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Capitulo 1

Introduccion

Desde sus inicios la Astronomia fue un estudio visual del Universo que nos rodea.
Sélo contdbamos con nuestros ojos para percibir los fenémenos que ocurrian, dejando
de lado todo aquello que estuviera fuera de nuestros limites fisicos.

Con el desarrollo de la tecnologia fue posible capturar cada vez mds informacion
y de una manera més precisa. Ademsds, se pudo observar en otras longitudes de onda
que antes estaban fuera de nuestro alcance permitiendo obtener una idea mds clara
de los procesos en el Universo.

Dentro de los estudios de la Astronomia, el dedicado a las propiedades de las
galaxias tiene apenas un centenar de afios, cuando Edwin Hubble en 1923[1] deter-
miné por primera vez la distancia a la entonces llamada Nebulosa de Andrémeda
y descubrié que debia ser un cuerpo completamente independiente a nuestra Via
Léctea convirtiéndola en una galaxia por si sola, A partir de ahi, se descubrid que
muchas de las que se pensaban nebulosas en nuestra galaxia, también lo eran en
si mismas.

En 1926 Hubble aprovechd la resolucién brindada por el telescopio de Mt. Wilson,
para desarrollar una clasificacién de galaxias basada en su morfologia o apariencia
visual. Agrupd a las galaxias en elipticas, lenticulares (también conocidas como de
disco), espirales e irregulares. Las elipticas van de E0 cuando son claramente esféricas,
hasta E7 cuando son extremadamente elongadas. Las S0 son un disco con un nicleo
brillante y fueron introducidas por él en el afio 1936. Las espirales son divididas
ademas, en espirales normales y espirales barradas, y se clasifican ambas en base a
la apertura de sus brazos. Las irregulares finalmente, son el resto de galaxias que no



entran en las clasificaciones anteriores.

Figura 1.1: Clasificacién de Hubble para galaxias

La elasificacién de Hubble originalmente era evolutiva, y asi lo mostraba su dia-
grama. Las elipticas y S0 eran del tipo temprano, y las espirales e irregulares del
tardio. Aunque ahora se considera incorrecta esta idea, la terminologia ha permane-
cido. El éxito en la clasificacién se debe a la gran diferencia morfolégica que existe
entre las galaxias elipticas y espirales. Ademaés, sus componentes estelares son impor-
tantes para comprender las caracteristicas propias de cada galaxia. Los tipos estelares
se clasificaron a partir de la observacién en la Galaxia, pero pueden ser aplicados a
las otras galaxias. Las dos clases de estrellas que se manejan son:

» Poblacién I: Estrellas ricas en metales (2-3 %), que en astrofisica son todos los
elementos mds pesados que el litio. Se encuentran en el disco de la Galaxia,
y su érbita en torno al centro es circular. Estas estrellas son relativamente
jévenes que se han formado en los 1iltimos millardos de afios ( 1 millardo = 107
afios ). Las estrellas de poblacién extrema I (que contienen mayor porcentaje
de metal), se encuentran sélo en los brazos espirales; son las mds jovenes. Las
intermedias I como el Sol, se encuentran en el disco.

» Poblacién II: Son pobres en su contenido de metal, teniendo alrededor de 0.1 %.
Se encuentran en el componente esférico de la Galaxia (el bulbo o nicleo, y el
halo que es la zona mds tenue que rodea al bulbo). Tienen drbitas elipticas sin
un plano privilegiado o puesto de otra manera, las drbitas estan distribuidas
de manera uniforme. Son estrellas relativamente viejas, con edades que rondan



los 2-14 millardos de afios. Las extremas Il que tienen el menor porcentaje de
metal, se encuentran en el halo y en los cimulos estelares globulares que lo
rodean; ademds de ser las méds viejas. Las intermedias II se encuentran en el
bulbo ¥y aunque tienen mayor contenido de metal que las extremas II, tienen
menos que las intermedias I.

Las diferencias de edad y metalicidad entre las dos poblaciones sugieren que las
estrellas de poblacién II se formaron tempranamente en la Galaxia. Aunque no pode-
mos resolver las estrellas individualmente, si podemos a partir de un espectro hacer
un modelo de la poblacién estelar que nos ajuste éptimamente para cada regién el
tipo de poblacion dominante. En una época temprana, la Galaxia contenia gas que
era casi puro hidrogeno y helio. Al ir evolucionando estas estrellas, produjeron ele-
mentos pesados como los metales' a través de la fusién nuclear. Los vientos estelares,
asi como las explosiones de supernovas, transportaron los elementos pesados por la
Galaxia, De esta manera las estrellas que se formaron después en las afueras de la
Galaxia, pudieron contener mayores porcentajes de metales. Durante la evolucidn
estelar, el enriquecimiento de metal de la Galaxia se va incrementando. El estudio
mas detallado de este proceso llevé a Hertzsprung v Russell a crear su diagramall].
Sin embargo, por el momento nos basta el uso de las Poblaciones I y II.

Aunque son varios tipos de galaxias, detallaremos sélo las relevantes al trabajo.

1.1. Galaxias Elipticas

Son sistemas que contienen estrellas de Poblacién II, y muy poco o nada de
gas y polvo. Los isofotos (contornos de brillo constante), se aproximan a ser elip-
ses concéntricas, con una razén axial que va de 1 a 0.3. La parte numérica de la
clasificacidn, E, se da por la relacién

b 1
sl (1.1)

donde b y a son el semieje mayor y menor, respectivamente.

La elipticidad es
. (1.2)

'En astrofisica, se le llama metales a todos aquellos elementos mds pesados que el helio.
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Sin > 7, la galaxia se considera S0.

Como vemos a la galaxia en un solo plano, es muy dificil establecer si tiene
simetria axial.

El brillo superficial de una galaxia eliptica decae exponencialmente de manera
suave contra el radio. Empiricamente se ha usado la Ley de de Vaucouleurs(2], aunque
recientemente se ha visto que existe un mejor ajuste usando, la ecuacidn de Sérsie
(ver seccién 2.2.1). Hay que hacer notar, que las galaxias elipticas ticnen un relacién
directa entre sus pardmetros fisicos obtenidos con estos ajustes, con el llamado Plano
Fundamental. Este Plano vive en un espacio en tres dimensiones (luminosidad, radio
efectivo y velocidad de dispersidn) donde estas galaxias habitan.

La mayoria de las galaxias elipticas gigantes no exhiben algun tipo de rotacién
significativa, sus estrellas tienen drbitas distribuidas aleatoriamente sin un plano
privilegiado. Esto ha permitido estudiarlas como si fueran un gas en cuasi-equilibrio.

1.2. Galaxias Lenticulares

Las lenticulares o de disco, forman una transicion suave entre las elipticas y las
espirales y fueron introducidas por Hubble en 1936.

Son galaxias con un disco muy prominente que casi no contienen gas, polvo,
estrellas jovenes o brazos espirales. El disco lenticular es suave y sin caracteristicas
especiales, como en el caso de las galaxias elipticas, pero su brillo superficial obedece
a una relacion exponencial caracteristica de las galaxias espirales.

Spitzer & Baade[3], y Sandage[d] observaron que el perfil de luz seria similar al
de las espirales si todas las estrellas jévenes de Poblacién I fuesen removidas de estos
objetos. El hecho de que las galaxias S0 tengan forma parecida a las espirales pero
que contengan una poblacidn estelar similar al de las elipticas, nos sugiere que hubo
un mecanismo que removié el gas de estos cuerpos en una etapa temprana de su
evolucién. Entre las opciones se consideran colisiones de galaxias (Spitzer & Baade),
vientos galdcticos (Mathews & Baker[5]), explosiones (Van den Berghl6]).

Son raras en las regiones de baja densidad, donde son menos del 10% de las
galaxias brillantes. En regiones de alta densidad pueden llegar a ser la mitad de la
poblacién junto con las elipticas.

1.3. Objetivo de la tesis

Son varias las inquietudes que originaron este trabajo. El hecho de poder con-
tar con datos de alta calidad mediante el uso de los llamados observatorios virtuales



(grandes bases de datos que contienen observaciones hechas por grandes telescopios),
el explorar si existe una diferencia en el Plano Fundamental al hacer un ajuste a Sérsic
(originalmente era usando el ride Vaucouleurs), y finalmente, si Sérsic nos permite
ver si existe un nuevo plano, el Entrdpico.

Para ello, el trabajo se encuentra organizado de la signiente manera:

En el segundo capitulo, se verd qué pardmetros fisicos de una galaxia serdn re-
levantes a este trabajo. También se estudiara cudles son los fundamentos fisicos que
nos permiten obtenerlos a partir de una imagen astrondmica. Para finalizar este
capitulo veremos la existencia de los llamados Planos Galdcticos dependientes de
estos pardmetros.

En el capitulo tercero, se detallard lo que es un Observatorio Virtual, qué Obser-
vatorios Virtuales existen y cuéles son sus beneficios a la investigacion, ya que son

una herramienta nueva en el estudio astronomico.

El cuarto capitulo trata sobre el procedimiento usado en la extraccién de datos,
el andlisis de ellos v la presentacidn de los resultados.

El 1ltimo capitulo contiene las conclusiones obtenidas a lo largo de este estudio,
y el trabajo a futuro que se puede realizar siguiendo esta linea de investigacién,
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Capitulo 2

Antecedentes Tedricos

2.1. Magnitud y Luminosidad

Debido a que casi toda la informacién obtenida por un astrénomo sobre el Uni-
verso es gracias a un estudio detallado de la luz emitida por estrellas, galaxias, nubes
de gas y polvo, ha sido sumamente importante el poder contar con la manera de
cuantificar de la manera mds precisa posible la luz o energia recibida.

El primer catdlogo de estrellas fue hecho por Hipparco[l], usando como criterio
no s6lo la posicién de cada estrella, sino que también las ordend de acuerdo al brillo
aparente. Para esto cred una escala numérica donde la estrella mds brillante era la
mds importante, y por lo tanto era una estrella de primera magnitud. La estrella
més débil que podia observar era entonces una de sexta magnitud. Como vemos,
la escala asignaba los niimeros més pequefios a las mds brillantes.

Con el tiempo, se descubrié que los sentidos humanos como la vista y el oido
tenfan una escala logaritmica. Es decir, no percibimos de manera lineal los fendme-
nos. Por ejemplo, lo que nosotros oimos como un donido el doble de fuerte que otro,
es en realidad 10 veces mds intenso. Lo mismo aplica para nuestra vista. Asi, la escala
de Hipparco con una diferencia de 5 magnitudes se calibré para que una estrella de
primera magnitud fuese 100 veces mas brillante que una de sexta. Usando esta nueva
escala, la diferencia de una magnitud a otra es de 100% = 2,512.

Con la llegada de los fotémetros, los astrénomos pueden medir la magnitud apa-

rente de un objeto con una precision de £0,01 y diferencias de magnitud de £0,002.
Ademas, la escala de Hipparco fue extendida en ambas direcciones para incluir al
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cuerpo maés brillante, el Sol, con una magnitud aparente de m = —26,81 v al cuerpo
maés débil que se ha podido detectar con m =~ 29.

El brillo de una estrella es en realidad medido en términos de su flujo de radiacién
F. El flujo de radiacién es la cantidad total de luz emitida en todas las longitudes
de onda que pasan a través de una unidad de drea perpendicular a la direccién del
flujo por unidad de tiempo. Generalmente es la cantidad de ergios por sequndo por
centimetro cuadrado del detector que estd capturando la luz de la estrella.

Figura 2.1: Flujo a través de una esfera de radio r

Hasta el momento nos hemos referido a la magnitud de una estrella, como apa-
rente. Es decir, la cantidad que nosotros percibimos. La magnitud real o absoluta
de un objeto serd otra, dependiente de sus pardmetros fisicos y la manera en que la
percibamos se verd afectada por la distancia a la que se encuentra de nosotros y si
existe algun objeto en el camino de la luz que la atente o filtre.

Un ejemplo cléasico de como afecta la distancia al brillo de un objeto es comparar
dos focos, uno de 10 watts a 1 metro de distancia, contra otro de 100 watts a 200
metros. El primero a pesar de tener menos brillo real, nos parecerd mucho mas in-
tenso que el segundo a una distancia mayor.
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Por lo tanto, el flujo de radiacion de un objeto dependerd de su luminosidad
(energia emitida por segundo) intrinseca y su distancia al observador. Si rodeamos
a una estrella de luminosidad L por un cascarén esférico de radio v (ver figura 2.1),
tendremos que el flujo de radiacién F' a una distancia r de la estrella sera

I :

F=_— .05

4mr? (%)

Ya que L no depende de r, el flujo de radiacidn es inversamente proporcional al

cuadrado de la distancia a la estrella. Esta ecuacién es conocida como la Ley del
Cuadrado Inverso para la luz.

) Usando esta Ley, es posible asignar una magnitud absoluta M a cada estrella.
Esta serd la magnitud aparente que tendria una estrella a una distancia de 10 parsecs
(1 parsec = 3.262 anos luz). Recordando que la diferencia de 5 magnitudes entre la
magnitud aparente de dos estrellas corresponde a una razén de 100 podremos escribir
el cociente de flujos de radiacién como

Fy

—= — 100/™1—ma)/5 29
T (2.2)

donde m es la magnitud aparente del objeto.

De las dos ecuaciones anteriores y usando la distancia de 10 parsecs, se obtiene

Fis d \?
1000—MVS = 2 = | — 2.3
Usando la ecuacién (2.1) podemos expresar la razén entre las luminosidades
Lz _ 1opeme-ma)s (2.4)
Ly
También podemos reescribir (2.4) en términos de magnitudes absolutas
-ii s JOORI= M (2.5)
1

Si deseamos normalizar esta ecuacion respecto al Sol, tendremos una relacién
entre la magnitud absoluta de una estrella y su luminosidad

M = Msy — 2,510, (Li) (2.6)
G
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A esta ecuacidén algunas veces es necesario introducir una correccion, debido al
medio interestelar (ISM, por sus siglas en inglés). El ISM es gas y polvo que se
encuentra entre las estrellas, provocando el oscurecimiento de las estrellas que se
encuentran detrds de él. Este oscurecimiento, conocido como extincién interestelar,
se debe a la dispersién y absorcién de la luz de las estrellas. Por tal motivo, cuando
es necesario trabajar con ella, se introduce un nuevo término en la ecuacion, ay que
esta relacionado con la profundidad dptica 7). En esta tesis no se usé porque se
trabajé con magnitudes absolutas ya corregidas.

2.2. Perfiles de Luz

Regresando a la clasificacién de Hubble para galaxias, las de tipo eliptico parecen
ser un modelo de sencillez, una simple esfera de estrellas, sin embargo la historia es
otra. Un ejemplo es su perfil de brillo superficial. Este es dificil de cuantificar y de
asociar a sus caracteristicas fisicas, por factores que veremos a continuacion.

El qué tan grande es una galaxia, o qué tan brillante es, puede ser deducido
mediante el modelado del perfil radial de luminosidad. El cual nos indica cémo cambia
la luminosidad al alejarnos del centro. En este aspecto la ley de de Vaucouleurs|2]

I(r) =18 e (2.7)

ha sido utilizada con buenos resultados. En esta ecuacién, la intensidad efectiva
I, estd definida como I(r.), donde r. es el radio que contiene a la mitad de la
luminosidad de la galaxia. '

2.2.1. Ley de Sérsic

Sin embargo, a medida que la calidad en los datos ha mejorado gracias a técnicas
y dispositivos de deteccién modernos, la ley de de Vaucouleurs ha cedido su lugar a
una ley més general, de r/™ | propuesta por Sérsic[7] en 1968 y revisada por Caon,
Capaccioli y D’Onofrio[8]. En el caso de galaxias espirales el bulbo central puede ser
modelado con un perfil de /™. La funcién de Sérsic est4 dada por,

D e lrets**“bﬂ[(f'"e)H ~ 1 (2.8)

P

la cual es facilmente transformada en la funcién de de Vaucouleurs cuando n = 4; el
caso de n = 1 es el caso exponencial tipico de lag galaxias de disco. La aproximacién

14



b, = 2n — 0,327 es propuesta por Capaccioli[8] a partir de ajustes numéricos hechos
en base a sus observaciones en 1989 con buenos resultados.

El uso de la funcién de Sérsic ha sido bien recibido, ya que no sélo ajusta el perfil
de luz de una mejor manera, sino porque se han encontrado correlaciones interesantes
entre los parametros de Sérsic y las propiedades galdcticas, tales como su magnitud
absoluta y tamario.

Un método directo para ajustar los datos con el perfil de Sérsic es tomar el
logaritmo natural a la funcién ya dada
-
In[I(r)] = [In(L) + b) + [—2)r= (2.9)
SR

Al definir z = r y y = In[I(r)], la ecuacién se transforma en una simple ecuacién
no-lineal de la forma y = A — Bz, aunque para usar el ajuste con 3 pardametros la
ecuacion fue de la forma

y= A — Bz® _ (2.10)
De aqui se obtendra r., dado por
b '

o= (= . 2.11
re=(2) 2.11)

la intensidad efectiva I, ‘ .
L= )

y el indice de Sérsic "

f= LJC) (2.13)

Ajustes similares han sido realizados por Trujillo[19] y Blanton [20].

Hay que hacer notar, que existen errores a tomar en cuenta al momento de aplicar
este método. Para radios pequefios, los problemas van desde malas condiciones de
observacién, errores de guiado (vibracién del instrumento, por ejemplo) y de calibra-

cién fotométrica. A radios mayores, se debe de tener cuidado con la sustraccién del
brillo del cielo. . ;
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2.3. Planos Galacticos

2.3.1. Plano Fundamental
Masa Virializada
Partimos de la ecuacién
1 <d21
2 d?
donde [ es el momento de inercia , K la energia cinética y U la energia potencial de
la regién.

) - 2(K) = (U)

Si la galaxia estd en equilibrio, entonces

d*I
<EE>

con lo cual llegamos al Teorema del Virial (TV)

—2(K) = (U)

Un cuerpo esférico de N estrellas se verd igual en cualquier momento (en el sentido
estadistico) asi que podemos eliminar el promedio temporal. De esta manera, el TV

lo podemos expresar como
i
-2 E —2—miv? =U
i=1

Si la esfera tiene un radio R, N nimero de estrellas de masa m, la masa total del
sistema serd M = Nm. Podemos dividir la expresién anterior por N de modo que

N
M.
- S =U (2.14)
i=1 _

Como es igualmente probable observar una estrella en la direccién radial que en
cualquiera de las otras direcciones (6, @)

() = (u) + (v3) + {vg) = 3(v7)
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entonces
LK
3 = () = 302) = 307
i=1
donde o, es la dispersion en la velocidad radial.

Usando la aproximacién para la energia potencial gravitacional total

3 GM?
L~=tg

Usando las ecuaciones (2,15) y (2,16) en (2,14)

3GM?
—3Mo? =2
3Mo; F R
3GM
i g ORI
9% Mg

2 o~
g, ~ _]V[Vz'ria,l

OR

nos queda la masa virializada My ria
5R .
s 2
MVzrial e a q-r

Relacion Faber-Jackson

(2.15)

(2.16)

(2.17)

En las galaxias espirales existe una relacién entre su luminosidad y su velocidad
méxima de rotacién. Esta correlacién se conoce como la de Tully-Fisher[21]. Para
el caso eliptico asumimos que la razén masa a luz, C)yp, es esencialmente constante
para todas las galaxias y que sus brillos superficiales promedio son todos iguales

(como se asumié para Tully-Fisher)
M
TR Cur

sustituimos en (2,17)

5R
L~ Cup—o;

LF

(2.18)



Si es el mismo brillo superficial, la ley de Freeman[22] la podemos escribir como

L L
— =Csp = R*= —
R SB T
donde el brillo superficial constante es Csg, entonces
e L
2 4 ML 1
L* =~ C‘JIIJLGQGr B G—SEEUF
de donde se obtiene
Leca,

evaluando en el centro de la galaxia
L « o}

esta relacidn es conocida como la de Faber-Jackson[9].

Para tener un mejor ajuste se introduce un segundo pardametro, el radio efectivo
Te, €l cual contiene a la mitad de la luminosidad de la galaxia.

L e afr? (2.19)
la ecuacién (2.19) es conocida como el Plano Fundamental.

Para su representacion y ajuste, existen variantes de esta ecuacién. En este tra-
bajo fueron usadas las siguientes:

Lxof (2.20)
Locr? (2.21)
og X T (2.22)

El ajuste a estas ecuaciones es sencillo. Primero se introduce una constante de
proporcionalidad, y se toma el logaritmo a ambos lados. De esta manera nos queda
una ecuacion de la forma log(L) = log(A) + Blog(r.) que puede representarse con
una ecuacion lineal y = a + bx.

Cabe recordar que el radio efectivo usado para este ajuste, ha sido el obtenido
por la funcidén de de Vaucouleurs y sélo en fechas recientes se ha empezado a usar el
método de Sérsic. Como parte de este trabajo, haremos una comparacién entre los
dos perfiles.
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2.3.2. Plano Entrépico

Un ejemplo del aspecto fisico relacionado con los pardmetros obtenidos de la Ley
de Sérsic, es poder aplicar el concepto de entropia a los cuerpos galdcticos.

Las galaxias presentan una gran regularidad en sus distribuciones de luminosidad
globales. Dentro de un gran rango de tamafios, este perfil de luminosidad puede ser
descrito por la generalizacion de la ley de de Vaucouleurs, la ley de Sérsic.

Esta regularidad puede ser comprendida en términos de un proceso de relajacion.
Las galaxias elipticas parecen estar en estado de cuasi-equilibrio, lo que implica que
siguen el teorema del Virial escalar 2K + U = 0, donde K es la energia cinética y U
la potencial. '

De la Segunda Ley de la Termodindmica sabemos que un sistema dindmico en
equilibrio se encuentra en un estado de maxima entropia. Debido a sus peculiari-
dades (interacciones de rango amplio, equivalencia de masa inercial y gravitacional,
ete), la termodindmica de los sistemas gravitacionales presenta algunas dificultades
(Lyndel-Bell y Wood[10]). Un ejemplo es el hecho de que si una galaxia se encuentra
en el estado de maxima entropfia, las érbitas de sus estrellas tendrian que permanecer
estables, sin embargo, la interaccidén gravitacional entre ellas no lo permite.

Para estos sistemas, el estado de equilibrio nunca es alcanzado lo cual hace nece-
sario definir varias escalas dindmicas de tiempo:

» El tiempo natural dindmico tg ~ ﬁ, donde p es la densidad promedio del

sistema.

= La escala temporal de relajacidn violenta typr definida como tyg = t4, relacio-
nada al proceso de mezcla de fases que lleva a un estado de cuasi-equilibrio.
Hay que aclarar que el término fases se refiere a las condiciones iniciales de las
particulas, sobre todo si la galaxia es producto de la colisién de dos galaxias
muy diferentes.

» El tiempo secular, es la escala de tiempo real, continua.

Existen otras escalas de tiempo, pero no son relevantes en este trabajo.

Para galaxias elipticas, tenemos que typ = €ty con € ~ (b%w)_l ~ 107® (donde

N es el nimero de particulas). Por lo tanto, aun si la entropia S de una galaxia
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sigue creciendo en la escala de tiempo secular, ‘después de una relajacién violenta
tendremos g~ ~ ¢. Decir que el sistema esté en una etapa de cuasi-equilibrio, es

equivalente a decir que el valor de la entropfa tiende a una constante.

De acuerdo a estudios de estabilidad realizados por Lynden-Bell[11] se encuen-
tra que una esfera aislada térmicamente (energia constante), donde el contenedor
es expandido en una pequena fraccion, surge una inestabilidad si llega a existir una
diferencia significativa entre la energfa del nicleo y sus alrededores, porque la esfera
se convierte en un minimo de entropia local con energia, masa y tamaiio final fijo.
Por lo tanto, el sistema puede alcanzar niveles mas altos de entropia al evolucionar
de la isotermalidad. En otras palabras, si en un instante el nucleo es mds caliente que
sus alrededores, provocard que aumente su temperatura y densidad en un efecto de
cascada,; el calor irradiard hacia las partes externas del sistema, pero la temperatura
en la periferia no podrd aumentar lo suficientemente rdpido para mantener la que
tiene el nicleo y por lo tanto la isotermalidad se rompe. Tampoco es ttil desde el
punto de vista observacional ya que los perfiles observados son més pronunciados que
el perfil isotérmico.

Es importante recalcar que aunque no hay estados exactos de entropia estacio-
naria para sistemas gravitatorios (esto es, sin estados de entropia maxima absoluta),
pueden existir estados de minima energia, como fue sugerido por Wiechen et al[12]).
Para alcanzar tales estados de equilibrio, el sistema debe necesariamente pasar por
una fase de relajacién violenta ya sea por colapso o por fusién de galaxias. La configu-
racion final dependeréd, en principio, de qué tan violenta sea la fase de relajacién. Esto
obviamente abre la interrogante de cémo estos equilibrios; basados en una energia
minima, se relacionardn con la entropia final del sistema.

En 1999 Lima-Neto et al[13], introdujeron la entropia especifica s = %, que es la
entropia normalizada por la masa M. La entropia especifica fue calculada al asumir
que las estrellas obedecen a la ecuacidn de estado de un gas ideal. Usando la defini-
cién clasica de la entropia en termodindmica, Lima-Neto mostré que las galaxias de
dos cimulos y un grupo tenian el mismo valor de s. Por lo tanto, uno podia derivar
las distancias relativas entre estos cimulos usando el perfil de Sérsic para modelar la
distribucién de luz, ya que es posible suponer que al formarse en un ambiente similar
y cercano, tendrdn caracteristicas finales similares.
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Asi, a partir de la ecuacién (2.8) introduciendo v =1 y b, = 2 — 0,327

) = e M) — 1 (2.23)
desarrollande _—
I(r) = Lete %) (2.24)

que puede ser reescrita de forma compacta como
£(r) = See &) (2.25)

caracterizada por tres pardmetros primarios: v, el parametro de forma (independien-

1

te de la distancia, v = 1); @, el pardmetro de escala ( @ = r./bs, dependiente de
la distancia en segundos de arco); v Iy, el pardmetro de intensidad (Zg = I.e", en
ergslarcseg?).

Mellier y Mathez[14] tomaron esta expresién y realizaron una deproyeccidn para
perfil de densidad tridimensional, la cual tiene la forma:

p(r) = po(Z)Pe B (2.26)
donde e M
Po = Iy :2;:{'1—1__??] T (2.27)
¥
p=1—0,6097v + 0,05463° (2.28)

Por otro lado, tenemos que la entropia especifica

5 1 5
5= E - —ﬂfuln{p_in}pdﬂ {229}
donde p es la densidad de masa, P es la presién. Usando la definicion el promedio

[ zf(z)dz
f flz)dz

e e (2.30)

nos queda la entropia especifica
s=<ln(p"1P%) > (2.31)
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De la ecuacion del equilibrio hidrostético

dP(r) GM(r)p(r)

B —— 2.32
dr e (2:32)

btenemos P(r) en términos de p
P(r) = —/ G—M’—E;)'Oﬂdr (2.33)

Usando (2.26) y (2.33) en la ecuacion (2.31) podemos obtener una entropia es-
pecifica en funcién de 3, a, v
s = s(So,a,v) - (2.34)

La expresién resultante es complicada, pero Lima-Neto, Gerbal y Mérquez[15]
obtuvieron una expresién analitica que la aproximaba adecuadamente

1 5
s(a, v, 5g) = z In(Xo) + iln(a) + F(v) (2.35)
donde - ‘
F(v) =02In(v) — = +3,907 13 - 2,7 (2.36)
v

Si la entropia especifica de las galaxias, s(a, v, o), es una constante, o muestra al
menos una dispersion pequeinia alrededor de su valor promedio, entonces la ecuacién
(2.35) define una superficie delgada en el espacio de pardmetros [, a, v/, 0 un plano
en el espacio [In(Xy), In(a), F(v))].

Los pardmetros v, ¥y y a pueden calcularse dlrectamcnt(, a partir de los datos
obtenidos en el ajuste de Sérsic.
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Capitulo 3

Observatorios Virtuales

3.1. Historia

Tradicionalmente en la investigacién astrondmica, los datos usados provienen de
grandes observatorios en las cimas de las montanas. Sin embargo, la cantidad de
astrénomos es cada vez es mayor y el acceso a ellos es cada vez més competido. Por
otro lado, de manera reciente se ha observado que la cantidad de datos generados
por los astronomos se ha incrementado velozmente. Esto sucede a tal grado que los
investigadores sélo usan una pequeila parte de la informacién obtenida, quedando
muchos datos por reducir. ‘ ‘

Usando un ejemplo, si un astrénomo observa durante tres noches 100 galaxias
elipticas, ya que desea realizar un estudio sobre canibalismo galdctico, sélo usard aque-
llo que le sea util. Mientras tanto, un investigador que busque supernovas podria usar
esas mismas imagenes si tuviera acceso a ellas, sin necesidad de requerir el acceso a
un observatorio.

Situaciones como ésta, han desarrollado el concepto del Observatorio Virtual
(OV). Usando las nuevas tecnologias de cémputo como los clusters de alto desem-
pefio, arreglos masivos de almacenamiento y redes de alta velocidad con banda ancha,
es posible poner a disposicién de los astrénomos Terabytes de datos.
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3.2. Funcionamiento

El Observatorio Virtual es, entonces, una iniciativa que se ha vuelto muy popular
en las comunidades astronémicas de muchos paises. Su objetivo es permitir a los
astréonomos de todo el mundo acceder via Internet, de preferencia en redes de alta
velocidad y con grandes anchos de banda como los que ofrece el Internet-2, a todas
las bases de datos astrondmicas disponibles, producidas en tierra o en el espacio.
También debe proporcionar a los usuarios técnicas de estandarizacién de los datos
existentes y herramientas avanzadas de andlisis. Por dltimo, debe poder ser utilizado
para realizar y almacenar una gran cantidad de cédlculos numéricos producto de
trabajo principalmente teérico. Por lo tanto, los OVs tienen bdsicamente cuatro
lineas de trabajo. '

= Integracion de la Base de Datos Astrondmicos.
» Acceso y analisis a la base de datos: generacién de herramientas cibernéticas.
» Ciencia: aplicaciones, uso e investigacién astronémica.

= Docencia: educacién bésica, media superior, superior y posgrado.

3.2.1. Integracion de la Base de Datos Astrondémicos

Los astrénomos observacionales que participan en este tipo de proyectos realizan
actividades como las siguientes.

1. Recopilan toda la informacién posible, de datos observacionales reducidos y no
reducidos, que se han generado durante varias décadas por telescopios.

2. Clasifican la informacién recabada de acuerdo a las politicas del proyecto.

3. Generar proyectos observacionales que utilicen la informacién contenida en el
OV.

3.2.2. Acceso y andlisis a la base de datos: generacién de
herramientas cibernéticas

Una vez que se ha recolectado y clasificado toda la informacion astronémica obser-
vacional, se procede a generar los METADATOS de acuerdo con el punto 2 anterior.
Para realizar este proceso se debe de tener una infraestructura computacional ade-
cuada que permita el almacenamiento masivo y la manipulacién eficiente de la base
de datos, ademads de contar con personal especializado.
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3.2.3. Ciencia: aplicaciones, uso e investigacion astronémica

La ciencia que puede realizarse con un OV es tan, o més variada que la realizada
con los observatorios tradicionales. Ademads, por sus caracteristicas computacionales
también se presta para el estudio de modelos tedricos usando la simulacién numérica.
Al combinar estos dos elementos, se tiene una excelente herramienta para comparar
in-situ los modelos con las observaciones realizadas. Asi, un investigador puede reca-
bar primero toda la informacién teérica y echar a andar un modelo al mismo tiempo
que solicita a la base de datos objetos que cumplan las caracteristicas de su campo
de estudio.

3.2.4, Docencia

El tener libre acceso a los datos astrondémicos permite participar a todos los
niveles educativos. Desde un proyecto sencillo de primaria, que use animaciones de
alta calidad generadas por los tltimos modelos matemédticos, hasta una tesis doctoral
que estudie la estructura a gran escala del Universo.

Por otro lado, sabemos que en México no existe la licenciatura en Astronomia como
en otros pafses. La tinica forma de hacer astronomia profesionalmente es por medio de
estudios de posgrado. Los OVs se convierten entonces en un gran apoyo en los cursos
propedéuticos asociados a los posgrados que ofrecen maestrias y doctorados en dicha
materia, ya que la vasta informacion que se encuentre almacenada en su base de datos,
junto con programas desarrollados por especialistas en computo, proporcionard a
maestros diferentes materiales para que el estudiante aprenda los conceptos basicos
de astronomia. Ademas, nos lleva a pensar que la primera licenciatura en Astronomia
en el pais no estd muy lejos de ser creada dado el gran potencial que ofrecen los OVs.

3.3. Caracteristicas Técnicas

Los programas (software) que se utilizan para el estudio de datos astronémicos,
como IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) e IDL (Interactive Data Lan-
guage), dependen de diferentes rutinas y herramientas de analisis. En los OVs la
metodologia es muy semejante excepto que los datos y las rutinas serdn proporcio-
nados por un servidor que puede estar corriendo en computadoras remotas. En esos
programas, hay componentes centrales que proporcionan un alto nivel de funciona-
lidad, por ejemplo, la lectura de archivos FITS (Flezible Image Transport System)
o imdgenes agrupadas. El OV utiliza exactamente el mismo modelo, con la novedad
de que ahora uno se encuentra en el mundo de los datos distribuidos. Como hemos
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repetido en varias ocasiones la cantidad de informacion es tan grande que seria muy
tardado bajar todos esos datos a una computadora local y muy dificil encontrar los
datos relevantes.

Por lo tanto, las tareas fundamentales de un OV serdn:
1. Encontrar los datos disponibles que requieran los usuarios del OV.

2. Tener acceso a los datos (imégenes, catdlogos y espectros) ejecutanco peticiones
simples.

3.3.1. Arquitectura

Un OV deberd contar con una arquitectura computacional distribuida que pro-
porcione un acceso eficiente y uniforme a los datos y servicios independientemente de
su ubicacién o implementacién. Los archivos de datos con los que contard el OV son
muy variados y con diferentes politicas de acceso, por ello cada uno de estos datos
debera tener asociado un METADATO, que utilizard un estandar para definir el tipo
de archivo, la coleccidn de datos, etc. El OV deberd contar con una capa de acceso
a los datos que proporcione una interfaz sencilla y uniforme para todos los datos y

servicios, y que permita a las aplicaciones de los usuarios acceder al los recursos del
ov. '

Internet Intranet
>
.‘— -------- —_—
Servidor Servidor Servidor
Web Base de Datos de Archivos

Figura 3.1: Configuracién de un OV

Archivos de datos

Los datos que se van a manejar en un OV pueden ser muy variados e inclu-
yen catédlogos, imagenes y espectros. Estos pueden ser organizados en colecciones de
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datos, asi como en METADATOS que se utilizardn para describir al archivo y sus
propiedades.

Estindares de METADATOS

Los METADATOS se pueden definir como “datos sobre un dato” y estdn estruc-
turados con informacién sobre el OV. Este tipo de concepto puede ejemplificarse
con el formato de imédgenes FITS o archivos XML, ya que cada uno de ellos cuenta
con informacién inherente al objeto en sus encabezados o etiquetas. Actualmente
ya existe un estandar que estd siendo desarrollado por la Comunidad Internacional.
de Observatorios Virtuales (IVOA: http://www.ivoa.net/) llamado VOTable Format
Definition (versién 1.1). Este formato toma en cuenta informacién muy diversa co-
mo: la identificacién del OV que estd proporcionando el dato, de la ubicacién del
observatorio desde el cual se adquirié la imagen, datos acerca del autor, el telescopio
que se utilizé, los datos del objeto, etc.

Acceso a los datos

La capa de acceso a los datos (Data Access Layer, DAL) deberd proporcionar una
interfaz uniforme para todos los datos, METADATOS y servicios de cémputo en el
OV. Para el acceso a los datos se debe de trabajar tanto en los programas del servidor
como en las aplicaciones del usuario. Por el lado de servidor se ejecutaran programas
que seran la interfaz entre los archivos y los servicios de cémputo del OV, tales como
manejo de los datos, transparencia, y replicacién. En cuanto al usuario se deberdn
utilizar diferentes API’s (Applications Programming Interfaces) que servirdn para
manipular los datos.

Consultas y Servicios de Cémputo

Mientras que la capa de acceso a los datos y los estandares de los METADA-
TOS se utilizardn para ligar archivos y accesos de datos, las consultas y servicios de
cémputo serén utilizadas para manipular la informacién y proporcionar capacida-
des estadisticas de anélisis de la correlacién y la imagen requeridas para la mineria
de datos. El manejador de base de datos deberd contar con diversas herramientas
que permitan la manipulacién de grandes cantidades de informacién (Terabytes y/o
Petabytes).
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Mineria de datos

La mineria de datos nace de la necesidad de obtener informacién especifica de
una base muy general. Estudia las las correlaciones y nexos entre diferentes tipos de
datos, de tal manera que la bisqueda de un dato en particular sea lo méds rdpida y
eficiente.

El campo de la mineria de datos incluye la visualizacién, el analisis estadistico e in-
terpretacién de datos. Para ello se deben generar diferentes aplicaciones, Comtinmen-
te se pueden programar utilizando java, java beans, asp, php.

3.4. Dos Observatorios Virtuales

Hoy en dfa existen tantos OVs que han formado una red. Los mds importantes y
relevantes a este trabajo son Sloan y MAST. ;

3.4.1. Sloan

En palabras del mismo proyecto (http://www.sdss.org/), es el examen as-
trondmico més ambicioso jamds realizado. Una vez terminado, proveerd las mds
detalladas imégenes dpticas (cubriendo casi la cuarta parte del cielo), ademds de
un mapa tridimensional de cerca un millén de galaxias y cuasares.

El Sloan Digital Sky Survey (SDSS), usa un telescopio de 2.5 metros en Nue-
vo México, EEUU, equipado con dos instrumentos especialmente construidos. Tiene
una camara de 120 megapixeles que cubre 1.5 grados cuadrados del cielo de una
vez. El tamano de pixel equivale a 0.396 segundos de arco. Usa también un par de
espectrémetros los cuales pueden obtener el espectro y la distancia de 600 objetos
en una sola observacion. &

Queda claro que los instrumentos utilizados por el SDSS generan una gran can-
tidad de datos como vemos a continuacidn:

Imégenes 7.5 TB
Volumen de Datos Catédlogos (formato FITS) 1.5 TB
Catalogos (Base de Datos SQL 3.0 TB

El acceso a los datos se realiza a través del Servidor de Catdlogo de Archivos
(CAS) donde se hacen las peticiones SQL, y del Servidor de Archivos de Datos
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(DAS) que contiene las imdgenes y espectros ya reducidos.

Sin embargo, debido al gran volumen de informacién que maneja, las busquedas
no son del todo triviales por la cantidad de pardmetros de seleccién existentes. La
biisqueda SQL puede hacerse a través de una pagina Web
(http://cas.sdss.org/astro/en/tools/search/IQS.asp) donde menciona algu-
nos paradmetros importantes de una manera clara (filtro, regién en el cielo, magnitu-
des, etc), mientras que otros no lo son, como las caracteristicas descriptivas de cada
imagen (si esta saturada, tiene objeto difuso, etc). Este es un punto problemdtico
ya que si no se entiende a la perfeccién cada pardmetro, la buisqueda serd infruc-
tuosa y 1o lo sabremos hasta después de haber bajado un volumen considerable de
informacién. La busqueda puede hacerse directamente con el lenguaje SQL en la
pégina http://cas.sdss.org/astro/en/tools/search/sql.asp pero se debe de
tener cierta experiencia en este lenguaje.

Algo notable en esta base de datos, es que planea incluir en un futuro cercano
informacién de los pardmetros de Sérsic como complemento a las imégenes de galaxias
elipticas. Lamentablemente, la falta de experiencia y tiempo para escarbar una base
de datos de esta magnitud no permitié que se explorara a fondo para obtener una
serie de imdgenes que pudieran incluirse a la muestra.’

3.4.2. MAST

El Archivo Multimisiones del STScl (Instituto de Ciencias del Telescopio Espa-
cial) contiene una gran variedad de datos astronémicos provenientes de diferentes
archivos enfocdndose principalmente en las regiones Gptica, ultravioleta e infrarroja
del espectro.

De especial interés son los Productos Cientificos de Alto Nivel (HLSP). Son image-
nes completamente procesadas (reducidas, limpiadas de rayos. césmicos, etc). listas
para analisis. 3

El acceso a los datos es sencillo, en http://archive.stsci.edu/ es posible intro-
ducir el objeto del cual se desean los datos (por ejemplo NGC1399) y se realizara una
bisqueda en las misiones. En la pagina de resultados nos dard las misiones en las

L Aunque en el intervalo de tiempo que hubo en lo que se terminé este trabajo hasta su presenta-
cién, se asisti6 a un taller de OVs en la UNAM, donde finalmente se obtuvo la manera de conseguir
galaxias elipticas de SLOAN. Por eso finalmente se anexé en un apéndice la manera de hacerlo, sin
incluir esas muestras en este trabajo. L
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cuales haya sido observado el objeto y si estdn disponibles los HLSP. Si lo estdn,
habra una liga apuntando a ellos.

Los datos usados en este trabajo provienen del Telescopio Espacial Hubble (HST),
a través de MAST. Las imdgenes fueron capturadas por la Cdmara de Campo Amplio
(WFC), que contiene 4 CCDs. Tres de los CCDs estén en un arreglo en forma de "L”,
con una resolucién de 0.1”por pixel. El filtro usado es el F814W con una longitud
de onda de aproximadamente 0.8 micrémetros. Este filtro es usado comtinmente en
los estudios galdcticos ya que nos permite estudiar las estrellas directamente, sin que
nos afecte la existencia del polvo.
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3.5. Muestras

3.5.1. Criterios de seleccion

Al momento de escoger las muestras para este trabajo se tuvieron varios criterios
de seleccién. El primero fue que los datos se obtendrian exclusivamente de OVs. Es
decir, estariamos limitados a lo que se encontrara disponible y que fuera de fécil
acceso.

Segundo, las muestras deberfan de ser de alta calidad, lo que significa que las
imdgenes deberian estar “reducidas”. Esto es porque las imagenes recién adquiridas
por un CCD no son aptas para el andlisis cientifico como se detalla en el segundo
apéndice. Gracias a las condiciones de observacién del Telescopio Espacial Hubble,
donde no existen los problemas atmosféricos, las imagenes fueron de muy alta cali-
dad y resolucién. Si acaso el unico problema fue que en algunas galaxias el centro de
ellas se encontraba saturado (no se pudo encontrar una imagen con menor tiempo
de exposicién), aplanando el nivel de cuentas en esta region. Para ello fue necesario
excluir dicha zona de los datos a ajustar.

El tercer criterio es que sean galaxias cercanas (con pequeno corrimiento al ro-
jo), para que tuvieran un gran tamafio angular aparente y tener mas datos para el
ajuste. Aqui aparecié un problema inesperado. En algunos casos la galaxia tenia un
tamano mayor al del encuadre del CCD, sin embargo, parece ser que no afecté el
ajuste realizado al perfil, pero tal vez si afect6 al radio efectivo calculado.

Finalmente se incluyeron un par de galaxias atipicas (una de disco, otra peculiar)
y dos gigantes (cD) para ver que tan aplicable es Sérsic a sus perfiles de luz.

3.5.2. Muestras

A continuacién se presenta una tabla con las galaxias de la muestra, con datos
obtenidos de Hyperleda (http://leda.univ-lyoni.fr/).
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Capitulo 4

Analisis de datos y resultados

4.1. Analisis de datos

Una vez obtenidos las imdgenes del HST se procedid a separar el frame (ya que
por las caracteristicas del telescopio, vienen 4 frames por archivo FITS de interés
para su uso. Esto se hizo directamente del programa para ver los archivos FITS, DS9.

En este punto las imédgenes se encuentran en posibilidad de ser traducidas a tablas
de daftos numéricos usando la funcidn ellipse (ésta se encuentra dentro del ambiente
de IRAF en stsdas.enalysis.isophote) dentro del paquete STSDAS de IRAF. Esta
funcién ajusta isofotos elipticos a la imagen de la galaxia.

El ajuste realizado es de manera iterativa. En cada corrida se usan los pardmetros
del centro de la elipse, el semi-eje mayor a y el d4ngulo de posicién (dngulo azimutal
del eje mayor, en direccion contraria a las manecillas del reloj). Para describir la
desviacion de los isofotos de elipses perfectas, se expresa la diferencia entre el radio
observado y el de mejor ajuste en términos de una serie de Fourier con respecto al
ingulo polar (8).

También es necesario traducir la tabla de valores del formato .tab generado por
ellipse, a una simple tabla en texto ASCIL Esto lo logramos usando el comando
tdump ( ver tables.ttools en IRAF).

Para este trabajo sélo se necesitaban los dos primeros campos de informacién,

SMA (Semi-Major Awis Length, longitud del semjeje mayor, en pixels), e INTENS
(que nos da el valor del pixel) ya que lo que nos interesa es determinar el perfil radial.
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Con esto obtenemos una tabla de parejas de valores que nos indica la variacién de la
intensidad del pixel conforme se aleja del centro de la galaxia.

Se us6 el lenguaje de programacién Python (ver el apéndice B) por su extensa
variedad de médulos relacionados al &mbito cientifico. De tal manera que en un sélo
programa se pudo manipular la tabla de valores, hacer el ajuste y hacer las graficas
para la inclusién en este trabajo.

Antes de correr el programa sobre las tablas generadas, es necesario hacerles al-
gunas ediciones a ellas. Primero se tienen que cortar los primeros valores de la tabla
obtenida, correspondientes a la parte central de la galaxia. Los motivos generalmente
son el seeing, vibracién del instrumento o saturaciéon como fue en nuestro caso (las
dos primeras no aplican al ser datos del telescopio espacial y no hay atmosfera de
por medio). El recorte fue de unos 3 segundos de arco aproximadamente (poco mas,
poco menos, dependiendo de la galaxia en particular). En el otro extremo, el corte
fue hecho para no incluir el brillo del cielo en el perfil. Una de las razones, es que al
momento de correr el programa se sustrae el valor del cielo, los valores por debajo a
este marcardn error y tal vez sea necesario volver a correrlo. :

Ya con las tablas listas, el programa las 1eeré, junto con un archivo que contiene
los valores del pardmetro de escala del CCD (para hacer la conversién de pixels a
segundos de arco), la velocidad de recesién (para calcular la distancia de la galaxia
y convertir de segundos de arco a kpc usando la constante de Hubble Hy), el brillo
del cielo (para sustraer el ruido) y la magnitud aparente de la galaxia (para obtener
su luminosidad en unidades solares).

Con estos datos, se realiza un ajuste no-lineal usando una subrutina que emplea
el algoritmo de Levenberg-Marquardt. La ventaja de este método es que es muy ro-
busto y aventaja a los tradicionales de tipo gradiente.

Una vez realizado el ajuste se calcula el radio efectivo, la intensidad efectiva, el
{ndice de Sérsic y la luminosidad de la galaxia. Con estos datos, es posible hacer una
gréfica para comparar el modelo creado por el ajuste contra los datos reales de la
observacién. El programa también genera un archivo de texto con los valores de n,
radio efectivo, intensidad efectiva, la chi cuadrada y la luminosidad.

Con los archivos generados por los ajustes a cada galaxia se crea una nueva tabla
agregando los valores de la velocidad de dispersién para realizar los ajustes de los
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planos galdcticos.

Con la nueva tabla de valores se hacen los diferentes ajustes para cada caso:
En el del Plano Fundamental, se hacen ajustes a las parejas Luminosidad-Velocidad
de dispersién, Luminosidad-Radio efectivo, Velocidad de dispersién-Radio efectivo.
Estos se realizan para los dos casos, Sérsic y de Vaucouleurs. '

Finalmente, con la aplicacién del Plano Entrépico a los pardmetros de Sérsic,

realizamos una nueva grafica que nos permita comprobar su existencia en la muestra
estudiada.
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4.2. Resultados

El primer resultado es la clara diferencia entre uno y otro ajuste. En el caso de de
Vaucouleurs, al forzar que tenga un exponente n. = 4 la curva del modelo no se apega
a los datos en la mayoria de las ocasiones. Este hecho es aparente al comparar los
valores de x?(el pardmetro de error, entre mas pequeiio sea, los ajustes son mejores),
pero si vernos las gréficas en la figura 4.1 serd més evidente. Por ejemplo, usando el
caso de la galaxia NGC 1399 la diferencia es clara. Sélo en aquellas galaxias cuyo
exponente es n ~ 4 no se ve tan facilmente.

NGC 1399 NGC 1399
T T T T o T T

Intensidad {log)

Inteasidad (log)

8o 0.5 1o 5 3.0 3.5 B.D 0.5 10 a5 30 35

1.5 2.0 1.5 .0
Distancla radial (kpc) Distancia radfal (kpe)

Figura 4.1: Izq:Ajuste de Sérsic. Der: Ajuste de de Vaucouleurs. La linea continua
representa al modelo, y los puntos a los datos de observacion.

El resto de las gréaficas se encuentran en el apéndice A.

A continuacién, se presentan los resultados obtenidos en los ajustes. La primera
columna nos da el nombre de la galaxia. La segunda tiene el valor calculado de
la luminosidad, en unidades solares (L/Lg). La velocidad de dispersiéon og ya es
conocida. Después vienen los valores obtenidos por Sérsic (n, el radio efectivo en
kpe, la intensidad efectiva y la chi cuadrada del ajuste). Finalmente los mismos
valores en el ajuste de de Vaucouleurs.
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De la tabla anterior se extrae la informacién para graficar las diferencias entre
une y otro ajuste en el Plano Fundamental, como veremos a continuacion.

En la grafica de Luminosidad contra la velocidad de dispersién (figura 4.2), no
hay diferencias ya que ninguno de estos pardmetros depende del ajuste realizado.

Sersic deVaucouleurs
1l
s -
o1 - 13 Lo L
- i
o

Local ¥ B e S

1 u \ﬁﬂ:‘"‘ n y "‘:’1:
n A
o
1 -____.f"' E L gt
e =
H o gl
ar T (X} 5] 0 [ 1% ol EE] [(E] ] [E} % i
Loglgldanjs L) o

Figura 4.2: Luminosidad contra velocidad de dispersidn.

En cambio, vemos una diferencia comin en las que involucran al radio efectivo
tomado del ajuste. En ambas gréficas (4.3 y 4.4), para el caso de Sérsic observamos
como los datos tienden a agruparse en el eje del radio efectivo, y a dispersarse en los
otros ejes.

Sersic ABVauCOUIEUrS
L&

e Locrk e LocrT
H Sfe

" = i

® 4

-3 =% [] [X] ¥ [ 1) -1E E 1 [-1] [X] ] [E] T

Lonfr) e Loiry] g

Figura 4.3: Luminosidad contra radio efectivo.
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deVaucouleurs
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Figura 4.4: Velocidad de dispersién contra radio efectivo.

En ambos casos, los exponentes del ajuste son mds pequenos para Sérsic.

Otro dato que podemos obtener, es la correlacién entre el indice n y el radio
efectivo. En esta gréfica (4.5) notamos como los datos en su mayoria corresponden
aunan < 2.

g €
Re (kpc)

Figura 4.5: Indice n contra el radio efectivo.

Esta gréfica es interesante por el hecho de que otras de este tipo[16, 17] muestran
una correlacién lineal entre n y 7., y aqui no es visible. El porqué se explicard en el
siguiente capitulo.
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En el ajuste al plano entrépico (figura 4.6), vemos que efectivamente hay un plano
privilegiado donde residen los parametros a, v, y X, a excepcién de un punto que se
aleja. ‘

Sigma Planc de Entropia _
2.5e+08 r
2e+08
1.5e+08 [
1e+08 |
5e+07 |

nu

Figura 4.6: Plano Entrépico.
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Capitulo 5

Conclusiones

Los resultados obtenidos son dificiles de analizar por si solos. No hay una gran
diferencia en el Plano Fundamental. Sin embargo, llama la atencién como los datos
parecen agruparse en las graficas 4.3 y 4.4. Inicialmente se pensé que existia un aco-
plamiento entre los pardmetros del ajuste a la ecuacién 2.10 por tener demasiados
grados de libertad, y que habian afectado los resultados. Esta no serfa la primera vez
que se menciona esta posibilidad ya que existen otros articulos[18] donde se discute
una posible correlacién artificial entre los pardmetros fotométricos.

Por otro lado, Trujillo et al[19] encuentran que la cantidad r. < I >&*, con
a, ~ 0,7 parece constante y muy débilmente dependiente en n y el tamano final
de la galaxia, para una galaxia individual. Este hecho daria la razén por la cual no
encontramos una diferencia significativa en los Planos Fundamentales de cada ajuste,
ya que simplemente los pardmetros son independientes de n. Esto dltimo es impor-
tante debido a que ya se ha visto la correlacién entre n y . es real[16, 17| y debida a
factores fisicos, lo cual nos lleva a ver que el tamaifio fisico de una galaxia influye en su

distribucién de luz: las galaxias més grandes estardn mds concentradas centralmente.

El parrafo anterior nos lleva a la pregunta jporqué en nuestra inuestra no se
presenta de manera clara la correlacién n,r.?7. La respuesta la encontramos en las
siguilentes situaciones:

» El uso de las imdgenes del HST nos redujo artificialmente el radio efectivo
calculado en cada galaxia. El proceso de encontrar el punto en el cual el brillo
de una galaxia desaparece en el brillo del cielo es complicado y si no se hace
de manera correcta afectard el tamano apreciado de la galaxia. Si la imagen
es buena, al hacer la grafica del brillo contra el radio se observara como en
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un punto se presenta una caida casi vertical del brillo. Esto nos indicard con
buena precisién que la galaxia ha terminado. En nuestro caso, la alta resoluciéon
del HST combinado con que nuestras muestras son galaxias de gran tamano
angular, provocé que las galaxias efectivamente no cupieran en el campo del
CCD. Aunque el perfil del brillo se mantiene, el tamafo se ve disminuido junto
con el radio efectivo de la galaxia. ‘

Usando una muestra de Sloan con un corrimiento al rojo restringido (0,0 < z <
0,2), Blanton et al[20] encuentran un pico en la distribucién de n, en n ~ 1, sin
encontrar otro pico en la distribucién. Es decir, al no existir una preferencia
en la distribucién por n = 4 se confirma que el perfil de de Vaucouleurs no
es calificativo para que una galaxia sea eliptica. En este trabajo se ve que
efectivamente existe este pico como lo vemos en la figura 5.1.

Histograma del Indice n de Sersic

Cuentas
w

Z L

0 2 4 6 8 10 12

Figura 5.1: Histograma de n.

Vale recalcar que el trabajo realizado por Blanton, también usa un OV, el Sloan,

y no calcula los radios en kpe, sino los deja en segundos de arco. Esta limitacién
viene con el uso de una muestra tan extensa y de la cual no se puede manejar de
manera individual el corrimiento z para hacer la conversién de unidades. Si este tra-
bajo hubiera usado un tamano de muestra semejante a la de Blanton, tendriamos que
manejar los célculos en segundos de arco y no nos habriamos percatado del problema
del tamafo angular de las galaxias del HST. Muy probablemente HST sea una mejor
fuente de galaxias para altos corrimientos, ya que el tamafio angular aparente de
las galaxias decrecerd y por lo tanto tendran mejor cabida en el campo visual. Sin
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embargo, al momento de realizar este trabajo no era obvio.

Al hacer los célculos, también nos topamos con el hecho de que hacer el andlisis
de manera individual es caro en cuestién de tiempo, ya que para el proceso de hacer
los isofotos es necesario estudiar imagen por imagen. De hacerse un estudio con una
mayor muestra, tendria que automatizarse de alguna manera usando Python (con
pyfits y Pyraf) o un lenguaje similar. '

Otro hecho interesante que se ve de este trabajo y los ya mencionados de Truji-
llo y Blanton, es que atin cuando no se comprende del todo la interaccién entre los
pardmetros estructurales n, r, y I, parece existir informacién sobre la simetria tria-
xial de una galaxia eliptica al ver la existencia de un Plano Entrépico que depende
de estos valores y que Blanton también encuentra que la inclinacién de una galaxia
(respecto a nosotros) influye en el indice de Sérsic.

Resumiendo lo anterior,
» Si es posible hacer ciencia con un OV.

» Los ajuste del perfil de brillo, son mucho mejores en Sérsic que en de Vaucou-
leurs. En los casos donde Sérsic no presenta un ajuste adecuado, muy proba-
blemente se deba a estructura interna de la galaxia en particular o que incluso
la galaxia no es en realidad una eliptica.

» En el corrimiento 2 usado en esta muestra, las galaxias exponenciales con n ~ 1
son més abundantes y no hay una preferencia por un n = 4.

» Llama la atencién el hecho de que a pesar de que los ajustes de de Vaucouleurs
no son tan buenos como los de Sérsic, ajustan mejor al Plano Fundamental.

» Parece existir informacién sobre la estructura interna de una galaxia eliptica,
y que puede deducirse con los pardmetros estructurales y el Plano Entrépico.

5.1. Trabajos a futuro
Sin duda, todavia hay mucho que estudiar en el campo de las galaxias elipticas,

pero para ello serd necesario contar con muestras cada vez mds grandes y mejor
definidas. Ejemplos de trabajos que pueden realizarse son
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Estudiar el indice de Sérsic en elipticas dividiendo en regiones por el corrimiento

z y color para clasificarlas en tipo temprano o tardio. Para ellos se usaria el
OV Sloan.

Realizar este estudio para datos tomados con el nuevo instrumento ASC del
telescopio espacial Hubble. La razén es que se tendria un campo visual mayor,
y nos daria informacion sobre el borde de la galaxias.

Estudio en galaxias espirales, aplicando este método al bulbo.

Realizar el mismo estudio en datos del Hubble en otras longitudes de onda,
una vez que se encuentren disponibles. Esto permitiria hacer estudios sobre la
estructura del polvo en gradientes de color, etc.

Hacer estudios estadisticos masivos usando al Sloan. Para ello, serd necesario
automatizar las herramientas de extraccién y andlisis de datos. En esta tesis se
realizaron los primeros pasos para llegar a ello.
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Apéndice A

Graficas

A.1. Ajustes a Sérsic
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A.2. Ajustes a de Vaucouleurs
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Apéndice B

El lenguaje de programacion
Python

Python es un lenguaje de programacién interpretado, interactivo y orientado a
objetos. Tiene una sintaxis clara y facil de entender. Tiene una gran variedad de
modulos y pueden construirse nuevos en C, C++ o Fortran. Es multiplataforma ya
que corre en UNIX (Solaris, Linux, Mac OSX), MS Windows, OS/2 y varias mas.

Algunos modulos especificos al computo cientifico y usados durante el trabajo de
analisis son: ]

= Numeric ;
(http://sourceforge.net/projects/numpy)
También conocido como NumPy, permite trabajar con arreglos multidimensio-
nales de datos. '

= Numarray
(http://www.stsci.edu/resources/software hardware/numarray)
Desarrollado por el Space Telescope Science Institute (STScl) como reemplazo
a Numeric. Incorpora casi todas las operaciones de Numeric, pero en ciertos
arrays es todavia mas lento. '

» Matplotlib
(http://matplotlib.sourceforge.net/)
Es una libreria para graficar en 2D. El STScl recomienda a Matplotlib para
visualizar datos de un array. Puede generar graficas, histogramas, grafica de ba-
rras, de errores, de dispersién con unas cuantas lineas de cédigo. Tiene muchas
opciones de personalizacién. '
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s SciPy
(http://wwu.scipy.org/)
Contiene una gran cantidad de rutinas para andlisis matemdtico: Algebra lineal,
derivacién e integracién, ecuaciones diferenciales, interpolacion, etc.
Se encuentra en proceso de reconstruccién con una gran cantidad de mejoras
y adiciones.

s ScientificPython
(http://starship.python.net/hinsen/ScientificPython/)
Al igual que SciPy, tiene rutinas para cémputo cientifico. Aunque parezcan
redundantes, en la préctica se complementan Tiene mterfa,ces para céomputo
paralelo con MPI. -

Python puede ejecutarse de varias maneras. Las dos més usadas son

= Script:
Un script es un archivo de texto con extensién .py. El archivo empieza con un
header indicando donde se encuentra el ejecutable de python en el sistema.
Para Linux generalmente serd

\#!/usr/bin/python

El siguiente paso es cargar los médulos requeridos por el programa. Un ejemplo
sencillo de trabajo con arrays, suponiendo que existe una matriz cuadrada seria

#!/usr/bin/python

# Importaremos los médulos necesarios para el programa
from Numeric import *

from math import *

from scipy import *

# Jalamos el archivo que contiene el arreglo

A = io.read_array("array.txt") _

# Guardado el valor, lo imprimimos en forma de matriz
# a pantalla

print "El arreglo en forma de matriz es"
print A



# Como es matriz, podemos hacer operaciones con el arreglo
# E1 determinante

B = linalg.det(4)

print "Su determinante es"

print B

# La inversa

C = linalg.inv(A)
print "Su inversa es"
print C

# Una operacidén mas compleja

D = (A + 1)%3 |

print "El arreglo + 1, multiplicado por 3."
print D )

print "La primer columna es"
print take(A, (0,),1)

# Una operacidén sobre esa columna

E = take (A&, (0,),1) % 2

print "Esa columna, multiplicada por 2"
print E

Interactiva:
Al correrse el comando python desde una linea de comandos aparecerd:

Python 2.3.4 (\#1, Feb 22 2005, 04:09:37)
[GCC 3.4.3 20041212 (Red Hat 3.4.3-9.EL4)] on linux2

Type ‘‘help’’, ‘‘copyright’’, ‘‘credits’’ or ‘‘license’’
for more information.
>>>

Aqui podremos de manera interactiva ejecutar un programa linea a linea. Esto
es Util para depurar un programa y ver en que linea se ha cometido el error
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De igual manera, puede ser utilizado como una calculadora para realizar ope-
raciones sencillas y répidas.

Una nota final. Python al no ser explicitamente declarado, no necesitara que defina-
mos las variables y su tipo. La definicién serd al vuelo al igual que la asignacion de
tipo. Distingue sin problemas entre la clase de texto (string) o numérica. Sin embargo
puede haber confusién al momento de usar enteros y reales. A menos de que se haga
explicito un nimero serd entero. La asignacién puede hacerse de dos formas: usando
un punto al final del nimero ( 2 es entero, 2. es real.) o usando la funcién float para
asignarle este valor a una variable. La funcién serd usada asi:

nuevavariable = float(viejavariable)

Es posible que nuevavariable y viejavariable sean la misma, para evitar renom-
bramientos innecesarios.
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Apéndice C

Problemas técnicos de captura de
imagenes

Una imagen recién adquirida por un CCD, presenta una serie de problemas aditi-
vos: el nivel del pedestal electrénico (medido de la regién de lectura adicional (overs-
can) en cada imagen), el nivel de pre-iluminacién y/o estructura inicial de la ten-
dencia (bias) y la corriente oscura (dark current). Los datos de campo plano ( por
ejemplo, exposiciones del domo o del creptsculo-en un observatorio convencional )
eliminard la ganancia multiplicativa y las variaciones de iluminacién en el chip. Las
franjas son un efecto aditivo que serd eliminado al final.

Un CCD funciona capturando fotones, convirtiéndolos en electrones. Al emitir un
electrén, éste debe ser capturado rdpidamente para evitar que interfiera con el resto
del detector. Para lograrlo es necesario mantener un potencial que lo atrape, pero al
hacerlo también se eleva el ruido.

Esto se conoce como el bias, el cual no es constante, ya que depende de la posicién
del telescopio, la temperatura e incluso varfa por zonas en el CCD, principalmente
a lo largo de sus columnas. Para minimizar sus efectos, se aprovecha la regién del
overscan (tipicamente las 32 columnas de la derecha del circuito). Se promedian los
datos sobre las columnas en el overscan, y se ajustan los valores como una funcion
del nimero de linea ( ejemplo, promediar en la direccidn “x” dentro del overscan
y ajustar como funcién de “y”). Este ajuste serd sustraido de cada columna en la
imagen; y puede ser una simple constante. En este punto, se eliminarla region del
overscan y se conservard solo la parte que contenga datos ttiles. Este ultimo paso
corta no sélo al overscan, sino también la primera y ultimas filas y columnas de la
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imagen.

Si se pre-ilumind el chip con luz antes de cada exposicién, seguird existiendo un
numero de cuentas que se habrdn sobre-impuesto. Esta sefial extra también es aditiva
y es necesario removerla de los datos. Ademas, puede haber una variacién entre co-
lumnas en la estructura del nivel del bias, y no seria eliminada por el procedimiento
anterior. Para remover la pre-iluminacién (si existe) y la variacién residual (también,
si existe), se hard uso de imégenes que se habrdn tomado con un tiempo cero de
integracién (zero frames). Se procesaran las zero frames como ya se ha mencionado,
se promediaran y se restaran de las imdgenes con datos ttiles.

La corriente oscura se refiere a la sefial propia del detector, debida al ruido térmi-
co principalmente. La forma de corregir este error es tomar una serie de imagenes con
el obturador cerrado conocidas como imédgenes oscuras (dark frames) para registrar
sélo la senal del detector. Sin embargo, al ser de naturaleza totalmente aleatoria, es
necesario tomar una gran cantidad de dark frames para promediarlos v poder restar-
los, y minimamente serdn 3 frames del objeto los necesarios para lidiar con los rayos

cosmicos. Este paso de no ser hecho correctamente puede incluso empeorar la sefial
a ruido (S/N).

El siguiente paso para remover la marca de los instrumentos, es aplanar los datos.
Las variaciones en la sensibilidad son multiplicativas, y es necesario dividir los datos
por el campo plano para remover las variaciones de ganancia de pixel a pixel, y las
variaciones espaciales de mayor escala. Si las imdgenes fueron tomadas directamente,
serd suficiente normalizar los campos planos a un valor promedio. El tltimo paso al
aplanar, es revisar si las exposiciones del crepisculo han sido aplanadas satisfactoria-
mente. De lo contrario habré que corregir cualquier gradiente de iluminacién residual.

En algunos casos, los CCDs tendrédn pixels dafiados o con una respuesta no lineal.

En tomas directas serdn perfectamente aparentes en las imdgenes ya procesadas y
sélo en ciertos casos (ejemplo, espectroscopia) serd necesario interpolar.
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Apéndice D
Sloan y SQL

Gracias a un taller sobre las grandes bases de datos astronémicos realizado en la
UNAM la primera semana de marzo de este ano, se pudo obtener un script en SQL
para obtener galaxias elipticas en base a su perfil de brillo. Sin embargo este conoci-
miento llego demasiado tarde para incluir una muestra de Sloan en este trabajo.

Si quisiéramos obtener 10 galaxias elipticas con un corrimiento al rojo de z < 0,8
usariamos lo siguiente.

SELECT top 10
run, rerun, camCol, field, obj, objID, z, r,i, ra,dec,
dbo.fGetUrlFitsCFrame(fieldID,’r’) as fits,
dbo.fGetUrlFitsBin(fieldID,’r’) as fitsBin

FROM Galaxy as G

WHERE
G.lnlDev_r > G.1nlExp_r + 0.1 --mas probable 1/4 que de disco
and G.IlnlExp_r > -999 -- corte hacia la banda roja

and (G.flags & (dbo.fPhotoFlags(’BINNED1’) +

dbo.fPhotoFlags (’BINNED2’) + dbo.fPhotoFlags(’BINNED4’))) > 0

-~ que haya pasado por los 4 binned y todavia tenga objetoc grande
and (G.flags & ( dbo.fPhotoFlags(’BLENDED’)

+ dbo.fPhotoFlags (’ NODEBLEND’ )

+ dbo.fPhotoFlags(’CHILD’))) != dbo.fPhotoFlags(’BLENDED’)

--que se pueda

separar de los otros cuerpos en el frame

and (G.flags & (dbo.fPhotoFlags(’EDGE’) +
dbo.fPhotoFlags(’SATURATED’)))
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