
delos, considerando que el cociente M/L de las particulas de las componentes gruesas
dindmicas (bulbo+disco grueso) es el doble que el de las particulas de los discos
dindmicos. Panel de la izquierda: relacién entre la escala de longitud del disco, hp,
y el radio efectivo del bulbo, re, para nuestros modelos antes y después del acreci-
miento. Panel de la derecha: cociente de re/hp en funcién del indice n en nuestros
modelos. La leyenda es la misma que la de la Fig.9.10.

tendencias detectadas con esta descomposicién dindmica en nuestros modelos entre
los pardametros de bulbos y discos y la magnitud del bulbo, entre B/D y n, y entre
re/hp y n siguen reproduciendo las tendencias observadas en muestras de bulbos
reales (GO1; BGP04b). Todo este estudio sigue apoyando la compatibilidad de los
acrecimientos galacticos con las tendencias observadas de bulbos y discos reales, lo
que sugiere que han debido de ser procesos importantes en la configuracién de las
galaxias actuales.

10.2.5. La orbita del encuentro

La érbita del encuentro podria afectar a la evolucién de re, aunque no lo pode-
mos explorar con los modelos presentados, ya que todos presentan la misma orbita.
Este aspecto entra dentro del trabajo futuro. Resultados preliminares con modelos
en preparacién, semejantes a los que presentamos en esta tesis pero con un pericen-
tro orbital mas lejano (r = 1,5Rg, siendo Rg el radio externo del disco galdctico
primario), sugieren que la tendencia de r, con Ly puede corregirse sin mas que con-
siderar una 6rbita diferente. El resto de correlaciones que aparecen en las Figs. 9.10
y 10.1 se mantendrian, ademds de que la que involucra a r./hp parece mostrar
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un comportamiento més acorde con lo observado en bulbos reales, creciendo con n
(BGP04b).

10.3. Correlaciones y planos fundamentales

Los acrecimientos de satélites son procesos que se sitian en un término interme-
dio entre las fusiones violentas y la evolucion secular de las barras. Si los mecanismos
que desencadenan han sido realmente relevantes en la configuracién de las galaxias
actuales, éstos deberian de reproducir la mayoria de las propiedades fisicas de las
galaxias. A continuacion, indagaremos si los acrecimientos galdcticos son coherentes
con las relaciones de escalado méas conocidas de las galaxias: la de Tully-Fisher, la
de Faber-Jackson y los planos fundamentales de bulbos y discos.

En toda esta seccién, utilizaremos los ajustes que inicialmente se efectuaron a
los perfiles de densidad directamente extraidos de las simulaciones (es decir, sin
considerar ninguna diferencia entre el cociente M /L del bulbo y el del disco). Los
parametros empleados en la extraccién de los planos fundamentales y relaciones
observacionales han sido, por tanto, los de la Tabla 9.1, que son los mismos empleados
en las Figs. 9.10 y 10.1-10.4.

10.3.1. Correlaciones de la densidad superficial central y del radio efec-
tivo del bulbo con el indice de Sérsic

Numerosos trabajos observacionales han detectado una fuerte correlacién entre
el brillo central de las galaxias elipticas y el indice n cuando sus perfiles se ajustan
con una ley de Sérsic (D’Onofrio 2001; Rothberg & Joseph 2004; Ravikumar et al.
2006). Esta ha sido reproducida mediante simulaciones no colisionales de fusiones
de discos sin bulbos, donde todos los remanentes resultaban ser elipticas y a los
que los autores ajustaban inicamente un Sérsic (Aceves et al. 2006). Sin embargo,
esta correlacién es normal, ya que tanto ug como n estan midiendo la concentraciéon
central de la galaxia de una u otra forma (Trujillo & Aguerri 2004). Por tanto,
es légico pensar que también deben detectarse estas correlaciones en los bulbos de
espirales.

En la Fig. 10.15, mostramos las correlaciones de fig tota1 (sSegundo panel), 110 Bulbo
(tercer panel) y po pisco (cuarto panel) con n, que existen en nuestros modelos y
en los de ABPO1. Hemos representado también las correlaciones que se observarian
en los bulbos de la muestra de espirales de GO1. Para poder comparar la muestra
real con las distribuciones de los modelos, hemos escalado nuestros modelos y los de
ABPO1 a los bulbos reales, haciendo coincidir nuestro punto inicial con la mediana
de la distribucién observada en cada panel en el eje de ordenadas. Como no podia
ser de otra forma, reproducimos bien las correlaciones observadas entre los brillos
centrales y n, debido a las propiedades del perfil de Sérsic que hemos comentado
anteriormente. Hemos ajustado relaciones del tipo Iy Total < 17 (segundo panel),
I Bulbo x 1! (tercer panel) y Iy pisco O n¢ (cuarto panel) a la distribucién de nues-
tros modelos, a la de los de ABPO01, considerando ambas conjuntamente y a la de
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los bulbos reales de G01 en cada diagrama. Los resultados aparecen a la derecha del
panel correspondiente en cada figura. En los ajustes que involucran las intensidades
centrales total y del bulbo, encontramos que se rechaza la hipdtesis nula al 95 %
de significacién para una distribucién de dos colas. Aparte de altamente significa-
tivos (sus indices de correlacién de Pearson superan 0.77 en todos los casos), los
exponentes ajustados resultan del mismo orden y coherentes entre si en cada caso;
en particular, los exponentes obtenidos por nuestros modelos y los obtenidos por
nuestros ajustes a los bulbos de la muestra de G01 son préacticamente iguales. Las
tendencias seguidas por los modelos de ABP01 difieren algo méas. Como comentaba-
mos anteriormente, en las galaxias elipticas y en remanentes elipticos resultantes
de simulaciones de fusiones de discos también se encuentra una correlacion del tipo
Iy x n?, aunque los exponentes son algo més elevados: v = 5,88 (D’Onofrio 2001),
v = 7,14 (Rothberg & Joseph 2004; Ravikumar et al. 2006) y v = 7,14 (Aceves
et al. 2006), en lugar del v = 2,7-4,6 que obtenemos en las espirales (véanse los
resultados en la Fig. 10.15).

En cuanto a la tendencia de Iy pisco con n, tanto nuestros modelos como los de
ABPO1 indican que el brillo central del disco disminuye con n, al contrario que lo que
se detecta en la muestra de G01. No obstante, ninguna de las correlaciones supera
el test de la hipdtesis nula con una significacién del 95 %.

En el primer panel de la Fig. 10.15, hemos vuelto a escalar los radios efectivos de
los modelos a los de los bulbos reales, utilizando como referencia el modelo inicial,
cuyo radio efectivo se ha igualado a la media de la distribucién de r. observada por
GO1. Téngase en cuenta que, al fin y al cabo, lo inico que queremos comparar son
las pendientes de las tendencias de crecimiento de nuestros modelos y de las obser-
vaciones. Al igual que ocurre con las galaxias reales de cualquier tipo morfoldgico
(D’Onofrio 2001; Rothberg & Joseph 2004; Ravikumar et al. 2006), log(re) y log(n)
no correlacionan fuertemente en nuestros modelos ni en los bulbos reales. Esto tam-
bién lo reproducen las elipticas resultantes de simulaciones de fusiones de Aceves et
al. (2006). A pesar de que nuestros remanentes no reproducen la tendencia de 7.-n
de los bulbos de las espirales reales (GOl en la figura), los incrementos de n y de 7¢
de nuestros bulbos son coherentes con la dispersion observacional.

Los ajustes del tipo re o< n? a la distribucién observada de GO1 y a la de los
modelos de ABPO1 proporcionan ajustes significativos, aunque con bajo nivel de
correlacién (consiltense en la figura los coeficientes de Pearson de cada ajuste). A
pesar de que el exponente de la correlacion de nuestros modelos tenga distinto signo
que las de ABPO01 y GO1, hay que tener en cuenta que los 6rdenes son muy parecidos
y que, tal y como vimos en §10.2, la tendencia a descender tras el acrecimiento del
radio efectivo de los bulbos puede invertirse sin mas que incluir gas y formacién
estelar en los modelos o variando la érbita del encuentro.

Las elipticas de los cimulos de Virgo presentan r. o< n92 (Caon et al. 1993), y
las de Fornax, 7, o< n? (D’Onofrio 1994); los datos de tipos tempranos de D’Onofrio
(2001) proporcionan 7. &< n*%7, mientras que Rothberg & Joseph (2004) encuentran
para remanentes de fusiones cercanas que r, o n>%*. Todos estos exponentes de
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galaxias elipticas son reproducidos por los modelos de fusiones de discos sin bulbo
de Aceves et al. (2006) (r. o< n*?*), donde todos los remanentes resultan elipticos.
Por tanto, los exponentes resultantes de nuestros ajustes y de los ajustes a las
galaxias de GO1 (constltese la Fig. 10.15) son un orden de magnitud inferiores a los
obtenidos en las galaxias elipticas reales y simuladas por fusiones.

Sin embargo, el distinto comportamiento de los bulbos de las espirales y de las
galaxias elipticas en el diagrama r.-n podria deberse a la mala correlacién que en
todos los casos se detecta entre estos parametros, y no a la distinta naturaleza de
cada componente. De hecho, esta correlacién no es sino una proyeccién del plano
fotométrico de las galaxias, que analizaremos en §10.3.5.

10.3.2. Relacion de Tully-Fisher de los remanentes

Pasamos a comprobar si nuestros remanentes siguen la misma relacién de TF
que la galaxia primaria y los satélites: Liota1 o< Vo1, con Ligtar la luminosidad total
de la galaxia (que equivale a masa luminosa en nuestro caso) y Ve la velocidad
circular maxima del disco de la misma (Tully & Fisher 1977). Para ello, se han
aplicado las correcciones por el “desplazamiento asimétrico” de cada remanente.
Esta correccion da cuenta de la cantidad por la difieren la velocidad tangencial a
una distancia radial R, v4(R), y la velocidad circular a dicho radio, veirc(R), cuando
la dispersién de velocidad en el disco es elevada. Utilizando las ecuaciones de Jeans y
la definicién de la velocidad circular a un radio R dado, Binney & Tremaine (1987)
deducen que la relacién existente entre v v la velocidad en la direccién tangencial,
vy, viene dada por:

2 Ea(l/v%) B Ra(vsz)
" v OR 0z

2

circ —

v vi + 035 -0 (10.7)

donde v representa la densidad espacial de estrellas en el disco, que, en el caso de
un disco exponencial, tiene una expresién sencilla:

V(R) = v exp <—%> . (10.8)

Rechazando el dltimo término de la ec. [10.7] y considerando que 0'3)/ ok =05
para una curva de rotacién plana (Hinz et al. 2001), podemos llegar a que:

R 0Olno?
2 2 2 R
= o 2L - CRIR) g 10.
Ucire 'U¢+O'¢|: <hD 8lnR> :| ( 09)
El término 01n o /0 1n R es despreciable para galaxias SO (Neistein et al. 1999),

y dado que debe ser menor para discos méas “ordenados”, puede despreciarse en
nuestros remanentes. Por tanto, la relacién entre veirc y vy se puede aproximar por:

R
2 2 2
UCirC = Ud) =+ O'(z) <2E — 1) s (1010)
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Figura 10.16: Relacién de Tully-Fisher (Ltotal—VciarCT F) para los modelos iniciales y los remanentes de
nuestros experimentos. Panel superior: relacion de TF calculando la luminosidad total
de los modelos iniciales (galaxia primaria y satélites) mediante el conteo directo de
masa de las particulas. Panel inferior: relacién de TF calculando la luminosidad total
de los modelos iniciales (galaxia primaria y satélites) mediante los ajustes bulbo-disco.
La luminosidad total de los remanentes de los modelos se ha calculado mediante sus
ajustes bulbo-disco en ambos paneles. Lineas continuas: relaciones Liotal X VCf;CTF
para los tres exponentes empleados en nuestros modelos (atr = 3,0; 3,5 y 4,0).

Constltese la leyenda en la figura.

donde R es la posicion radial a la que se alcanza la maxima velocidad de rotacion del
disco; vy seria esta velocidad maxima de rotacién en la linea de visién, corregida del
angulo de inclinacién 4 (en nuestro caso, y dado que calculamos v, con la galaxia
de canto, no precisamos de esta correccion); veire representa la velocidad circular en
R; y hp es la escala de longitud del disco.

En la Fig.10.16, mostramos la relacién entre la luminosidad total de los rema-
nentes de nuestros acrecimientos (lo que equivale a la masa luminosa total de los
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mismos) frente a vyt max de sus discos, aplicando la correspondiente correcciéon por
desplazamiento asimétrico segun la ec. [10.10]. En el panel superior, la luminosidad
(= masa luminosa para nosotros) de los modelos iniciales (primaria y satélites) se ha
calculado sumando la masa de las particulas que constituyen el remanente; mientras
que, en el panel inferior, se han calculado sus masas luminosas totales a través de
los ajustes bulbo-disco efectuados, segun:

n exp(bu)

Mot = MBulbo + MDisco = 27 bg"

fie,8 e T'(2n) +6,28256 po,p hp, (10.11)
donde hemos utilizado las ecs. [10.1] y [10.3]. La luminosidad total en ambos paneles
de los remanentes se ha calculado mediante la ec. [10.11] (tras la fusién, no podemos
separar entre particulas del bulbo y del disco en el remanente final). En la figura, se
han representado también la posicién inicial tanto de la galaxia primaria como de
los satélites iniciales, los cuales, por construccion, se encuentran situados sobre las
lineas de Liotal o Vo oF (88.2).

Todos los remanentes estdn desplazados a luminosidades menores que las que
les corresponderian a su arg y vc; 0, equivalentemente, todos presentan velocidades
circulares mayores que las esperadas para sus luminosidades. Los modelos directos
exhiben diferencias de < 0,5 mag respecto a los valores esperados por TF, mientras
que los retrégrados presentan dispersiones mayores (< 1,0 mag). Sin embargo, estos
valores son muy similares a las dispersiones obtenidas para la relaciéon de TF ob-
servada en espirales de campo (opyrr ~ 0,38 mag, Sakai et al. 2000), en espirales
de campo de tipo tardio (oy ~ 0,82 mag, Matthews et al. 1998), y en galaxias SO
de campo y de cumulos (o7 ~ 0,7 mag, Neistein et al. 1999; o7 ~ 0,5 mag, Hinz et
al. 2001); de donde se puede deducir que los acrecimientos de satélites con densida-
des realistas podrian ser una de las fuentes de dispersion de la relacién observacional
de TF.

10.3.3. Relacion de Faber-Jackson de los bulbos de los remanentes

Una caracteristica comin de las galaxias de tipo temprano (E/S0) y de los bulbos
de las espirales es la existencia de una fuerte correlacién entre la dispersion de
velocidad central de la galaxia (0p) y la luminosidad del bulbo de la misma; relacién
que fue descubierta por Faber & Jackson (1976). Para entender el origen de la
relacién de Faber-Jackson (FJ), apliquemos el teorema del virial a una distribucién
de masa esférica de radio R. En ese caso:

oF o LM(R), (10.12)
R
donde G es la constante de gravitacién universal y M(R) representa a la masa
encerrada en la esfera hasta el radio R (luminosa4oscura). Asumiendo que tanto
M /L como el brillo superficial promedio son constantes para todas las galaxias (para
elipticas, para bulbos y para discos), se llega a que:

L « og. (10.13)
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Figura 10.17: Relacién de Faber-Jackson (0o-LBuibo) para los bulbos remanentes de nuestros ex-
perimentos. La leyenda de los simbolos (formas y colores) es la misma que la de la
Fig. 9.10. Linea continua en negro: ajuste efectuado a nuestros modelos. Linea rayada-
punteada en rojo: relacién detectada por Forbes & Ponman (1999) en una muestra
compuesta por elipticas. Linea discontinua en azul: relacién esperada por el teorema
del virial, adoptando las condiciones indicadas en el texto. Linea raya-tres puntos en
verde: relacién detectada por BGP04b en una muestra compuesta por espirales de
tipos tempranos a intermedios.

donde ahora L representa a la luminosidad del material dentro de la esfera de radio
R. En nuestro caso, L serfa la luminosidad de cada uno de los bulbos de nuestros
remanentes. En las galaxias reales (bulbos y E/S0), el exponente de la anterior
relacién oscila entre 3 < 3 < 5 (Bender et al. 1992).

En la Fig.10.17, mostramos la relaciéon de FJ para los bulbos resultantes de
nuestros acrecimientos. Todos nuestros remanentes han incrementado la dispersién
de velocidad central con respecto al valor inicial, tal y como se espera de una fusion.
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En términos generales, el aumento es de ~ 15% tras los acrecimientos. Pero, json
estos crecimientos de o realistas?

Considerando que nuestro modelo inicial reproduce la Via Léactea con deter-
minadas unidades (§8.2), la dispersion inicial de nuestro bulbo seria del orden de
oy ~ 118 km/s, y se incrementaria hasta o, ~ 136 km/s al final de uno de nues-
tros acrecimientos; valores que son coherentes con los esperados en los bulbos de las
espirales reales (o ~ 50 — 150 km/s, Gebhard et al. 2000; Bershady et al. 2005).

La linea continua en negro de la figura indica el resultado de ajustar la relacién
Liubo X O'g a la distribucién de nuestros remanentes (incluyendo el punto inicial).
Ademss de que la dispersién del ajuste es muy baja (x? = 0,011), el coeficiente
de correlacién de Pearson es bastante elevado (ppearson = 0,89). El exponente que
resulta del ajuste a nuestros modelos (3 = 2,84) es similar al obtenido por BGP04b
para su muestra de galaxias espirales de tipo intermedio-temprano (5 = 3,0 +0,5),
aunque difiere bastante del obtenido por Forbes & Ponman (1999) para una mues-
tra de elipticas (6 = 3,92, véase la figura). Bajo el supuesto de que la galaxia
inicial cumpliese la relacién observacional de BGP04b, todos los bulbos de nuestros
remanentes (a excepcién de los casos retrégrados y del caso directo con razén de
masas 1:6) muestran dispersiones de velocidad superiores a las esperadas para sus
correspondientes luminosidades por la relacion de BGP04b.

Veamos que la dispersiéon de nuestros modelos con respecto a la relaciéon obser-
vada entra dentro de lo esperado. El desplazamiento en dispersién de velocidad de
los bulbos reales con respecto a la relaciéon L o Jg’0i0’5 de BGP04b es < 60 %. El
maximo desplazamiento de nuestros bulbos con respecto a la ley ajustada observa-
cionalmente es de ~ 30 %; luego el hecho de que algunos de nuestros modelos estén
fuera de la relacion de FJ esperada entra dentro de la dispersion tipica de dicha
relacion.

En realidad, la relacién de FJ no es sino una de las proyeccién del plano funda-
mental de los sistemas esferoidales de las galaxias (plano L-op-1¢). La superficie de
este plano no esta cubierta por completo de galaxias, sino que los tipos de Hubble
se distribuyen en ella aproximadamente en forma de “tiras”, segun los tipos mor-
fol6gicos. Por esta razon, el que muchas leyes de escalado (en particular, la de FJ)
parezcan muy finas no se debe a que sean proyecciones en las que el plano fundamen-
tal estd de canto, sino a esta distribucién en tiras de los distintos tipos de Hubble
en el mismo (Burstein et al. 1997). Pasamos a estudiar los planos fundamentales de
nuestros remanentes.

10.3.4. Plano fotométrico de los remanentes

Las componentes esferoidales de las galaxias obedecen una estrecha relacion entre
los parametros ro-n-Iy:
nor Ig. (10.14)

Khosroshahi et al. (2000a) denominaron a esta relacién plano fotométrico (PHP,
véase Caon et al. 1993; Graham 2002) y no es mds que un anélogo del plano funda-
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Figura 10.18: Plano fotométrico de los remanentes de nuestros modelos. Se ha representado el PHP
ajustado por nosotros a los bulbos de GO1. Sobre la figura, se muestra la posicién de los
bulbos de nuestros remanentes, de los remanentes de ABP01 y de los bulbos reales de
GO1 (véase la leyenda en la Fig. 9.10). Hemos senalado las proyecciones de los distintos
PHPs ajustados con diferentes trazos de linea. Linea continua delgada: PHP ajustado
a los bulbos de GO1. Linea continua gruesa: PHP ajustado a nuestros remanentes
(acrecimientos de satélites escalados con TF). Linea punteada: PHP ajustado a los
remanentes de los modelos de ABP01 (acrecimientos de satélites esferoidales de alta
densidad). Linea discontinua: PHP ajustado a los modelos de ABPO1 y a los nuestros
conjuntamente. Los ajustes resultantes aparecen indicados en la leyenda de la figura.

mental de las galaxias (Djorgovski & Davis 1987; Dressler et al. 1987).
En la Fig. 10.18, mostramos el PHP que hemos ajustado por minimos cuadrados
a los bulbos de G01, adoptando logaritmos en la ec. [10.14]:

log(n) = a log(re) + 4 log(Io) + 7;

(10.15)

0, equivalentemente, y empleando pop = —2,5log(lo,B) + ao:

log(n) = a log(re) + B uop + T

(10.16)
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Figura 10.19: Angulo entre los planos fotométricos ajustados considerando tunicamente nuestros
modelos (plano en megro) y anadiendo los de ABPO1 al ajuste (plano en naranja).
Hemos representado la posicién de nuestros remanentes y la de los modelos de ABPO1,
siguiendo la leyenda de la Fig.9.10. La figura nos desvela la curvatura que existe
en el PHP en valores de n bajo cuando se utiliza la ley de Sérsic para derivarlo.
Esta curvatura, unida al hecho de que nuestros acrecimientos de satélites no generan
valores de n mayores que n = 2, da lugar a que el PHP ajustado a nuestros modelos
se encuentre girado respecto al ajustado a los bulbos reales de GO01; cuyo dngulo en
el espacio tridimensional log(n)-log(re)-fo0,B €s, no obstante, muy similar al del PHP
resultante si ajustamos nuestros modelos y los de ABPO1 (véase la discusién en el
texto). Linea roja: linea de interseccién de ambos planos.

donde 8 = —2,5ByI' = Bag+, siendo ag el punto cero de la calibracién. El ajuste
de los bulbos de GO1 es significativo, mostrando una baja dispersién (x? ~ 0,02).
Sobre esta figura, hemos representado las posiciones en el diagrama de nuestros mo-
delos y de los de ABP01. Hemos tenido que escalar tanto los radios efectivos como
los brillos centrales de nuestros modelos y de los de ABPO1 a los de los bulbos reales;
para lo cual, se han igualado el 7. y el pop de nuestro modelo inicial a los valores
medios del pardmetro correspondiente de la distribucién de G01. Hemos marcado
con lineas de distinto trazo las proyecciones en este plano de los PHPs ajustados a la
distribucién de nuestros modelos, a los de ABP01 y a ambas distribuciones conjunta-
mente. Los coeficientes « y 3 resultantes de los distintos PHPs ajustados y sus RMS
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Tabla 10.1: Exponentes de los planos fotométricos obtenidos en varios trabajos.

Referencia Tipo de muestra o I6] RMS
(1) (2) 3) (4) (5)
ABPO1 Bulbos S’s simuladas 1,11 0,19 0,004
Nuestros modelos Bulbos S’s simuladas 0,44 0,34 0,00005
ABPO1+nuestros modelos Bulbos S’s simuladas 0,68 0,22 0,003
Khosroshahi et al. (2000a) E’s de Coma 0,17 0,1725 0,04
Khosroshahi et al. (2000b) E’s de Fornax 0,09 0,145 0,06
D’Onofrio (2001) E/SO 0,21 0,186 0,13
Rothberg & Joseph (2004) E’s 0,05 0,1425 0,05
Ravikumar et al. (2006) E 0,16 0,205 0,07
dE’s 0,11 0,135 0,06
Aceves et al. (2006) E’s simuladas 0,05 0,1425 0,05
GOo1 Bulbos S’s 0,24 0,19 0,017

NOTA.— Col. (1): referencia del trabajo. Col. (2): clase de galaxias que integran la
muestra; todas las simulaciones reproducen fusiones de galaxias. Col. (3):
exponente « de la ec. [10.14]. Col. (4): exponente [ de la ec. [10.14]. Col. (5):
desviacién cuadratica media del plano ajustado.

aparecen listados en la Tabla 10.1, junto con los de otros trabajos observacionales y
computacionales.

Atendiendo a los valores de la tabla, vemos que nuestros modelos no son capaces
de reproducir el exponente « de las galaxias espirales de GO1; lo cual era esperable,
dado que nuestros radios efectivos no siguen la tendencia observacional de aumentar
a medida que n aumenta. A pesar de que este hecho debe estar afectando al ajuste
en Iop de la ec. [10.14], el valor de su exponente 3 si resulta mas similar al de la
muestra de bulbos de GO01, al del resto de observaciones (Khosroshahi et al. 2000a,
2000b; D’Onofrio 2001; Rothberg & Joseph 2004; Ravikumar et al. 2006) y al de las
otras simulaciones (ABPO01; Aceves et al.2006). Lo que resulta mas llamativo es
la desviacion cuadratica media tan baja del PHP ajustado a nuestros remanentes
(RMS= 0,00005). Incluso, anadiendo los remanentes de los modelos més densos de
ABPO1, el ajuste empeora levemente (RMS= 0,003).

Las proyecciones de los PHPs ajustados a nuestros modelos y a los de ABP01
se muestran con lineas de distinto trazo en la Fig.10.18. La pendiente del PHP
ajustados a los modelos de ABPO1 reproduce mejor la de los bulbos reales que
la de nuestros modelos. Un plano que considera a ambos grupos de simulaciones
(las nuestras y las de ABPO01) corrige bastante la tendencia de nuestros modelos y
reproduce bastante mejor la pendiente observada en los bulbos reales (G01).

Mostramos el angulo existente entre el PHP de nuestros modelos y el que ob-
tendriamos anadiendo los puntos de ABPO01 al ajuste en la Fig. 10.19. La linea roja
indica la recta de interseccién de ambos planos. Como puede observarse, este angulo
es pequeno. Por otra parte, si nos fijamos bien en la tendencia de los remanentes de
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ABPO1, descubriremos que existe una pequena curvatura de sus modelos a valores
pequenos de n, que los hace situarse en las proximidades de nuestros propios mo-
delos. El comportamiento de nuestros modelos y de los de ABP01 a n bajo se debe
Unicamente a las propiedades del perfil de Sérsic, tal y como demuestran Aceves et
al. (2006). Sus simulaciones de fusiones de discos también presentan una pequena
curvatura de la superficie del plano log(n) = A log(re) + B jio sésic + C en valores
bajos de n. Todos sus remanentes semejaban galaxias elipticas y los autores las ajus-
taban tinicamente con un perfil de Sérsic. Si se deriva el PHP a partir del perfil del
Sérsic, se puede llegar a que:

lOg(L) = IOg(n) -04 H0,Sérsic T 2 lOg(ro) + IOg [f2(n)] ) (1017)

donde f3(n) es una funcién algo compleja de n. La expresién anterior serfa un plano
en logaritmo, si no fuera porque el factor log[f2(n)] depende de n. Este factor es
pequeno para n > 1, e importante para n < 1. De ahi que el PHP derivado de los
ajustes a los perfiles luminosos con una ley de Sérsic no sea exactamente un plano
a valores de n bajos, sino que muestre esta curvatura, intrinseca a las propiedades
del perfil de Sérsic; tal y como los modelos de ABPO01 y los nuestros presentan.

En conclusién, tanto los remanentes de nuestros modelos con satélites escalados
con TF como los de ABPO1 se sitian sobre planos del tipo ro-n-Iy con una dispersion
muy baja. A pesar de que la pendiente de nuestros modelos no reproduce fielmente
la de las galaxias reales, la inclusién de los modelos de ABPO1 corrige bastante la
tendencia. De hecho, si trasladdsemos nuestros remanentes por simple escalado en
la Fig.10.18 al centro de la distribucion de bulbos observados, las posiciones de
nuestros modelos seria perfectamente compatible con la RMS tipica de las galaxias
reales.

10.3.5. Planos fundamentales de los bulbos y discos de los remanentes

El teorema del virial establece relaciones entre pardmetros globales de las gala-
xias o sistemas que se encuentren en equilibrio dindmico. Si Ep y E¢ representan
respectivamente a la energia potencial y a la cinética de un sistema esférico de masa
M en equilibrio virial, podemos definir la dispersién de velocidad, (v?), y el radio
gravitatorio, Rq, del sistema a través de:

1
Ec = 5M<v2>, (10.18)
GM?
Ep = — . 10.19
P Ra (10.19)
En este caso, el teorema de virial establece que:
~GM

(v?) = T (10.20)

Por otra parte, el brillo superficial medio del sistema, (I), y su luminosidad, L, se

relacionan mediante:

L

= —2.
2 R,

(I) (10.21)
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Suponiendo que la razén M/L es constante para todos los sistemas del tipo del
que estamos tratando, de las ecs. [10.20]-[10.21] puede deducirse que:

M
(v?) = QwaRGm; (10.22)
0 equivalentemente:
M
log(Re;) = 2 log((v)) + 0,4 (1) — log (f> o (10.23)

donde (u) (= —2,5 log({I)) + ap) es el brillo superficial medio en magnitudes, y la
constante 7 incluye el punto cero (ag) y el resto de constantes (y = ag — log(27 G)).

La expresion anterior establece relaciones bésicas entre la escala del sistema
(Rg), su velocidad caracteristica ({v)) y su brillo superficial tipico ({u)). Cuando
este desarrollo se aplica a un sistema de geometria no estrictamente esférica, en
la ec. [10.23] aparecen una serie de constantes estructurales que se incluirfan en la
constante -y.

La versién observacional en componentes galacticas de la relacién tedrica [10.23]
se ha denominado plano fundamental (FP) de la componente galdctica en cuestién,
y se ha aplicado tanto a las componentes esféricas de las galaxias (bulbos y galaxias
elipticas) como a los discos de las espirales. En particular, para los bulbos de las
galaxias espirales, el plano fundamental tedrico, derivado a partir del teorema del
virial, vendria dado por:

M
log(re) = 2log(op) + 0,4 pe — log [(f) ] +7'. (10.24)
B

Noétese que las diferencias geométricas y de M /L entre bulbos/E’s y discos esta-
blecen, por lo pronto, que los planos han de presentar distintos valores de términos
independientes.

La derivacion tedrica de un equivalente al plano fundamental en discos con-
lleva ciertas suposiciones observacionales. Para un radio R y una geometria axial
(no esférica), el balance de las fuerzas centripeta y gravitatoria indica que la masa
dindmica del sistema sera:

GM(R) v(R)?
= - R (10.25)
Como la luminosidad del disco viene dada por Lp = 27 Ipp h2D, de la ecuacién
anterior se puede inferir que:

M(r) . ’U(R)2R
L Ioph%

(10.26)

Adoptando R = 4hp y bajo las suposiciones de que la velocidad maxima medida
en el disco es una buena estimacién de la velocidad de rotacién circular en dicho
radio, y de que la masa del disco a dicho radio es préacticamente la total (e idem
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con la luminosidad) (McGaugh & de Blok 1998; McGaugh et al. 2000), se llega al
teorema del virial para los discos:

M
?)2 X fIO,DhD§ (10.27)

de donde se puede extraer un plano teérico equivalente al de la ec. [10.24], pero para
los discos:

M
log(hp) = 210g(vrot,max) + 0,4 po.p — log Kf) ] +4", (10.28)
D
donde vrot,max representa la velocidad de rotacién circular del disco en R = 4 hp
(corregida, por tanto, de desplazamiento asimétrico, véase §10.3.2).
En las siguientes dos secciones analizaremos si los discos y bulbos de nuestros
remanentes son compatibles con los planos fundamentales de discos y bulbos reales.

Plano fundamental de los bulbos

El radio efectivo, la dispersion de velocidad central y el brillo efectivo de los
bulbos y galaxias elipticas siguen observacionalmente una relacién del tipo:

log(re) = A log(og) + B pe + 17, (10.29)

conocida como el FP de estos sistemas (Dressler et al. 1987; Djorgovski & Davis
1987; Bender et al. 1992). Las constantes A, B y I difieren poco entre los bulbos
(A=1,30 y B=0,30, Falcén-Barroso et al. 2002) y las galaxias elipticas (A = 1,24~
1,5 y B = 0,30-0,328, Jorgensen et al.1996; Bernardi et al.2003), lo que indica
que los planos fundamentales de cada tipo de sistema presentan un angulo entre
si, aunque pequeno. Comparando la ec.[10.29] con la [10.23], podemos establecer
las posibles causas de las diferencias entre los planos y de éstos con el plano del
virial teérico (A = 2 y B = 0,40, véase la ec.[10.24]). Atendiendo a la ec. [10.24],
estas causas son dos basicamente: que ambos tipos de sistemas no sean homélogos
(va sea estructural o dindmicamente) o que exista una variacién de M/L con la L
(Gonzélez-Garcia 2003; GGBO05). Existen estudios que establecen que este éngulo se
debe en un 25% al efecto de la variacién de M /L (poblaciones estelares), y en un
75 % a la no homologia de ambos sistemas (Trujillo et al. 2004b).

La existencia de diferencias en la forma geométrica de bulbos y elipticas (no
homologia estructural) afectaria al plano en el sentido de que las elipticas suelen
seguir una ley RY/A (aunque no necesariamente), mientras que los bulbos presentan
un rango continuo de indices de Sérsic. Se plantea incluso que es posible que no exista
homologia estructural entre los propios bulbos (no homologia dindmica). Es probable
que el hecho de que el decaimiento de la densidad superficial varie en cada bulbo
afecte a los valores de las constantes de su FP. De hecho, el decaimiento viene dado
por n, que sabemos que varia mucho entre bulbos (BGP04a). Por el contrario, se
piensa que las elipticas presentan alta homologia, es decir, una estructura constante
e idéntica a lo largo de la secuencia de Hubble (Renzini & Ciotti 1993).
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Figura 10.20: Plano fundamental de los bulbos de nuestros remanentes. Se ha representado el FP
ajustado por Falcén-Barroso et al. (2002) a su muestra de espirales. Sobre la figura,
se muestra la posicién de los bulbos de nuestros remanentes, siguiendo la leyenda de
la Fig. 9.10. Tridngulos abiertos: bulbos observados por Falcén-Barroso et al. (2002).
Hemos senalado las proyecciones de los distintos FPs ajustados con diferentes trazos
de linea. Linea continua delgada: FP ajustado a los bulbos de Falcén-Barroso et al.
(2002). Linea continua gruesa: FP ajustado a nuestros remanentes. Linea punteada:
FP ajustado por Bernardi et al. (2003) a su muestra de elipticas reales. Linea dis-
continua: FP ajustado por Aceves & Veldzquez (2005a) a los remanentes elipticos
resultantes de sus modelos de fusiones de discos. Los ajustes resultantes aparecen
indicados en la leyenda de la figura.

La variacién de M/L con L dependeria del filtro, sobretodo, en los tipos de
Hubble mas tardios. Es posible también que muchas galaxias espirales hayan perdido
bariones por fuertes vientos galdcticos y presenten, por tanto, cantidades de gas
mayores que de estrellas. Esto afectaria a sus radios caracteristicos, haciéndolos
parecer menores de lo que realmente son.

En la Fig.10.20, hemos representado el FP que Falcon-Barroso et al. (2002)
obtuvieron en una muestra de espirales tempranas (S0-Sb): log(re) = 1,30 log(cp) +
0,3 tte + I'y. Asimismo, mostramos la posicién de los bulbos de los remanentes de
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nuestros modelos, escalando todas las variables a los valores medios de las mismas
variables de los bulbos de Falcon-Barroso et al. Como puede observarse, la pendiente
del plano fundamental que constituyen es muy diferente de la observada en los
bulbos reales de Falcén-Barroso et al. (2002) y de las elipticas de Bernardi et al.
(2003) (compérense las distintas lineas que los trazan en la figura); si bien esto
es esperable, ya que nuestros modelos no incluyen fenémenos hidrodindmicos ni
de formacién estelar, ademas de que representan un tipo de evento muy particular.
Quizés lo més relevante seria senalar que los acrecimientos engrosarian el FP, aunque
las desviaciones que han producido parecen ser compatibles con la RMS del FP
observacional. El sentido del engrosamiento en nuestros modelos es hacia r, menores,
debido a que nuestros modelos no reproducen la tendencia creciente del radio efectivo
de los bulbos con la luminosidad de estos. Por tanto, la distribuciéon general de
nuestros remanentes carece de fiabilidad. De hecho, también hemos representado en
la Fig. 10.20 la proyeccién del plano fundamental obtenido por las simulaciones de
Aceves et al. (2006) de fusiones de discos; y, como puede observarse, a pesar de
que los remanentes de sus modelos semejan galaxias elipticas, reproducen el plano
fundamental de los bulbos reales, mientras que no ocurre asi con los nuestros.

Otro detalle interesante es que nuestros modelos se sitian con una desviacién
sorprendentemente pequenia (RMS= 0,00006) sobre el plano fundamental al que los
hemos ajustado: log(re) = 0,46 log(og) 40,17 p1e +1". Si esto fuese una consecuencia
simplemente de que las magnitudes involucradas no varian demasiado entre los ex-
perimentos, lo méas probable seria que todos los remanentes cayesen en una misma
regién del diagrama, sin un orden expreso. Sin embargo, los remanentes muestran
tendencias demasiado sistematicas en la Fig. 10.20, implicando que los acrecimientos
de satélites escalados con TF generan cambios estructurales en la galaxia primaria
tan sistemdticos como para que originen una tendencia bien definida.

En conclusién, nuestros modelos demuestran que los acrecimientos de satélites
escalados con TF no destruyen el FP de los bulbos; en todo caso, pueden ser res-
ponsables en parte de la dispersion que se observa en el FP de los bulbos reales.

Plano fundamental de los discos

La universalidad de la relacién de TF (§10.3.2) en las galaxias espirales nos es-
tablece que, para una velocidad de rotaciéon dada, una galaxia presenta una lumino-
sidad constante, dentro de la dispersion tipica de la relaciéon TF. Esta fue empleada
por Zwaan et al. (1995) para inferir que, a una L dada, la razén M /L debe variar
linealmente a medida que hp aumente, o equivalentemente, como 10_1/ % Anterior-
mente, Salucci et al. (1991) habian establecido que M/Lp L;OA, suponiendo que
todos los discos galdcticos presentaban el mismo brillo superficial central. Sin em-
bargo, el mismo ano, Karachentsev (1991) encuentra que M/Lp es independiente
de L, suponiendo que M/Lp crece linealmente con hp. Es en el ano 2002 cuando
Graham propone reemplazar la relacién de TF por una relacién que incluya como
pardmetro adicional la escala del disco (un plano entre los logaritmos de vyot-Io p-
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Figura 10.21: Plano fundamental de los discos de nuestros remanentes. Se ha representado el FP
ajustado por Graham (2002) a su muestra de 100 espirales. Sobre la figura, se muestra
la posicién de los discos de nuestros remanentes siguiendo la leyenda de la Fig. 9.10.
Linea continua: FP ajustado a los discos de Graham (2002). El ajuste resultante
aparece indicado en la leyenda de la figura.

hp), con objeto de poder establecer como varia M/L con L independientemente de
la escala y del brillo central. Observacionalmente, encuentra que, en una muestra de

100 espirales, las galaxias se sitian sobre los planos vyot o< 1, 0,50 h]g’77 en la banda
By vt x IOOS?’ hg’ﬁg en la banda R; lo que implicaba que la razén M/L en los
discos de las espirales varia con la luminosidad de la galaxia en cualquier banda

fotométrica.

Al plano hp-fto,D-Vrot,max S€ le denomina plano fundamental de los discos, dada
su similitud con el de los bulbos (§10.3.5). La expresién mas utilizada de este plano
es:

log(vrot) = A” log(hp) + B” pop + I'; (10.30)
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cuya version tedrica derivada a partir del virial seria:

M
log(vrot,max) = 0,5 log(hp) — 0,2 po,p + 0,5 log Kf) } -4, (10.31)
D

que no es sino la ec. [10.28], con sus términos reordenados. Es decir, el FP tedrico
derivado del virial estableceria que vyot IO(?SO h]g’m, relaciéon muy similar a las
detectadas por Graham (2002).

En la Fig. 10.21, representamos el FP derivado para los discos reales por Graham
(2002) en la banda R. Hemos escogido este filtro porque traza mejor la masa que
la banda B, con lo cual, la comparacién entre nuestros modelos y los resultados
observacionales resulta mas “licita”. Hemos superpuesto las posiciones de nuestros
remanentes, tras el correspondiente escalado con respecto a dicho plano observa-
cional (los pardmetros hp, (oD Y Urot,max de nuestro modelo inicial se han hecho
coincidir con las correspondientes medias de la distribucién observada). Los valo-
res de Vot msx de nuestros modelos incluyen la correccién por el desplazamiento
asimétrico segun la ec. [10.10].

La Fig. 10.21 nos pone de manifiesto algo que ya sabiamos: que los acrecimien-
tos apenas si han modificado las caracteristicas del disco de la galazria (véanse los
parametros fotométricos derivados para los discos de los remanentes en la Tabla 9.1
y las zonas externas de las curvas de rotacién globales en la Fig.9.16). De ahi que
todos los remanentes aparezcan agrupados en torno a la posiciéon del modelo inicial,
porque los parametros de los discos apenas si han sufrido modificacién respecto al
disco primario en t = 0. El acrecimiento apenas afecta a la escala radial, al estado de
rotacién y a la pendiente de la densidad superficial del disco, por lo que tampoco se
ve modificado el brillo central ajustado del disco de forma significativa. Por tanto,
combinaciones lineales de estos pardmetros tampoco se veran modificadas.

En vista de la poca dispersion de nuestros modelos respecto a la posicién inicial,
no parece plausible ajustar una expresién como la de la ec. [10.30] a la distribucién
de nuestros bulbos. No podemos, pues, concluir si nuestros remanentes son o no
compatibles con la pendiente observada del FP de discos reales, puesto que, al
modificarse tan poco sus parametros, el hecho de que todos se acumulen alrededor
de la posicién inicial puede no ser mas que un efecto sistematico. Previsiblemente, i
nuestros modelos hubiesen incluido gas e hidrodinamica, se habrian modificado mas
las caracteristicas del disco, ya que el gas habria constituido un disco fino y habria
contribuido a la reestructuracién de la materia de éste. Los fendmenos asociados al
gas y a la formacién estelar son basicos en la configuracion de los discos reales. La
insercion de “algoritmos” en los modelos que simulasen la hidrodindmica existente en
el problema probablemente afectaria a las tendencias de los discos de los remanentes
en la Fig. 10.21.

St la distribucion de los discos de nuestros remanentes en el plano no resulta ser
un efecto sistemdtico, nuestros modelos parecen indicar que este tipo de acrecimien-
tos son compatibles con la dispersion observada en el FP observacional de los discos
galdcticos. No obstante, para comprobarlo se requeririan modelos de acrecimientos
de satélites incluyendo gas e hidrodinamica.
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;.50on los bulbos de nuestros remanentes
pseudobulbos?

La naturaleza secular de los acrecimientos que hemos modelado, el crecimiento de
los bulbos a través del material del disco, y el sostenimiento parcial por rotacién
de los nuevos bulbos nos plantea la cuestién de si nuestros remanentes presentan al-
gunas de las carateristicas que habitualmente se atribuyen a los pseudobulbos. Hemos
desarrollado un estudio para comprobar cudles de las caracteristicas tipicamente atri-
buidas a los pseudobulbos comparten los bulbos de nuestros remanentes. Veremos que
las condiciones iniciales de nuestros modelos no sélo condicionan en un alto grado los
resultados finales, sino que dificultan la extraccién de resultados concluyentes. Ain asi,
en este capitulo, veremos que los bulbos de nuestros remanentes exhiben algunas de las
caracteristicas cominmente atribuidas a los pseudobulbos, si bien no todas. Nuestros
modelos son los primeros en indicar que el crecimiento de los pseudobulbos podria

inducirse desde fuera de la propia galaxia, a través de acrecimientos de satélites.

11.1. El crecimiento secular de los bulbos de nuestros modelos

Los procesos “lentos” o “seculares” son, por definicién, aquéllos que acontecen
durante escalas de tiempo del orden de varios periodos de rotacion de la galaxia, es
decir, de varios Ganos (K&KO04; Athanassoula 2005, véase el Apéndice A). Por tanto,
cada uno de nuestros acrecimientos puede ser considerado como un proceso secular,
puesto que tardan > 2 Ganos en completar la fusion, en el caso de emplear el sistema
de unidades que hace que nuestra galaxia primaria reproduzca la Via Lactea (véase
§8.2). Por otra parte, los bulbos de nuestros remanentes han crecido bédsicamente
a partir del material del disco que se ha introducido en el centro, a través de las
distorsiones no axisimétricas inducidas por la fusién. Tanto este material del disco,
como el depositado por el satélite en el centro, presentan una rotacién muy elevada
(89.5); luego sabemos que los bulbos identificados fotométricamente en nuestros
remanentes estan sostenidos parcialmente por rotacion.
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La naturaleza secular del acrecimiento, el que nuestros bulbos hayan crecido a
través del material del disco y el sostenimiento parcial por rotacion de los nue-
vos bulbos nos plantea la cuestion de si nuestros remanentes presentan algunas de
las carateristicas que habitualmente se atribuyen a los pseudobulbos reales. En caso
afirmativo, nuestros modelos estarfan indicando que los acrecimientos de satélites
podrian ser el germen de estructuras similares a los pseudobulbos (de hecho, sa-
bemos que los acrecimientos inducen barras, y éstas si podrian ser el origen de
pseudobulbos). Las interconexiones que podrian establecerse entre pseudobulbos y
acrecimientos (y barras inducidas por éstos) resolverian numerosas cuestiones que
surgen cuando Unicamente se considera que los pseudobulbos proceden exclusiva-
mente de inestabilidades internas de los discos (véase §1.2.3) y, ademds, proporcio-
narfan una explicacién plausible de la existencia de pseudobulbos en el ~ 50 % de
los bulbos tempranos que observamos a z ~ 0 (los acrecimientos de satélites habrian
podido generar el pseudobulbo o inducir una barra que lo haya generado).

Pasamos, pues, a analizar aquellas caracteristicas de los bulbos de nuestros re-
manentes en las cuales los observadores suelen apoyarse para definir a un bulbo
como pseudobulbo. La principal es, probablemente, el estado de rotacién de los bul-
bos. A lo largo de la seccién §11.2, veremos que las condiciones iniciales de nuestros
experimentos no sélo dificultan el andlisis del estado de la rotacién en el bulbo de
los remanentes, sino que determinan éste en gran medida. Finalmente, revisaremos
las caracteristicas que suelen atribuirse a los pseudobulbos y compararemos con las
que exhiben nuestros remanentes (§11.3).

11.2. Anisotropia de velocidad de los bulbos de los remanentes

En esta seccién, mostraremos los procedimientos que hemos seguido para intentar
aislar la cinematica de los bulbos de nuestros remanentes respecto de la de sus
discos. Mostramos a continuacién las técnicas que hemos empleado, siguiendo las
que adoptan los observadores.

11.2.1. El estado dinamico de los bulbos galacticos: el diagrama de ani-
sotropia de velocidad

La caracteristica mads relevante a la hora de asignar a un bulbo la condicién
de pseudobulbo es que esté mas dominados por rotaciéon que los bulbos clasicos.
Usualmente, esto se mide comparando las cantidades de “movimiento ordenado” y
“desordenado” del bulbo en cuestion, es decir, cuantificando de alguna forma cuanto
mas estd sostenido el bulbo por rotacion que por dispersion. Una forma de hacer
esto es comparando la velocidad maxima de rotacion que adquiere el bulbo (Vi)
con su dispersién de velocidad media (7).

Pero en la caracterizaciéon del estado de rotacién de un sistema no sélo es re-
levante la cantidad de movimiento ordenado de rotacién sobre la de movimiento
desordenado del sistema (V4,/@), sino también la anisotropia de la cinemética es-
telar, es decir, las diferencias en las tres direcciones del espacio de la dispersién de
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velocidad. Estas anisotropfas van a influir directamente en la forma geométrica del
sistema y en el grado de achatamiento del bulbo.

Habitualmente, lo que los observadores comparan a la hora de caracterizar el
estado de rotacion de los bulbos en las galaxias reales es la cantidad de movimiento
ordenado sobre la de desordenado con el grado de achatamiento del sistema. Para
ello, representan el cociente Vi, /& del bulbo frente a su elipticidad media (€). Las
observaciones han revelado que los bulbos y las elipticas, segin su grado de soste-
nimiento por rotacién, se distribuyen en diferentes regiones del diagrama V;, /7-e.
De ahi que este diagrama se haya convertido en una herramienta clave a la hora de
asignar el estado de rotacién de un sistema.

Utilizando el teorema del virial, Binney (1978, 2005) deduce la relacién existente
entre V/o y € para un sistema con diferentes valores de anisotropia de velocidad, 9,
y para distintas contribuciones de la dispersién de velocidades en la linea de vision.
El pardametro d, para un sistema con oyx = 0y # 0, se define como:

Hxx - sz

HXX ’
siendo II;; los elementos diagonales del tensor de dispersion de velocidad. En el caso
isétropo, Iy = Ilyy =11, y 0 = 0. La contribucién de la dispersién de velocidad
en la linea de visién se mide a través de un parametro adimensional introducido
por Binney, «, que adopta un valor a = 0 para la curva de rotacién de un cuerpo
sélido. Segun ¢ y «, podemos calcular la cantidad de “movimiento ordenado” para
una eliptidad dada. De esta forma, conoceriamos el estado dindmico del sistema. que
estudiamos. En el caso de a = 0, Binney extrae la siguiente relacién entre v/o y €
segun el valor de 9:

]

(11.1)

S

(%)2 =2(1—4) W"X —2; (11.2)

siendo Wy /W, una funcién de la elipticidad:

Wix 0,5 arcsen(e) — ey/(1— ¢€?)

W, 1—e2 = —arcsen(e) (11.3)
con:
e=[1-(1-¢2". (11.4)

Comparando la posicién de los bulbos de galaxias reales con las lineas tedricas
de Binney (1978; 2005) en el diagrama V;, /G-¢, se pueden deducir la anisotropia de
velocidad del sistema, y por tanto, comprender su estado dindmico (si estd sostenido
por rotacién o por dispersién, su geometria, etc.). Se considera que un bulbo es un
pseudobulbo cuando se sitiia por encima de la linea de los modelos oblatos sostenidos
totalmente por rotacién (0 = 0) en este diagrama. Por tanto, vamos a comparar la
situacién de los bulbos de los remanentes de nuestros modelos con esta linea, para
comparar sus caracteristicas morfolégico-cinematicas con las de los pseudobulbos.
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Comentamos a continuacién los detalles de los célculos de Vi, @ y € para los bulbos
de los remanentes de nuestros modelos.

11.2.2. Cdlculo del cociente V;,/ de los bulbos de nuestros modelos

Para medir la maxima velocidad de rotacién (V) y la dispersién de velocidad
central () en el bulbo de los remanentes, hemos seguido el mismo procedimiento
que KI82 utilizaron observacionalmente para determinarlas en las galaxias reales.
Utilizaron galaxias con bulbos prominentes, para situar sobre ellos rendijas con las
que medir la rotacién de la estructura central. Las galaxias debian encontrarse de
canto para poder aislar completamente la contribucion del disco de la del bulbo. Sélo
en esta posicién, podian colocar las rendijas sobre el bulbo, desplazadas del plano
de la galaxia, evitando asi la contaminacién de la rotacién del disco en los espectros.
Utilizando varias posiciones de las rendijas sobre el plano galdctico, obtuvieron una
serie de valores de @ y Vi, en funcién de la altura z sobre dicho plano. Este método,
aunque plagado de elecciones poco rigurosas, se ha estandarizado entre los observa-
dores. Por tanto, es el que vamos a seguir para extraer los valores de V4, /7 en los
bulbos de nuestros remanentes, con el fin de poder comparar directamente con los
resultados observacionales.

Lo primero que debemos resaltar es que, a nivel observacional, sélo se ha medido
el valor de V},/7 en galaxias de canto con bulbos muy prominentes, que sobresa-
len mucho del disco en una visién de canto del mismo (como NGC 4549, véanse
Kormendy 1982a, 1982b; KI82; Kormendy 1993). Esto se ha hecho con la intencién
de evitar la contaminacién del disco cuando se colocan las rendijas para deducir la
velocidad de rotacién y la dispersion de velocidad del bulbo, puesto que esta con-
tribucién del disco subyacente resulta muy dificil de corregir. De hecho, en caso de
que la galaxia no cumpla esta condicién, los observadores no calculan el cociente
Vin/T, sino que emplean cualquiera de las otras caracteristicas que hemos expuesto
en §1.2.2 para determinar si un bulbo es o no un pseudobulbo (véase Kormendy et
al. 2006).

Nuestros modelos, ya desde el principio de la simulacién, presentan bulbos in-
mersos en los discos. El engrosamiento que han experimentado los discos producido
por los acrecimientos han empeorado esta situacién. De ahi que, desde el principio,
ya se puede intuir que el gran problema que vamos a tener en la obtencién de los
valores de V;, /@ va a ser la contaminacion del disco.

Esta situacién se refleja muy bien en el ultimo panel de la tercera columna de la
Fig. 9.2, en el que representdbamos todo el material luminoso visto de canto de uno
de los remanentes finales. Podemos comprobar que tanto el disco primario como la
deposicién de material del disco secundario han dado lugar a una estructura gruesa,
sostenida parcialmente por rotacion, que abarca todos los radios. Este “disco grueso”
nos estd limitando por completo la determinacién de & y V4, del bulbo porque, al
encontrarse el bulbo del remanente completamente embebido en él, en cualquier
posicién en la que situemos la rendija sobre el plano galdctico, este material del
disco grueso nos va contribuir.
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Figura 11.1: Célculo del cociente Vi, /@ para el bulbo del remanente M3R. Panel superior izquierdo:

Posiciones de rendijas sobre el remanente final del modelo visto de canto, considerando
Unicamente el material contenido en una esfera central de R = 0,5. Las rendijas se han
situado a partir de una altura sobre el plano galdctico (z) igual a la escala vertical
del disco, calculada a R = 1 mediante un ajuste exponencial a la distribucién vertical.
Paneles de la derecha: curvas de rotacién y perfiles de dispersion de velocidad para
aquellas rendijas del panel superior izquierdo que superaban las 100 particulas. Los

colores son los mismos que los de las rendijas a las que corresponden. Panel inferior

izquierdo: perfil de Viot(2) frente a z (altura de la rendija sobre el plano galdctico),
extraido mediante las curvas de rotacién obtenidas para el modelo M3R, (panel superior
derecho). Los perfiles en cada rendija se han simetrizado para aumentar la sefial a ruido
de cada punto. La recta representa el ajuste por minimos cuadrados efectuado al perfil
con el fin de obtener el valor de Viot(z = 0). También se muestra el valor de la media
de los Vot como comparacién con la extrapolaciéon al centro por el ajuste.
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Por tanto, con el fin de evitar la contaminacién de esta estructura gruesa, cuando
situamos las rendijas tal y como describen KI82 sobre nuestros remanentes vistos de
canto, hemos considerado tinicamente el material contenido en una esfera centrada
en el bulbo del remanente, de radio tal que el material del bulbo primario domina
la contribucién al perfil de densidad superficial en toda la esfera (tipicamente, este
radio es R ~ 2,57, = 0,5).

Para determinar la altura sobre el plano galdctico a partir de la cual van a
considerar que las rendijas no estdn demasiado contaminadas por el disco, KI82
utilizan el método de Davies & Illingworth (1983). Tras analizar los perfiles de
Vin(z) frente a z que han obtenido con varias rendijas desplazadas en z, llegan a
la conclusién de que la contaminacién del disco al valor de Vi, es despreciable para
valores z > 0,25z., donde z, es una escala especifica representativa del perfil. Los
autores obtienen esta escala ajustando una ley z'/* o de de Vaucouleurs (1959) al
perfil Vi, (2)-z.

Como veremos, nuestras rendijas generan curvas de rotacién bastante ruidosas,
y nuestros perfiles de Vi, (z)-z no siguen tendencias tan especificas. En la zona que
estamos estudiando (R < 0,5), el bulbo domina el perfil de densidad frente al disco
a cualquier altura, pero sabemos que su contribucién a las curvas de rotacién puede
ser relevante, por pequena que sea la masa del disco que interviene. Por esta razén,
decidimos comenzar a situar las rendijas a partir de una altura sobre el plano del
disco que nos asegurase que la contribucion de éste era irrelevante comparada con
la del bulbo.

En §9.4, habfamos calculado las escalas verticales del material luminoso resul-
tantes de ajustar una ley exponencial al perfil vertical en R =1, zp(R = 1). A este
radio, que era igual a la escala del disco primario original, la contribucién del bulbo
era del todo despreciable en todos los remanentes, y por tanto, nos asegurabamos de
que la escala de altura calculada era realmente representativa del disco de la galaxia
final. Estas escalas de altura implicaban que, a este radio y para z > z(R = 1),
la contribucién del disco cafa por debajo de uo(R = 1)/e, siendo po(R = 1) el
brillo central que tiene el perfil ajustado. Como los discos de nuestros remanentes
aumentaban su escala de altura con el radio (es decir, son discos en forma de “flare”,
véase §9.4), la escala vertical que exhiben en la zona del bulbo (R < 0,5) debe ser
inferior incluso que la calculada en R = 1. Por tanto, situando las rendijas a alturas
sobre el plano del disco mayores que zo(R = 1), nos aseguramos que la contribucién
del disco es incluso inferior a po(R)/e, para todos los radios que abarca la rendija
(R < 0,5). Téngase en cuenta que, en este caso, uo(R) representaria al brillo en el
plano galactico del perfil exponencial del disco a cada R considerado, que no pode-
mos calcular adecuadamente en la zona central porque no podemos diferenciar entre
las contribuciones del bulbo y del disco. Por otra parte, esta eleccién resulta algo
conservadora, lo que es preferible para asegurar que el disco no va a contribuir a las
medidas de velocidad de las rendijas.

En el panel superior izquierdo de la Fig.11.1, mostramos las rendijas que si-
tuamos sobre la regién R < 0,5 en una vista de canto del remanente M3R. El
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plano galdctico de la galaxia se sitia sobre z = 0, y las rendijas se han situado
a z > zp(R = 1) en cada caso (estas escalas pueden consultarse en la Fig.9.14).
Como puede verse, la exclusién del material externo a la esfera R > 0,5 hace que,
sobre la mayor parte de las rendijas consideradas, apenas existan particulas. Para
asegurarnos de que las curvas de rotacién sean fiables, sélo vamos a considerar los
resultados de velocidad maxima de rotacién y de dispersién obtenidos en aquellas
rendijas en las que el niimero de particulas sea superior a 100, de forma que el error
estadistico sea inferior a 1/10 de su valor. A la derecha de la Fig. 11.1, aparecen las
unicas curvas de rotacién (panel superior) y los perfiles de dispersién de velocidad
(panel inferior) que cumplen esta imposicién en el modelo M3R (presentan el mismo
color que la rendija a la que corresponden en el panel superior izquierdo de la misma
figura). Nétese el ruido tan elevado que presentan las curvas de rotacion, a pesar de
haber sido simetrizadas para reducirlo en un factor V2. La situacién es analoga en
todos los experimentos.

Para determinar &, simplemente se hizo una media de las dispersiones centrales
obtenidas de las rendijas consideradas en cada caso (panel inferior derecho de la
Fig. 11.1). Sin embargo, la determinacién de Vi, resulta més compleja. En realidad,
Vin representa la velocidad méxima de rotacién del bulbo en el plano galdctico (z =
0). En los bulbos de KI82, V4, es una funcién decreciente de la altura sobre el plano
galdctico (z); pero no puede deducirse directamente V;,(z = 0), puesto que, cerca
del plano galactico, los valores de V4, estan muy influenciados por la contribucién de
disco. Para calcular Vi, (z = 0), KI82 utilizan los resultados empiricos de los mapas
de velocidad de dos galaxias elipticas. Tal y como hemos indicado anteriormente, en
estas elipticas, Viy(z) frente a z sigue un perfil Z1/4. Estos autores extrapolan dicha
forma funcional al caso de los bulbos para deducir que sus bulbos dominan a partir
de z > 0,252,. Sin embargo, en lugar de utilizar esta ley para calcular el valor de
Vi a z = 0, deciden que es mejor extrapolar utilizando una recta, basandose tanto
en sus mapas de rotaciéon, como en el modelo de bulbo aplanado por rotacién de
Larson (1975). Por tanto, estos autores ajustan a una recta por minimos cuadrados
Vin(2) para z > 0,25z, y extraen Vi, (z = 0) de la ordenada en el origen del ajuste.
En todos sus casos, KI82 indican que el valor obtenido de V;,(z = 0) es inferior al
real, lo que les asegura que no estan sobreestimando la rotacién del bulbo.

En el panel inferior izquierdo de la Fig.11.1, aparece el perfil V;,(z) frente a z
correspondiente del remanente M3R, junto con el ajuste que hemos efectuado al
mismo, siguiendo el mismo procedimiento que en las observaciones. El perfil que
mostramos es un promedio simetrizado de los obtenidos por encima y por debajo
del plano galactico, con lo que mejordbamos la sefial a ruido del perfil. Sélo mos-
tramos los valores correspondientes a las rendijas seleccionadas. En este modelo en
particular, Vi, (z) exhibe una tendencia decreciente con z, tal y como les ocurre a
los bulbos reales de KI82. Sin embargo, en alguno de los restantes modelos, los va-
lores obtenidos de Vi, (%) eran aproximadamente constantes con z, llegando incluso
a invertirse la tendencia.

Esta caracteristica se observa también en los bulbos reales con isofotas de tipo



330

;Son los bulbos de nuestros remanentes pseudobulbos? 11.2

“caja”. En estos bulbos, la rotacién se torna importante a altos z, con valores si-
milares a los de la dispersién de velocidad. KI82 indican que, cuando Vi,(z) y o(z)
son constantes con z, el bulbo se asemeja a un cilindro que rota diferencialmen-
te a largas distancias sobre el plano del disco. Esta rotacién cilindrica se observa
en NGC 4565 (KI82), en NGC 1382 (Davies & Illingworth 1983) y en NGC 128
(Bertola & Capaccioli 1977; Athanassoula & Bureau 1999; Bureau & Athanassoula
1999). Muchos sistemas de alta rotacién simulados con N-cuerpos también desa-
rrollan esta estructura en caja (Hohl & Zang 1979; Combes & Sanders 1981). En
estos casos, KI82 emplearon una media de los valores obtenidos de Vi, (2) en el perfil
para estimar Vi, (z = 0), en lugar de utilizar la extrapolacién al centro del ajuste.
Nosotros hicimos lo mismo en aquellos de nuestros modelos en donde la rotacién
aumentaba a medida que nos elevabamos sobre el plano del disco. Dado que, en los
casos en los que extrapoldbamos con el ajuste a la recta, el valor de esta media era
siempre inferior al de la extrapolacion, teniamos la seguridad de que no estabamos
sobreestimando el valor de V;,(z = 0) en estas situaciones.

Los errores de V4, /7 se corresponden con la dispersion de estos valores calculados
en las diferentes rendijas que se consideraron finalmente.

Por 1ltimo, nétese que la inclinacién afecta a los valores de V;, /7 segin:
[Vm] Vi cos(i)

incl

T 1= ssen2() —

ag

donde 0 mide la anisotropia de velocidad del sistema y que definimos en la ec. [11.1].
La inclinacién puede disminuir artificialmente el valor de V;,/@, siendo el valor
maximo el de un punto de vista en el que la galaxia esté de canto (Burkert & Naab
2005). No obstante, dado que nuestros calculos utilizan este punto de vista, esta
correccion no es necesaria en nuestro caso.

11.2.3. Calculo de la elipticidad de los bulbos

La elipticidad de los bulbos se ha obtenido mediante ajustes de elipses a sus
isofotas. Hemos empleado un angulo de inclinacién de la galaxia de i = 60°, con el
fin de destacar la contribucion del bulbo a las isofotas. En los dos paneles superiores
de la Fig.11.2, mostramos las isofotas y sus ajustes para el modelo M3R en dos
rangos espaciales diferentes: en la regién del bulbo (panel de la izquierda) y en la zona
dominada por el disco (panel de la derecha). Los resultados de estos ajustes aparecen
representados en funcién de la posicién radial en los cuatro paneles inferiores: la
elipticidad (e), el dngulo de posicién (PA) y la posicién del centro de las elipses
(Xe, Vo).

Estas elipticidades obtenidas (rombos rojos) deben corregirse del dngulo de in-
clinacion utilizado, calculando cudles serian sus valores con un punto de vista tal
que la galaxia estuviese de canto (i = 0°). En esta situacion, las elipticidades ad-
quieren sus valores maximos a cada radio. Nétese que no utilizamos directamente
este angulo porque, en tal caso, tendriamos una alta contaminaciéon del disco en el
centro, y lo que buscamos es la elipticidad del bulbo.
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Figura 11.2: Perfiles de elipticidad de los remanentes. Se ha descompuesto en dos regiones la ga-
laxia para muestrear con mayor resoluciéon espacial la regién del bulbo, con el fin de
calcular la elipticidad promedio de los bulbos de los remanentes (R < 0,5). Paneles
superiores: isofotas en la regién mads interna del remanente (izquierda) y en la regién
externa (derecha). Las elipses ajustadas a cada isofota se han representado con linea
verde. El d4ngulo de inclinacién de la galaxia es de 1 = 60°. Paneles inferiores: perfiles
de elipticidad (€), dngulo de posicién en grados (PA) y posiciones centrales (X, Yc)
de las elipses ajustadas a las isofotas en funcién de R/R.. Rombos rojos: perfiles de
elipticidad sin corregir la inclinacién. Rombos negros: perfiles de elipticidad corrigiendo

la inclinacién.
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Segin Burkert & Naab (2005), la inclinacién afecta a la elipticidad de un sistema
segun:

€incl = 1 — /1 — €(2 — €) cos2(3) (11.6)

Empleando esta expresién, se han corregido los valores de la elipticidad a ¢ = 0°
(véanse los rombos negros del panel correspondiente en la Fig. 11.2). Finalmente y
por homogeneidad, la elipticidad de bulbo se ha definido como el promedio de los
valores de e obtenidos para R < 0,5, regién sobre la que habiamos estimado Vi, /&
(811.2.2). Los errores de € se corresponden con la dispersiéon de los valores de las
diferentes isofotas a R < 0,5.

11.2.4. El estado de rotacién de los bulbos de los remanentes

Empleando los valores de V;,/@ y € calculados para los bulbos de nuestros re-
manente en §§11.2.2 y 11.2.3, obtuvimos finalmente el diagrama de anisotropia que
aparece en la Fig. 11.3.

Como hemos seguido un procedimiento andlogo al seguido por KI82 en los bulbos
de galaxias reales, podemos comparar nuestros resultados con los de bulbos y elipti-
cas reales (Kormendy 1982b; KI82; Davies & Illingworth 1983; Davies et al. 1983;
Bender 1988; Kormendy 1993), los cuales aparecen también representados en la figu-
ra con distintos simbolos (constiltese el pie de la figura). Hemos trazado las relaciones
tedricas esperadas considerando la curva de rotacién de un cuerpo sélido (o =0) y
distintos valores de la anisotropia del sistema ¢, segin las ecs. [11.2]-[11.4] (véanse
las lineas continuas en negro en la figura). La linea discontinua en rojo etiquetada
como “oblata” representa a los modelos esferoidales con distribuciones de velocidad
isétropa aplanados por rotaciéon y de morfologia oblata con elipticidad constante;
mientras que la linea etiquetada como “prolata” muestra la relacion mediana de la
distribucién esperada de modelos isétropos prolatos (Binney 1978).

A la vista de las posiciones de los bulbos de nuestros remanentes en la Fig. 11.3,
deduciriamos que casi todos ellos se sitiian por encima de la linea de 6 = 0 en el dia-
grama, regién caracteristica de los pseudobulbos. Sin embargo, no podemos deducir
de esto que los bulbos de nuestros remanentes presenten una rotaciéon muy elevada
por dos razones. La primera es que los errores tanto en € como en V, /& presentan
tal magnitud que podrian desfigurar por completo la situacién en el diagrama de
los bulbos simulados. Y la segunda, ain mas relevante, es que el bulbo inicial de
la galaxia primaria también aparece en el diagrama con una elevada contribucién
de la rotaciéon (v/o = 0,62), cuando sabemos que, dado que inicialmente éste no
presentaba rotacién, su posicién debiera presentar v/o ~ 0.

La razén de que el bulbo inicial presente rotacién, cuando por construcciéon no
la tiene, es que el bulbo de la primaria se encuentra embebido en su disco desde
el inicio de la simulacién. Por tanto, todas las rendijas que hemos situado sobre el
bulbo de la galaxia inicial incluyen una fraccién de material del disco subyacente,
a pesar de haber procurado minimizarla utilizando sélo el material de la zona del
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bulbo (R < 0,5) y de haber situado las rendijas a partir de z > z, del disco. Si ya en
la galaxia inicial la contaminacién del disco primario nos impide discernir el estado
de rotacién auténtico del bulbo, ;hasta qué punto estd ocurriendo lo mismo en los
bulbos de los remanentes?

En el modelo inicial, podemos diferenciar entre las dos componentes luminosas
de la galaxia primaria porque las conocemos por construccion, por lo que podemos
atribuir la rotacién que se observa en el diagrama al material subyacente del disco
primario. Sin embargo, en los remanentes ignoramos qué material constituye el bulbo
y cudl el disco. En particular, parte del material de disco primario se ha inyectado al
centro durante el acrecimiento, formando parte del nuevo bulbo, por lo que sabemos
que existe material altamente rotante que constituye a los bulbos finales (§9.3.3).
También sabemos que el bulbo de los satélites constituye un disco fino frio interno
v que el disco de los mismos se incorpora a varios radios, manteniendo parte de
rotacion. Luego no podemos atribuir toda la rotacion que estamos viendo en los
bulbos de los remanentes de la Fig.11.3 a la contaminacién del disco subyacente,
como en el modelo inicial.

Por otra parte, el modelo inicial presenta un bulbo con un cociente B/D = 0,5, es
decir, es un bulbo clasico desde el principio. Dado que los acrecimientos de satélites
que hemos simulado apenas si han modificado la distribucién del bulbo inicial, el
bulbo final va a seguir siendo cldsico en gran medida.

Por tanto, la Fig. 11.3 indica unicamente que los bulbos de los remanentes pre-
sentan una elipticidad similar a la del bulbo inicial, baja anisotropia (son coherentes
con los modelos de § < 0,2, mientras que Burkert & Naab (2005) deducen alta an-
isotropia en sus elipticas generadas mediante fusiones de discos) y mds rotacidn en
promedio que el bulbo primario inicial. Sin embargo, desconocemos cudnto mds ro-
tan los bulbos de los remanentes, puesto que en este diagrama debiera de eliminarse
la contribucion del disco subyacente en cada caso, lo que no resulta sencillo.

11.2.5. Dificultades en la estimacién del cociente V;,/7: aproximaciones
a la rotacién de los bulbos de los remanentes

En §11.2.4, hemos visto que no podiamos aislar bien la contribucién del disco
subyacente en el calculo de V;,/T para los bulbos de nuestros remanentes; por lo
que esta contaminacion introduce una incertidumbre en las posiciones de nuestros
bulbos en la Fig. 11.3 dificil de determinar.

El grosor del disco inicial es un problema ya desde los modelos iniciales. Uni-
camente aumentando la resolucién de los modelos se podria disminuir un poco el
grosor del disco de los remanentes; es decir, incrementando el nimero de particulas.
Simulaciones recientes de Veldzquez (2005) han mostrado que los encuentros entre
las particulas del disco y las del halo (mucho méas masivas, por lo general) son los
responsables basicamente del intercambio de energia que aumenta la dispersién de
velocidad vertical de las particulas del disco, lo que hace que esta estructura aumente
de grosor. Una de las formas de evitar el calentamiento artificial por la “granulari-
dad” del potencial en los modelos es disminuir al maximo la misma, muestreando
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con muchas particulas cada galaxia. De ahi que la falta de resolucién de nuestros
modelos nos impida discernir si nuestros remanentes se sitiian o no en la regién de
los pseudobulbos en el diagrama V;, /7-¢.

No obstante, es posible establecer limites superiores e inferiores a las posiciones
de nuestros bulbos en dicha figura, tal y como comentamos a continuacién.

Limites inferiores a la rotacién de los bulbos de los remanentes

Un limite inferior que podemos imponer a la rotacién de los bulbos de nuestros
sistemas es la rotaciéon que haya adquirido tinicamente el material del remanente que
pertenecia inicialmente al bulbo de la galaxia primaria. Sabemos que este material
apenas si experimenta modificacion en su distribucion, salvo una leve expansion de
sus capas mas externas (§9.3.3), y que, del material que va a constituir la zona
central del remanente, es el que exhibe menos rotacién (§9.5). Por tanto, el resto
de material que contribuye a los bulbos finales identificados fotométricamente (del
disco primario o del satélite) anadiria rotacién en caso de ser considerado; de ahi que
las posiciones de los bulbos remanentes en el diagrama V;, /g-€ considerando sélo el
material que inicialmente pertenecia al bulbo primario sean limites inferiores a la
posicién de los bulbos remanentes considerando todo su material.

En el panel izquierdo superior de la Fig. 11.4, hemos representado las posicio-
nes de las rendijas sobre una visién de canto del remanente M3R (el mismo que
mostrabamos en la Fig. 11.1), pero considerando unicamente el material que ori-
ginalmente pertenecia al bulbo primario. En caso de emplear sélo el material del
bulbo primario para el célculo de V/o, no vamos a tener contaminacién del disco
subyacente porque el material del bulbo primario constituye el bulbo del remanente
basicamente (véase la Fig.9.12). Podemos, pues, situar las rendijas sobre cualquier
altura por encima del plano galactico, gracias a lo cual, tendremos més rendijas
que superen las 100 particulas y dispondremos de una mayor cantidad de curvas de
rotacién y perfiles de dispersion (paneles a la derecha de la Fig.11.4). En el panel
izquierdo inferior de la figura, vemos el ajuste resultante al perfil de Vot max(2) que
hemos obtenido en este caso, junto con los valores de Vot max(2 = 0) resultantes de
la extrapolacion del ajuste y de la media de los valores. Como era de esperar por
los diagramas de Lindblad y las curvas de rotacién del material del bulbo primario
(889.5 y 9.6), las partes mds externas del material del bulbo primario (mayores z)
adquieren algo de rotacién, mientras que las internas se mantienen sin rotar apenas.

En el panel superior de la Fig.11.5, mostramos los resultados de considerar
estrictamente el material del bulbo primario en el cdlculo de V;,/&. Como puede
observarse, el error en V /o ha disminuido por la consideracién de un mayor nimero
de rendijas, lo que invariablemente sitia a todos los modelos en una regién de
baja rotacién. El desplazamiento que experimentan nuestros modelos en V/o entre
considerar todo el material luminoso en la esfera de R < 0,5 y tinicamente el del
bulbo primario aparece marcado en la Fig. 11.3 con flechas en rojo-anaranjado. Como
ya hemos comentado, estos son los limites inferiores a la rotacién de nuestros bulbos;
lo que, a su vez, no nos estd diciendo nada adicional a lo que ya sabiamos. Como el
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material del bulbo primario apenas modifica su estado dindmico e inicialmente no
rotaba, el limite inferior que imponemos a nuestros bulbos no es otro que que no
presenten rotacién. Este grafico nos esta volviendo a poner de relieve que la rotacién
que pueda haber en la regién del bulbo de los remanentes, en ese bulbo “mezcla”
constituido por material del bulbo primario, del disco primario y de satélite, sélo
procede del material del disco primario y del satélite que se han introducido en el
centro durante el acrecimiento.

El grosor del nuevo “disco” del remanente (al igual que el del disco inicial) nos
impide extraer el estado de rotacion del nuevo “bulbo”. Eliminar la contribucién
del disco subyacente es bastante complejo, ya que requiere de un modelado del
disco frio que existe en los remanentes. Simplemente con intencién de hacer un test,
hemos efectuado una correcciéon algo burda de la contribucién del disco subyacente.
Para efectuarla, hemos tomado una velocidad caracteristica del disco en la zona
central en cada modelo y la hemos sustraido a las curvas de rotaciéon considerando
el material en R < 0,5. Vamos a considerar que los valores de Vot de una rendija
situada sobre el plano galdctico en R = +0,5, con el remanente puesto de canto, son
caracteristicos del disco en dichas posiciones. Aproximaremos la curva de rotacién
del disco subyacente en R < 0,5 por una recta que una los dos valores de Vo en
los extremos: a X = £0,5. La media de los valores absolutos de las velocidades
de esta recta central serd adoptada como la velocidad tipica del disco en la region
central (R < 0,5). En el panel inferior de la Fig. 11.5, mostramos la posicién de los
remanentes en el diagrama de anisotropia sustrayendo la velocidad tipica del disco
en el centro, calculada en primera aproximacion, tal y como acabamos de comentar.
Comparando las posiciones en este diagrama de los remanentes con las que tenian
sin aplicar la correccién (Fig. 11.3), se deduce que la contaminacién del disco en el
centro es tan elevada que no nos es posible extraer conclusiones definitivas sobre la
posicién en este diagrama de los bulbos de nuestros remanentes. Por otra parte, la
correcciéon no debe ser muy desacertada, ya que las posiciones de los modelos son
muy similares a las que tendrian si inicamente se considerase el material del bulbo
primario en el calculo de V/o (panel superior de la Fig. 11.5).

Supongamos que realmente nuestros bulbos no presentasen valores de V;, /& tan
elevados como los exhibidos por los pseudobulbos de elipticidades similares. Pues
ni tan siquiera en este caso podriamos discernir si los acrecimientos de satélites TF
son o no capaces de generar pseudobulbos; porque, si hubiésemos incluido rotacién
inicial en los bulbos de la galaxia primaria y el satélite, los valores de V},, /7 finales
probablemente serian mayores, al existir mayor momento angular en juego, lo que
desplazaria los limites inferiores de la Fig. 11.5 a la regién de los bulbos clésicos, e
incluso, a la de los pseudobulbos.

Asi pues, lo unico concluyente que podemos extraer del andlisis de los limites
inferiores de nuestros modelos en el diagrama Vi, /T-€ es que hemos obtenido unos
remanentes con baja anisotropia y todos con valores similares de V/o. Esto ultimo
se contrapone a los resultados obtenidos en simulaciones de fusiones de galaxias con
masas desiguales (Naab & Burkert 2003; Burkert & Naab 2005; Gonzilez-Garcia
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& Balcells 2005, a partir de ahora GGBO05).

Limites superiores a la rotacién de los bulbos de los remanentes

Acabamos de imponer limites inferiores a los remanentes de nuestros modelos
en el diagrama V;,/g-e. También podemos imponer limites superiores. Tengamos
en cuenta que, para minimizar la contribucion del disco subyacente, en la Fig. 11.3
consideramos so6lo el material en una esfera de R < 0,5. De esta forma, evitdbamos
que el material del disco contribuyese en proyeccion a las curvas de rotacién. Si, por
el contrario, no impusiésemos esta restriccion, obtendriamos valores de la rotacién
mayores. Nétese que estos valores serian los que un observador reportaria sin mas.

Esto es lo que aparece en la Fig.11.6: la posicion de los bulbos de nuestros
remanentes en el diagrama de anisotropia, calculdndola situando las rendijas a partir
de una z,(R = 1) del disco, pero sin imponer que el material esté contenido en esfera
alguna. Estas posiciones se corresponden con los limites superiores de las posiciones
de la Fig.11.3 (flechas violetas). En este caso, todos los remanentes de nuestros
acrecimientos mostrarian contribuciones altisimas de la rotacién en el bulbo. Todos
se sitian en la region de los pseudobulbos a pesar de los errores, incluido el bulbo
de la galaxia primaria. La anisotropia en todos ellos seria baja, pues todos se sitian
sobre la linea de § = 0, por lo que, a la vista de este diagrama, podria pensarse
que nuestros bulbos son sistemas oblatos y rotantes, con dispersiones de velocidad
isétropas y aplanados por rotaciéon. Sin embargo, la posicién del bulbo de la galaxia
primaria en el diagrama (que supuestamente deberia presentar V/o ~ 0) ya nos
estd indicando que la contribucién del disco subyacente estd contaminando mucho
los resultados, y que la deduccién anterior es errénea.

En conclusion, la contaminacion del disco subyacente es dificil de cuantificar en
los bulbos de nuestros remanentes, por lo que no resulta sencillo extraer el estado
de rotacion del bulbo. Lo tunico que parece bien establecido es que nuestros bulbos
son bastante isctropos, al contrario que los resultados de simulaciones de fusiones
de galazias con masas desiguales.

No obstante, el que un bulbo esté mas dominado por rotacién que los bulbos
clésicos en el diagrama V;,/G-€ no es una condicién tdnica ni obligatoria para con-
siderarlo como pseudobulbo (aunque parece que si suficiente, segin K&K04). Por
ello, analizaremos a continuacién cudntas de las caracteristicas tipicas de los pseu-
dobulbos enumeradas en §1.2.2 exhiben los bulbos de nuestros remanentes.

11.3. Comparacion de los bulbos de nuestros remanentes con los
pseudobulbos

Analicemos las condiciones que imponen K&K04 y Kormendy & Fisher (2005) a
los pseudobulbos para constatar si los bulbos de nuestros remanentes lo son (§1.2.2):

1. El candidato a pseudobulbo debe parecer un disco cuando se vea de canto.
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3.

La comparacién de nuestros modelos con las galaxias reales en este sentido
es complicada, porque presentan un engrosamiento vertical que, a pesar de
deberse en bastante medida al proceso del acrecimiento (§9.4), no deja de ser
muy alto (Fig.9.2). Ya hemos comentado que una mejor resolucién de los mo-
delos (es decir, un mayor niumero de particulas) debe reducir la escala vertical
final de los remanentes. La inclusiéon de hidrodindmica y de formacion estelar
reduciria también el grosor de los discos, ya que el gas es una componente
altamente disipativa. No obstante, y a pesar del grosor de los discos, en todos
los modelos el bulbo aparece embebido en el disco final. Esto puede apreciarse
en los mapas de densidad finales de cualquier modelo utilizando una vista de
canto, como el de la Fig. 9.4. De hecho, nuestros remanentes parecen exhibir
morfologias més planas en el centro que en el modelo inicial (Fig.9.2), a pe-
sar de que todos los remanentes representarian tipos mas tempranos que el
original, dados sus valores finales de B/D y n.

. Debe tener estructura espiral comin a la del disco exterior o una elipticidad

parecida.

La Fig.11.2 muestra un perfil de elipticidad tipico en nuestros modelos. Al
igual que en esta figura, la elipticidad no muestra valores altos en el centro de
ningin remanente, lo que implica que el bulbo central no ha desarrollado una
barra. Lo que puede observarse es que la elipticidad del bulbo es muy similar
a la del disco hasta R ~ 107, ~ 2 hp, después aumenta un poco debido a la
mayor relevancia de la estructura espiral en la densidad superficial a radios
mayores. Este perfil de elipticidad es muy similar a los perfiles de NGC 7690
y NGC 4593, clasificados como pseudobulbos por Kormendy et al. (2006):
la elipticidad en el centro es muy baja hasta bien entrado en el rango radial
dominado por el disco, y después crece bastante (ya sea bruscamente o con
suavidad) hacia la parte externa del disco, llegando a disminuir de nuevo en el
limite de éste. Podemos considerar, pues, que nuestros modelos cumplen que
la elipticidad del bulbo y del disco sea parecida.

Por otra parte, los brazos espirales son un fenémeno béasicamente de tipo ga-
seoso. No obstante, la Fig.9.3 muestra que también se generan estructuras
espirales estelares desde el centro de la galaxia principal a lo largo de toda la
simulacion. En la Fig. 11.7, representamos la evolucién temporal de los mapas
de densidad superficial de uno de los modelos, para un punto de vista frontal.
Lo relevante de estos mapas es que muestran que, a partir del primer acer-
camiento del satélite (t ~ 28 — 32), el disco primario comienza a desarrollar
brazos espirales transitorios, que parten desde la zona central, desde el mismo
bulbo. No obstante, estos patrones se difuminan con la relajacion del sistema,
no siendo notables en el instante final de la simulacién. Es posible que, en caso
de haber existido gas en los modelos, éste habria contribuido al desarrollo de
estos patrones espirales mas duraderos y prominentes.

Suelen exhibir fenomenos en la region del bulbo asociados a los discos, como
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barras, anillos o discos nucleares.

Acabamos de indicar la inexistencia de barras en nuestros modelos. Ciertas
deformaciones que experimenta el disco primario en estadios intermedios del
acrecimiento (sobre todo en los casos con razén de masas 1:6) parecen semillas
de barras, aunque no llegan a desarrollarse, probablemente por la accién esta-
bilizadora del bulbo (véase la Fig. 9.3). No obstante, y tal y como se comenté en
§89.3.3 v 9.6, el material del bulbo del satélite da lugar a discos o anillos in-
ternos, dindmicamente frios. El anillo interno que se generé en el modelo M6D
se apreciaba muy bien en las Figs. 9.5-9.8.

. Sus isofotas tienen forma de caja en una vista de canto.

Las barras guardan una intima relacién con los bulbos de tipo “caja” o con
forma de “cacahuete” o “X” (Merrifield & Kuijken 1999). Muchos trabajos
tedricos proponen como el principal mecanismo para la formacién de este tipo
de bulbos la torcedura de la barra mediante inestabilidades verticales (Combes
& Sanders 1981; Combes et al. 1990; Raha et al. 1991; Quillen 2002; Martinez-
Valpuesta & Shlosman 2004; Debattista et al. 2005; Debattista et al. 2006).
Los acrecimientos también pueden dar lugar a la formacion de estructuras con
forma de “X” a través de barras transitorias (Mihos et al. 1995). Aunque las
distorsiones de tipo barra crecen en nuestros discos en los primeros estadios del
acrecimiento, ninguno de nuestros remanentes exhiben bulbos de tipo caja, tal
y como ponen de manifiesto los mapas de densidad superficial con un punto de
vista de canto de nuestros modelos (Fig.9.4). El tltimo panel de la gréfica de
la derecha de esta ultima figura nos muestra las isofotas del material luminoso
del remanente M3TF35D, en una vista de canto al final del acrecimiento, que
claramente, son de tipo “disco”.

Existen gran cantidad de factores que pueden inhibir la formacién de estruc-
turas de tipo “X”. La mas relevante es, probablemente, la debilidad de las
distorsiones de tipo barrado que aparecen momentaneamente en nuestros mo-
delos. De hecho, sus niveles de brillo son del orden de ~ 1/100 la del bulbo
primario en las regiones centrales. Es mas, la deposicion de material del satéli-
te sobre la region de transicién bulbo-disco esta afectando al potencial central
durante el acrecimiento y modifica las 6rbitas de las particulas, difuminando
una posible estructura incipiente en “X”. De hecho, una interaccién violen-
ta podria incluso borrar cualquier estructura de este tipo que se generase. Y
por ultimo, la existencia de un bulbo inicial en ambas galaxias debilita la for-
macién de estructuras en “X” en ellos inhibiendo la formacién de las barras
(Debattista et al. 2005). Nuestros resultados no contradicen las observaciones,
ya que existen muchas espirales que carecen de bulbos de tipo “caja” o en “X”
(Bureau & Athanassoula 1999).

5. Poseen indices de Sérsic n ~ 1 — 2.
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Esto si lo cumplen nuestros modelos. Los crecimientos en n han sido moderados
en todos nuestros acrecimientos, no superando n ~ 1,9 desde n ~ 1 (§9.3.1).

. Estan mds dominados por rotacion que los bulbos cldsicos en el diagrama

Vin/T-€.

En la seccién §11.2.4, acabamos de mostrar que, puesto que el bulbo en los
remanentes se encuentra embebido en el disco engrosado de la galaxia, no
es posible aislar la cinematica del bulbo final de la del disco final tras el
acrecimiento. La posicién de nuestros bulbos en el diagrama V/o-€ presenta
una contribucién del disco final muy dificil de determinar. Ademaés, la rotacién
que ha ganado la estructura identificada fotométricamente como bulbo procede
del material “nuevo” acretado en la regién central (del disco primario y del
satélite) y no de que las particulas del bulbo hayan adquirido rotacién; luego
nos encontramos con que resulta ain mas complicado aislar la rotacién del
bulbo final de la del disco final en lo remanentes. Por tanto, el hecho de que
nuestros bulbos finales parezcan dominados por rotacién en el diagrama puede
ser verdadero o completamente falso, y nos es imposible dilucidar cudl de
estas opciones es la correcta dada la resoluciéon de nuestros modelos. Lo que
si sabemos, por los andlisis dinamicos a que hemos sometido los modelos, es
que parte del bulbo estd sostenida por rotacién, pero casi toda al nivel del
plano galactico: parte del material del disco primario ha ingresado en la zona
del bulbo (§9.3.3); el bulbo secundario ha dado lugar en la zona interna a discos
o anillos frios, sostenidos integramente por rotacién (§9.2 y Fig.9.15); parte
del material del disco del satélite (con rotacién neta) se ha depositado en la
zona del bulbo (§9.3.3); y las capas mds externas del bulbo han comenzado a
rotar apreciablemente (Fig. 9.16). El andlisis del estado de rotacién de nuestros
modelos mediante el diagrama V/o-e parece indicar que los bulbos de nuestros
remanentes han resultado ser bastante isétropos (§11.2.4-11.2.5).

Por otra parte, el modelo inicial presenta un bulbo clasico desde el principio.
Como los acrecimientos de satélites que hemos modelado apenas si han modi-
ficado la distribucién del bulbo inicial, el bulbo final va a seguir siendo clasico
en gran medida. De la misma manera, si los bulbos iniciales hubiesen presen-
tado rotacion, el cociente V/o habria sido mayor. Por tanto, los resultados
finales estan altamente influenciados por las condiciones iniciales. De hecho,
en caso de haber tenido un bulbo inicial mas pequeno, el centro habria estado
mas dominado por el material del disco que ha sido empujado hacia el centro,
lo que habria disparado el valor de V/o con toda probabilidad, situando a los
bulbos de nuestros remanentes en la regién de los pseudobulbos.

Presenta valores de o bajos en la relacion de F.J.

En §10.3.3, ya vimos que nuestros modelos no cumplen esta condicion: suelen
presentar dispersiones de velocidad mayores que las esperadas por la relacién
de FJ en los casos directos, pero dentro de la dispersién tipica de sus valores.
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Sélo los casos retrogrados y el directo de razén de masas 1:6 se sitian por
debajo de la relacién de FJ ajustado por BGP04b a su muestra de espirales
de tipos intermedios a tempranos.

. Estan dominados por material de poblacion I, sin ningun indicio de que haya

alguna fusion en progreso.

No podemos saber si nuestros modelos presentarian estrellas jévenes, gas y
polvo en el centro porque no hemos simulado la formacién estelar. Sabemos
por simulaciones anteriores que incluyen gas y formacién estelar (Barnes &
Hernquist 1991; Barnes & Hernquist 1996; Mihos & Hernquist 1994) que
el gas es una componente altamente disipativa que tiende a acumularse en
el centro del remanente, alimentando fuertes estallidos de formacion estelar
en el niucleo de la galaxia. Probablemente, si hubiésemos incluido gas, las
distorsiones y los patrones espirales transitorios que se han desarrollado en
estadios intermedios del encuentro en el disco primario habrian empujado el
gas del disco al centro, tal y como lo han hecho con el propio material estelar
del disco. Incluso, en caso de haber simulado gas en el satélite, esta componente
podria haber seguido la tendencia a circularizar sus 6rbitas del material estelar
del satélite, dando lugar a discos y a anillos internos mas brillantes que los que
tenemos por la formacién estelar que habrian conllevado (§9.6). Posiblemente,
en este caso, estas estructuras centrales podrian haber sido visibles en los
perfiles de brillo y en mapas de brillo superficial y de velocidad de todo el
material luminoso, y no sélo serian evidentes cuando tinicamente se analiza el
material del satélite.

Una de las caracteristicas que evidencian la existencia de poblacién I en los
pseudobulbos es que sus colores internos deben ser similares a los de los discos.
Al igual que lo anterior, no podemos comprobar esto, pero sabemos que ha
habido una inyeccién relevante de material del disco primario y del satélite
en el bulbo primario. Esta mezcla de componentes o, equivalentemente, de
poblaciones, promoveria la similitud de colores entre la zona del bulbo y la
el disco. En caso de haber tenido gas, cabria esperar incluso una similitud de
colores mayor, debido a la formacién estelar inducida.

En la seccion §9.3.4, habiamos desarrollado un test sencillo en el que identi-
ficdbamos las particulas de los bulbos de ambas galaxias con la poblacion 11,
y las de ambos discos, con la poblacién I. Este experimento mostraba que, sin
considerar siquiera gas ni formacion estelar, la masa asociada a la poblacion I
aumentaba en la regién central respecto al total de la masa, mientras que la
de poblacion II disminuia. Es decir, los colores de los bulbos de los remanen-
tes serfan mas azules que los del bulbo inicial, lo que favorece la similitud de
colores entre el bulbo central y el disco en los remanentes.

Con respecto a que no presenten signos ni evidencias de fusiones aconteciendo
o que hayan acontecido, esto no lo cumplimos. Nuestros remanentes exhiben
colas de marea en el estadio final de la simulacién y alabeos del disco (Figs. 9.1
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y 9.2). No obstante, si hubiésemos modelado la formacion estelar, es posible
que su brillo superficial fuese tan bajo que no se pudiesen detectar. Sin em-
bargo, debemos tener en cuenta que esta condicién, al igual que las restantes
analizadas, no es estrictamente necesaria en la definicién de pseudobulbo.

El hecho de que nuestra galaxia primaria inicial ya exhibiese un bulbo clasico
bastante grande (B/D = 1/2) no sélo ha contribuido a que el bulbo final siga
siendo clasico en gran medida (nuestros acrecimientos no han afectado apenas al
bulbo inicial), sino que ademéds ha debido inhibir la formacién de una barra. Segin
Kormendy & Fisher (2005), si una galaxia presenta un cociente B/T > 1/2 (o
B/D > 1), probablemente es un bulbo clésico; limite que nuestra galaxia primaria
no alcanza (presenta B/T ~ 1/3). Siel B/D inicial de la galaxia hubiese sido menor,
si hubiésemos dado mayor resoluciéon a los modelos, o si nuestros bulbos iniciales
hubiesen rotado, probablemente la posicién de nuestros modelos en el diagrama
V/o-€ hubiera resultado muy diferente.

En conclusion, los bulbos de nuestros remanentes no pueden calificarse de pseu-
dobulbos, a pesar de que cumplen muchas de las condiciones que Kormendy € Fisher
(2005) imponen para definirlos. Pero tampoco podemos concluir definitivamente que
no lo sean, ya que no podemos eludir la contaminacion que el disco -muy engrosado-
ejerce sobre nuestras medidas de la cinemdtica del bulbo. De hecho, Kormendy et al.
(2006) califican de pseudobulbos a los bulbos de NGC 7690 y NGC 4593 en base
Unicamente a sus perfiles de elipticidad, a su morfologia y a sus colores. Teniendo
en cuenta, pues, las definiciones tan imprecisas que se han hecho de los pseudobul-
bos, nuestros bulbos podrian ser clasificados como tales ateniéndonos simplemente
a algunas de las caracteristicas que acabamos de ver que cumplen. Aqui se demues-
tra la ambigiiedad de la clasificacién que actualmente se hace de bulbos clasicos y
pseudobulbos: las dos clases se encuentran mal definidas, ya que en sus definiciones
se mezclan caracteristicas fisicas con hipétesis sobre el origen de las mismas, cuan-
do existen mecanismos muy distintos pueden generar las mismas propiedades, tal y
como nuestros modelos de acrecimientos demuestran.
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Figura 11.3: Cociente Vi /7 frente a e para nuestros modelos, considerando el material luminoso en

R < 0,5. La leyenda es la misma que la empleada en la Fig. 9.10. Se han superpuesto nu-
merosos resultados observacionales (Kormendy 1982b; KI82; Davies & Illingworth 1983;
Davies et al. 1983; Bender 1988; Kormendy 1993): elipticas luminosas (MgH > —20,5,
circulos abiertos), elipticas de baja luminosidad (MJ7 > —20,5, circulos rellenos),
bulbos de galaxias SA (asteriscos), bulbos SB ordinarios (aspas), bulbos SB triaxiales
(rombos rellenos). Lineas continuas en negro: relacién esperada de V/o frente a € para
una anisotropfa dada ¢, adoptando @ = 0 (Binney 1978, 2005). Lineas discontinuas
en rojo: la linea etiquetada como “oblata” muestra la relacién V;,/d-¢ para sistemas
oblatos esferoidales con dispersiones de velocidad isétropas y que estan aplanados por
rotacién (Binney 1978). La linea etiquetada como “prolata” define la relacién mediana
para la distribucién esperada de galaxias en este diagrama para los modelos prolatos
con dispersién isétropa. Flechas en rojo-anaranjado: limites inferiores a las posicio-
nes de nuestros remanentes en el diagrama (véase §11.2.5). Flechas en violeta: limites
superiores a las posiciones de nuestros remanentes en el diagrama (véase §11.2.5).
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Figura 11.4: Célculo del cociente Vi, /& para el material que inicialmente pertenecia al bulbo pri-
mario en el remanente M3R. Panel superior izquierdo: posiciones de rendijas sobre el
remanente final del modelo visto de canto, considerando tunicamente el material que
originariamente constituia el bulbo primario, en una esfera central de R = 0,5. En
este caso, no se ha considerado altura alguna sobre el plano galactico a partir de la
cual se deben colocar las rendijas. Paneles de la derecha: curvas de rotacién y perfi-
les de dispersién de velocidad para aquellas rendijas del panel superior izquierdo que
superaban las 100 particulas. Los colores son los mismos que los de las rendijas a las
que corresponden. Panel inferior izquierdo: perfil de Viot(2) frente a z (altura de la
rendija sobre el plano galdctico), extraido de las curvas de rotacién consideradas (panel
superior derecho). Los perfiles en cada rendija se han simetrizado para aumentar la
senial a ruido de cada punto. Linea recta: ajuste por minimos cuadrados efectuado al
perfil con el fin de obtener el valor de Vot (2 = 0). También se muestra el valor de la
media de los Vot como comparacién con la extrapolacién al centro por el ajuste.
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Figura 11.5: Limites inferiores de nuestros remanentes en el diagrama Vi, /G-¢. Panel superior: limi-
tes inferiores obtenidos considerando unicamente el material del bulbo primario para
el célculo de V/o. Hemos representado la elipticidad media obtenida para este mis-
mo material. Panel inferior: limites inferiores obtenidos aplicando una correccién de
la contribucién aproximada del disco subyacente. La elipticidad media corresponde a
todo el material luminoso en R < 0,5 (es decir, son los mismos valores de € que en la
Fig. 11.3). La leyenda es la misma que la de la Fig. 11.3.
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Figura 11.6: Limites superiores de nuestros remanentes en el diagrama Vi, /7-€, obtenidos consi-
derando todo el material luminoso en proyeccion, es decir, sin la imposicion de que
el material a considerar en las curvas de rotaciéon cumpla R < 0,5. La leyenda es la
misma que la de la Fig.11.3.
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Figura 11.7: Evoluciéon temporal de la densidad superficial de todo el material luminoso
en el modelo M2TF35D, empleando un punto de vista en el que la galaxia
primaria estarfa de frente y ampliando la regiéon central de la galaxia. Cada
panel de izquierda a derecha y de arriba a abajo se corresponde con un instante
temporal del acrecimiento distinto, separados entre si por At = 4, en unidades
de la simulacién. El cédigo de color indica distintos valores de densidad, de
acuerdo con la leyenda de niveles de la derecha de la figura. Las lineas en negro
representan las curvas de isodensidad en cada instante de tiempo.
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Limitaciones e interpretacion de los
modelos

Apesar de que los resultados de los modelos que hemos presentado son coheren-
tes con las observaciones, a la hora de generalizar nuestros resultados debemos
tener en cuenta que el estudio en si no es completo. En este capitulo, comentare-
mos las limitaciones mas importantes que presentan nuestros modelos. Teniéndolas
en cuenta, finalizaremos esta parte del estudio discutiendo el papel que pueden haber
desempenado los acrecimientos de satélites en el origen y crecimiento de los bulbos

galdcticos, dentro del marco actual de la formacién jerarquica.

12.1. Limitaciones de los modelos

Como ocurre con todo trabajo computacional, los resultados obtenidos dependen
fuertemente de las condiciones iniciales, lo que da lugar a restricciones a la hora
de aplicar los resultados obtenidos. Puede que la limitacién principal de nuestros
modelos sea el hecho de que, con nuestros acrecimientos de satélites escalados con
TF, no reproducimos la correlacién entre r. y Lp detectada por BGP04b (§10.1).
Analicemos, pues, las restricciones que presentan nuestros modelos:

1. El uso de la misma razén B/D inicial en todos los experimentos.

Los bulbos y discos de nuestros experimentos cumplen relaciones muy especifi-
cas, que hacen que no sean sistemas libres de escalado. De hecho, distintos
valores iniciales para el cociente B/D de la galaxia primaria afectarfan a las
distribuciones finales de cada componente en los remanentes, tal y como se
coment6 en §9.3.1. Mayores valores del B/D inicial en la primaria conducirian
a una destruccién més eficiente del satélite, y por tanto, a menores cambios
en B/D y n. Por el contrario, un valor més pequeno del B/D inicial de la
primaria habria contribuido a hacer mas inestable el disco, promoviendo las



348 Limitaciones e interpretacion de los modelos 12.1

distorsiones no axisimétricas que se desarrollan en él, e incentivando la forma-
cién de barras duraderas que contribuirian ain mas a la mezcla interna. Esto
habria producido un mayor crecimiento del bulbo a partir de material del disco
primario. Ademds, valores iniciales inferiores del B/D de la galaxia primaria
conllevarian una destruccién mas leve del satélite, con lo que su contribucion
al crecimiento del bulbo seria ain menor que la que se observa en nuestros
modelos. Todo esto implica que la pendiente en el plano log(n)-log(B/D)
que nuestros modelos exhiben (ec.[9.7]) es unicamente valida para galaxias
primarias con el B/D de nuestros modelos. Probablemente, la pendiente de
crecimiento serd mayor/menor para galaxias primarias con menor /mayor valor
inicial de B/D.

También es probable que esta pendiente de crecimiento en plano log(n)-log(B/D)
disminuya a medida que el bulbo primario presente mayores valores de n. El
mecanismo de crecimiento parece saturar a partir de n ~ 3-4 (ABP01), lo que
prevendria que los bulbos escapasen de la regién en el diagrama que ocupan
los bulbos reales tras una serie de acrecimientos consecutivos. De hecho, com-
prender cémo se comportarian las galaxias en la regién de bajo B/D tras un
acrecimiento es fundamental, puesto que la mayoria de galaxias reales presen-
tan un B/D inferior al de nuestra galaxia primaria (Fig. 9.10).

Un caso particular que adquiere un interés especial es cuando el sistema inicial
carece de bulbo. Nuestros modelos sugieren que una galaxia asi desarrollaria
un bulbo rdpidamente con un acrecimiento, aunque el satélite fuese muy pe-
queno. Esto no es mas que otra manifestaciéon del problema que las galaxias sin
bulbo implican para los modelos de formacién jerdrquicos (D’Onghia & Bur-
kert 2004). Los experimentos con menor B/D inicial presentan dos problemas
bésicos: de tipo numérico y de coste temporal. Experimentos de acrecimientos
sobre bulbos primarios mas pequenos requeriran pasos de tiempo menores,
debido a que los tiempos dindmicos del bulbo y del satélite seran inferiores.
Ademsds, dado que requerirdn més tiempo en decaer, precisaran de integracio-
nes orbitales mas largas. Todo esto incrementa ineludiblemente el tiempo de
computo a niveles casi prohibitivos. Ademas, modelar una galaxia con un bul-
bo pequeno, o directamente sin él, es complejo, dada la inestabilidad inherente
al disco. No obstante, tal y como se deduce no sélo de nuestros experimentos
sino de cualquier experimento de fusién, la formacién de un bulbo central en
la galaxia parece algo inevitable, incluso si la galaxia principal careciese de él
y el satélite presentase una masa muy baja.

2. El perfil del halo.

Nuestros halos se construyeron empleando un perfil isotermo (§8.2). Emplear
distinto tipo de perfil en el halo, en particular, el perfil de NFW (Navarro
et al. 1995; Navarro et al. 1997), va a influirnos de manera apreciable en la
deposicién de masa en el centro del remanente, en la destruccién del satélite y
en la circularizacién que experimentan sus érbitas. Al ser la componente més
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masiva de la galaxia, es la que rige el pozo de potencial de la misma. De hecho,
el analisis de la influencia del perfil del halo en la deposicién de masa en el
centro del remanente podria proporcionar informacién muy relevante de cémo
es la estructura central de los halos reales.

. La rotacion del bulbo y del halo.

La rotacion es uno de los parametros libres en nuestros modelos que resultan
claves. Con el fin de garantizar simplicidad en la interpretacién de la dindmica
tras el acrecimiento, no aplicamos una rotacion inicial ni en los bulbos ni en los
halos. Sin embargo, los bulbos reales rotan (KI82), y los halos probablemente
también, aunque exista poca informacion acerca de la orientaciéon y amplitud
de este movimiento. Si hubiésemos introducido rotacién inicial, no sdlo se
hubiese visto afectada la curva final de rotacién, sino la propia distribucién
final de masa, debido al distinto acoplamiento espin-orbita que habriamos
tenido. Para cuantificar el efecto de la rotacién, serian precisos nuevos modelos
que la incluyesen desde un principio.

. La orbita.

Tanto la inclinacién como la energia de la 6rbita iniciales son las mismas en
todos nuestros experimentos, con el fin de reducir el niimero de parametros
libres que influyen en los resultados. Configuraciones orbitales distintas a la
utilizada habrian generado distribuciones finales de masa diferentes. Obvia-
mente, muestrear el espacio orbital con un conjunto lo mas completo posible
de drbitas, en particular con érbitas extraidas de simulaciones cosmoldgicas
(Zaritsky & Rix 1997; Zaritsky et al. 1997a; Zaritsky et al. 1997b), aportaria
mayor generalidad a los resultados. Pero, en primer lugar, los resultados de
las simulaciones cosmoldgicas en este sentido son contradictorios por el mo-
mento (Bertschik & Burkert 2003; Khochfar & Burkert 2006); y en segundo
lugar, una muestra mayor de experimentos, con Orbitas diferentes, conllevarian
calculos excesivamente costosos temporalmente, en el caso de que se llevase a
cabo con todos ellos un analisis tan exhaustivo como el que hemos desarrollado
con éstos. No obstante, los resultados cualitativos extraidos de nuestros mode-
los no deberian verse excesivamente afectados por cambios en los parametros
orbitales, a pesar de que la distribucién de masa si variase.

Gas y formacion estelar.

Nuestros modelos son no colisionales, es decir, no tienen en cuenta la hidro-
dindmica del gas ni la formacién estelar. Uno podria argumentar que, dado que
el gas sblo contribuye en un 10 % a la masa bariénica de una galaxia espiral
tipica, sus efectos sobre la dinamica estelar deben ser poco relevantes. Sin em-
bargo, cambios relevantes podrian establecerse desde el momento en el que el
gas se concentra en el centro del remanente, ya que simetrizaria el potencial en
el centro de la galaxia y modificaria las érbitas permitidas del gas y de las es-
trellas. Teniendo en cuenta o no estos efectos dindamicos, lo cierto es que el gas
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responderia mas bruscamente a las perturbaciones gravitatorias y la formacién
estelar que conllevase alteraria sustancialmente el perfil de brillo de bulbos y
discos finales (Barnes & Hernquist 1991, 1996; Mihos & Hernquist 1994). De
hecho, hemos visto que cambios en las razones M /L de los bulbos y sus discos
de sélo un factor < 2 (Portinari et al. 2004) son suficientes para corregir la
tendencia r.-Lp, obtenida por nuestros modelos (§10.2.3).

. La presencia de barras y otras componentes galdcticas.

Nuestra galaxia primaria podria haber tenido una barra central, ya que la
mayor parte de espirales la exhiben en el NIR (~60-70 %, Eskridge et al. 2000;
Knapen et al. 2000). Las componentes centrales iniciales, tales como barras o
lentes, influirfan apreciablemente el potencial galdctico en el centro, alterando
nuevamente la distribucién de masa con respecto a lo obtenido en los presentes
modelos. En particular, una barra contribuiria a aumentar el grado de mezcla
del material del bulbo y del disco que observamos en estos modelos; aunque,
nuevamente, se requeririan simulaciones adicionales para cuantificar el efecto.

. La época de referencia de la galazia primaria.

Se piensa que los bulbos actuales son el resultado de procesos que han venido
aconteciendo desde z ~ 1 —2 (Lilly et al. 1999; EM06a). Algunas simulaciones
cosmoldgicas indican que las fusiones menores son procesos muy comunes en
los Universos de CDM (un halo similar a la Via Lactea ha experimentado una
en un tiempo de Hubble), alcanzédndose la maxima probabilidad sobre z ~ 0,85
(Bertschik 2004; Bertschik & Burkert 2004). Obviamente, los efectos de los
acrecimientos de satélites en el crecimiento de las estructuras centrales de las
galaxias deberian estudiarse empleando modelos de galaxias que reprodujesen
las que existian cuando el ritmo de fusién menor en el Universo era relevante.
Sin embargo, nuestros modelos han empleado una galaxia que reproduce la Via
Lactea a z ~ 0, lo que dificulta la comparacién directa de nuestros resultados
con las caracteristicas observacionales de las galaxias actuales. En todo caso,
nuestros modelos estarian estudiando los efectos de los acrecimientos en el
Universo reciente. La pregunta, pues, seria cuando las galaxias presentaban ya
discos bien constituidos, semejantes al empleado en nuestra galaxia primaria,
de forma que los acrecimientos estudiados en este trabajo pudiesen constituir
un mecanismo relevante de crecimiento de estructura central. Y precisamente,
determinar esta época no resulta sencillo. Segtin las simulaciones cosmoldgicas
empleando CDM (Bertschik 2004; Bertschik & Burkert 2004) y ciertos traba-
jos observacionales (Le Fevre et al. 2000), las probabilidades de fusién mayor y
menor son relevantes a z > 1, aunque la posicién del pico depende fuertemente
del entorno y de la masa del objeto (Gottlober et al. 2001). En esta época, la
secuencia de Hubble se encontraba constituida y los tamanos de las galaxias
eran similares a los actuales (Simard et al. 1999; Ravindranath et al. 2004;
Trujillo & Aguerri 2004); por lo que nuestros modelos podrian ser aplicables.
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Por otra parte, existen varios estudios que apuntan que las componentes esfe-
roidales del Universo actual (bulbos y elipticas) aparecieron sobre 1 < z < 2
(Lilly et al. 1999; EM06a). A medida que nos desplazamos a z mayores, las
morfologias habituales se distancian mas de los tipos clasicos de Hubble: las
galaxias eran mas pequenas, ricas en gas, menos regulares geométricamente
y formaban estrellas a ritmos mayores que los actuales (Griffiths et al. 1995;
Steidel et al. 1996; Zepf et al. 1997; Lowenthal et al. 1997; Driver et al. 1998;
Bunker et al. 2000; Trujillo et al. 2004a). Por tanto, pocos bulbos que da-
ten de estas épocas tan tempranas del Universo podran ser reproducidos con
los modelos que aqui presentamos (lo que no implica que no hayan podido
formarse a través de acrecimientos).

En resumen, tanto la generalizacién de los resultados obtenidos con los presentes
modelos, como su comparacién con las galaxias reales, parecen justificadas en tanto
que la dindmica galdctica involucrada en ellos resulta valida para condiciones inicia-
les distintas de las utilizadas. Por tanto, aunque modelos méas complejos o diferentes
contribuirian a un entendimiento mas completo de los procesos fisicos envueltos en
estos acrecimientos, nuestros resultados sugieren que los acrecimientos de satélites
son consistentes con muchas de las correlaciones observadas entre los parametros
fotométricos de las galaxias.

12.2. Interpretacion de los modelos de acrecimientos galacticos y
su papel en la formacién de los bulbos

Nuestros modelos demuestran que el acrecimiento de un satélite incrementa si-
multdneamente la razén B/D y el indice n del bulbo. Por otra parte, nuestros
experimentos indican que los acrecimientos de satélites inducen una evolucion sis-
tematica que obliga a los pardmetros estructurales de la galaxia a correlacionar
fuertemente con la luminosidad del bulbo final, tal y como se observa en las galaxias
reales (BGP04b). Teniendo en cuenta que la fusién de pequenos sistemas bariénicos
precolapsados es un ingrediente inherente de los modelos de formacién galactica de
CDM (Kauffmann & White 1993; Navarro & Steinmetz 2000), lo més natural seria
interrogarnos sobre los efectos que gran cantidad de eventos como los que acabamos
de estudiar tendrian sobre el Universo. Las simulaciones cosmoldgicas parecen indi-
car que las galaxias suelen originarse como discos exponenciales, y que la estructura
central surge a través de una evolucién posterior, basicamente conducida por acre-
cimientos y fusiones con otros sistemas (Dominguez-Tenreiro et al. 1998). Nuestros
experimentos sugieren que, si los efectos de las fusiones son acumulativos (ABP01),
el bulbo incrementaria en n y B/D progresivamente a través de los acrecimientos,
dando lugar a una evolucion continua de las galaxias de disco hacia tipos de Hubble
cada vez mas tempranos.

También hemos visto que la evolucién en los modelos viene generada por diversos
procesos dindmicos, que dan lugar a un remanente con un bulbo central constituido
por el material pre-existente del bulbo primario, de material del disco primario
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que se ha inyectado al centro mediante distorsiones transitorias en el mismo, y
por particulas del satélite depositadas sobre la estructura remanente de la galaxia
primaria. Esta redistribucion radial y vertical de materia de ambas galaxias produce
una mezcla de poblaciones que podria explicar la similitud observada de colores entre
los bulbos reales y sus discos (Terndrup et al. 1994; Peletier & Balcells 1996).

K&KO04 listan a los acrecimientos de satélites entre los procesos seculares indu-
cidos por el medio, capaces de imprimir evolucién a las galaxias, atendiendo a la
capacidad de las fusiones de acumular gas en el centro de las galaxias. Sin embargo,
ellos mismos relativizan su importancia cuando exponen que “los acrecimientos no
dan lugar mas que a algin que otro cuasi-pseudobulbo”. Ya habiamos visto que la
abundancia de pseudobulbos en el Universo (~ 100 % de los tipos tardios y ~ 50 %
de los tempranos, §1.2.1) indica la enorme relevancia de sus procesos de formacién
en el origen y en la evolucién de todos los bulbos. Pero atribuir a las barras “puras”
el origen de la mayor parte de los bulbos del Universo actual no parece justificado.
Dados los resultados de nuestros modelos, nosotros proponemos que los acrecimien-
tos también pueden contribuir al crecimiento de un pseudobulbo a través de un
proceso distinto al de K&KO04: mediante el transporte de material del disco original
a la regién del bulbo. De hecho, las caracteristicas finales de los bulbos de nuestros
remanentes parecen indicar que nuestros remanentes son galaxias de tipo interme-
dio con parte de su cinemadtica central fria y asociada a la de su disco; es decir,
los remanentes resultantes de nuestros acrecimientos de satélites escalados con TF
podrian identificarse con pseudobulbos observacionales hasta cierto punto, dentro
de la resolucién tan limitada de nuestros modelos (véase §11.1). Por tanto, nuestros
experimentos, al demostrar por primera vez que la evolucién secular puede ser in-
ducida también a través de acrecimientos de satélites, podrian estar indicando que
los acrecimientos de satélites son la clave fundamental para entender la existencia
de pseudobulbos en los tipos tempranos.

Por otra parte, los acrecimientos de satélites son capaces de explicar varios he-
chos observacionales que las inestabilidades internas de los discos no pueden. En
primer lugar, los acrecimientos conectan en cierta manera los procesos externos e
internos de las galaxias, puesto que diversos trabajos han demostrado que las barras
se excitan facilmente a través de interacciones de marea (Noguchi 1987; Gerin et al.
1990; Miwa & Noguchi 1998). En segundo lugar, los acrecimientos de satélites son
compatibles con la asociacion estadistica encontrada por Kannappan et al. (2004)
entre poblaciones jévenes y distorsiones morfoldgicas (lo que apunta a mecanismos
evolutivos externos, mas que internos, en las galaxias). Y, por otra parte, también
pueden explicar la baja fraccién de galaxias con morfologias distorsionadas y pe-
culiares a z <0.4 (< 10%, segin van den Bergh et al. 2000); ya que, a pesar de
ser procesos “de fusion”, el acrecimiento de un satélite imprime menos dafios a la
morfologia original de la galaxia que una fusién mayor, tal y como nuestros mode-
los indican (§9.3.3). Por tanto, los acrecimientos de satélites pueden resultar claves
para poder reconciliar los elevados ritmos de fusién que predicen los escenarios de
formacién jerarquica y el hecho de que diversas galaxias de disco no exhiban signos



12.2 Interpretacion de los modelos

353

de violencia mayor.

Las simulaciones cosmoldgicas muestran que el colapso, las fusiones y los proce-
sos seculares internos pueden acontecer al mismo tiempo, e incluso, inducirse unos a
otros (White & Rees 1978; Baugh et al. 1996; Sommer-Larsen et al. 2003; Abadi et
al. 2003a; Abadi et al. 2003b). Es obvio que, a pesar de que varios procesos hayan
contribuido a la formacién de los bulbos actuales, existen algunos que predominan en
distintas épocas o escenarios, generando galaxias que exhiben caracteristicas comu-
nes y que nosotros clasificamos como pertenecientes a un tipo morfolégico dado.
Entendiendo la formacién galdctica como una mezcla de procesos en la cual alguno
influye méas que otros en un determinado momento, pero que puede darse al mismo
tiempo que los demads e inducir a los otros, es posible reconciliar la dindmica aso-
ciada al disco (o a una barra) de muchos bulbos tempranos con un posible origen
de éstos a través de fusiones menores o acrecimientos. Nuestros modelos nos han
revelado que la existencia de pseudobulbos en aproximadamente la mitad de los
tipos tempranos se puede entender a la luz de los acrecimientos galacticos, capaces
de generarlos y de inducir el desarrollo de barras en el disco. Y dado que las fusio-
nes menores de galaxias pueden haber sido mecanismos muy relevantes en épocas
tempranas del Universo, los acrecimientos galdcticos han podido ser procesos clave
en la constitucion de la secuencia de Hubble tal y como la conocemos hoy.
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Conclusiones

El estudio de las cuentas de galaxias y de los modelos de acrecimientos de satélites
que hemos efectuado desvelan y clarifican diversos aspectos relacionados con la
relevancia de las fusiones de galaxias en la constitucién del Universo actual. Para
finalizar esta tesis, comentaremos la aportacién de nuestro trabajo a los interrogantes
que planteamos en §2.1 acerca de las fusiones y los acrecimientos galdcticos, y se
resumiran las conclusiones mas relevantes de este estudio, tanto para las cuentas de

galaxias como para los modelos de N-cuerpos de acrecimientos de satélites.

13.1. Aportaciones de nuestro trabajo a las preguntas del estudio

En §2.1, enumerdabamos una serie de preguntas acerca del papel de las fusiones
galacticas en la formacién de las estructuras en el Universo, a las cuales hemos
tratado de dar respuesta con este estudio. Comentamos la aportacion a las mismas
que se derivan del presente trabajo:

1. ;Contribuyen los acrecimientos de satélites y las fusiones menores al creci-
miento de un bulbo central de forma apreciable? ;Son compatibles con las
correlaciones observadas entre los pardmetros fotométricos de bulbos y discos
y con las tendencias de los indices n de Sérsic?

Nuestros modelos de N-cuerpos de acrecimientos de satélites con densidades
realistas indican que éstos contribuyen a un crecimiento apreciable del bulbo
central de la galaxia que sufre la acrecién. No sélo crecen n y B/D tras la
fusion, sino que sus incrementos son suaves y proporcionales a la masa de los
satélites acretados (n < 2 desde n ~ 0,9 en todos nuestros experimentos), lo
que los hace coherentes con la existencia en el Universo actual de bulbos con
perfil de brillo exponencial. De hecho, la tendencia de crecimiento en el plano
log(n)-log(B/D) es compatible con la observada en las espirales reales. Lo més
relevante de nuestros modelos es que revelan que el acrecimiento de un satélite
con densidad realista imprime en la galaxia cambios estructurales sistematicos.
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Como resultado, nuestros modelos son capaces de reproducir la mayor parte de
las correlaciones de los parametros fotométricos con la luminosidad del bulbo
que se observan en espirales reales, asi como la tendencia continua en indices
n de Sérsic que se detecta en los bulbos reales (BGP04a; BGP04b). Ademas,
las caracteristicas de nuestros remanentes son coherentes con las dispersiones
tipicas de relaciones observacionales de las galaxias reales, tales como Tully-
Fisher, Faber-Jackson, los planos fundamentales de bulbos y discos y el plano
fotométrico.

. sPueden los acrecimientos de satélites y las fusiones menores mimetizar los

efectos de las barras, y dar lugar a bulbos con caracteristicas asociadas habi-
tualmente a pseudobulbos?

Los resultados de nuestros modelos son los primeros en demostrar que el cre-
cimiento de la estructura central de la galaxia a partir de material del disco,
uno de los ingredientes principales de la evolucion secular, puede ser inducido
a través de los acrecimientos de satélites. Los bulbos de nuestros remanentes
no pueden calificarse de pseudobulbos, a pesar de que cumplen muchas de
las condiciones que Kormendy & Fisher (2005) imponen para definirlos. Pero
tampoco podemos concluir definitivamente que no lo sean, ya que no podemos
eludir la contaminacién que el disco -muy engrosado- ejerce sobre nuestras
medidas de la cinemética del bulbo.

A la vista del comportamiento observado en nuestros modelos, seria esperable
que los remanentes parezcan méas pseudobulbos si los modelos iniciales tuvieran
un valor B/D inferior al empleado; ya que la existencia de un gran bulbo en la
galaxia primaria desde el principio ha inhibido las inestabilidades de tipo barra
que pudieran haberse desarrollado en el bulbo. A la vista de los resultados de
los presentes modelos, se puede concluir que los acrecimientos de satélites
pueden haber jugado un papel fundamental en ese 50 % de bulbos tempranos
que son pseudobulbos.

. sEs el ritmo de fusiones uno de los ingredientes bdsicos para poder interpretar

las cuentas de galaxias azules e infrarrojas de forma simultdnea?

El logro principal de nuestros modelos de cuentas es que son los primeros capa-
ces de reproducir simultaneamente el cambio de la pendiente en las cuentas en
K y las cuentas en azul, simplemente empleando parametros extraidos de las
observaciones y sin introducir poblaciones exéticas a z intermedios. Adem4s,
el ritmo de fusién empleado en las bandas azules es exactamente el mismo
que el de la banda infrarroja, tal y como debe esperarse en un escenario en el
que la formacién y la evolucién galactica viene conducido basicamente por las
fusiones galdcticas.

Nuestros modelos de cuentas indican que es preciso un ritmo de fusiones mo-
deradamente elevado para reproducir simultdneamente las cuentas en U, B y
K desde z < 2,0-1.5; si bien, a partir de z ~ 1 y hasta el momento presente,
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la relevancia de las fusiones decae hasta resultar practicamente irrelevante.
Estos ritmos de fusién son muy similares a los obtenidos directamente de las
observaciones, tanto a los deducidos mediante el recuento de pares galacticos,
como a los extraidos del andlisis de indices no paramétricos (asimetria y con-
centracién) en las galaxias (Carlberg et al. 2000; Le Févre et al. 2000; Patton
et al. 2002; Cassata et al. 2005; de Propis et al. 2005).

. s Cudl es el origen del exceso de cuentas en las bandas azules? Es decir, ;cudl

es el origen de las FBGs y a qué han evolucionado a z = 07

En nuestros modelos, el origen de las FBGs que dan lugar al exceso en azul en
las magnitudes débiles no resultan ninguin problema: este exceso se corresponde
con una mezcla de espirales de todos los tipos que procede de la evolucion
hacia atrds en el tiempo de la mezcla local de poblaciones galacticas. Como
las LFs a z = 0 empleadas incluyen las enanas azules y los discos locales,
podemos ver que una evolucién natural en luminosidad, debida al cambio de
volumen cosmoldgico con z y a los ritmos de fusiéon empleados, da cuenta del
exceso en azul sin necesidad de insertar hipdtesis a priori que carezcan de
base observacional. Es decir, en estos modelos, no es necesario considerar que
las FBGs presentan de SFR ciclicas o que existe una formacién continua de
enanas a todos los z que desaparecen a z = 0 sin dejar rastro.

. sCudl es la causa del cambio de pendiente en las cuentas de galaxias en NIR?

Hemos comprobado que la tinica forma de reproducir el cambio de la pendiente
en Kg = 17,5 mag con nuestros modelos es situar la formacién de las galaxias
elipticas en épocas intermedias del Universo (zf = 1,5). De hecho, una vez
impuesta la condicién anterior, la Unica manera de ajustar las cuentas opticas
es suponer extincién en todos los tipos galacticos, elipticas incluidas.

Por tanto, nuestros modelos de cuentas en azul e infrarrojo parecen sugerir que
una gran proporcién de las elipticas actuales han debido formarse en épocas
intermedias, hace ~ 9 Ganos, a través de las fusiones de los discos galacticos
ya existentes; sin que esto sea incompatible con que existan otros procesos de
formacion de elipticas que hayan podido constituir parte de su poblaciéon en
épocas mas tempranas, asi como mas tardias, del Universo.

Esta época de formacion que nuestros modelos parecen establecer debe enten-
derse mas como un limite o pico en la formacién de estos sistemas, que como
un momento en el que toda la poblacién se constituyd. Es mas 1égico pensar
que las elipticas se han ido constituyendo a lo largo de un cierto intervalo de
tiempo, y que la mayor parte de la poblacién terminé de formarse a z ~ 1,5.
Dentro de un escenario de formacién jerarquizada, podemos entender que las
elipticas se hayan terminado de ensamblar a z ~ 1,5 y que sus estrellas sean
mas viejas, puesto que proceden de los bloques pregalicticos o galaxias de
disco previas que se fusionaron para configurarlas.
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13.2. Conclusiones finales

Nuestro trabajo se ha centrado en el analisis del papel que desempenan las fusio-
nes galacticas en la formacién y evolucion de las galaxias, tanto a nivel observacional
como computacional.

Conclusiones de la Parte I: Cuentas de Galaxias

En lo referente al aspecto observacional de esta tesis, hemos presentado las cuen-
tas de galaxias en U y B de un campo del muestreo GOYA que cubre ~900 arcmin?
sobre la tira de Groth-Westphal. Para la reducciéon de los datos, obtenidos con la
cdmara mosaico de campo amplio INT/WFC, hemos desarrollado un paquete de
tareas especifico en IRAF, que compila técnicas totalmente novedosas de correccién
de algunos problemas inherentes a esta cdmara; en particular, nos referimos a la
correccion de los patrones difusos, de las distorsiones radiales de la camara, a la
normalizacién a una ganancia promedio y al proceso de combinacién adecuado que
nos aseguren la obtencién de una S/N en la imagen final realista. Finalmente, las
cuentas se derivaron sobre dreas de exposicién maxima y uniforme de 0.2350 y 0.2467
grados cuadrados de cielo en U y B, respectivamente.

En la obtencién de las cuentas, se ha corregido de la eficiencia de deteccién en
funcién del tamanio de la fuente. Asimismo, se ha desarrollado una versién mejorada
del método de S/N limite en imagenes de tiempo mitad complementarias, con el
fin de eliminar las detecciones espurias de los catdlogos. La identificacién estrella-
galaxia se ha desarrollado haciendo uso de un método estadistico que emplea las
imagenes del HST y los indices de estelaridad de SEXTRACTOR. Las magnitudes
limites alcanzadas (al 50 % de eficiencia de deteccién para las fuentes puntuales)
han correspondido a U = 24,8 mag y B = 25,5 mag, en el sistema de Vega.

Los rangos de magnitud que abarcan nuestras cuentas son 7 mag en U y 6
mag en B (18,0 < U < 25,0 y 19,5 < B < 25,5), y combinan un drea amplia y alta
profundidad, derivadas de las caracteristicas del muestreo GOYA. En las dos bandas
de estudio, nuestras cuentas muestran un buen acuerdo con los resultados de otros
estudios, que suelen cubrir rangos de magnitudes mas brillantes o mas débiles que
el nuestro. De hecho, nuestras cuentas representan un “puente de conexién” fiable
y coherente entre los estudios de mayor area y de menor profundidad, y los muy
profundos pero con dreas estadisticamente no representativas. Las pendientes de las
distribuciones de cuentas que hemos detectado son muy similares a las extraidas
por otros autores: dlog(N)/dm = 0,48 + 0,03 para U=21.0-24.0 y dlog(N)/dm =
0,50 4+ 0,02 para B=21.0-24.5.

Cuando combinamos nuestras cuentas en U y B con otras en Ky, logramos
imponer fuertes restricciones a los modelos de formaciéon y evolucién galdcticas.
Esto se debe a que en Ky = 17,5 mag aparece un acusado cambio de la pendiente
en las cuentas en NIR, mientras que las bandas azules carecen de este tipo de
caracteristica. Para ajustar un modelo a las cuentas de galaxias en las tres bandas,
se ha empleado el cédigo NCMOD de Gardner (1998). Adoptando una cosmologia
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dominada por A (2 = 0,3, Qx = 0,7, Hy = 70 km s~} Mpc~!), un sencillo
modelo de cuentas de galaxias que incluye evolucién en luminosidad (a través de las
SEDs de GISSEL) y evolucién en nimero extraida de los estudios observacionales
(¢* o< (1 + 2)?9) reproduce con precisién las cuentas observadas en U, B, y Kj
de forma consistente. Se ha minimizado el nimero de parametros libres del modelo
tomandolos de observaciones independientes. Este modelo sugiere que, iinicamente
asumiendo un desplazamiento al rojo de formacién intermedio (zf ~ 1,5) para la
poblaciéon dominante en NIR (las elipticas) y una profundidad éptica moderada
para todos los tipos galdcticos (elipticas incluidas), se reproducen, por primera vez
y de forma simulténea, el cambio de pendiente de las cuentas en Kg y las cuentas
en U y B. Ninguna de las tres hipdtesis claves (el ritmo de fusién adoptado, z¢ ~ 1,5
en elipticas y extincién moderada en todas las galaxias) se contrapone con las ideas
actuales de formacién y evolucién galacticas en Universos jerarquicos.

Este zr ~ 1,5 de las elipticas debe entenderse como una época dominante de
formacién de galaxias de tipos tempranos. Podriamos decir que, desde z; ~ 1,5, la
mayoria de las elipticas estaban formadas, con las poblaciones que las caracterizan.
De hecho, es mas légico pensar que, si realmente las galaxias tempranas de campo
se han constituido a través de las fusiones de galaxias de disco, tal y como los
modelos jerarquicos indican, éstas deben haber requerido de una época de formacién
extendida en el tiempo, en lugar de aparecer repentinamente en el escenario galactico
a un zr determinado. Esta limitacién en la interpretaciéon de los modelos procede
de la descripcién tan simplista de las fusiones que utiliza el cédigo empleado, ya
que no tiene en cuenta el hecho de que las galaxias cambian de tipo morfolégico al
fusionarse. De ahi que el grupo GOYA esté planeando comparar nuestros resultados
con futuros modelos de formacién galdctica SAM, lo que esperamos contribuird a
comprender mejor el significado del zy = 1,5 para las elipticas que nuestro modelo
requiere.

En nuestros modelos, la evolucién natural en luminosidad y ntimero de las po-
blaciones locales da cuenta del exceso de fuentes en azul, sin necesidad de insertar
hipétesis a priori que carezcan de base observacional y basandose tnicamente en
parametros corroborados observacionalmente. Este es otro de los méritos de este
modelo: el origen y la evolucién a z = 0 de las FBGs se puede explicar de forma sen-
cilla, a partir de la evolucién natural de las enanas azules y discos locales, incluidos
en la LF local utilizada.

Resumiendo, el modelo de cuentas desarrollado, a pesar de su sencillez, es el
primero en reproducir simultaneamente las cuentas de galaxias en las bandas azules
(U, B) e infrarrojas (Kj), sin que resulte necesario introducir en el modelo pobla-
ciones de enanas en formacién estelar que desaparecen del modelo ad-hoc y sin
necesidad de utilizar ritmos de fusion galdctica distintos para cada banda. El gran
mérito del modelo es que inicamente se utilizan pardmetros constatados observacio-
nalmente y de valores fiables, como las LFs procedentes del SDSS, los parametros
que describen la extincién y los ritmos de fusion.
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Conclusiones de la Parte II: Dinamica de acrecimientos de satélites

Hemos ejecutado modelos de N-cuerpos de acrecimientos de satélites sobre gala-
xias de disco, utilizando una estructura bulbo-disco-halo para ambas galaxias. Dado
que los efectos del acrecimiento son sensibles a la razéon de las densidades entre la
galaxia primaria y el satélite, hemos utilizado un escalado entre la galaxia principal
y la secundaria fundamentado en la relacién de Tully-Fisher, con el fin de asegurar-
nos de que el contraste de densidad de ambas galaxias sea realista. A raiz de esto,
se ha llevado a cabo un completo analisis estructural, cinemético y dindmico de la
evolucién de la masa del bulbo, de su concentracién central y de las relaciones de
escalado entre los parametros globales de bulbos y discos. Nuestras simulaciones de
acrecimientos de satélites escalados con la relacién TF nos han mostrado que:

1. Los acrecimientos de satélites escalados con TF producen una evolucion secular
de las galaxias pre-existentes hacia tipos més tempranos (mayores valores de
B/D y n). Los satélites més masivos producen mayores incrementos en n,
en el cociente B/D y en la escala vertical del disco (mds engrosamiento).
Los vectores de crecimiento en el plano log(n)-log (B/D) siguen tendencias
similares a los de acrecimientos de satélites mas densos, llevadas a cabo por
ABPOL1.

2. La destruccién de los satélites de nuestros modelos es relativamente eficiente,
dependiendo de la masa del satélite: de n ~ 1 en el modelo inicial hasta un
méximo de n ~ 2. Para un valor inicial de B/D=0.5, B/D y n incrementa
de tal forma que, aproximadamente, n crece en un factor ~ 2,3 cuando B/D
se duplica. Por tanto, los acrecimientos de satélites escalados con TF son
menos eficientes incrementando n que los de satélites mas densos modelados
por ABPO01, lo que es bienvenido, a la vista de que estos tultimos predecian
una debilidad de los discos exponenciales frente a procesos de fusién excesiva
frente a lo que realmente se observa. Se espera que bulbos iniciales con valores
inferiores de B/D experimenten un crecimiento més acusado de n.

3. La evolucién del bulbo central basicamente viene inducida por la inyecciéon de
material del disco primario al centro del remanente, a través de distorsiones no
axisimétricas transitorias que tienen lugar el disco; y, en menor medida, por la
expansion del material del bulbo pre-existente y por la deposicién de material
del satélite. El calentamiento vertical incrementa el grosor del disco original.
El bulbo primario dnicamente expande sus capas mas externas, suavizando
el truncamiento original de su perfil de densidad superficial, impuesto por el
modelo, mientras que las regiones internas permanecen imperturbadas.

4. El exponente de TF escogido para el escalado en densidad de las galaxias
resulta critico para el radio de marea del satélite. Aunque el satélite se destruye
completamente en todos los casos para el valor inicial de B/D=0.5 modelado
en nuestros experimentos, un exponente de atp = 3 o la menor razén de
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masas estudiada (1:6) evita que el material del satélite alcance el centro del
remanente, dando origen a una estructura toroidal central; mientras que los
satélites llegan al centro en caso de haber empleado atr = 3,5, 4.0, y en los
casos de menor razén de masa (1:6).

. El disco del satélite deposita su masa sobre el remanente del disco primario;

mientras que las particulas del bulbo del satélite se acumulan en una estruc-
tura central, fria e interna, similar a un disco o anillo interno, debido a la
circularizacién que experimentan sus dérbitas.

. La redistribucion radial y vertical del material por el calentamiento produce

una mezcla de poblaciones. Parte del material que, en un principio, constituia
el disco primario es interpretado como bulbo en las descomposiciones bulbo-
disco de los remanentes finales. Ademas, el material que originalmente perte-
necia al satélite se ha depositado en érbitas con rotacion ordenada a lo largo de
un amplio rango radial. Por tanto, el bulbo final identificado fotométricamente
estd sostenido parcialmente por rotacién, tal y como se observa en numerosas
galaxias reales.

Las curvas finales de rotacién exhiben formas simétricas y una declinacion
suave a medida que nos desplazamos radialmente hacia la parte externa del
disco, tipica en las galaxias reales de tipos tempranos. El material del satélite
no domina la parte central del remanente en ningiin caso, y por consiguiente, la
contrarrotacién que su material exhibe con respecto al material de la galaxia
primaria en los casos retrogrados no es detectable en las curvas finales de
rotacién de todo el material luminoso. Esto resuelve en parte el exceso de
contrarrotaciéon observado en los modelos de alta densidad de ABPO1, con
respecto a las galaxias reales.

. Los acrecimientos de satélites escalados con TF producen unas transforma-

ciones estructurales sistematicas en la galaxia primaria, hacia mayores valores
de B/D, n, oo, hp, pop y hacia menores valores de pp, todos siguiendo
tendencia similares a las de las correlaciones observadas con la luminosidad
del bulbo por BGP04b en galaxias espirales. Por otra parte, algunas de las
tendencias observacionales, que no muestran correlacion a nivel observacional
con la magnitud del bulbo, la presentan, y muy fuerte, en nuestros modelos,
tales como el cociente entre las intensidades centrales bulbo-disco y pe . Lo
que nuestros modelos no son capaces de reproducir son las tendencias que in-
volucran 7e; aunque hemos demostrado que la consideracién de distinta M /L
para las particulas de los discos y de los bulbos, ya sean los originales o los
derivados de una descomposiciéon dindmica de los remanentes, puede corregir
la tendencia. Por tanto, la consideracién del gas y de los procesos de formacién
estelar ha de resultar esencial a la hora de reproducir las escalas de los bulbos.
Modelos en curso de andlisis semejantes a los presentados, demuestran que la
tendencia ascendente de 7. con la luminosidad del bulbo puede recuperarse
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10.

11.

12.

sin méas que considerar una configuraciéon orbital distinta de la empleada en
nuestros modelos.

. Todos los modelos exhiben luminosidades menores que las esperadas para sus

velocidades circulares por la relacién de TF. Aun asi, las posiciones de los
bulbos de nuestros remanentes son compatibles con la dispersion tipica de la
relacion en espirales reales de campo y de ciumulo. Nuestros bulbos reproducen
la relaciéon de FJ esperada para las galaxias espirales de tipos intermedios a
tempranos, con una dispersion con respecto a la relaciéon observada coherente
con la dispersién observacional.

A pesar de que nuestros modelos no reproducen las pendientes de los planos
fundamentales de bulbos y de discos reales, ni el plano fotométrico de los
bulbos, son compatibles con las dispersiones tipicas de los mismos.

Nuestros remanentes presentan algunas de las caracteristicas cominmente atri-
buidas a los pseudobulbos: bulbos embebidos en discos, fenémenos relaciona-
dos con el disco en la regién del bulbo (patrones espirales, discos y anillos
internos), sustentacién parcial por rotacién del bulbo identificado fotométri-
camente, elipticidades similares entre las zonas de bulbo y del disco, y n < 2.
No obstante, la falta de resolucién nos impide poder designarlos como tales,
puesto que nos impide establecer con fiabilidad la posicién de nuestros rema-
nentes en el diagrama V/o-e.

Los modelos que hemos presentado demuestran que la evolucion secular de los
bulbos galacticos, que actualmente se considera resultado de inestabilidades
de tipo barra en el disco de la galaxia, puede ser inducida también a través
de acrecimientos galdcticos, mediante el transporte de material del disco hacia
la region central del bulbo que la fusiéon induce. Dado que, segin los mode-
los vigentes de formacién jerarquica, las fusiones menores fueron mecanismos
muy relevantes en etapas tempranas del Universo (incluso més que las mayo-
res), los acrecimientos galdcticos han podido constituir un proceso clave en la
configuracién actual de la secuencia de Hubble.



Apéndice: Mecanismos de formacion de
estructura central en las galaxias

lo largo del tiempo, se han propuesto diversos escenarios de formacién y creci-
miento de las estructuras centrales de las galaxias. En la actualidad, la comunidad
cientifica aboga principalmente por dos procesos: las fusiones de sistemas galacticos,
apoyada por los actuales modelos de formacion jerdrquica, y la evolucién secular inter-
na, con la que basicamente nos estamos refiriendo a las barras. No obstante, existen
otros mecanismos que pueden contribuir al crecimiento del bulbo galactico. En este

apéndice, comentaremos todos estos procesos.

A .1. Mecanismos de los modelos CDM

Los modelos actuales de formacion jerarquica predicen la formacion de los discos
de las galaxias a través del colapso gravitatorio y del enfriamiento de gas (Fall &
Efstathiou 1980; Mo et al. 1998; Sommer-Larsen et al. 1999). Antes de la formacién
de éstos, los bulbos se generarian a través de interacciones y fusiones de grumos pre-
galdcticos (Kauffmann et al. 1993; Kauffmann et al. 1994; Kauffmann 1996), o por
colapso gravitatorio de los halos protogalacticos en etapas tempranas del Universo
(Eggen et al. 1962; Gilmore & Wyse 1998).

Respecto al primer proceso, las simulaciones cosmolégicas de N-cuerpos que
incorporan hidrodindmica nos muestran a los bariones colapsando en los halos de
materia oscura. La naturaleza “grumosa” del potencial en estos primeros instantes
del Universo genera concentraciones de materia en regiones del tamano de los bulbos
actuales, mientras que el momento angular se termina transfiriendo al halo externo.
La formacion de la galaxia se efectia en dos fases: en la primera, el gas se acreta en
discos inestables, cuyas distorsiones van depositando gas en el centro y desarrollando
el bulbo central; en la segunda, el potencial central del bulbo formado vuelve a
constituir un disco fino frio soportado rotacionalmente, a partir del gas que continda
cayendo sobre la galaxia (van den Bosch 1998). Segin estos modelos jerarquicos,
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las fusiones fueron dominantes en épocas tempranas del Universo, y produjeron la
virializacién de los cimulos galdcticos (K&K04).

Por su parte, el origen por colapso gravitatorio de los bulbos se apoya en las
similitudes encontradas entre los bulbos y las galaxias elipticas; aunque este proceso
se considera menos probable cada vez a la luz de observaciones que nos revelan que
las poblaciones de los bulbos son maés parecidas a las de los discos que los albergan,
que a las de otros bulbos (Peletier & Balcells 1996).

A pesar de que estos modelos cosmolégicos parecen proporcionar una explicacion
satisfactoria a la formacion de los bulbos galdcticos, aun no se han estudiado en
profundidad sus mecanismos de formacién o de evolucién (véanse las revisiones
de Wyse et al. 1997; K&K04). El principal problema de estos modelos es que los
discos formados no reproducen los tamanos de los que actualmente se observan o,
equivalentemente, que los bulbos resultantes son demasiado grandes (Abadi et al.
2003a; Abadi et al. 2003b; Governato et al. 2004). Esto se debe a que predicen ritmos
de fusién muy elevados, y las fusiones son mecanismos extremadamente eficientes en
la generacién de bulbos /4 en las galaxias, tal y como nos muestran las simulaciones
(Gerhard 1981; Barnes 1988). Con lo cual, las simulaciones cosmolégicas dan lugar
a bajo z a galaxias de bulbos muy grandes en comparaciéon con los discos que los
albergan, resultados que son incompatibles con las observaciones en el Universo local
(z ~ 0) de gran cantidad de galaxias sin bulbo o discos puros (D’Onghia & Burkert
2004).

Actualmente, sabemos que el conocido paradigma de que “los bulbos son es-
tructuras viejas”no es del todo cierto (vednse, por ej., Kormendy 1993; Peletier et
al. 1999; Carollo et al. 2006); lo que ha dado lugar al desarrollo de teorias diferentes,
en las cuales los bulbos van creciendo a lo largo del tiempo, tras la formacién del
disco. En caso de fusion, la estructura central puede generarse a partir de estrellas
pre-existentes; y por lo tanto, el bulbo no tendria la edad de las estrellas que lo cons-
tituyen, sino que seria una estructura “nueva’ en la galaxia formada por estrellas
viejas (Dominici et al. 1999).

A .2. Procesos de formacion y evolucién de bulbos

En la Fig. A.1, se muestra un esquema de clasificacién, extraido de K&KO04, de
los posibles procesos generadores o evolutivos de los bulbos galdcticos, de acuerdo
con su rapidez (rdpidos y lentos o seculares) y segun la naturaleza de la causa que los
origina: externa o interna respecto de la galaxia (véase también Athanassoula 2005).
Los procesos se consideran rdpidos si tienen lugar en menos de una escala dindmica
de tiempo (el tiempo de caida libre del sistema), mientras que los lentos o seculares
necesitan de varios periodos de rotacion de la galaxia para actuar, del orden de
Ganos.

s Internos y rapidos.

Aqui se enmarcaria la posible formacién de los bulbos galdcticos durante el
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Figura A.1: Caja morfolégica de procesos de evolucién galdctica de Zwicky (1957), adaptada por

Kormendy (Kormendy 1982b; K&KO04). Los procesos estan divididos verticalmente en
réapidos (zona superior) y lentos (zona inferior). La evolucién rapida tiene lugar en
una escala de tiempo dindmica o de caida libre. Los procesos lentos implican muchos
periodos de rotacién galéctica. Estos se descomponen horizontalmente en aquéllos que
ocurren debido a razones estrictamente internas de la galaxia (izquierda), y aquéllos
que son inducidos por el medio, tales como las interacciones entre galaxias (derecha).
Los procesos que aparecen en el centro son aspectos que conllevan todos los tipos de
evolucién galéctica.

colapso temprano de los halos protogalacticos (Eggen et al. 1962; Gilmore &
Wyse 1998; Samland & Gerhard 2003; Immeli et al. 2004a).

Externos y rapidos.

Los modelos jerarquicos reproducen los bulbos a partir de interacciones y fusio-
nes de grandes fragmentos pregaldcticos, alrededor de los cuales se generarian
los discos a través de la caida de gas sobrante tras la fusién (Toomre & Toomre
1972; Kauffmann et al. 1993; Kauffmann et al. 1994; Kauffmann 1996).

Internos y seculares.

Estos mecanismos incluyen los procesos internos que envian gas y estrellas al
centro de las galaxias de forma progresiva. En este tipo, se incluyen teorias
en las que el bulbo crece a partir de una inestabilidad interna del disco de
tipo barrado, seguida por otra inestabilidad vertical en la propia barra (Hohl
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1971; Combes & Sanders 1981; Pfenniger & Norman 1990; Debattista et al.
2004). Una variante de esto considera que los bulbos se generarian a partir
de la disolucién de una barra ya existente, debido la aparicién de una con-
centracién central de masa (Hasan & Norman 1990; Hasan et al. 1993). Los
patrones espirales (Combes et al. 1990; Raha et al. 1991) y los agujeros negros
supermasivos (Pfenniger & Norman 1990) son considerados también procesos
internos desencadenantes de la formacién de un bulbo, porque son capaces de
enviar material al centro de las galaxias.

= Externos y seculares.

En estos procesos, la causa del crecimiento del bulbo es inducida por el entorno
de la galaxia. Los procesos seculares externos comprenderian las caidas de gas
muy prolongadas (Andredakis 1998) y las fusiones menores o acrecimiento de
satélites. En estos ultimos, el crecimiento de la estructura central procederia
del material depositado del satélite, del propio disco galdctico (Pfenniger 1993;
Mihos et al. 1995), o de una combinacién de ambos procesos (ABP01; Abadi
et al. 2003a; Abadi et al. 2003b; EMO06bD).

En realidad, no se puede establecer una separacién estricta entre los procesos
que acabamos de comentar. No sélo pueden darse conjuntamente, sino que pueden
ser inducidos unos por los otros, dependiendo de si la galaxia se encuentra aislada
o pertenece a algin grupo o cimulo galactico.



Apéndice: Discrepancias y
convergencias en los estudios de cuentas

Existen gran cantidad de factores que influyen de forma notoria en los resultados
observacionales de las cuentas, lo que a su vez afecta a su interpretaciéon con los
modelos. La principal fuente de dispersién en los resultados observacionales estriba
en las diferencias en el tratamiento de los datos y en la estimacién de los errores que
cada autor hace. Asimismo, las variaciones de campo a campo debidas al agrupamiento
de las galaxias en ciimulos, a la varianza césmica o a la absorcién variable, han dado
lugar a diversas interpretaciones de las cuentas; en muchas ocasiones, contradictorias.
No obstante, los estudios de cuentas han logrado establecer resultados cominmente
aceptados por toda la comunidad cientifica en lo referente a la evolucién de las galaxias
en el Universo. En este apéndice, comentamos los cuatro resultados mas firmemente

asentados de los estudios de cuentas.

B .1. La baja sensibilidad de las cuentas de galaxias al modelo
cosmologico

La determinacion de propiedades cosmoldgicas del Universo suele exigir el empleo
de cuentas de galaxias de un grupo de objetos homogéneos o con poca evolucion,
como el numero de E/S0’s o el de nicleos activos. Con esto se intentan aislar los
efectos puramente cosmoldgicos de los estrictamente evolutivos, puesto que este
tipo de objetos presentan caracteristicas bien establecidas, como sus LFs y épocas
de formacién (zf). Al reducir el nimero de pardmetros libres respecto al que una
mezcla normal de poblaciones galdcticas tendria, disminuimos la posibilidad de que
varias combinaciones de ellos reproduzcan las cuentas de galaxias, por lo que los
parametros cosmoldgicos asi definidos resultan mas fiables.
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Un ejemplo de la dificultad de aislar la cosmologia de los efectos evolutivos
lo proporcionan los trabajos que han intentado ajustar las cuentas épticas de los
campos profundos del HST (HDFs). Phillips et al. (2000) ajustaron el nimero de
galaxias tempranas en estos campos en la banda F814W (~ I) con varios modelos
de Universo. De todos, el que mejor reproducia las cuentas y la distribucién frente
a z fue un modelo de EdS con una evolucién pasiva simple, es decir, sin colapso
de subestructuras galacticas. Phillips y colaboradores indicaron que los modelos
abiertos, con o sin A, no predecian la distribucién observada de galaxias a alto z.
Sin embargo, ajustando también un modelo semianalitico a las cuentas de galaxias de
los HDF's pero a todas (tardias y tempranas), Nagashima et al. (2001) concluyeron
que el modelo CDM estandar no era preferible a otros, y que A no resultaba ser
un parametro critico. Lo que era indispensable en sus modelos para reproducir las
cuentas observadas era considerar que la escala de tiempo de formacién estelar es
independiente de z (y no proporcional a la de formacién de los discos galdcticos,
como suele considerarse).

Por otra parte, estudios independientes apoyan los modelos CDM: Jackson &
Dogson (2002) encuentran que las cuentas en Ky de las radiogalaxias son reprodu-
cibles con modelos de CDM, y que el ajuste resulta mejor en el caso de un Universo
de alta densidad (23 = 1), sin A y sin considerar interacciones o fusiones.

Como estamos viendo, el nimero de galaxias frente a magnitud no es un obser-
vable que pueda diferenciar inequivocamente entre distintos modelos cosmoldgicos.
Y esta afirmacién adquiere mas peso si tenemos en cuenta que los distintos modelos
estandares vigentes en cada época han sido ajustados con més o menos éxito a resul-
tados observacionales que no diferfan tanto entre si (Metcalfe et al. 1994; Metcalfe
et al. 1995; Metcalfe et al. 2001). De hecho, las cuentas de galaxias han demostrado
ser mas efectivas proporcionandonos informacion acerca de la formacioén y evolucion
galacticas, que sobre los parametros cosmolégicos del universo.

B .2. El exceso de cuentas en las bandas 6pticas y su origen: las
galaxias débiles azules

El HST ha sido clave y fundamental para desentrafiar la naturaleza del ex-
ceso de cuentas azules; gracias a que presenta un brillo de cielo menor y una alta
resolucion espacial, capaz de resolver escalas de 0.1” (Smail et al. 1995). Las profun-
didades alcanzadas por el HST son las mayores hasta el momento (Ipgiaw,aB = 29,
Vreoew,AB = 29, Brasow,aB = 29, Urzoow,aB = 28; véanse Odewahn et al. 1996;
Phillips et al. 2000; Nagashima et al. 2001), si bien el drea de muestreo no es lo sufi-
cientemente alta para considerar las cuentas representativas en cuanto a estadistica
de cielo comparadas con otros estudios.

La ventaja indiscutible de los muestreos del Hubble es que permite calcular
cuentas de galaxias segun los tipos morfolégicos, habitualmente asignados mediante
algoritmos de clasificacién automética. De esta forma, Glazebrook et al. (1994, 1995)
pusieron de manifiesto que el exceso de cuentas en los filtros azules y en UV es debido
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basicamente a galaxias irregulares y en fusién muy azules (Irr/M o Im), mientras
que las distribuciones de elipticas y lenticulares (E/S0) y espirales (S) se ajustaban
bien a los modelos no evolutivos en todas las bandas. Este resultado fue corroborado
posteriormente por infinidad de estudios (véanse Abraham et al. 1996a; Odewahn
et al. 1996; Lee & Hwang 2000; Phillips et al. 2000, entre otros), y establecié que el
exceso de cuentas en bandas azules se debia a las FBGs. En particular, Abraham
et al. (1996a), estudiando las cuentas morfoldgicas en F'814W sobre los campos del
MDS, concluye que ~ 50 % de los sistemas presentan distorsiones de marea; lo que
estd senialando la gran relevancia de las fusiones en la evolucién de las FBGs.

B .3. La fuerte evolucion de los sistemas irregulares derivada de
las cuentas azules

Como vimos en §1.3.6, las diferencias entre la densidad superficial de galaxias
medida y la esperada por la extrapolacién de la funcién de luminosidad local en
bandas azules pueden deberse a cambios del elemento de volumen cosmolégico, a
una evolucién intrinseca de la SED de las galaxias con z, a una evoluciéon en nimero
debido a las fusiones galacticas, o a la existencia de poblaciones “exdticas” de ga-
laxias cuyos mecanismos de evolucién son desconocidos. Probablemente, se deban a
una combinacién de varios de estos procesos.

Existen diversos mecanismos fisicos que pueden inducir brotes de formacion es-
telar en las galaxias, hasta tal punto, que actualmente desconocemos exactamente
cudl o cudles de ellos generan el exceso de las cuentas en magnitudes débiles que
acabamos de comentar.

Metcalfe et al. (1995) reproducen las cuentas hasta B = 27,5 mag utilizando
PLE, sin necesidad de introducir colapso o interaccién de sistemas y sin incluir una
poblacién adicional de FBGs a priori.

Por otra parte, los modelos de H97 emplean evoluciéon en nimero. Este autor
contempla tres posibles causas de este exceso en nimero de sistemas Irr/M a alto z:

= Que el ritmo de colapso galactico sea elevado a alto z, por lo que esta gran
cantidad de galaxias a alto z evolucionaron mediante fusiones al menor nimero
de sistemas que observamos a bajo z. Esto implicaria que la masa de las
galaxias a alto z es menor que la actual.

= Que exista una gran poblacién de pequenas galaxias que se evaporan y oscu-
recen tras su primer estallido de formacién estelar y supernovas, razén por la
cual no las observamos en el Universo local.

= O que las galaxias se formen a alto z con aproximadamente la misma masa que
las actuales, pero que los estallidos de formacién estelar sean mas numerosos,
locales y compactos a alto z que en el Universo local. De esta forma, cuando
los observamos a alto z, estarfamos contabilizando varias veces una misma
galaxia, ya que considerariamos sus diferentes grumos de formacién estelar
como distintos objetos.
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Por el contrario, Crawford et al. (2000) indican que el cambio de pendiente que
detectan en B ~ 24 en las cuentas de dos campos con profundidad hasta B = 26
correlaciona fuertemente con la estructura a gran escala de los mismos. Para ellos,
cabe la posibilidad de que el exceso no se deba a cambios en la funcién de lumino-
sidad ni a evolucién alguna, sino a aglomeraciones de galaxias en los filamentos del
Universo, es decir, a una gran varianza césmica.

En definitiva, hasta ahora los estudios en filtros 6pticos, sobretodo en los UV,
no parecen converger en la causa o causas del exceso observado en cuentas respecto
a modelos no evolutivos. La cuestién en este momento seria como discernir entre
todas cudl o cuales se corresponden con la naturaleza real del exceso. Los modelos
que hemos desarrollado en este trabajo (§7) han logrado reproducir bien las cuentas
opticas hasta B ~ 26 mag, y nos han proporcionado una explicién sencilla al origen y
la evolucién de las FBGs sin necesidad de hipdtesis exdticas. Segin nuestros modelos,
las FBGs a cada z surgen de forma natural cuando evolucionamos inversamente
(hacia atrds en el tiempo) la poblacién local de enanas rojas y azules mediante
fusiones de galaxias.

B .4. La baja evolucién de las galaxias en las cuentas infrarrojas

Los filtros IR seleccionan las galaxias mas por la masa de éstas que por la luz
que emiten, ya que la emision en IR de los sistemas estd menos afectada por los
estallidos de formacion estelar, en contraste con los UV y azules. Por lo tanto, a z
intermedios-bajos, las cuentas de galaxias en IR proporcionan informacién general
sobre la evolucién galactica mas independiente de los procesos causantes de la for-
macién estelar. Las cuentas de galaxias en NIR fueron consideradas como un método
efectivo para poder aislar la evolucién en niimero de la evolucién en luminosidad
pura que aparecen mezcladas en las cuentas azules; ya que en el NIR se muestrea
béasicamente la evolucién de la masa de las galaxias, y por tanto, aisla mejor la
evolucién en numero de los sistemas. Por otra parte, otras ventajas del NIR son
que la correccién K es despreciable en general y que la extincién por el polvo es
menor que en el éptico y UV (Cowie et al. 1994; Gardner et al. 1996; Moustakas et
al. 1997; McCracken et al. 2000; Vaisdnen et al. 2000; Martini 2001). Esto hace que
las cuentas y modelos en NIR se vean afectados en menor medida por diferencias
entre campos y filtros que en el éptico; lo que ha contribuido a que los estudios de
cuentas en NIR se hayan desarrollado mucho en los ultimos anos, a pesar de que el
exceso es bastante menos pronunciado que en azul.

No obstante, se debe tener en cuenta que, a alto z, la parte UV en reposo del
espectro de una galaxia se desplaza a filtros IR; por lo que las cuentas en magni-
tudes muy débiles y en determinados filtros nos muestrean galaxias con formacién
estelar activa en épocas muy tempranas del Universo. Esto volveria a implicar un
solapamiento de procesos de nuevo. Por otra parte, el tamafno de los detectores en
NIR actualmente es menor que el de los épticos. Como los detectores infrarrojos
abarcan areas de cielo menores que las CCDs en 6ptico, la estadistica suele ser peor
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en NIR que en éptico. Ademaés, las observaciones en NIR alcanzan profundidades
inferiores a las 6pticas: se ha llegado a K = 24, J = 24,5 (Bershady et al. 1998), y a
H = 24,8 con HST/NICMOS (Yan et al. 1998). Todo ello contribuye a que, a pesar
de las ventajas observacionales del NIR, sus cuentas presenten dispersiones similares
a las de las cuentas azules; y, al igual que en éptico, las pendientes de las cuentas
en NIR resultan insensibles a la cosmologia empleada para ajustarlas (Bershady et
al. 1998).

Los trabajos de cuentas en NIR revelaron que, si bien el exceso de éstas respecto
a modelos no evolutivos era bastante menor que en 6ptico, se seguia precisando de
cierta evolucién en los modelos para reproducirlas. Bershady et al. (1998) detectaron
que el exceso en cuentas en J y K respecto a los modelos no evolutivos es mayor en
las galaxias de tamano aparente més grande que en los objetos pequenos y débiles,
a pesar de que estos ultimos representan la mayor proporcién del total de objetos en
magnitudes débiles. Los autores senialan que la naturaleza de estas dos poblaciones,
que parecen ser las causantes del exceso en NIR, no puede ser determinada sélo con
los datos en NIR, y que es necesaria informacién adicional de estos objetos, tanto
espectroscopica como morfolégica. Sin diferenciar entre estas dos poblaciones, los
modelos de Saracco et al. (2001) utilizaron evolucién por colapso e interaccién para
reproducir cuentas en J y Kg. Poco después, Jackson & Dogson (2002) ajustarian
las cuentas de radiogalaxias en K considerando PLE, sin fusiones.

En la Fig. 1.9, mostrabamos las cuentas de galaxias en Kg de mayor producto
areaxprofundidad hasta el momento (CH03), hasta Kg = 21. Los autores logra-
ron definir con muy poca dispersién el cambio de pendiente en las cuentas en K
que otros trabajos ya habian detectado, aunque con menor precisiéon (Gardner et
al. 1993; Bershady et al. 1998; McCracken et al. 2000). Los autores lograban re-
producir este cambio de pendiente de las cuentas en K retrasando la formacién
galdctica tanto en elipticas como en espirales a épocas muy tardias (zf < 2), pa-
ra un Universo dominado por la constante cosmoldgica. Sin embargo, tuvieron que
introducir a priori una poblacién de enanas de formacién estelar a todos los z, de
origen desconocido.

Dado que las cuentas en NIR tampoco pueden determinar la naturaleza del
exceso de galaxias en las magnitudes débiles por si solas, se necesita combinar la
informacién de todos los rangos del espectro para extraer alguna conclusién sobre
el modelo cosmoldgico y la evolucién galactica. Los modelos que se han obtenido
en este trabajo (§7) consiguen reproducir el cambio de la pendiente en Kg a la vez
que las cuentas en 6ptico, y todo esto sin necesidad de incluir poblaciones de origen
desconocido a cada z y empleando unicamente parametros constatados observacio-
nalmente.
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Apéndice: Sistematizacion de la
reduccién de INT/WFC

I :n este apéndice, describiremos WFC, el paquete de tareas que hemos creado es-
pecificamente para reducir datos de INT/WFC, y estableceremos unas lineas de

guia para efectuar la reduccién.

C.1. Los datos de caAmaras mosaico: el formato MEF

Como se ha comentado en §4.1, la camara mosaico WFC del INT proporciona
los datos de los cuatro CCDs en cada exposicién en forma de ficheros FITS multiex-
tensién (MEF), consistentes en 5 unidades de datos (DU). La primera DU, llamada
la cabecera global o primaria, contiene Unicamente informacién comun a las cua-
tro CCDs de WFC. Las restantes DUs, llamadas extensiones, almacenan las cuatro
imagenes y cabeceras de cada una de los CCDs del mosaico. Este formato de fichero
es muy util siempre y cuando se sepa como manejar, ya que trabajar con los cuatro
CCDs de forma paralela y conjunta presenta varias ventajas frente a la reduccién de
cada extension por separado. En particular, podremos visualizar las cuatro CCDs
en conjunto, obtener una unica solucién astrométrica para toda la cdmara (con lo
cual se pueden corregir de forma mas fiable las distorsiones del campo y relacionar
entre si la geometria de los cuatro CCDs), y combinar de forma simple todas las
imédgenes en un unico campo al final.

La desventaja de todo lo anterior es que desarrollar programas que trabajen de
manera coherente y ordenada con MEFs no es inmediato. En particular, se tiene que
comprender la geometria de la cdmara y como ésta se codifica en forma de claves
o campos en la cabecera. Por otra parte, se deben tener en cuenta las distintas
propiedades de cada CCD, y trabajar con gran cantidad de parametros, que van a
variar segun el proceso a efectuar durante la reduccién.

Actualmente y a disposicién de la comunidad cientifica, existe un paquete de
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tareas que trabaja dentro de IRAF, MSCRED, disefiado por el proyecto NOAO! para
la reduccién de datos del NOAO CCD Mosaic imager, una camara de ocho CCDs.
Si bien este paquete es el mas avanzado del momento en este sentido, atin se encuen-
tra en su primera fase de desarrollo. Por esta razén, sus tareas trabajan leyendo los
ficheros en la direccién de las filas y no tienen en cuenta las relaciones en la direccién
de las columnas, por lo que los procesos de rechazo y combinacién no estan optimi-
zados del todo. También presenta la desventaja de estar disefiado para el mosaico
de NOAO, cuya geometria es més simple que la de WFC, por lo que generalizar a
mosaicos de CCDs mas complejos resulta dificil la primera vez que se trabaja con
ellos.

El muestreo GOYA tiene prevista la obtencién un gran volumen de datos en
varios filtros 6pticos con INT/WFC, de forma que necesitdbamos automatizar y
simplificar el proceso de reduccién. A pesar de que existe un paquete de reduccién
de datos de esta camara disenado por el grupo del INT, éste efectua el proceso de
reduccion de forma muy global y desarrolla algunos pasos de forma muy bésica. Una
de las desventajas de este paquete es que no presenta tantas opciones ni posibilidades
como MSCRED, y al fin y al cabo, muchos de los pasos de la reducciéon habria que
efectuarlos con MSCRED u otras tareas de IRAF. Por otra parte, la codificacién en la
cabecera del WCS que emplea el INT es algo anticuada, y versiones muy actualizadas
de IRAF no la reconocen.

Por todo lo anterior y paralelamente a la reduccién, se ha desarrollado un paquete

de tareas que trabaja con MSCRED dentro de IRAF (WFC), especialmente diseniado
para la reduccién de datos de INT/WFC.

C.2. wrc: Reduccién de datos de INT/WFC

WFC estd definido y funciona de la misma manera que cualquier otro paquete de
tareas de IRAF. A continuacién, comentaremos los pardmetros de cada una de las
tareas de las que consta WFC y su utilidad:

= dophotcnt: Introduce la solucién fotométrica en la cabecera de las imagenes.
Los pardmetros de los que consta son los siguientes:

PACKAGE = wic

TASK = dophotcnt

images = Images to hedit

rl = -25. rl photometric zero point (with sign)
r2 = 0.4 r2 photometric airmass coeff (with sign)
r3 = -0.08 r3 photometric colour coeff (with sign)

'M4s informacién acerca del proyecto del National Optical Astronomy observatorios (NOAO),
del disefio de MSCRED y el software de reduccién y andlisis de datos astrondmicos en:
http://iraf.noao.edu/projects/mosaic
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col
rms

(airmass
(err_ri
(err_r2
(err_r3
(verify
(verbose
(hlist
(flpar
(mode

»U-B?
0.

ATRMASS)
0.)

0.)

0.)

no)

yes)

)

no)

ql)

Colour used in photometric calibration
RMS of photometric solution

Airmass image header keyword

rl error
r2 error
r3 error

Verify header editing ?

Verbose?

flush pfile on assign?

Los pardmetros obligatorios son la imagen o lista® con las imédgenes cuya cabe-
cera vamos a editar (images), y los tres coeficientes fotométricos de la calibra-
cién junto con sus errores fotométricos: el punto cero (r1, err_ri), el término
correspondiente a la masa de aire (r2, err.r2) y el de color (r3, err_r3).
También se pueden introducir el color respecto del que se calibra (col), la
desviacién estdndar de la calibracién en magnitudes (rms) y la masa de aire
de la imagen (airmass). Esta tarea se utiliz6 para insertar en la cabecera de
todas las imagenes la calibracién fotométrica de su filtro (§4.2).

= fitsurfldid: Tarea que ajusta un polinomio a cada una de las filas de una
imagen o lista de imagenes (image) en primer lugar, y a todas las columnas
seguidamente, para suavizar los residuos fila a fila de los anteriores ajustes.
Los parametros a editar son:

PACKAGE
TASK

image
outimage
(funct
(interac

(axil
(o1
(lowrejl
(highrej
(gr1

(axi2
(02
(lowrej2
(highrej
(gr2
(fd1
(fd2
(flpar
(mode

La salida es

wic
fitsurfidid

spline3)
yes)

2)
3)
3.)
1.)
10.)

1)
3)
3.)
1.)
10.)
)

)
no)
ql)

Image to fit

Fit image

Fitting function
Interactive fitting?

First axis along which fitting
Order of first fitting function

Low rejection in sigma of fit

High rejection in sigma of fit

Fit rejection growing radius in pix

Second axis along which fitting
Order of second fitting function
Low rejection in sigma of fit

High rejection in sigma of fit

Fit rejection growing radius in pix

flush pfile on assign?

la imagen resultante del ajuste (outimage). Se puede modificar el
tipo de funcién de ajuste (funct), el eje o direccién en la que debe efectuarse
cada conjunto de ajustes (axisl y axis2, respectivamente), los érdenes de los

2Al igual que en otras tareas de IRAF, en WFC pueden insertarse listas de imdgenes sin més que
anteponer un “@Q” al nombre del fichero que contiene la lista en el pardmetro correspondiente.
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polinomios en cada direccién (o1 y 02), los niveles de rechazo alto y bajo en o
de cada conjunto de ajustes (Lowrejl y highrejl para la primera direccién y
lowrej2y highrej2 para la segunda) y el radio para propagar el rechazo de los
ajustes en cada eje (grly gr2). Esta tarea puede ejecutarse interactivamente
a través del parametro interac, modo en el que se muestran graficas de los
ajustes y sus residuos para poder cambiar los pardametros de los ajustes sobre
la marcha. Es una tarea auxiliar de wfc.wfcfitsurfi1did, que resulté muy ttil
en el ajuste y sustraccién de la componente difusa de las imédgenes (§4.1.6).

maskhigh: Genera mascaras de los pixeles que sobrepasan un nivel de sigmas
a imponer. Los parametros a editar son:

PACKAGE = wfc

TASK = maskhigh

input = input files (single-extens. files)
(maskroo = msk.) prefix for mask file name

(hsigcut = 3.) upper sigma maskout factor
(statsec = [1001 : 2000,2001 : 3000]) section for mean, sigma

(flpar = no) flush pfile on assign?

(mode = ql)

Esta tarea trabaja sobre imdgenes uniextensién (input). Crea ficheros de sa-
lida en los que se identifican las posiciones de todos los pixeles de la imagen
que superan un nivel dado (highcut), dado en nimero de o sobre la media de
una seccién de la imagen (statsec). Los ficheros de salida se nombran utili-
zando un prefijo (maskroot), seguido del nombre de la imagen. Esta tarea es
llamada por (wfc.wfcflatcombine), para caracterizar estructuras luminosas
residuales (estrellas desenfocadas) en los flatfields de cielo.

= photcalib: Tarea disenada para llamar interactivamente a PHOT sobre una

lista de imagenes MEF. Consta de los pardmetros siguientes:

PACKAGE = wfc

TASK = photcalib

input = List of input images

fwhmsig = List of FWHM and sky STDDEV

(extensi = 4) Extension to do photometry to

(output = default) Output photometry file(s)
(default: image.mag)

(datapar = ) Data dependent parameters

(centerp = )  Centering parameters

(fitskyp = ) Sky fitting parameters

(photpar = )  Photometry parameters

(fd1 = )

(£d2 = )

(flpar = no) flush pfile on assign?

(mode = ql)

Esta tarea permite editar todos los parametros asociados a daophot.phot des-
de ella: pardmetros dependientes de los datos (datapars), del algoritmo de
centrado (centerpars), de los de ajuste de cielo (fitskypars) y de los de la



C.2

WFC: Reduccién de datos de INT/WEFC

377

fotometria (photpars). Estas listas de pardmetros son estdndares en IRAF, por
lo que se pueden consultar en las ayudas correspondientes de IRAF. Ademés
de la lista de imagenes sobre las cuales se va a efectuar la fotometria (input),
se requiere una lista con las FWHMs de las PSFs y las RMS del cielo de cada
imagen (fwhmsig). Pueden modificarse la extensién sobre la que se va a efec-
tuar la fotometria (extensi) y el sufijo que se anade al nombre de la imagen
para crear el nombre de los ficheros de salida (output). Estos compilan toda
la informacién de la fotometria de la imagen: posiciones en las que se han
detectado las fuentes, flujo, error del flujo, magnitud, error en la magnitud,
cielo, etc.

selectkeyw: Tarea completamente equivalente a images.hselect para traba-
jar sobre ficheros MEF sin tener que seleccionar una extension. Los parametros
que presenta son:

PACKAGE = wfc

TASK = selectkeyw

images = Images from which selection is to be drawn
fields = Fields to be extracted

condit = no Any condition to the selection?
(output = STDOUT)  Output file

(extens = 1) Image extension to use in case of MEF
(keywtyp = string) Keyword type (string|number) for comparing
(keyw = ) Keyword for comparing in images

(svalu = ) If keyword is a string, value for comparing
(stroper = =) If keyword is a string,operator for comparing
(nvalu = 0.) If keyword is a number, value for comparing
(oper = =) If keyword is a number, operator for comparing
(fd1 = )

(flpar = no) flush pfile on assign?

(mode = ql)

Ademsds del nombre de las imégenes a las que se quiere extraer la informacién
(images), se debe insertar obligatoriamente el nombre o nombres de las claves
que queremos extraer de la cabecera (fields), y si se va a imponer alguna
condicién booleana a los mismos a la hora de ser considerados (condit). La in-
formacién de salida puede darse por terminal o dirigirla a un fichero (output).
El pardmetro (extens) define las extensiones sobre cuya cabecera vamos a
trabajar. En caso de que queramos imponer una condicién (condit=yes), se
deben editar los pardmetros siguientes:

e keyw: Nombre de la clave de la cabecera sobre cuya informacion se va a
imponer la condicién.

e keywtyp: Tiene s6lo dos valores posibles: string o number. Define el tipo
de valor que guarda la clave keyw.

e svalu: Si keyw guarda informacién no numérica, aqui se debe introducir
el valor no numérico con el cual vamos a comparar el campo de keyw para



378

Apéndice C: Sistematizacion de la reduccién de INT/WFC C.2

imponer la condicién.

e stroper: Tipo de operador booleano impuesto en caso de que keyw guar-
de informacién no numérica. En este caso, se limita a “igual” y “no igual”

(=y!=)

e nvalu: Si keyw guarda informacién numérica, aqui se introduce el valor
numérico con el cual vamos a comparar keyw para imponer la condicion.

e oper: Tipo de operador booleano impuesto en caso de que keyw guarde
informacién numérica. En este caso, puede ser “igual” (=), “desigual”
(I=), “mayor” o “menor” (>, <) y “mayor o igual” o “menor o igual”

(<=, >

=).

Con esta tarea pueden seleccionarse, por ejemplo, las imagenes de un filtro
dado o extraer el tiempo de exposicion de cada una. Genera directamente
listas con la informacién requerida, y en caso de pedir el nombre de la imagen
(keyw=$I), lo extrae sin anadir ninguna extensién, por lo que es una tarea
util para generar listas de entrada sin tener que editarlas, al contrario que con
images.hselect.

» wfccombine: Tarea para la combinacién de imagenes por media o por mediana,
con multiples pardmetros de rechazo (tanto por niveles como por algoritmos
mas complejos). A continuacién, indicamos los pardmetros:

PACKAGE
TASK

input
output

combine
(reject
(scale
(zero
(weight
(blank
(grow
(statsec

(1lthresh
(hthresh
(nkeep
(nlow
(nhigh
(mclip
(1sigma
(hsigma

(rdnoise
(gain

wic
wfccombine

average
avsigclip)
mode)
none)
none)

1.)

0.)

)

INDEF)
INDEF)

'READNOIS)
1GAIN)

List of input images
Final combined image

Type of combine operation

Type of rejection

Image scaling

Image zero point offset

Image weights

Value if there are no pixels

Radius (pixels) for neighbor rejection
Image section for computing statistics

Lower threshold

Upper threshold

Minimum to keep (> 0) or maximum to reject (< 0)
minmax: Number of low pixels to reject

minmax: Number of high pixels to reject

Use median in sigma clipping algorithms?

Lower sigma clipping factor

Upper sigma clipping factor

ccdclip: CCD readout noise (electrons)
ccdclip: CCD gain (electrons/DN)
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(snoise = 0.) ccdclSensitivity noise (fraction)
(pclip = -0.5) pclip: Percentile clipping parameter
(medfilt = yes) Median filter to the final image?
(xstep = 20.) Median filter x step

(ystep = 20.) Median filter y step

(verbose = yes) Print operations?

(edtit = no) Edit title at the final header?
(tithea = )  Header title of combined image
(fd1 = )

(flpar = no) flush pfile on assign?

(mode = ql)

Introduce la posibilidad de pasar un filtro de mediana, con pasos en cada direc-
cién a imponer. Estéd disenada para combinar imagenes de campo plano, y para
generar patrones de iluminacién introducidos en el cielo de las imagenes por la
correccién de campo plano (véase §4.1.4). La entrada de la tarea debe ser una
lista con las imagenes que se van a combinar (input). La salida serd la imagen
combinada resultante (output), en la cual podemos modificar el titulo de la
cabecera, a través de los pardmetros edtit y tithead. La combinacién puede
ser por media, mediana o moda. Sus parametros son en su mayoria los mismos
que los de la tarea ccdred. combine de IRAF, por lo que pueden ser consultados
en la correspondiente ayuda de IRAF (reject, lhtresh, htresh, nkeep, nlow,
nhigh, scale, zero, weight, blank, grow, statsec, mclip, 1sigma, hsigma,
rdnoise, gain, snoise, pclip). El filtro de mediana que hemos incorporado
a la tarea se acciona con el pardmetro medfilt, en cuyo caso se han de definir
los pasos para el filtrado en ambas direcciones (xpass, ypass).

wfcctran: Tarea para cambiar el sistema de referencia celeste al que esté refe-
rido el WCS de la cabecera de una imagen. Los pardametros de los que consta
son:

PACKAGE = wfc

TASK = wfcctran

image = WFC/INT image for changing WCS
(outimag = )  Output image

(verbose = yes) Print messages about actions taken?
(update = yes) Update the image header?

(wfccrsp = 