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Resumen

Los Ctimulos Globulares (CGs) se encuentran entre los objetos mas antiguos del Uni-
verso cuyas edades pueden ser establecidas con cierta exactitud. Estas indican que su for-
macion ha tenido lugar hace unos 12-15 mil millones de anos. Adicionalmente, los CGs son
objetos relativamente simples en comparaciéon con otros sistemas estelares. Por ejemplo, el
contenido estelar de cada uno de ellos representa una poblacién estelar con una unica edad
y una composicién quimica homogénea (w Centauri es probablemente una excepcién a ésto,
ya que existen indicios de la existencia de varias poblaciones estelares en dicho cimulo.
Sin embargo, la naturaleza exacta de este objeto permanece aun en discusién). Por otro
lado, dada su alta luminosidad integrada, los CGs son observables a grandes distancias,
y permiten obtener informacién util acerca de aquellas regiones de las galaxias donde el
brillo de la componente estelar es demasiado bajo como para permitir estudios directos
(en especial a Rg, grandes, donde se espera que domine la llamada Materia Oscura). To-
do esto, junto con la aparicién de instrumentos de nueva generacién, ha posibilitado que
el estudio de los CGs y de los sistemas que ellos conforman, haya ganado protagonismo
durante las tultimas décadas, y que sea cada vez més aceptada la idea de que los mismos
representan verdaderos registros “arqueolégicos” de las etapas de formacion de las galaxias
que los alojan.

En el contexto recien mencionado se intenta en esta Tesis, hacer un aporte al conocimien-
to general de los Sistemas de Ctmulos Globulares (SCGs). Con tal fin, se ha desarrollado
un plan de trabajo que hace uso de informacién que se ha obtenido mediante los Telesco-
pios Gemini Norte y Gemini Sur, y el Espectrégrafo Multi-Objeto, conocido como GMOS
por sus siglas en inglés. Utilizando dicho instrumento, se han observado a lo largo de va-
rios semestres un conjunto de SCGs correspondientes a cinco galaxias de tipo E y S0, a
través de los filtros ¢’, r’ e i’. Dichas galaxias fueron elegidas de manera tal de contar
con objetos pertenecientes a ciimulos ricos y grupos, asi como también, objetos de campo.
La muestra completa de sistemas esta constituida por NGC 4649, NGC 3923, NGC 524,
NGC 3115, y NGC 3379. Las luminosidades de éstas galaxias varian entre Mg = —21.43
mag y Mp = —19.94 mag. Este conjunto de datos observacionales fue obtenido en el
contexto de una colaboracién internacional que plantea conseguir informacién fotométri-
ca y espectroscopica de un conjunto de SCGs Extragalacticos mediante los instrumentos
mencionados.

La metodologia empleada en esta Tesis involucré la utilizacién de una serie de progra-
mas especificos para el tratamiento de imagenes, propios del instrumento utilizado (algunos
todavia en etapas de desarrollo), asi como también, el programa SExtractor. Se hizo uso
de varias de las facilidades presentadas por este ultimo, y de tareas tales como Phot y
Daophot de IRAF. Ademads de ello se emplearon una serie de programas por nosotros de-
sarrollados para facilitar el andlisis de los resultados. Se ha puesto énfasis en el tratamiento
homogéneo de los datos, asegurando asi la posibilidad de realizar comparaciones directas
entre los distintos SCGs observados.

Los aspectos analizados en esta muestra se resumen en los siguientes puntos:

- Identificacién de los candidatos a CGs.

- Distribucién de brillos y colores integrados de dichos candidatos.



- Estimacién de los niveles de contaminacion producida por objetos de campo a lo
largo de la visual a los SCGs estudiados.

- Morfologia de los histogramas de color (frecuentemente, pero no siempre bimodales)
en funciéon de la magnitud y el radio Rgq.

- Densidades proyectadas sobre el cielo y sus incertidumbres.

- Obtencidn de los perfiles de colores de los halos de las galaxias en las regiones inter-
nas (donde los errores en la estimacién del nivel de cielo adoptado tiene un efecto
despreciable sobre los mismos).

- Gradientes de colores medios de las poblaciones de CGs en funcién del Ryy.

La existencia del fenémeno de la bimodalidad en los colores integrados de los SCGs, y su
interpretacién como el resultado de la existencia de dos poblaciones de cimulos globulares,
ha producido un fuerte impacto sobre las teorias de formacion de dichos sistemas y de las
galaxias que los alojan. Por esto, hemos realizado un intento de discutir la interpretacién
de dicho fenémeno mediante la utilizacién de los llamados Modelos Simples de Evolucién
Quimica. Para ello, se han empleado datos fotométricos pertenecientes a NGC 1399 y
NGC 4486 (M8T7) obtenidos empleando los filtros C' y T'1 del sistema de Washington. La
razén de la inclusién de tales datos responde al hecho de que el indice (C' — T') muestra
una excelente sensibilidad a la metalicidad, lo cual nos permite separar con claridad las
posibles dos poblaciones de CGs. Ello, junto con la gran cantidad de CGs que presentan las
dos galaxias mencionadas, hacen de ésta una combinaciéon ideal para tal tipo de andlisis.

Los resultados obtenidos muestran que los histogramas de color no son capaces de acotar
los valores de todos los parametros libres de dichos modelos. Sin embargo, si proveen fuerte
evidencia de una gran diferencia en las dispersiones de las distribuciones de metales de cada
subpoblacién. Ademads de esto, nos dan algunos indicios claros sobre la forma en que se
contaminan mutuamente dichas poblaciones en los diagramas color-magnitud.

La obtencién y anélisis de este importante volumen de informacién constituye un ver-
dadero aporte original debido al caracter inédito de los datos, y al hecho de que plantea la
exploracién de distintas técnicas tendientes a obtener el mejor resultado posible en los di-
ferentes aspectos mencionados anteriormente. Asi mismo, constituye una etapa importante
y necesaria para el andlisis posterior de los datos cinematicos y de poblaciones estelares
con los que se cuenta, y de aquellos que podrian obtenerse a futuro en el marco de la co-
laboracién internacional mencionada anteriormente. Todo esto permitird vislumbrar cudl
es el escenario mas plausible para la formacion de los SCGs y su vinculacién con la historia
de formacién de las galaxias mismas.



Capitulo 1

Introduccion

1.1. Generalidades de los Cumulos Globulares

Los Ctamulos Globulares (CGs) son conglomerados estelares gravitacionalmente ligados
(es decir, sus estrellas individuales se mueven en torno al centro de masa del propio ctimulo),
con masas tipicas de 10* — 10% M, lo que corresponde a luminosidades de entre My = —5
y —10. Su apariencia es basicamente esférica, y dado que el radio que encierra la mitad
de la luz de cada cumulo, 7, es de unos 2 — 3 pc, constituyen objetos compactos cuyas
densidades centrales pueden alcanzar valores de hasta 1000 estrellas por parsec cubico.

La Via Lactea contiene unos 150 CGs (Harris, 1996). En ella, podemos encontrar CGs
tanto en las cercanias del centro galactico como en las zonas mds apartadas del halo
(por ejemplo, AM 1 presenta un Rg, ~ 123.2 kpc). Este conjunto de ctimulos conforma
una. estructura aproximadamente esferoidal en torno del centro galdctico y muestran una
marcada concentracién hacia el mismo.

Los CGs presentan algunas diferencias de apariencia entre ellos: hay objetos muy con-
centrados y esféricos (M3, NGC 2808), algunos més achatados (M19), y otros muy difusos
(Pal 7). Sin embargo, las caracteristicas més sobresalientes que la mayoria de estos objetos
comparte (y que serdn comentadas con mayor detalle mds adelante) son bésicamente dos:

= Los CGs se encuentran entre los objetos mds antiguos conocidos en el Universo. Sus
edades promedio estdn en el rango de 12 a 15 mil millones de anos.

= Sus estrellas constituyentes se formaron todas al mismo tiempo y, practicamente, con
las mismas propiedades quimicas.

A esto deberfamos agregar que, en primera aproximacion, los CGs constituyen las estruc-
turas dindmicas mas simples de estudiar.

1.2. Sistemas de Cumulos Globulares

Se denomina Sistema de Cimulos Globulares (SCG) al conjunto de CGs que pertenece
a una dada galaxia. Dichos sistemas estdn presentes en casi todas las galaxias observadas
y, como ya hemos mencionado, la mayoria de las estimaciones de edades de sus integrantes
indican que los mismos estdn entre los objetos mas antiguos del Universo. Existe ademads,
un nimero creciente de evidencias que apoyan la idea de que cada brote importante de



formacion estelar (aquellos que han creado los esferoides en el Universo), estd acompainiado
por la formacién de CGs. Esto ltimo explicaria tanto la existencia de algunos candidatos
a CGs jévenes (generados en interacciones y fusiones recientes), como las distintas corre-
laciones halladas entre las propiedades de los SCGs y las de las galaxias que los alojan.
Por todo ello, se cree que los CGs pueden brindar importantes claves sobre las condiciones
fisicas y quimicas que imperaban en el momento de la formacién de las galaxias, asi como
también de los eventos més significativos de su evolucion, tales como los fenémenos de
fusiones ocurridos en el pasado.

Otra de las caracteristicas relevantes de los SCGs es que, al igual que en la Via Léctea,
éstos suelen ser muy extendidos. Por tal razén, permiten obtener informacion cinematica
y dindmica de regiones donde la luz del halo es demasiado débil como para ser estudiada
en forma directa. De esta forma los CGs se convierten en verdaderas particulas de prueba
que nos proveen informacién diversa de las galaxias que los albergan.

Entre las propiedades fundamentales de cualquier SCG se encuentran el nimero total
de CGs, NV;, y la extensién fisica total del mismo. IV; suele obtenerse suponiendo que la
forma de la Funcién de Luminosidad de los CGs (FLCGs), definida como el nimero de
CGs por unidad de magnitudes en algun filtro (dN/dM), es universal. Esta funcion es
usualmente ajustada en forma aceptable por una gaussiana:

(m — myg)?

202

¢(m) = (1.1)

1
—(27()1/20_ exp —

o una funcién ts:

B 8 (m —mg)?\ °
P(m) = _—_(3\/57m) (1 o ) (1.2)

Estas son funciones simétricas con dos pardmetros libres (o y myg), que presentan un
méaximo en una magnitud absoluta tipica my que es llamada turn-over. Asi, conociendo
el numero total de CGs en la mitad més luminosa de la FLCGs (el extremo débil es muy
dificil de alcanzar por varios factores), obtenemos /V; multiplicando por dos dicha cantidad.
Este valor varia entre unos pocos CGs o cero para las galaxias menos masivas (e.g. Lotz et
al., 2004), y varios miles para las galaxias mds brillantes tales como NGC 1399 (e.g. Ostrov,
Forte y Geisler, 1998). En cuanto a la extensién de los SCGs, éstos pueden alcanzar varias
decenas de kpc, o incluso, en el caso de las galaxias masivas y centrales de los ciimulos
de galaxias, llegar a extensiones de cientos de kpc. Un ejemplo de esto dltimo es NGC
1399, una de las galaxias mejor estudiadas hasta el momento, la cual cuenta con un SCG
que se extiende por lo menos hasta unos 250 kpc de la misma (Bassino et al., 2006). En
este sentido cabe formularse la pregunta, ain sin respuesta, de si estos CGs pertenecen a
NGC 1399, o forman parte de una poblacion comin de CGs que responde al potencial del
Cumulo de Fornax mads que a una galaxia en particular. De ser asi, estarfamos frente a una
poblacién de CGs intractimulo (Bassino et al., 2003).

Una forma muy util de comparar los diferentes SCGs es utilizando la llamada Frecuencia
Especifica, S, (Harris y van der Bergh, 1981), definida como el cociente entre N; y la
luminosidad de la galaxia que los alberga, normalizada a My = —15. Esto es,

S =N (1.3)

T 10-0-4(My +15)

2



Si bien este pardmetro presenta alguna dispersion, el mismo toma valores bastante acotados
y restringidos a un rango no muy amplio. Los valores tipicos de S, para sistemas bien
estudiados son 1 para galaxias espirales y lenticulares (Barmby, 2003), 3 para elipticas en
medios poco densos, y 6 para galaxias c¢D tales como NGC 1399 (Ostrov, Forte y Geisler,
1998). Sin embargo, en el extremo de bajas luminosidades es posible encontrar algunos
casos donde S, es alta, tal y como sucede en la mayoria de las galaxias enanas, las cuales
muestran valores de entre 3 y 8, similares a los hallados para elipticas gigantes (Durrell et
al., 1996). Dado que cada tipo de galaxia presenta un desafio distinto a la hora estudiar
sus SCGs, es posible pensar que parte de la dispersiéon observada en S, para un tipo dado
de galaxia, tenga su origen en errores en la determinacion ya sea de los brillos integrados
o del nimero total de CGs del sistema.

Un aspecto desfavorable en la utilizacién de S,, para comparar los SCGs pertenecientes
a diferentes tipos de galaxias, es que esto es estrictamente posible sélo si dichas galaxias
presentan valores similares de la relacién M/L. Por ello, es més conveniente utilizar el
pardmetro T (Zepf y Ashman, 1993):

Ny

T=— "1
Mc/109 M,

(1.4)
donde Mg es la masa total de la galaxia a la que pertenecen los CGs. Sin embargo, la
utilizacién de tal parametro plantea la dificultad de que, en general, desconocemos la Mg,
y que unicamente es posible medir la luminosidad total L. Por ello, si desconocemos la
relacién M/ L precisa de las galaxias, nos vemos usualmente obligados a utilizar aproxima-
ciones.

Desde el punto de vista observacional, el estudio de los SCGs se inici6 con trabajos pio-
neros como los de Hanes (1977), y Forte, Strom y Strom (1981). Desde ese entonces, dicha
area se ha visto favorecida en varias ocasiones por distinos avances de cardcter tecnolégico.
El primero de ellos fue probablemente la aparicién de los CCD (Charge-Coupled Devices),
los cuales posibilitaron la obtencion de fotometria mas precisa que la provista por las an-
tiguas placas fotograficas. Sin embargo, durante muchos anos, el escaso cubrimiento areal
brindado por dichos detectores, constituyd una limitacion importante a la hora de encarar
estudios de sistemas extendidos como lo son los SCGs. Dicha limitacion ha comenzado a
ser superada en los ultimos tiempos, dado que han surgido arreglos de CCDs tales como
el MOSAIC de CTIO, que permiten cubrir dreas de hasta 35'x35'.

Otro impulso importante para las observaciones lo constituyé la puesta en érbita del
Telescopio Espacial Hubble (HST) en la década del '90. Si bien este telescopio cuenta con
un campo de visién reducido (2.5’ x2.5"), tiene la enorme ventaja de no sufrir la degradacién
de la imagen generada por la atmoésfera terrestre. La Wide Field and Planetary Camera 2
(WFPC2), con la que fue equipado dicho instrumento, proveyé la resolucién y precisién
necesarias para identificar en forma segura, los candidatos a CGs hasta distancias tan
grandes como el ctimulo de galaxias de Virgo (17 Mpc). Incluso a esas distancias, los CGs se
encuentran resueltos o marginalmente resueltos de manera tal que es posible identificarlos
con gran seguridad. Trabajos tales como los de Gebhardt y Kissler-Patig (1999), Larsen
et al. (2001), y Kundu y Whitmore (2001) hicieron uso de tales ventajas, desarrollando
estudios sobre una amplia muestra de sistemas de tipo temprano.

En este sentido no podemos dejar de mencionar los tltimos estudios realizados utilizan-
do la ACS (Advanced Camera for Surveys) con la que fue equipado recientemente el HST
(Peng et al., 2006; Strader et al., 2006; Harris et al., 2006). Ella permitié llevar adelante
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un estudio sistematico de los SCGs pertenecientes a 100 galaxias del cumulo de Virgo, y
actualmente se encuentra en progreso un estudio similar para Fornax. Dicha cdmara pre-
senta un campo de visién ligeramente mayor que la WFPC2 (3'.3 x 3'.3), pero su principal
ventaja es el excelente muestreo de la Point Spread Function (psf), lo cual permite obtener
fotometria de mayor calidad.

Por su parte, los telescopios terrestres de dltima generaciéon como Keck, VLT y Gemini
combinan una gran superficie colectora (8 a 10 m de didmetro) con alta calidad de imagen,
y la capacidad de obtener espectros de decenas de objetos en forma simultdnea. Hasta
la aparicién de estos telescopios, la determinacién de metalicidades estaba principalmente
restringida a estudios de tipo fotométrico, y solo era posible obtener espectros de los objetos
mas cercanos. Actualmente, con la ayuda de dichos telescopios, es posible encarar estudios
tendientes a obtener estimaciones espectroscopicas de metalicidades y edades de SCGs
ubicados a distancias tales como Virgo y Fornax.

Entre los descubrimientos observacionales mds significativos de los tltimos anos en
relacion a los SCGs, se cuenta el reconocimiento de que una gran cantidad de estos sistemas
muestran distribuciones bimodales de color (e.g. Zepf y Ashman, 1993; Ostrov, Geisler y
Forte, 1993). Esto es, los diagramas color-magnitud de dichos sistemas muestran dos grupos
de cumulos globulares: los llamados azules, y los rojos. De hecho, practicamente todos los
SCG masivos estudiados hasta la fecha con alta calidad de imagen, y donde se ha podido
realizar fotometria profunda, resultan bimodales (Geisler, Lee y Kim, 1996; Larsen et al.,
2001; Kundu y Whitmore, 2001, Peng et al., 2006).

La importancia de dicho descubrimiento reside en que la existencia de tal fenémeno en
los colores integrados, estaria reflejando la presencia de por lo menos dos poblaciones de
CGs en dichas galaxias. Esta caracteristica se ve acentuada en la Via Léactea y en M31 por
el hecho de que para estas galaxias se cuenta con una amplia muestra de metalicidades
espectroscopicas, las cuales resultan ser también claramente bimodales (Céte, 1999; Harris,
2000). Esto, junto con el hecho de que los CGs serian bésicamente objetos antiguos (edades
> 10 Gyr), estaria indicando que probablemente la bimodalidad en la distribucién de
colores esté reflejando principalmente dos poblaciones diferenciadas por su contenido de
metales. Asi, tenemos entonces la llamada poblacion azul, de bajo contenido de metales,
y la poblacion roja, de mayor contenido de metales. Esto se ve sustentado ademds por
estudios espectroscépicos de CGs pertenecientes a otras galaxias, donde los resultados
indican edades relativas indistinguibles dentro de algunos Gyr (Strader et al., 2005).

Recientemente ha surgido una interpretacién alternativa presentada por Yoon et al.
(2006) y Richtler (2006). En estos trabajos se sugiere que la bimodalidad en la distribucién
de colores integrados de los SCGs es unicamente el resultado de la no linealidad de la
relacién color-metalicidad. Es decir, dependiendo de la forma funcional de dicha transfor-
macion, es posible partir de distribuciones en [Fe/H] précticamente unimodales, y llegar a
distribuciones de colores integrados como los observados. Este planteo reproduce muy bien
algunos aspectos tales como las correlaciones entre los colores medios de cada poblacién
de CGs y la luminosidad de la galaxia. Sin embargo, no sélo lo expuesto més arriba apoya
la realidad de la existencia de dichas subpoblaciones, sino también los estudios de gran
campo y cinemdticos que indican que ellas conforman dos grupos claramente diferencia-
dos espacial y cinemédticamente. En el caso de la Via Lactea y M31, se encuentra que
los CGs ricos en metales forman una estructura mas bien asociada al bulbo-disco de la
galaxia, mientras que los CGs pobres en metales conforman una estructura més extendida
vinculada al halo. En las galaxias elipticas parece repetirse este patron, mostrando que
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la poblacién roja es espacialmente mas concentrada y asociada al bulbo de las mismas,
mientras que la poblacion azul se presenta mas extendida y asociada nuevamente al halo.

Todas las caracteristicas mencionadas hasta aqui tienen un fuerte impacto sobre las
teorias de formacion de galaxias y de sus SCGs. En tal sentido, existen basicamente tres
propuestas fundamentales que intentan dar cuenta de la mayor cantidad posible de estos
aspectos. La primera de ellas plantea que los SCGs observados hoy en dia tienen su origen
en las fusiones de galaxias de disco ricas en gas (Schweizer, 1987; Ashman y Zepf, 1992;
Zepf et al., 1999). En este escenario, los CGs azules se habrian formado muy temprano en
la historia de los discos progenitores, y serian aportados por ellos durante los eventos de
fusion. Los CGs rojos, en cambio, se formarian posteriormente, durante la fusién, a partir
del gas rico en metales existente en dichos discos.

El segundo escenario a mencionar plantea que ambas poblaciones de CGs se habrian
originado durante el colapso de la galaxia en formacién (Forbes et al., 1997). En este
caso, la formacién de los CGs azules se habria dado de manera temprana, durante el
colapso de las nubes protogalacticas, mientras que los CGs rojos lo habrian hecho con
posterioridad, a partir de material enriquecido, y junto con la mayor parte de las estrellas
de la galaxia. Este escenario plantea la existencia de un corte o pausa en la historia de
formacién de las galaxias, de manera tal de interrumpir dicho proceso y dar lugar a que
el medio se enriquezca antes de generar la poblacién roja. Originalmente estos autores
propusieron como responsable de este corte a la acciéon de las supernovas. Sin embargo,
mas recientemente, otros autores han planteado la posibilidad de que la reionizacion haya
jugado un papel importante en tales procesos (Santos, 2003).

El tercer y ultimo escenario plantea, por su parte, que los CGs rojos se formarian
durante el colapso de la misma galaxia, mientras que los azules serian obtenidos a partir
de la acrecién no disipativa de pequenos satélites (Coté et al., 1998).

Todos estos escenarios son exitosos en algunos aspectos, pero fallan en otros. Es por ello
que actualmente se acepta la idea de que los tres procesos jugarian algin papel durante la
formacion de los SCGs. Por otro lado, dia a dia se torna més evidente la necesidad de incluir
un marco de trabajo cosmoldgico para obtener un modelo que pueda dar cuenta de varias de
las caracteristicas de tales sistemas. Esto ya habia sido sugerido por Peebles y Dicke (1968),
pero los primeros intentos en tal sentido han sido presentados en el trabajo de Beasley et
al. (2002), y Pellizza et al. (2003). Por otro lado, queda claro de lo expuesto arriba, que
el conocimiento preciso de edades, composicion quimica, cinematica, etc., es un camino
promisorio para poder discernir cudl es el modelo que mejor describe las caracteristicas
actuales de los SCGs.

Entre los desafios que plantean los SCGs y que deben ser explicados por las teorias de
formacion de los mismos, se encuentra la relacién que existe entre dichos sistemas y los halos
de las galaxias a las que pertenecen. Las ideas actuales al respecto no son ain muy claras,
aunque la evidencia de tales relaciones han ido aumentando en los dltimos afnos (Forte et
al., 1981; Forbes y Forte, 2001) . En tal sentido, es muy importante el trabajo de Harris y
Harris (2002), donde se obtienen distribuciones de metalicidad de las estrellas del halo de
NGC 5128. Dichas distribuciones pueden ser luego comparadas con las correspondientes
a los propios CGs. De este tipo de comparacién han surgido algunas ideas que indican
que ambas distribuciones son marcadamente distintas. Mas recientemente, Forte et al.
(2005) exploran la posibilidad de que las estrellas del halo de NGC 1399 compartan las
caracteristicas de bimodalidad presentada por su SCGs. La idea fundamental detréds de este
esquema es que cada conjunto de CGs se encuentra asociado a una poblacién estelar difusa
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que comparte caracteristicas tales como la metalicidad. De esta forma encuentran para la
poblacién del halo de dicha galaxia, una distribucién de metalicidades muy similar a la
observada en NGC 5128. Tal escenario muestra, ademads, que el perfil de brillo, el gradiente
de color, y la S, correspondiente a dicha galaxia, son compatibles con la existencia de dos
poblaciones estelares dominantes.

1.3. Objetivos

En esta Tesis se realiza un estudio fotométrico de un conjunto de SCGs pertenecientes
a galaxias de diferentes morfologias. En tal sentido, se analizan las poblaciones de CGs
en términos del color y de su distribucién espacial. Se discute ademaés, la conexién de
dichos objetos con los halos de las galaxias que los alojan, y se buscan indicios que per-
mitan develar la probable historia de enriquecimiento quimico de las mismas a través de
la interpretacion del fenémeno de la bimodalidad. Para lograr tales objetivos se utilizan
observaciones recientes obtenidas con los nuevos Telescopios Gemini Norte y Gemini Sur.
Dicha muestra de galaxias se complementa con datos fotométricos de dos objetos, NGC4486
(M87) y NGC 1399. Esto nos permite contar en nuestra muestra de galaxias a estudiar,
con un par de objetos masivos y ubicados en las proximidades del centro de dos cimulos
de galaxias (Virgo y Fornax, respectivamente), las cuales presentan una gran poblacién de
CGs.

Ademas de lo mencionado, los datos fotométricos presentados en esta Tesis constituyen
en si mismos un verdadero aporte original debido a su cardcter inédito, y al tratamiento
homogéneno que de ellos se realiza. Constituyendo de esta forma, una excelente base de
datos para estudios espectroscépicos de los SCGs aqui estudiados.



Capitulo 2

La muestra de galaxias

La muestra de galaxias se eligié con el fin de abarcar una variedad de SCGs asociados a
galaxias de tipo temprano. En ella se incluyen objetos de luminosidad considerable, como
NGC 4649, y otros de menor luminosidad, tal como NGC 3379. En la tabla 2.1 se presentan
algunos datos relevantes de los objetos observados, y a continuacién se brindan resultados
de estudios previos hallados en la literatura correspondientes a dichos SCGs:

Cuadro 2.1: Muestra de galaxias

Objeto  ayzo00 (1) 632000 (1) Tipo(1) BY (2) Mg(3) Ep-v (4) m-M (5) Distancia (6)

mag mag Mpc
NGC 4649 12:43:39.7 +11:33:09.4 E2 9.70 —21.43 0.026  31.134+0.15 16.83
NGC 3923 11:51:01.8 —28:48:22.0 E4-5 10.62 —21.18 0.083  31.80+0.28 22.91
NGC 524  01:24:47.7 +09:32:20.0 SO 11.17 -20.73 0.083  31.90%0.20 23.99
NGC 3115 10:05:14.1 —07:43:07.0 SO 9.74 —20.19 0.047  29.9340.09 9.68
NGC 3379 10:47:49.6 +12:34:54.0 E1l 10.18 —19.94 0.024  30.12+0.11 10.57

Fuentes de las que se obtuvieron los datos:

(1)=NASA Eztragalactic Data base (http://nedwww.ipac.caltech.edu/)
(2)=0btenidas del catdlogo RC3 (de Vaucouleurs et al. 1991)
(3)=Obtenidas a partir de B ym — M

(4)=Schlegel et al. (1998)

(5)=Tonry et al. (2001)

(6)=0btenidas a partir de m — M

NGC 4649 Esta galaxia eliptica gigante de tipo E2, pertenece al cimulo de Virgo y
es conocida también como M60. La misma se ubica en un subgrupo hacia el Este de la
concentracién principal de dicho ctiimulo, y como podemos ver en la figura 2.1, se encuentra
acompanada por la galaxia espiral NGC 4647 (unos 2.5 hacia el NO). No hay fuerte
evidencia de interaccién entre estos objetos, y White, Keel y Conselice (2000) no encuentran
ninguna evidecia de enrojecimiento de NGC 4647 sobre el halo de NGC 4649. Esto ultimo
estaria indicando que posiblemente, NGC 4649 se halle entre nosotros y NGC 4647. En la


http://nedwww.ipac.caltech.edu/

misma figura se aprecian ademds NGC 4638 y NGC 4637 (hacia el S0).

NGC 4649 presenta una fuerte emision en rayos X, principalmente asociada al gas caliente
del halo, del orden de Ly = 2.1 x 10*! erg s™! (O’Sullivan, Forbes y Ponman, 2001). El
satélite Chandra revela la presencia de numerosas fuentes discretas, algunas de las cuales
se identifican como binarias de baja masa (LMXBs). Por su parte, Sarazin et al. (2003)
identifican algunas de dichas LMXBs con CGs pertenecientes a NGC 4649. La poblacién
estelar central de esta galaxia es vieja, con edades obtenidas a partir de indices de Lick del
orden de los 11 Gyr, con valores de [Fe/H] y [Mg/Fe| de 0.3 (Terlevich y Forbes, 2002).

El SCG de esta galaxia fue estudiado por Couture et al. (1991) utilizando imagenes CCD,
y los filtros B y V. Dicho estudio cubrid un drea muy pequena, de sélo 2.1’ x 3.4’, con una
profundidad B ~ 24.5 mag. Dichos autores encuentran un color medio (B — V) = 0.75
mag para 82 candidatos a CGs, y no detectan bimodalidad en la distribucién de colores.
Encuentran, ademas, un gradiente radial en el color de la poblacién global de ciimulos.

Harris et al. (1991), por su parte, realizaron un estudio de la Funcién de Luminosidad del
SCG de NGC 4649 utilizando fotometria en el filtro B. La profundidad de este estudio fue
B ~ 26 mag. La posicion del turn-over, y la dispersién de la gaussiana ajustada, fueron
mgo =24.47+0.18 mag y o0 = 1.29 £ 0.12, respectivamente. Estos autores mostraron que
el SCG es més extendido radialmente que la luz estelar subyacente.

NGC 4649 fue incluida por Larsen et al. (2001) en su estudio de los SCGs de 17 galaxias de
tipo temprano utilizando HST/WFPC2. Para un limite de brillo V' = 25 mag, encuentran
176 CGs azules y 169 CGs rojos, con colores medios (V — I)g = 0.954 mag y (V — I)y =
1.206 mag, respectivamente. Estos autores ajustan una funcién t5 a la FLCG, encontrando
ml© = 23.58 +0.10 mag y o = 1.28 £ 0.09.

Los valores més recientes para la poblacién total de CGs de esta galaxia, y su correspon-
diente frecuencia especifica, son Ny = 5100 & 1100 y S, = 6.7 & 1.4 (Ashman y Zepf,
1998). Por ultimo, es interesante sefialar que dada la relativa proximidad entre NGC 4649
y NGC 4647, es de esperar que exista cierta contaminacién mutua de sus SCGs. Por ello,
los campos tomados con GMOS se ubican de forma tal de evitar la zona ocupada por esta
ultima galaxia.

NGC 3923 Es una galaxia de tipo E4-5 perteneciente a un pequeno grupo (figura 2.1),
muy conocida por presentar una clara estructura de cdscaras (shells) en su perfil de brillo
superficial. Esto es una caracteristica comun entre galaxias elipticas y SO que no pertenecen
a cimulos (Schweizer y Seitzer, 1992); y que suele atribuirse a efectos de interacciones o
fusiones (Quinn 1984, Hernquist y Spergel 1992, Thomson y Wright 1990).

La luminosidad en X de NGC 3923 es del orden de Ly = 4.57 x10% erg s™! (O’Sullivan,
Forbes y Ponman, 2001). En cuanto a otros aspectos, tales como color, metalicidad y
dispersién de velocidades, aparece como una galaxia “normal”.

Existen dos estudios previos del SCG de NGC 3923 basados en los mismos datos obser-
vacionales (Zepf et al., 1994; Zepf et al., 1995). En ellos se utilizaron las bandas C'y T1,
reportandose el hallazgo de unos 143 candidatos a CGs. Se obtuvo ademads, una estimacion
de la poblacidn total de CGs de entre 2000 y 7000 miembros. Para estos valores los autores
estiman un rango para la frecuencia especifica de entre 4.4 y 7.3. Se encuentran también
algunas evidencias de bimodalidad en la distribucién de colores, con picos ligeramente mds



rojos que lo usual, en (C —T1) = 1.47 mag y (C' —T;) = 1.87 mag. Esto, segin los autores,
indicaria que esta galaxia presentaria un SCG maés rico en metales que lo comtinmente
hallado en otras galaxias.

NGC 524 Esta galaxia SO domina un pequeino grupo de al menos 8 miembros, conocido
como CfA 13 (Geller y Huchra, 1983). En la figura 2.1 se muestra una imagen en la cual
se puede apreciar dicha galaxia, junto con varios miembros del mencionado grupo.

Entre las particularidades de este objeto, podemos mencionar que presenta un ntcleo
desacoplado quimicamente del bulbo de la misma. Sil’chenko et al. (1992) y Sil’chenko
(1999) encuentran que dicho ntcleo serfa 0.5 — 0.6 dex mds metélico que el bulbo. Estos
autores también presentan evidencias de que NGC 524 contiene, en torno a su nucleo, un
disco de polvo, gas ionizado y estrellas, de unos 3 kpc de radio.

El SCG de esta galaxia fue estudiado en primer lugar por Harris y Hanes (1985), quienes
identificaron un sistema muy rico y extendido utilizando material fotografico y haciendo
un conteo de objetos puntuales. Por ello se cree que esta galaxia presenta uno de los SCGs
m4s ricos entre las SO, con 2830 + 880 CGs (Harris, 1991). Larsen et al. (2001) incluyen
este SCGs en su muestra observada con HST+WFPC2, encontrando un total de 617 CGs
para una magnitud limite de V' ~ 26 mag. La distribucién de colores (V —I) resulté ser més
bien ancha y, forzando el ajuste de dos gaussianas utilizando el test KMM, estos autores
obtuvieron picos en 0.98 mag y 1.19 mag. Dicho test estiina mediante un analisis de maxima
likelihood, la probabilidad de que una distribucién de nimeros sea mejor modelada con una
suma de gaussianas, que con una sola de tales funciones (Ashman et al., 1994). En cuanto
a la Funcién de Luminosidad, ajustando una funcién ts (ver ecuaciones 1.2), obtienen
miP = 24.51 + 0.12 mag y o = 1.04 & 0.08 mag.

Mas recientemente, Beasley et al. (2004) presentaron un estudio de imagen y espectroscopia
de este SCGs. Ellos obtuvieron sus datos utilizando el telescopio Keck y el Low Resolution
Imaging Spectrometer (LRIS), cuyo campo de visién es de 6’ x 7', en los filtros V', R e I.
Seleccionaron sus candidatos a CGs cortando su muestra en 20.5 mag < V' < 24 mag, 0.5
mag < (V —I) < 2.0 mag y 0.0 mag < (V — R) < 1.0 mag, lo que resulté en un total
de 245 candidatos con una distribucién de colores (V' — I) ancha, centrada en (V — I) ~
1.0 mag. Senalaron ademads la posible existencia de “picos” en (V — I) ~ 0.9 mag y
(V —1) ~ 1.1 mag (similares a los obtenidos por Larsen et al., 2001). Obtuvieron espectros
para 41 de los candidatos maés brillantes, confirmando que 29 de ellos son verdaderos
CGs (lo cual representa un 30 % de contaminacién). Mediante dichos espectros obtienen
—2 < [Fe/H] < 0, con evidencias de que [a/Fe] (ver seccién 10.3 para una definicién)
decrece con la metalicidad. También detectaron para este SCGs una velocidad de rotacién
de 114 4 60 km seg~! alrededor del dngulo de posicién 29° + 27°.

NGC 3115 Es una galaxia SO aislada, dominada por su bulbo, y localizada en el extremo
sur del grupo de Leo (figura 2.1). Se encuentra acompafiada uinicamente por una galaxia
enana nucleada, NGC 3115 DW1 (hacia el S, fuera del campo de la figura 2.1), ubicada
a unos 55 kpc de distancia proyectada (Puzia et al., 2000). La pequena galaxia dE,N que
aparece a unos 5.6 al E de NGC 3115 (apenas visible en la figura 2.1), es en realidad un
objeto de campo a unos 6.3 + 0.8 Mpc de nosotros (Rekola et al. 2005).

La poblacién estelar central de esta galaxia presenta una metalicidad [Fe/H|] > 0.5 y



[Mg/Fe| ~ 0.14, obtenidas a partir de indices de Lick y de la comparacién con modelos de
poblaciones estelares (Terlevich y Forbes, 2002). Por su parte, la luminosidad X presentada
por esta galaxia es del orden de 5.25 x10%° erg s~! (O’Sullivan, Forbes y Ponman, 2001).

El primer estudio de este SCG fue realizado por Hanes y Harris (1986), utilizando placas
fotograficas. Estos autores estiman una S,, ~ 2. Posteriormente, Kundu y Whitmore (1998)
utilizan imdgenes obtenidas con HST+WFPC2, e identifican 144 CGs dentro de la regién
interna de la galaxia. Su distribucién de colores resulté ser bimodal, con picos en (V —
I) =096 mag y (V — I) = 1.17 mag, y se estima una S, ~ 1.3 para dicha regién de
la galaxia. Estos autores realizan ademds, una comparaciéon con las estrellas Gigantes
Rojas que es posible resolver con dicho instrumento en el halo de NGC 3115. El resultado
de tal comparacién indica que las edades y metalicidades de las subpoblaciones de CGs
son consistentes con las de aquéllas, indicando coetaneidad. Encuentran, ademés, que la
subpoblacién de CGs Rojos se distribuye espacialmente en forma similar a la componente
de disco grueso, mientras que los azules se asemejan mas al halo/bulbo. En cuanto a la
Funcién de Luminosidad, los autores encuentran un mi® = 22.37 & 0.05 mag, y 0 =
1.29 + 0.06, con lo cual, adoptando para el SCG galdctico MY = —7.4 + 0.25 mag, se
obtiene un mddulo de distancia (m — M) = 29.8 + 0.3 mag.

Posteriormente, Gebhardt y Kissler-Patig (1999), presentan una compilaciéon de datos de
SCGs obtenidos con HST+WFPC2, la cual incluye a NGC 3115, encontrando 94 CGs en
el campo de visién de la WFPC2. El primer momento de la distribucién de colores de este
sistema resulta ser (V — I) ~ 1.030 mag.

Esta galaxia fue también incluida en el estudio de Larsen et al. (2001), quienes encuentran
colores (V — I) = 0.922 mag y (V — I) = 1.153 mag para los picos de la distribucién
de colores integrados, ligeramente distintos a los hallados por Kundu y Whitmore (1998).
Ajustan ademés, una funcién t5 a la Funcion de Luminosidad, y encuentran mio = 22.55 £
0.22 mag y 0 = 1.49 £ 0.24 mag (también ligeramente distintos a los hallados por Kundu
y Whitmore, 1998)

El tnico estudio espectroscépico de los CGs asociados a NGC 3115 fue realizado por
Kuntschner et al. (2002). Ellos utilizaron la muestra de objetos seleccionada por Kundu
y Whitmore (1998) para elegir sus candidatos. Asi, obtuvieron espectros para 24 CGs,
17 de los cuales permitieron estimar edades y metalicidades comparando con modelos de
Thomas et al. (2002) y (2003). Con ellos se encontré6 que ambas poblaciones de CGs son
coetdneas dentro de 2 — 3 Gyr, con edades absolutas de 11 — 12 Gyr. Sus metalicidades
se encuentran en el rango —1.5 < [Fe/H] < 0, y las abundancias [Mg/Fe] varian desde
valores solares hasta 0.5.

Puzia et al. (2002) complementaron los datos VI obtenidos mediante HST+WFCP2, con
medidas en la banda infrarroja K usando VLT. Comparando con modelos de poblaciones
estelares, estos autores encuentran que las dos poblaciones de CGs son bésicamente viejas
(>10 Gyr), y con edades indistinguibles dentro de unos 3 Gyr. Por otro lado, estiman una
diferencia relativa de metalicidades de 1.0 = 0.3 dex entre la poblacién azul y la roja.

Norris et al. (2006) presentan un estudio de la poblacién estelar de NGC 3115, ubicando
ranuras de GMOS sobre los ejes menor y mayor. En él sefialan que la componente asociada
al halo tendrfa un valor de [a/Fe] ~ 0.2 — 0.3, una edad del orden de los 10 — 12 Gyr,

consistentes con lo hallado para los CGs rojos. Por su parte, la componente estelar asociada
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al disco serfa més joven (5 — 8 Gyr de edad) y con [/ Fe] ~ 0.17. Estos autores encuentran
ademas que la rotacién del disco y del halo de NGC 3115 se produce en el mismo sentido
que lo hallado para su SCGs (Kuntschner et al., 2002).

NGC 3379 Es también conocida como M105, y es la galaxia dominante del Grupo de
Leo I. Dicho grupo incluye ademas a las galaxias SO NGC 3384, y Sc NGC 3389, y se
destaca por la presencia de un gran anillo parcial de HI (Schneider, 1989).

NGC 3379 es la galaxia eliptica gigante y normal més préxima a nosotros. La emision en
X asociada a ella es Lx = 3.47 x 10% erg s™! (O’Sullivan, Forbes y Ponman, 2001). No
presenta grandes particularidades, salvo la presencia de un anillo nuclear de polvo (R ~
1”.5), y un pequeno anillo de gas ionizado (R ~ 8”) (Pastoriza et al., 2000; Statler, 2001).
Existe también en la literatura alguna discusién sobre la posibilidad de que NGC 3379 sea
en realidad una galaxia SO vista face-on (Statler y Smecker - Hane, 1999; Capaccioli et al.,
1991), pero la evidencia no es concluyente. Las estimaciones de edades, de [Fe/H] y de
[Mg/Fe] para este objeto, obtenidas en base a indices de lineas y modelos de poblaciones
estelares, son 9.3 Gyr, +0.16 y +0.24, respectivamente (Terlevich y Forbes, 2002). Esto
estaria indicando la presencia de una poblacion estelar tipica para galaxias elipticas. Por
otro lado, dado que esta galaxia se encuentra lo suficientemente préxima como para resolver
estrellas individuales de la rama de las gigantes con HST, Gregg et al. (2004), utilizando
HST-NICMOS, obtienen una edad > 8 Gyr y metalicidades del orden de la solar.

Entre los estudios del SCGs de esta galaxia podemos citar a Ajhar et al. (1994), quienes
lo estudian realizando fotometria CCD en los filtros VRI, y detectando unos 60 CGs. Sin
embargo, estos autores no obtienen evidencias de bimodalidad. Larsen et al. (2001), por
su parte, incluyen esta galaxia en su estudio y detectan solamente 55 CGs en el campo de
visiéon de HST/WFPC2, confirmando su baja frecuencia especifica. Tampoco encuentran
bimodalidad de la poblacién de CGs. En trabajos posteriores, tales como el de Whitlock,
Forbes y Beasley (2003), y el de Rhode y Zepf (2004), en los que se utilizé fotometria
UBRI y BRI respectivamente, se obtuvieron valores de S, similares a los anteriores, pero
fue posible detectar bimodalidad en los colores integrados del SCG de NGC 3379. En este
ultimo estudio se estima que el 70 % de los CG de esta galaxia pertenecerfa a la poblacién
azul. Estos resultados se encuentran en buen acuerdo con los obtenidos por Ashman y Zepf
(1998), quienes reportan una baja frecuencia especifica para NGC 3379 (S, ~ 1.2), y una
poblacion total de CGs estimada en 300 + 160 CGs.
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Figura 2.1: Imdgenes obtenidas del DSS2 en la banda R, presentando campos de 30" x 30’
centrados en cada galaxia de la muestra. De izquierda a derecha, y de arriba hacia abajo: NGC
4649, NGC 3923, NGC 524, NGC 3115 y NGC 3379. En todos los casos se encuentra senalada

en el 4ngulo superior izquierdo, la escala lineal de 20 kpc correspondiente a la distancia de cada
galaxia.
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Capitulo 3

Las observaciones

3.1. Los detectores

Las imédgenes directas utilizadas para la elaboracion de esta Tesis fueron obtenidos en
diversos turnos de observacién mediante el uso de los telescopios gemelos de 8 m, Gemi-
ni Norte y Gemini Sur. El instrumento utilizado fue el Gemini Multi-Object Spectrograph
(GMOS), el cual consiste de tres detectores CCDs de 2048 x 4608 pixeles, los cuales con-
forman un arreglo de 6144 x 4608 pixeles con una separacion de 0.5 mm entre ellos. Cada
pixel tiene un tamafio de 13.5 um, y la escala en el plano focal es de 0.072 arcsec pixel ™.
GMOS presenta un campo total de visién de 5.5 x 5.5, el cual cubre la zona central de di-
cho arreglo. El rango de longitudes de onda de trabajo se extiende aproximadamente desde
0.36 hasta 1.10 gm. En las tablas 3.1 y 3.2 se detallan algunos parametros importantes de
los detectores con los que se realizaron las observaciones de esta Tesis.

GMOS fue concebido para tomar ventaja de la alta calidad de imagen esperada para los
telescopios Gemini y, siendo el tinico instrumento 6ptico a montarse en dichos telescopios,
debia ser capaz de afrontar una amplia gama de programas de observacion: imagen directa,
espectroscopia de ranura larga, espectroscopia multiobjeto y espectroscopia de campo in-
tegrado. En este ultimo modo de observacién, GMOS presenta la capacidad de obtener una
gran cantidad de espectros simultdneos en una regiéon de 35 segundos de arco cuadrados
con un muestreo de 0”.2.

Durante la observacién, el Sensor de Frente de Onda (OIWFS) con el que estd equipada
la camara GMOS, mantiene el guiado y brinda informacién acerca de la posicién de los
espejos, y de las condiciones de foco y astigmatismo (estas ultimas son corregidas en
tiempo real por el sistema de espejo primario y secundario). Mientras el telescopio es
guiado, la imagen sobre los detectores de GMOS se mantiene estable por un sistema activo
de compensacién de flexién. Como resultado de todo esto, GMOS estd capacitado para
obtener en forma rutinaria imagenes muy estables, permitiendo la realizacion de largas
exposiciones que posibilitan el estudio de objetos muy débiles. Otra ventaja de disefio de
estos telescopios consiste en que el OIWFS es capaz de mantener durante horas la posicién
de los objetos sobre las ranuras en las observaciones espectroscépicas multiobjeto. Gracias
a esto, se reduce considerablemente el tiempo que usualmente es utilizado para chequear
la correcta alineacién de las méscaras en el cielo.
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Cuadro 3.1: Caracteristicas del detector GMOS-Norte

CCD 01 CCD 02 CCD 03
N° de referencia EEV 9273-16-03 EEV 9273-20-04 EEV 9273-20-03
Corriente oscura (1) 0.8 e-/pix/hr 0.7 e-/pix/hr 0.5 e-/pix/hr
Nivel de sat. 150 ke- 101 ke- 159 ke-
Fringing a 900nm (2) 29% 19% 24 %

(1)=Corriente oscura medida a -120° C.
(2)=(mdzimo-minimo)/media, medido en imdgenes tomadas por NOAO.

Cuadro 3.2: Caracteristicas del detector GMOS-Sur

CCD 01 CCD 02 CCD 03
N° de referencia EEV 2037-06-03 EEV 8194-19-04 EEV 8261-07-04
Corriente oscura <1 e-/pix/hr(2) 3 e-/pix/hr(1) 4 e-/pix/hr(1)
Nivel de sat. 125 ke- 125 ke- 125 ke-
Fringing a 900nm (3) 60 % 40 % 40 %

(1)=Corriente oscura medida a -90° C.
(2)=Corriente oscura medida a -120° C.
(3)=(mdzimo-minimo)/media, medido en flats espectroscdpicos tomados por Gemini.

3.2. El formato de las imagenes

En todos los casos las imdgenes tomadas con GMOS constituyen archivos FITS (por
las siglas de Flexible Image Transport System) multi extensién (MEF), los cuales presentan
un encabezado (header) primario (PHU), y una serie de extensiones con datos. El nimero
de extensiones de las imagenes dependera de la forma en que son leidos los chips. Esto
se puede hacer a través de uno, o dos amplificadores por chip. En el primer caso, las
imdgenes tendran tres extensiones (una para cada chip), con una zona de overscan de 32
pixeles de ancho. En el segundo caso, cada chip es leido por dos amplificadores: uno de ellos
lee la zona izquierda del chip y el otro la zona derecha del mismo. Por ello, cada imagen
estard constituida por seis extensiones, y cada una de ellas tendrd su propia regién de
overscan de 32 pixeles de ancho. En las figuras 3.1 y 3.2 se esquematizan dichas variantes.

Dado que en la practica se busca obtener datos con el menor ruido instrumental posible,
la mayoria de las observaciones se realizan utilizando en cada chip, el amplificador que
presente menor ruido de lectura. Por ello, las imdgenes tomadas con GMOS, como las de
esta Tesis, generalmente tendran tres extensiones.
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Figura 3.1: Disposicién de los detectores, y estructura de los datos de salida cuando son leidos
utilizando tres amplificadores, con datos sin binning.
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Figura 3.2: Disposicién de los detectores, y estructura de los datos de salida cuando son leidos
utilizando seis amplificadores, con datos sin binning.

3.3. Filtros presentes en GMOS

El instrumento GMOS cuenta con los filtros y las combinaciones de filtros que se listan
en las tablas 3.3 y 3.4. Los filtros de banda ancha v’, g, r’, i’ y 2’ son similares a los utilizados
en el Sloan Digital Sky Survey (SDSS), y su sistema fotométrico fue presentado en Fukugita
et al. (1996). Dado que, como veremos en la seccién 3.4, hemos tomado nuestras imagenes
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utilizando algunos de ellos, en la figura 3.3 se presentan las curvas de transmision de dichos

filtros.

Cuadro 3.3: Filtros disponibles en GMOS-Norte

Nombre Aef AN

nm nm

g-G0301 (¢') 475 398-552

r.G0303 (') 630 562-698

i.G0302 (i) 780 706-850

2.G0304 (2') >925 >848

CaT_-G0309 860 780-933

GG455_.G0305 >555 >460

0G515_.G0306 >615 >520

RG610-G0307 >710 >615

Ha_G0310 655 654.2-661.1

HaC_G0311 662 659.8-666.6

DS920.G0312 920 912.8-931.4

g.G0301 + GG455.G0305 506 460-552

g-G0301 + OG515.G0306 536 520-552

r.G0303 + RG610.G0307 657 615-698

i_.G0302 4+ CaT_-G0309 815 780-850

z.G0304 + CaT_G0309 890 848-933
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Figura 3.3: Curvas de transmisién de los filtros v/, ¢, r

ambda (nm)

/

, 1 y 2 presentes en GMOS. Si bien

dichas curvas pertencen a GMOS-N, se espera que sean muy similares a las de GMOS-S.
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Cuadro 3.4: Filtros disponibles en GMOS-Sur

Nombre Aef A\

nm nm
u-G0332 (u') 350 336-385
g-G0325 (¢') 475  398-552
r_G0326 (r') 630 562-698
i.G0327 (i) 780 706-850
z.G0328 (2') >925 >848
CaT_G0333 860 780-933
GG455.G0329 >555 >460
0G515.G0330 >615 >520
RG610-G0331 >710 >615
RG780.G0334 >880 >780

g-G0325 + GG455.G0329 506 460-552
g-G0325 + OG515.G0330 536 520-552
r-G0326 + RG610.G0331 657 615-698
i-G0327 + CaT_G0333 815 780-850
z-G0328 4+ CaT_G0333 890 848-933

3.4. Observaciones directas

En la figura 3.4 se muestra un ejemplo de una imagen tomada con GMOS en su modo
imagen. En ella se puede apreciar que el campo de visién (5.5 x 5'.5) no cubre comple-
tamente el arreglo de los tres CCDs, asi como también se visualiza la separacion entre los
chips (gaps). Dichos gaps tienen un ancho aproximado de 39 pixeles (en datos sin binning),
y producen la pérdida de dos franjas de la imagen (2”.8 de ancho), donde no se registra
luz. Para recuperar estas regiones, se suelen tomar iméagenes levemente desplazadas en la
direccién z del detector (Az > 5”), de manera tal que al combinarlas se recuperen dichas
zonas utiles del campo.

Las observaciones de imagen directa de nuestra muestra de galaxias fueron realizadas
en diversos turnos comenzando en el primer semestre de 2002 (2002A), y terminando
en el primero de 2004 (2004A). Dado que GMOS no cuenta con filtros de uso frecuente
entre los observadores de SCGs (tales como los filtros C, T\, B, R, V e I), se opté por
utilizar los filtros ¢’, 7’ e ¢ (excepto NGC 4649, que no fue observada en 7). Dichos
filtros cubren completamente el rango de 4000 — 8500 A sin solaparse entre ellos, lo cual
los constituye en herramientas utiles para diagnosticar caracteristicas espectrales a través
de datos fotométricos. Como se puede ver en la figura 3.5, ninguno de ellos es igual a
los filtros estandar UBVRI del sistema de Johnson-Morgan-Cousins (Johnson y Morgan,
1953; Cousins, 1978), ni a los del sistema fotométrico de Thuan y Gunn (TG) presentados
en Thuan y Gunn (1976). Una de las principales diferencias es el ancho de banda de los
filtros v/, ¢’, v’, ¢ y 2/, lo cual los provee de una alta eficiencia para la deteccién de objetos
débiles.

Si bien los filtros utilizados en esta Tesis no son los mds indicados para separar los CG
de los objetos de fondo no resueltos en el diagrama color-magnitud, mostraron que com-
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Figura 3.4: Ejemplo de una observacion realizada con GMOS-N en su modo imagen. En ella se
pueden apreciar el campo total de visién, los gaps entre los chips, y el brazo del sensor de frente
de onda (OIWFS) ubicado sobre una estrella guia.
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Figura 3.5: Las lineas sélidas muestran las curvas de transmisién en los filtros v/, ¢, v/, ', 2’ para
el telescopio Monitor, sin considerar los efectos atmosféricos. Las lineas a trazos, por su parte,
representan las curvas de transmisién correspondientes a los filtros U, B, V| R, I, arbitrariamente
normalizadas a 1. Esta figura fue extraida de Lenz et al. (1998), y se pueden apreciar con claridad
las diferencias entre los distinos filtros.
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binados con una buena calidad de imagen (seeing < 1”), proveen una seleccién de objetos
excepcionalmente limpia de contaminacién. De hecho, si bien no presentan la sensibilidad
de la combinacién (C —T}), veremos que ¢’ —i' resulta muy superior al mas popular (V —1I).

En la tabla 3.5 se listan las observaciones de imagen directa con que se cuenta.

Cuadro 3.5: Observaciones

Galaxia Gemini ID Fecha Campo Filtro Tiempo exp. FWHM

seg. arcsec

NGC 4649 GN-2002A-Q-21 10-11/4/2002 1 gV 4x120,4x120 0.65,0.56

11/4/2002 2 g i 4x120,4x120 0.68,0.56

GN-2002A-Q-13 14/4/2002 3 gV 4x120,4x120 0.98,1.01
NGC 524 GN-2002B-Q-25 13/7/2002 1 g 'y 4x150,4x100,4x100 0.67,0.60,0.65
GN-2002B-Q-25 07/8/2002(cirrus) 2 g/ '’ 4x150,4x100,3x100  0.85,0.76,0.72
GN-2002B-Q-25 17/7/2002 3 g’ 4x100,4x100,5x100  0.79,0.81,0.84
NGC 3379 GN-2003A-Q-22 01/2/2003 1 g/ ;i 4x200,4x100,4x100  1.03,0.99,0.84
GN-2003A-Q-22 3-6/1/2003 2 g/ r' i’  4x200,4x100,4x100  0.54,0.54,0.52
GN-2003A-Q-22 01/2/2003 3 g/ i 4x200,4x100,4x100  0.93,0.98.0.90
NGC 3115 GS-2004A-Q-9 18/1/2004 1 g/ r'i 4x200,4x100,4x100  0.77,0.65,0.53
GS-2004A-Q-9 18/1/2004 2 gl r' i 4x200,4x100,4x100  0.80,0.84,0.70
NGC 3923 GS-2004A-Q-9 18/1/2004 1 g/ i 4x200,4x100,4x100  0.79,0.68,0.67
GS-2004A-Q-9 18/1/2004 2 g i 4x200,4x100,4x100  0.72,0.62,0.55
GS-2004A-Q-9 18/1/2004 3 g’ 4x200,4x100,4x100  0.72,0.63,0.59
Campo de Comp. GN-2003A-Q-22 28/5/2002 1 g/ r'//  4x200,4x100,4x100  0.64,0.55,0.50
WHDF GN-2001B-SV-104  ../../2001 1 g r',i 6x300,6x300,6x300  0.86,0.67,0.67
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Capitulo 4

Reducciones y fotometria

4.1. Proceso de reduccion

Las reducciones de las imagenes directas de NGC 4649 (nuestra primer galaxia obser-
vada) fueron realizadas utilizando las rutinas propias de GMOS presentes en el paquete
Gemini version 1.4, y con la versién 1.6 del mismo paquete para el resto de la muestra. En
el primer caso, se corrieron las rutinas dentro de IRAF version 2.11.3 EXPORT, y en el
segundo, dentro de IRAF versién 2.12.2a EXPORT. El procedimiento seguido involucr6 el
uso de las siguientes tareas, las cuales estan listadas segin el orden de utilizacién en el
proceso de reduccién: gprepare, ggain, gbias, giflat, gireduce, gifringe, girmfringe,
gimosaic, imcoadd . En el apéndice A puede encontrarse una breve descripcién de las
mismas, mientras que aqui haremos un resumen de los pasos y procesos involucrados en la
reduccién de nuestras imagenes.

Dado que en la mayoria de nuestras observaciones se cont6 con una serie de bias tomados
a lo largo de varios dias, se realizaron algunos tests para verificar la estabilidad de los
mismos. Con tal fin se obtuvieron, por un lado, un bias promedio combinando los datos de
cada dia y, por el otro, un master bias combinando todos los bias individuales disponibles.
Luego se compararon los mismos constatando que, tal y como se informa en la web page de
GMOS, estos resultaron ser verdaderamente estables, incluso a lo largo de semanas. Por
esta razén, y por presentar una mejor relacién senal-ruido, los bias promedios utilizados en
las reducciones son aquellos que se obtienen a partir de todas las imagenes bias disponibles
para cada galaxia (figura 4.1). Cabe mencionar ademas que, dado que en las distintas
paginas de ayuda de las tareas GMOS dentro de IRAF se recomienda no sustraer el nivel
de overscan al realizar las reducciones, se fijé el parametro fl_over=no en todas las tareas.

La correccién por Campo Plano (figura 4.2), en general, no ha sido lo suficientemente
eficiente como para corregir las variaciones de sensibilidad a gran escala sobre los chips.
Por ello, frecuentemente sobreviven gradientes del 1 — 2%. Ademads, en aquellos casos en
que se contaba con imégenes de campo plano tomadas durante varias noches, fue posible
compararlos y verificar que, a diferencia de lo que ocurre con los bias, estos resultan ser
muy poco estables.

Otro aspecto a recordar en el proceso de reduccién es que, cuando la tarea gireduce
realiza la correccién por campo plano, también multiplica cada extensiéon de las imégenes
por su correspondiente ganancia llevando los valores de ADUs (Analog to Digital Units) a
e.

La correccién por Corriente Oscura no es generalmente necesaria debido a que, tal y
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Figura 4.1: Ejemplo de una imagen bias construida con gbias a partir de diez imagenes indivi-
duales obtenidas con GMOS-N en su modo imagen.

Figura 4.2: Ejemplos de Campo Plano (g',r',i’) construidos con giflat a partir de iméagenes indi-
viduales obtenidas con GMOS-N en su modo imagen.

como indican las tablas 3.1 y 3.2, en los detectores GMOS dicho fenémeno es muy bajo.
No es el caso del fringe, el cual tiene un efecto muy fuerte en los filtros i’ y z'. Ademds,
como se indica en dichas tablas, afecta mas a GMOS-S que a GMOS-N. Para este tltimo
se tiene generalmente, que en dichos filtros el fringe presenta una intensidad del orden
de 0.7% y 2.5% del nivel de fondo, respectivamente. En las imédgenes de NGC 3115 y
NGC 3923 obtenidas con Gemini Sur, este fenémeno es muy notorio, llegando a valores
de intensidad del 3% del nivel de fondo en el filtro i’. Por ello, se realizé la correccién
correspondiente. Se tomaron entonces siete imdgenes en el filtro i’ de un campo libre de
objetos brillantes y/o extendidos, permitiendo desplazamientos en z e y entre ellas, de
manera tal de facilitar el proceso de borrado de los mismos. Cada una de dichas imdgenes

21



fue adquirida con 300 seg de exposicion, ya que deben permitir detectar el patrén de
interferencia con claridad, sin agregar demasiado ruido en la correccién. Una vez reducidas,
se escalean con el fin de evitar diferencias de punto de cero entre ellas, y se combinan para
obtener una imagen promedio (o la mediana de las mismas), donde Gnicamente sobrevive
el patrén de interferencia (figura 4.3). Para ello se utiliza la tarea gifringe y el resultado
es una imagen de Patrén de Interferencia. Luego, la sustraemos de nuestras imégenes de
ciencia, empleando un factor de escala que nos permita tener en cuenta las diferencias
de senal entre ellas. Esto se realizé mediante la tarea girmfringe, la cual permite hacer la
operacion C = A — s B, donde C es la imagen corregida, A es la imagen de entrada, B es
la imagen de Patrén de Interferencia, y s=exposure_time(A)/exposure_time(B). En la figura
4.4 se muestra una imagen de ciencia antes y después de la correccién, donde se puede
apreciar el buen resultado de la operacion.

Figura 4.3: Ejemplo de una imagen fringe obtenida utilizando la tarea gifringe (derecha), com-
binando siete imégenes individuales como la presentada en el lado izquierdo. Estos ejemplos
corresponden a datos tomados con GMOS-S en su modo imagen .

Una vez que las imagenes fueron reducidas, el siguiente paso en el proceso fue la confec-
cién de mosaicos. Esto es realizado mediante la tarea gmosaic y tiene por objeto recuperar
una imagen completa para cada uno de nuestros campos, ya que hasta aqui tenemos una
seccién en cada extensién de nuestros archivos *.fits. Dicha tarea utiliza la informacion del
ancho de los gaps entre los CCDs, e interpola la primer y tercera extension de cada imagen
dejando la seccién sobre el chip 2 sin mover. Esto significa que en este paso se modifica la
estructura del ruido de las secciones de imagen sobre los chips 1 y 3.

Podemos ver en la tabla 3.5 que hemos tomado nuestras imagenes de programa uti-
lizando cuatro exposiciones en cada filtro. Cada una de ellas fue adquirida ademads con
un leve desplazamiento relativo en z e y de 5”. De esta forma, una vez que contamos con
los cuatro mosaicos para cada filtro, podemos utilizar la tarea imcoadd para combinarlas
y construir una imagen promedio limpiando los pixeles “calientes”, los pixeles “frios”, los
rayos cosmicos, y recuperando las zonas afectadas por los gaps. Vemos entonces que el
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Figura 4.4: Izquierda: Imagen de una regién de NGC 3923 tomada con GMOS-S utilizando el
filtro i’. En ella se puede apreciar claramente la presencia del fenémeno de fringing. Derecha: La
misma imagen luego de la correccién del fringing.

resultado final de todo el proceso de reduccion consiste de una imagen co-adicionada de
cada campo y cada filtro. Estas imagenes son las que luego utilizaremos para obtener la
fotometria de los objetos que aparezcan en todos los campos.

Cabe mencionar aqui que nuestra experiencia mostré que la tarea imcoadd presenta
varios aspectos a tener en cuenta a la hora de utilizarla y es conveniente, en consecuencia,
dar una descripcion més detallada de su uso. Entre las ventajas de esta tarea se encuentra
que fue disenada de manera tal que permite combinar imagenes con distintos valores de
seeing y diferentes niveles de cielo, causados por variaciones en las condiciones atmosféricas
entre las exposiciones. Por ello, la construccion de tales imégenes promedio toma en cuenta
los desplazamientos relativos entre las distintas exposiciones, y puede considerar un factor
de “escala” entre las mismas de la siguiente manera:

1.- Toma la primer imagen de la lista a combinar como referencia de coordenadas y
punto de cero de la fotometria.

2.- Sustrae el nivel medio de cielo determinado en alguna regién de la imagen (opcional-
mente, especificada por el usuario).

3.- Obtiene las transformaciones geométricas entre las distintas imégenes consideradas,
y la que se tomo6 como referencia. Esto se realiza en dos pasos: el primero consiste
en realizar una transformacién aproximada (la opcién que mejor trabaja es align-
method=user), y el segundo involucra a las tareas geomap y geotran.

4.- Genera una lista de objetos brillantes y obtiene, para cada uno de ellos, el nimero
de e~ dentro de una abertura de radio R (recordemos que durante el proceso de
reduccién, las cuentas en las imdgenes son convertidas a e™). Luego suma los valores
de cada abertura, obteniendo el nimero total C; de e~ dentro del total de aberturas
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para cada imagen. Debemos tener cuidado en la elecciéon del pardmetro aperture
que define dicho valor de R, ya que un valor muy chico puede producir resultados
incorrectos debido a diferencias de FWHM entre las imagenes, mientras que uno muy
grande podria estar dominado por el ruido.

5.- Toma como referencia la primer imagen de la lista de entrada y su correspondiente
valor C1.

6.- Utiliza los valores C;/C; como factores de escala entre las distintas imagenes y aquélla
tomada como referencia. Esto es asi siempre que el parametro fl_scale=yes, lo cual
es muy recomendable debido a que generalmente las imégenes de ciencia tomadas en
modo queue, son obtenidas en condiciones diferentes de masa de aire, transparencia
atmosférica y seeing.

7.- Obtiene una imagen promedio, y limpia de rayos césmicos y pixeles malos. Para ello
utiliza una serie de parametros especificados por el usuario.

Las imégenes resultantes de este proceso son verdaderamente impecables. Sin embargo,
ésta es una de las etapas mas criticas de la reduccién, y més alld de todas las virtudes
presentadas por esta tarea, debe considerarse, sin embargo, que algunos de los procesos
enunciados arriba pueden introducir diferencias en los puntos de cero de la fotometria. Por
ello, tal y como se hizo con nuestros datos, es recomendable controlar tanto el producto
final de imcoadd, como aquellas imagenes intermedias generadas por ella. Dicho control
consistié aqui en tomar un conjunto de objetos y realizar fotometria de abertura sobre
ellos, tanto en los cuatro mosaicos individuales que fueron usados como entrada en la tarea,
como en la imagen final co-adicionada. Luego se compararon los valores de las magnitudes,
y cuando se encontraron diferencias mayores a las esperables segtin las distintas condiciones
atmosféricas, se modificaron los parametros de imcoadd hasta lograr que desaparezcan.

Otro aspecto a controlar de cerca durante los procesos ejecutados por esta tarea, es el
descarte de pixeles que imcoad considere “malos”. Nuevamente aqui, en los casos en que las
subexposiciones muestren diferencias de calidad de imagen o cielo, la tarea puede cometer
errores y descartar pixeles “buenos” inadecuadamente. Esto generard que en las posiciones
de esos pixeles, la imagen final coadicionada muestre un exceso o falta de senal. Es por
ello que debe prestérsele especial atencién a las “méascaras” donde imcoadd guarda dichos
pixeles, y desplegar los mismos sobre la imagen de manera tal de identificar posibles errores.
El més frecuente de ellos consiste en descartar los pixeles pertenecientes a las “alas” de
los objetos mds brillantes del campo con su subsecuente efecto sobre la fotometria de tipo
Daophot. Para evitarlo, uno de los pardmetros mds criticos es scalenoise (su funcién es la
de agregar un término de ruido extra en el algoritmo de eliminacion), el cual en esos casos
debe tomar valores > 0.

4.2. Fotometria

Todo lo expuesto en lo que va de este capitulo tiene como tinico objetivo la obtencién de
magnitudes y colores de alta calidad para los SCGs mencionados en 2. Parte de dicha tarea
consiste, como pudo apreciarse en la seccién anterior, en la correcta diagramacién de las
observaciones y en la cuidadosa reduccién de los datos. De aqui en mas, nos adentraremos
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en los aspectos restantes, los cuales se vinculan con la forma en que medimos la luz que
nos llega de los objetos de interés. Es decir, la fotometria.

4.2.1. Modelado y sustraccion del halo de las galaxias

Cuando medimos la luz I; de un objeto que fue registrada sobre un dispositivo CCD,
estamos midiendo la energia proveniente del mismo, I,, sumada a aquélla correspondiente
al fondo difuso (brillo atmosférico, estrellas, galaxias y objetos no resueltos que contribuyen
con fotones, etc.), I, la cual es usualmente denominada “cielo”. Esta cantidad I., definida
como la luz que mediriamos en la posicién del objeto de interés si éste no estuviera alli,
debe ser estimada y sustraida de /;. Sin embargo, dado que no es posible conocer el valor de
cielo en forma directa (no podemos borrar el objeto de la esfera celeste para estimarlo), los
paquetes IRAF utilizados para realizar fotometria, tales como Phot y Daophot, permiten
aproximar dicha cantidad midiéndola en una regién cercana a la posicién del objeto. Tal
estimacién parte del supuesto de que el cielo local para cada objeto es uniforme (esto es, la
distribucién de valores de los pixeles correspondientes al mismo presenta una unica moda).
Aqui, donde estamos observando galaxias que ocupan gran parte o, incluso, exceden el
campo de vision de GMOS, el cielo tendrd una componente adicional a las mencionadas
anteriormente, la cual tiene su origen en la luz de dichas galaxias y presentara un fuerte
gradiente espacial. Este gradiente generard distribuciones de valores de los pixeles similares
a la mostrada en el panel izquierdo de la figura 4.5. Esto significa entonces, que debemos
idear un mecanismo que nos permita deshacernos de esa componente contaminante antes
de realizar la fotometria, y recuperar asi un nivel de cielo homogéneo (panel derecho de la
figura 4.5).
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Figura 4.5: Panel izquierdo: histograma de valores de los pixeles utilizados por la tarea Phot para
estimar el valor de cielo en la posicién de un objeto estelar. En este ejemplo existe una componente
luminosa con un fuerte gradiente espacial (halo de NGC 3115), la cual genera esta distribucién
ancha y con dos picos. Panel derecho: mostramos la distribucién de valores del mismo conjuto
de pixeles que en panel izquierdo, luego de quitar mediante un filtro de mediana la componete
proveniente del halo de NGC 3115.

En la literatura se pueden encontrar varios ejemplos que podriamos elegir para eliminar
la luz de las galaxias que producen el gradiente mencionado en el parrafo anterior. Uno de
ellos consiste en generar un modelo de la distribucién de brillo de las mismas utilizando un
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filtro de mediana (figura 4.5). Esto se logra definiendo una “caja”’ que se desplaza sobre
toda la imagen, y calculando la mediana de la distribucién de los pixeles ubicados dentro
de dicha caja. Luego se asigna este valor de mediana al pixel central de la caja en cada
posicién. Este proceso permite obtener una imagen sin frecuencias espaciales altas (tales
como las producidas por objetos estelares), dando como resultado un modelo de la luz difusa
sobre la imagen. Aqui, obviamente, la capacidad de filtrar dichas frecuencias dependera de
la eleccién del tamano de la caja. Si ésta es muy pequeiia, no se filtrard suficientemente la
componente de los objetos puntuales. Si, por el contrario, se utiliza una caja muy grande,
no se obtendra un modelo lo suficientemente fiel que reproduzca los gradientes espaciales
de la luz de la galaxia en el campo considerado. Otro aspecto a tener en cuenta en este
proceso es el de la forma de la caja utilizada. Hoy en dia es posible utilizar cajas cuadradas,
rectangulares, circulares, anulares, etc. De ellas, las més utilizadas son las cajas cuadradas
y anulares.

Otra opcién es construir un modelo sintético utilizando las isofotas (curvas de brillo
superficial constante) de las galaxias responsables de los gradientes. Esto es realizable
dentro de IRAF con tareas tales como ellipse. Sin embargo, dado que en general el tamano
angular de las galaxias brillantes excede el campo de visién de la mayoria de los telescopios
(atn a distancias tales como el cimulo de Virgo o Fornax), resulta trabajoso obtener un
modelo suave que no deje residuos que perjudiquen la fotometria posterior. En el caso en
que se elija esta opcidn, debe tenerse en cuenta que la obtencién de tales perfiles representa
toda una labor para la cual deben considerarse varios detalles.

Una aproximacion més novedosa surge de las facilidades que provee SExtractor (Bertin
y Arnouts, 1996). Este programa es capaz de construir un mapa del brillo de fondo de las
imdgenes subdividiendo las mismas en pequenas subregiones R;; de tamanio BACK_SIZE, y
obteniendo una grilla de valores de cielo;; calculando la moda de la distribucién de pixeles
dentro de cada subregion. Este cdlculo se efectia dentro de SExtractor de la siguiente
manera:

1) Se estiman la mediana, Mediana;; y la dispersion, o;; de la distribucién de valores
de los pixeles de cada regién R;; en la que fue dividida la imagen.

2) Se limpia iterativamente dicha distribucién empleando un algoritmo ko clipping. Este
algoritmo utiliza la mediana Mediana;; y la dispersiéon o;; de la distribucién para
descartar todos los pixeles con valores que se aparten mds de xo;; (usualmente k = 3)
de dicha mediana.

3) Una vez alcanzada la convergencia, si el valor de 0;; cambié en menos de un 20 %
durante el proceso, se considera que el campo no estd densamente poblado (crowding),
y se adopta la Media;; del histograma limpio como valor de cielo;; en ese nodo. Por
el contrario, si dicho valor se modifica en méas de un 20 %, se calcula la moda como:
Moda;; = 2.5 x mediana;; — 1.5 x Media;; (Kendall & Stuart, 1977), y se adopta
ésta como valor de cielo;;.

4) Se realiza una interpolacién utilizando un spline bicibico entre los puntos cielo;; de
la grilla obteniéndose asi el mapa de cielo para la imagen en cuestién (procedimiento
similar al empleado en M87 por Strom et al., 1981).

Existe un punto importante que debe ser tenido en cuenta a la hora de utilizar cualquiera
de los métodos enunciados aqui, y es que la estimacion del nivel de cielo estara afectada
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por la presencia de objetos en el campo. Este efecto serd mas importante donde haya una
mayor concentracién de los mismos, donde existan objetos extendidos, o en aquellas re-
giones afectadas por la presencia de estrellas muy saturadas. En todos estos casos no hay
manera de recuperar en forma segura el nivel de cielo por lo que, dependiendo del camino
adoptado para modelarlo, tendremos distintas aproximaciones a seguir. A saber: intentar
borrar la mayor cantidad posible de objetos puntuales, enmascarar las regiones afectadas,
etc. En el caso del mapa de brillo de fondo obtenido por SExtractor, es posible realizar un
filtrado de mediana antes de interpolar los puntos de la grilla de valores de cielo;; (punto 4)
de manera tal de reducir el problema. De la experiencia resulta entonces que, la utilizacion
de un BACK_SIZE de 4”.6 (unos 32 pixeles con binning 2x2), junto con un filtro de cinco
puntos (parametro BACK_FILTERSIZE=5) es suficiente para minimizar la presencia de
sobredensidades producida por alguno de los efectos mencionados anteriormente, y obtener
un buen mapa de cielo mediante SExtractor.

Otro aspecto a considerar es que ninguno de los métodos descriptos con anterioridad
funciona bien en lugares donde el gradiente de brillo del fondo es muy grande. Esto se
ve claramente en las zonas maés internas de las galaxias donde ni el filtrado de mediana,
ni el mapa obtenido por SExtractor son capaces de realizar un buen trabajo a menos que
utilicemos cajas muy pequenas. Sin embargo, es posible obtener un resultado aceptable
realizando un ajuste del perfil isofotal de la galaxia en esas zonas, y efectuando poste-
riormente la sustraccién de un modelo. Inversamente, a la hora de elegir el mecanismo a
utilizar para modelar y sustraer la luz de fondo de nuestras imagenes, no podemos olvidar
el hecho de que no debemos afectar la psf de las mismas, ni tampoco introducir efectos
indeseados sobre la fotometria. En tal sentido se requiere evitar el uso de filtros o grillas
muy pequenas.

Se realizaron pruebas con los métodos mencionados aqui, con el objeto de elegir alguno
de ellos para efectuar la sustraccién de la luz de las galaxias que contaminan el cielo en
nuestras imagenes. Basandonos en la agilidad, costo de cédlculo y en una serie de subpro-
ductos, elegimos utilizar una combinacién del programa SExtractor con filtros de mediana.
Para ello se construyé un script que realiza los pasos descriptos a continuacién, y cuyo re-
sultado es una imagen con un nivel de cielo practicamente uniforme y un catalogo completo
de todos los objetos detectados:

a) Genera un mapa de cielo de orden cero utilizando un BACK_SIZE de 4”.6 (unos 32
pixeles para el caso de binning 2x2), junto con un filtro de mediana de cinco puntos
(BACK_FILTERSIZE=5). Estos pardmetros resultan adecuados para minimizar la
presencia de sobredensidades producidas por alguno de los efectos mencionados an-
teriormente, y obtener un buen mapa de cielo. También se detectan aqui los objetos
por encima de 1.5 o, (donde o, es la dispersién de los valores de cielo), y que cum-
plan con la definicién adoptada en 4.2.2. Esta primer deteccion estara afectada por
errores en la estimacién de dichos valores. Con esto, SExtractor genera una imagen
conteniendo todos los objetos detectados.

c) Se sustrae de la imagen original aquélla obtenida en el paso anterior. Esto es, se restan
todos los objetos tal cual fueron detectados y definidos por SExtractor. El resultado
hasta aqui consiste en una imagen del mapa de cielo, mas los residuos provenientes
de la deteccion y definicién incorrecta de objetos, entre los cuales sobreviven algunos
objetos no detectados en la corrida anterior de SExtractor.
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d) Se obtiene un modelo suave (esto es, se borran la mayoria de los objetos no detectados
por SExtractor en los pasos anteriores) de la imagen resultante del paso anterior
utilizando un filtro de mediana de unos 15”.

e) Se sustrae de la imagen original aquélla obtenida en el punto d). El resultado es
aqui una imagen que contiene todos los objetos detectados o no en la primera corrida
de SExtractor, més los residuos suavizados de cualquier error en la definicién de los
objetos y del cielo.

f) Se vuelve al punto a) y se usa la imagen obtenida en el paso anterior como entrada.

La idea de este esquema es obtener en el punto a) una lista cada vez més completa de
objetos, y en el €) una imagen que no presente residuos (“correcciones”) al mapa de cielo, y
que contenga unicamente todos los objetos sobre un fondo uniforme. A partir de la segunda
ejecucion del paso d) utilizamos un filtro de mediana mds pequefio que en la primera (7”.5)
con la idea de mejorar el modelado de las zonas con mayor gradiente. Cabe mencionar
también que los procesos de modelado de la luz de fondo, y la deteccién y clasificacion
(ver secciones 4.2.2 y 4.2.3) se encuentran intimamente relacionados. Esto significa, por
ejemplo, que la capacidad de deteccién dependera de cudn bien ha sido modelado el cielo,
y a su vez el modelado de éste estara afectado por los errores de deteccion.

Del anélisis de la evolucion de la lista de objetos detectados en las sucesivas ejecuciones
de este esquema, se puede ver que con sélo dos ejecuciones de los pasos listados arriba, se
obtiene un excelente resultado. Por ello, ha sido ese el nimero de iteraciones que hemos
adoptado para cada una de nuestras imagenes.

Tal y como mencionamos anteriormente, el script utilizado genera ademas catalogos
con todos los objetos detectados en las corridas sucesivas de SExtractor. Estos catdlogos
incluyen, entre otros, parametros tales como elipticidad, fwhm, Indice de Estelaridad, etc.,
as{ como también una lista de coordenadas que fueron utilizadas como entrada en la fo-
tometria. Las razones para esto ultimo seran expuestas con mayor detalle en la siguiente
seccion.

Un punto adicional que merece ser sefialado, es que el paquete Daophot de IRAF (uti-
lizado para obtener la fotometria, ver 4.2.2) requiere que se mantenga intacto el nivel
de cuentas en la imagen. Esto se debe a que dicha tarea decide si un pixel ha sido bien
ajustado por el actual modelo de psf (ver 4.2.2), comparando el residuo esperado en cada
imagen a ajustar (lo cual depende, entre otras cosas, del ruido poissoneano sobre la imagen
original y, por ende, del nivel de cuentas de la misma), con el valor real medido resultante
de cada ajuste. Es por ello que, una vez sustraida la luz de la galaxia de cada imagen, nos
vimos obligados a restituir el nivel medio del brillo de fondo. Esto, sin embargo, constituye
unicamente una solucién de compromiso ya que dicho ruido presenta una fuerte variacién
espacial sobre nuestras imédgenes debido al fuerte gradiente mostrado por la luz de las
galaxias cuyos SCGs estamos estudiando.

4.2.2. Detecciéon con SExtractor y Fotometria PSF con Daophot

La fotometria de las fuentes puntuales presentes en las imagenes fue realizada utilizan-
do el paquete Daophot Il (Stetson, 1987; Stetson et al., 1990) dentro de IRAF. Esta tarea
explota la idea de que en una imagen tomada con un dispositivo CCD, dichas fuentes pre-
sentardn una forma caracteristica producida por el borroneo introducido por la atmésfera
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de la Tierra (en observaciones terrestres) y la 6ptica del telescopio (figura 4.6). Esta forma
de las imagenes puntuales recibe el nombre de Point Spread Function o, en forma abrevia-
da, psf, y el tamano de la misma suele caracterizarse por su ancho total a altura mitad,
o FWHM por sus siglas en inglés. Dada su definiciéon, es de esperar que la psf sobre una
imagen sea basicamente la misma para todos los objetos, independientemente de su mag-
nitud. Sin embargo, debido a diversos factores tales como las aberraciones épticas, una
colimacién deficiente de la dptica, etc., dicha psf puede no ser constante sobre el campo
de visién de un instrumento y presentar alguna variaciéon espacial. Por otro lado, debido
a que la psf dependerd también de las condiciones atiosféricas durante la observacion,
seran esas condiciones las que impongan un limite a la calidad de la fotometria. Esto se
debe a que cuanto peor es el seeing, menos profundas serdn nuestras imagenes, y menor
calidad tendra la fotometria (es decir, mayores errores a una dada magnitud). Todo ello
es el resultado de que, tal y como puede apreciarse en la figura 4.6, la misma cantidad de
energia se distribuye sobre una superficie mayor.

Figura 4.6: Apariencia de la psf estelar sobre dos imdgenes obtenidas con GMOS y el filtro ¢
A la izquierda se muestra un objeto registrado bajo excelentes condiciones de seeing, con un
FWHM = 0.5 arcsec pix~!. A la derecha puede visualizarse el mismo objeto observado bajo
condiciones aceptables de seeing, FW HM = 1.2 arcsec pix~!. La diferencia fundamental entre
ambas imégenes reside en que cuanto mayor es el seeing, mayor es el drea en la que se distribuye
la energia.

Daophot parte de las posiciones (z,y), magnitudes y niveles de cielo obtenidos a través
de tareas tales como Phot, y ajusta a los objetos de la imagen un modelo de psfde magnitud
fija utilizando un factor de escala adecuado. Como resultado de este ajuste, se obtienen
valores mejorados de dichas cantidades y del correspondiente factor de escala. Son muchas
las ventajas de este tipo de fotometria sobre las magnitudes calculadas a través de aberturas
fijas. Pero tal vez una de las méas importantes reside en que aun en aquellas regiones donde
se tiene una alta densidad de objetos con sus consecuentes solapamientos mutuos, se pueden
recuperar valores para todas las cantidades mencionadas anteriormente a través del ajuste
simultaneo de dichos objetos. En consecuencia, el primer paso para realizar fotometria psf
consiste en generar una lista de todos los objetos “reales” existentes sobre las imagenes
consideradas. En nuestro caso, esto se llevd a cabo utilizando el programa SExtractor ya
que, como se menciond en la seccién anterior, durante el proceso de construccién de las
imdgenes para la fotometria, dicho programa genera catédlogos muy completos con todos los
objetos detectados sobre las mismas. Una comparacién con tareas que realizan busquedas
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e identificaciones automaéticas similares dentro de IRAF, confirma que la habilidad de
SExtractor para separar los objetos “reales” de “defectos” de imagen tales como picos de
ruido, rayos césmicos, etc., hacen de él una herramienta ideal para obtener catélogos que
contengan grandes volimenes de datos. Dicha habilidad se basa en el hecho de que, si bien
el programa no esta capacitado para clasificar tales defectos, reconoce como objetos sélo
aquellas detecciones que cumplen las siguientes condiciones:

a) Como vimos en 4.2.1, los objetos deben contener pixeles que superen cierto valor
umbral sobre el nivel de cielo (pardmetro DETECT_THRESH). Aqui hemos utiliza-
do como nivel de corte un valor de 1.50, (donde o, es una medida de la desviacién
estandar de dicho cielo). Trabajando con umbrales tan bajos, tareas tales como
daofind generarfan catdlogos extremadamente contaminados por picos de ruido.

b) El ntiimero de pixeles “interconectados” que cumplen con la condicién anterior
deberd ser superior a un valor minimo fijado por el usuario, a trevés del pardmetro

DETECT_MINAREA. Esto evita que se identifiquen pixeles individuales, picos de
ruido, etc. En esta Tesis adoptamos un valor de 3 — 5 pixeles para este pardmetro.

Dado que la principal limitacién en la detectabilidad a bajos niveles de flujo proviene
del ruido de la propia imagen, la ventaja mas significativa que se tiene con este programa
es la posibilidad de utilizar el ruido local en cada pixel a la hora de decidir si su nivel de
cuentas supera o no el valor umbral. De esta forma SExtractor estima a partir de la propia
imagen un mapa de ruido y utiliza dicho mapa para la deteccién de objetos (parametro
WEIGHT_TYPE). Esto significa que el umbral de deteccién ¢ es ajustado para cada pixel
con varianza 0;2, resultando t; =DETECT_THRESH x+/0,2. Tareas como daofind de IRAF,
por el contrario, utilizan un valor global de o para toda la imagen. Tal cosa complica mucho
la utilizacién de un nivel bajo de umbral dado que en tales circunstancias se produce una
enorme cantidad de detecciones erréneas. Ademéds de esto, SExtractor permite mejorar su
capacidad de deteccion mediante la utilizacién de filtros como paso previo a la misma.
De acuerdo al tipo de filtro utilizado, podemos lograr una mejor deteccion de objetos
de una dada caracteristica. Como aqui estamos particularmente interesados en objetos
puntuales, encontramos que utilizando un kernel gaussiano con un FWHM del orden del
correspondiente a los objetos estelares, logramos un aumento significativo de la eficiencia
de deteccién de los mismos (Irwin, 1985). Con ese fin, debimos generar una serie de kernels
gaussianos con valores de FWHM acordes a las distintas imdgenes que tenemos en nuestra
muestra, los cuales SExtractor convolucioné con las imdgenes antes de la deteccion.

Debemos mencionar aqui que SExtractor presenta una limitacién. Esta consiste en la
imposibilidad de detectar objetos de bajo brillo que se hallen en las proximidades de
objetos intensos. Esta falla, si bien estd documentada (ver web page del programa), es
dificil de evitar. Aun asi, la cantidad de objetos por campo que presentan este problema es
extremadamente baja (1 o 2) y pueden ser agregados “a mano” en la lista de coordenadas.

Otra ventaja de SExtractor que hemos aprovechado en nuestro trabajo, es su capacidad
de separar objetos que presentan algtin tipo de superposicion o blending. Para ello, el
programa realiza una serie de cortes de cada objeto en un ntmero de niveles isofotales
(parametro DEBLEND_NTHRESH, el cual fijamos en 64) entre el umbral de deteccion y el
valor del pico. De esta forma se tiene una especie de estructura de arbol con ramificaciones.
Luego se analiza la misma comenzando por el extremo maés brillante y yendo hacia la base.

30



En cada ramificacion encontrada se establece la existencia de uno o mas objetos cuando
se cumple que:

1) Laintensidad integrada por encima de dicha ramificacién es mayor que cierta fraccién
0. de la intensidad total del objeto compuesto. Aqui hemos fijado dicho pardmetro
en DEBLEND_MINCONT=5 x 1073.

2) La condicién 1) se cumple para, al menos, una ramificacién mds en dicho nivel.

El funcionamiento de este algoritmo muestra ser muy eficiente y evita que se produzcan
detecciones incorrectas debido a la estructura compleja presentada por algunos objetos de
campo.

En aspectos vinculados a la fotometria, es conocido en la literatura que si se trata de
medir objetos puntuales, Daophot es la mejor herramienta. Por ello, la estrategia seguida
en todos los casos ha sido utilizar SExtractor iinicamente para realizar la identificacién de
los objetos y luego, como se dijo anteriormente, obtener las magnitudes de los mismos
mediante Daophot. Enunciamos a continuacion el esquema de trabajo adoptado:

1) Se registraron las imégenes de cada campo llevandolas al sistema de referencia
(z,y) de la imagen i’ correspondiente. Para ello se seleccionaron varias decenas de
objetos puntuales distribuidos sobre cada imagen y se utilizé la tarea geomap para
obtener las transformaciones entre ellas. Luego se aplicaron dichas transformaciones
empleando la tarea geotrans, y una interpolacion lineal.

2) Se adopto la lista de coordenadas (z,y) de todos los objetos detectados por SEx-
tractor sobre las imdgenes i’. Se utilizaron las imédgenes en dicho filtro como referencia
debido a que, en general, presentan mejor sefial y calidad de imagen que las g’ y r’
(lo cual se puede ver en la tabla 3.5).

3) Se corri6 la tarea phot sobre cada imagen utilizando la lista de objetos hallada en
el paso anterior, obteniéndose asi las posiciones, magnitudes de abertura, y niveles
de cielo que servirdn como valores iniciales para el trabajo de Daophot. Dichas mag-
nitudes fueron medidas en todos los casos utilizando aberturas del orden del FWHM
maximo de cada campo. Cabe destacar que en esta etapa se fijan las coordendas de
los objetos en las posiciones dadas por SExtractor (las cuales muestran ser lo sufi-
cientemente precisas) impidiendo el recentrado. Esto es necesario debido a que debe
evitarse la “migracién” de los objetos débiles, préximos a otros brillantes, hacia éstos.

4) Se seleccionaron aquellos objetos que presentan un valor de Indice de Estelaridad >
0.8 en los tres filtros (ver seccién 4.2.3 para una descripcién de este pardmetro), para
ser utilizados posteriormente en la construccion de un modelo de psf. Denominaremos
a estos objetos, “objetos psf”. En general, se intenta elegir la mayor cantidad posible
de dichos objetos, y se busca que estén distribuidos en forma uniforme sobre el campo
de manera tal de modelar correctamente las variaciones espaciales de la psf. Contra
esto atenta la realidad, haciendo algunas veces imposible llevar a cabo tal empresa.
Entre los factores que limitan nuestra eleccion se encuentra que los objetos psfelegidos
para construir nuestro modelo deben ser obviamente puntuales, brillantes (pero no
saturados) y aislados. Ademads, dado que el campo de visiéon de GMOS es reducido,
y a que como se ve en los diagramas color-magnitud, son més comunes en nuestros
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campos las estrellas rojas, la situacién siempre fue mucho mas complicada en las
imégenes g’. A pesar de ello, pudimos contar generalmente con 20 — 60 objetos psf
por imagen.

5) Se construyé un modelo de psf de orden cero utilizando la tarea psf, y luego se
sustrajeron de la lista inicial todos los objetos psfjunto con todos sus “vecinos”, tal y
como son definidos dentro del propio Daophot. Esto dltimo se hace pasando primero
por la tarea nstar y luego por la tarea substar.

6) Se analizaron visualmente los residuos dejados por la sustraccién anterior y se
descartaron todos aquellos objetos que presentaron una estructura que indicaba que
podriamos estar frente a una imagen no puntual, o a la existencia de un vecino oculto
que no pudiera ser sustraido.

7) Se construyé una imagen con todos los objetos psf que habian sobrevivido de
nuestra lista de candidatos original, libres de sus vecinos (los cuales se sustrajeron
con la tarea susbstar), y se volvié a construir un modelo de psf siguiendo los pasos
anteriormente senalados.

Sobre este ultimo modelo se repitié el proceso descripto con el fin de realizar una
nueva bisqueda de objetos que presentaran estructuras de residuos que indicaran un origen
compuesto. Fue necesario ademas, aumentar progresivamente el orden del modelo generado
(Daophot permite obtener modelos de psf hasta orden 2 en z e y). El resultado final fue, en
general, una psfde orden 2 construida en base a unos 20 — 60 objetos por imagen, elegidos
de modo tal de que se acercaran lo mas posible a las condiciones ideales mencionadas
anteriormente.

Por 1ltimo, se midieron mediante la tarea allstar los brillos de todos los objetos detec-
tados sobre nuestras imagenes, ajustando a cada uno el modelo de psf adecuado.

4.2.3. Clasificacion y selecciéon de objetos

Hemos visto en la seccién anterior que las listas finales de Daophot incluyeron todos
los objetos detectados sobre las imégenes. Es decir, objetos puntuales y objetos resueltos,
para los ultimos de los cuales posteriormente se realizé fotometria de abertura. Debimos
entonces establecer cuales de ellos pertenecian a cada categoria. Las motivaciones que
tuvimos para realizar esto son basicamente dos:

- A las distancias a las que se encuentran la mayor parte de las galaxias de nuestra
muestra, se espera que los CGs se presenten como objetos no resueltos. Una excepcion
de esto podrian ser NGC 3115 y NGC 3379, ya que a sus respectivas distancias, 20 pc
equivalen a 0.”4. Aun asi, como en general los radios efectivos de los CGs “normales”
son menores a este valor (2 — 3 pc), la mayoria de ellos deberian presentar imégenes
puntuales.

- Una vez clasificados los objetos, podremos estimar la contaminaciéon de nuestra mues-
tra.

Existen en la literatura numerosos ejemplos de clasificadores. Sin embargo, la mayoria
de ellos utilizan dos parametros, o presentan poca robustez en casos tales como objetos

32



con vecinos muy préximos o con algun grado de superposicién (ver Bertin y Arnouts, 1996,
para una lista extensa). Por tal motivo, en esta Tesis hemos experimentado y adoptado un
procedimiento que incluye varios pasos y un conjunto amplio de pardmetros.

Primero se utilizé el Indice de Estelaridad medido por SExtractor (figura 4.7) el cual
toma valores entre 0 y 1, donde 0 corresponde a objetos resueltos y 1, a puntuales. Siguiendo
el trabajo presentado por Bertin y Arnouts (1996), podemos decir que tal clasificacién
utiliza una Red Neuronal Multicapa (aqui solamente dos capas), con un total de diez
neuronas en cada una. Estas diez neuronas responden a su vez a diez pardmetros que
alimentan a la Red (ver la figura 5 de dicho trabajo), y que estdn constituidos por ocho
areas isofotales, la intensidad I,,., del pico de objeto, y el FWHM estelar. El proceso de
aprendizaje elegido es el que se conoce con el nombre de backpropagation.

Experimentamos entonces con distintos valores para los parametros que estan directa
o indirectamente relacionados con los resultados de la clasificacién (FWHM, ANALY-
SIS_.THRESH, DEBLEND_NTHRESH, DEBLEND_MINCONT, BACK_SIZE, etc...), y se
adoptd un valor limite de 0.35 para separar ambos tipos de objetos. Posteriormente, al
realizar los experimentos de completitud, veremos que dicho valor produce un muy buen
resultado.
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Figura 4.7: Indice de Estelaridad de SExtractor como funcién de la magnitud i’. El primer paso
del procedimiento adoptado consiste en considerar a todos los objetos con indice > 0.35 como no
resueltos (linea de puntos).

Una inspeccién visual de los objetos clasificados como resueltos muestra que SExtractor
realiza un excelente trabajo de clasificacién, atin cuando no debe perderse de vista que tal
algoritmo se encuentra todavia en etapa experimental. Sin embargo, es de esperar que a
medida que consideremos brillos més bajos, dicha clasificacién degenere, tal como lo indica
la tendencia a producir valores intermedios del Indice de Estelaridad a medida que crece la
magnitud (figura 4.7). Esto se debe a que la capacidad de separar ambos tipos de objetos
ird disminuyendo a medida que tengamos menor relacién S/N. Ademds, existe una mayor
tendencia a clasificar estrellas débiles como galaxias, que galaxias débiles como estrellas.
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Esta es una de las razones por las cuales no elegimos 0.5 como limite entre ambos tipos
de objetos. De todas formas no debe perderse de vista que a bajos niveles de brillo no es
posible hacer ningin tipo de clasificacién segura.

Para evaluar el éxito de nuestra clasificacién hemos obtenido imagenes de archivo de
algunas de nuestras galaxias, pertenecientes a la WFPC2. Las mismas consisten, en general,
en exposiciones centradas en los nicleos de las galaxias de nuestra muestra. Por ello, si
bien provienen de instrumentos muy distintos (Gemini presenta una superficie colectora
aproximadamente 16 veces mayor, y los filtros utilizados son diferentes), debido a la altisima
resolucion de dicha cémara, representan un excelente test para la clasificacién realizada
por SExtractor. Analizamos entonces, sobre dichas imagenes, la apariencia visual de los
objetos clasificados como resueltos, y encontramos una cantidad despreciable de errores
provenientes, en su mayoria, de objetos superpuestos que no son separables en nuestras
imdgenes GMOS (tercer columna en la figura 4.8).

Efectuar un analisis similar de todos los objetos clasificados como puntuales, repre-
senta una tarea mayor debido a que un objeto puede ser no resuelto en las imégenes de
GMOS, pero serlo en las correspondientes a la WFPC2. Incluso la gran mayoria de los CGs
pertenecientes a los SCGs estudiados aqui, aparecen resueltos o marginalmente resueltos
en dichas imdgenes. Sin embargo, restringiéndonos tinicamente a aquellos objetos clasifica-
dos como CGs (ver capitulo 5) y comparando con los candidatos hallados por Larsen et al.
(2001), encontramos nuevamente un excelente acuerdo. Tal acuerdo es un indicador de que
el trabajo realizado hasta aqui presenta bases muy firmes debido a que es justamente en las
regiones mas préximas a los nucleos de las galaxias (alli donde existen fuertes gradientes
de luz y un gran ruido poissoniano), donde esperamos que exista un mayor nuimero de
“errores” en la clasificacion.

Sin embargo, el andlisis mencionado anteriormente nos muestra que pueden existir
algunos objetos brillantes cuyos FWHM son claramente mayores que el de la psf estelar, y
que sobreviven a nuestra clasificacién. Los mismos son incorrectamente clasificados debido
a que presentan valores de Indice de FEstelaridad mayores que 0.35, pero muy inferiores a
1. La figura 4.8 nos muestra, en su parte inferior, los residuos que se generan al sustraer el
modelo psf a cada objeto mostrado en la linea superior. En dicha figura se ve claramente
que los correspondientes a objetos resueltos muestran un aspecto tipico. Ahora bien, en la
columna central mostramos el resultado de sustraer el modelo de psf a un candidato que,
sabemos, ha sido incorrectamente clasificado (se muestra aqui un ejemplo muy evidente).
Esto nos da la idea de que si inspeccionamos la posicién de los mismos en el diagrama
magnitud vs. (magnitud de abertura—magnitud psf) (aqui, las magnitudes de abertura
provienen de la tarea Phot, y fueron obtenidas a través de aberturas de radio ~ FWHM),
seria esperable que se aparten con cierta claridad del comportamiento del grueso de los
objetos verdaderamente puntuales. Estos ultimos muestran una dispersiéon caracteristica
que aumenta con la magnitud (figura 4.9), lo cual estd principalmente causado por el
incremento en los errores a medida que vamos hacia el extremo débil. Por ende, definimos
envolventes mediante la expresion:

env(i') = c+ k(a - ") (4.1)

donde los pardmetros a y b son obtenidos mediante un ajuste de Minimos Cuadrados al
comportamiento de los residuos de la resta magnitud de abertura—magnitud psf. Los otros
dos pardmetros han sido fijados en ¢ = 0.02 y k = 3, y ammbos tienen como objetivo proveer-
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Figura 4.8: Mostramos aqui tres ejemplos tipicos de residuos generados al sustraer un modelo
de psf estelar a objetos resueltos. La columna de la izquierda muestra un conjunto de galaxias y
sus residuos. Es muy evidente en ellas su cardcter extendido. En la columna central se muestra
un ejemplo muy claro de un objeto que ha sido mal clasificado por SExtractor. Sin embargo, no
debe perderse de vista en este ejemplo, que lo tinico que lo diferencia de un objeto puntual, es
el tamafnio de su imagen ya que no presenta ninguna estructura. En la columna de la derecha se
muestra un ejemplo donde se tienen dos objetos muy préximos entre si, por lo cual no hay forma
de conocer su origen correctamente. Por ello, serdn considerados aqui como objetos no puntuales.

nos un margen de tolerancia razonable que contemple la posible existencia de objetos con
errores ligeramente superiores al esperado.

Podemos intentar entonces clasificar como objetos resueltos, o marginalmente resueltos,
todos aquéllos que se sitian por debajo de la envolvente inferior, la cual es una imagen
especular de la envolvente superior en dicho grafico. Tal clasificaciéon se basa en el hecho
de que el ajuste de una psf estelar a un objeto resuelto producird una subestimacién del
brillo del mismo ubicdndolo por debajo de la tendencia general ya mencionada. Por el
contrario, si un objeto presenta una psf mds “aguda”’ (objetos afectados por defectos),
dicho ajuste producird una sobrestimacion de su brillo. Es por ello que dichos objetos se
ubicardn por encima de la envolvente superior. Cabe mencionar aqui que SExtractor no
estd capacitado para clasificar defectos tales como pixeles calientes, rayos césmicos, etc.,
que hayan sobrevivido a la cuidadosa bisqueda y limpieza que realiza el mismo.

Hemos intentado llegar més lejos ain, ya que debemos mencionar que si bien esta
estrategia de clasificacién auxiliar puede ser muy 1til para resolver el problema de los ob-
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Figura 4.9: Diferencias entre las magnitudes de abertura y psf en funcién de la magnitud i’ para
todos los objetos con Indice de Estelaridad > 0.35. Las lineas sélidas definen limites inferiores y
superiores para la regién ocupada por la mayoria de los objetos clasificados como no resueltos.
Se puede apreciar claramente que existe un reducido nimero de posibles errores de clasificacion.
Las magnitudes presentadas en esta figura son instrumentales.

jetos resueltos que sobreviven a la separacion realizada mediante el Indice de Estelaridad,
su aplicacién indiscriminada puede generar otro inconveniente. Este reside en el hecho de
que, como sabemos, en aquellos casos en que tengamos objetos muy préximos unos con
otros, sus magnitudes de abertura estardn mutuamente contaminadas, y serd el ajuste
de psf el que dard magnitudes més representativas (siempre que todos hayan sido correc-
tamente detectados). Por esta razon, ellos también se apartaran de la tendencia general
seguida por los objetos puntuales en la figura 4.9, y deberdn ser recuperados e incluidos en
la categoria correcta. Entonces, en un intento de considerar todo lo expuesto maés arriba,
hemos disefiado las siguientes definiciones para nuestros objetos:

Objetos no resueltos: Son aquellos objetos que presentan un Indice de Estelaridad > 0.35
y que ademéds cumplen con alguna de las dos condiciones siguientes:

a) Se ubican dentro de la regién definida por las envolventes en el diagrama magnitud
vs. (magnitud de abertura—magnitud psf).

b) Se ubican fuera de la regién definida por las envolventes en el diagrama magnitud
vs. (magnitud de abertura—magnitud psf), pero muestran un valor del Indice de Es-
telaridad y del pardmetro de sharpness (Daophot) que indican una alta probabilidad
de que estemos frente a un objeto puntual.

Objetos resueltos: Son objetos con Indice de Estelaridad < 0.35, o bien objetos con Indice
de Estelaridad > 0.35 que quedan fuera de la regién definida por las envolventes en el
diagrama magnitud vs. (magnitud de abertura—magnitud psf), y que no cumplen con la
condicién (b) de la definicién anterior.
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La inclusién de estos tltimos pardmetros nos lleva a un nimero final de trece para la
dimensién del espacio de los mismos. A primera vista puede parecer una cantidad grande,
pero considerando que diez de ellos son aplicados en forma répida y eficiente por SExtrac-
tor, vemos que en realidad es un nimero muy manejable. Por otro lado, ninguna de las
cantidades que hemos agregado (magnitudes de abertura y sharpness) requiere calculos
adicionales ya que uno de ellos es necesario para iniciar la fotometria psf, mientras que
el otro es un producto de ella. Este tltimo, el cual estima cuan “agudo” es un objeto en
relacion a la psf ajustada, presenta una fuerte similitud con lo que se observa en el diagra-
ma magnitud vs. (magnitud de abertura—magnitud psf). Sin embargo, nuestra experiencia
muestra que este ultimo parametro posee una mayor sensibilidad, y es mucho mas sencillo
caracterizar su comportamiento. Méas alla de esto, siempre que se trate de dos objetos es-
telares muy préximos entre si, pero detectados y ajustados por Daophot, sharpness puede
dar una buena idea de su cardcter estelar.

La tabla 4.1 nos muestra el nimero de objetos resueltos y no resueltos hallados en los
campos. Dichas cantidades fueron obtenidas considerando todos los objetos que presentan
un brillo total i < 24 en sus magnitudes psf o de abertura, segin corresponda. En ella
se puede apreciar el efecto que producen las distintas cantidades de CGs detectados en
cada campo, ademds del impacto de los diferentes valores de FWHM sobre el proceso
de clasificacién. Ademds de esto, no debemos olvidar que los SCGs observados presentan
diferentes posiciones galacticas, lo cual nos lleva a esperar que existan diferencias en el
numero de estrellas presentes en cada campo.

Cuadro 4.1: Numero total de objetos resueltos y no resueltos hallados en los distintos
campos. Se han considerado tUnicamente objetos con i’ < 24.

Sistema No resueltos Resueltos
NGC 4649-Campo 1 590 422
NGC 4649-Campo 2 524 394
NGC 4649-Campo 3 260 148
NGC 3923-Campo 1 537 495
NGC 3923-Campo 2 496 592
NGC 3923-Campo 3 755 379
NGC 524-Campo 1 317 209
NGC 524-Campo 2 537 336
NGC 524-Campo 3 388 253
NGC 3115-Campo 1 282 389
NGC 3115-Campo 2 298 702
NGC 3379-Campo 1 270 319
NGC 3379-Campo 2 186 537
NGC 3379-Campo 3 273 286

Cabe destacar que lo enunciado hasta aqui sobre SExtractor deja sin mencionar una
gran cantidad de pardmetros, y se debe a que nuestra intencién es, Unicamente, rescatar
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algunos de los aspectos mas significativos utilizados para la realizacién de esta Tesis.

4.2.4. Fotometria de los objetos resueltos

La fotometria de objetos extendidos presenta varias dificultades distintas a las que
enfrentamos con los objetos puntuales. Ellas surgen bésicamente del hecho de que los
primeros muestran una enorme variedad de formas y tamanos angulares. En otras palabras,
no existe algo que podamos llamar “la psf de los objetos resueltos”. Por ello, para obtener
sus magnitudes totales, deberfamos utilizar aberturas distintas para cada uno de ellos. Sin
embargo, dado que aqui estamos més interesados en los colores de dichos objetos (para
asi poder estimar la contaminacién de nuestra muestra), hemos utilizado una abertura fija
de 2" y la tarea phot de IRAF. Dicha abertura nos brinda magnitudes aproximadas para
aquellos objetos muy extendidos, pero podemos esperar colores muy representativos.

Cuando hablamos de objetos puntuales, la contaminacién suele estar representada por
los objetos extendidos. Por el contrario, cuando medimos estos tltimos, son los objetos
puntuales quienes pueden constituirse en contaminacién. Por ello, intentando evitar que
las magnitudes de abertura de los objetos resueltos se vean contaminadas por la presencia
de fuentes puntuales dentro de cada abertura, se eliminaron todos los objetos puntuales de
cada imagen. Esto se realizé empleando la tarea allstar de Daophot (aqui podemos apreciar
una de las ventajas generadas por los CCD y el conocimiento de la psf estelar).

Cabe mencionar ademds que, dado que efectuamos en estas imagenes la correspondiente
sustraccion de la luz de las galaxias para evitar gradientes en el nivel de cielo, es posible que
los objetos méas extendidos de nuestra muestra hayan sido afectados durante tal proceso.
Sin embargo, debemos recordar que tales objetos carecen de interés en nuestro andlisis, y
que nos preocuparan mas los posibles candidatos marginalmente resueltos de la muestra.

4.2.5. Calibraciones y catalogos finales

Una vez que contamos con los resultados de la fotometria de todos los objetos presentes
en los diversos campos, procedimos a realizar las calibraciones de las mismas. Para ello,
consideramos los siguientes aspectos:

- Correcciones de abertura: Dado que nuestras magnitudes estan referidas a la cantidad
de luz registrada dentro de una abertura finita de tamano ~ FWHM, debemos estimar
el porcentaje de energia que ha quedado fuera de dicha abertura y adicionarla a
nuestras medidas. Utilizando la lista de objetos psf definida al momento de realizar
la fotometria Daophot, generamos imégenes con dichos objetos completamente libres
de cualquier vecino, y medimos las magnitudes de ellos en varias aberturas (desde
0.5 FWHM hasta 7 — 8 FWHM). Luego utilizamos estas medidas y la tarea mkapfile
para obtener un modelo de la “curva de crecimiento” para cada imagen, y con ellas,
correcciones para nuestra fotometria.

- Constantes de extincion: Contamos unicamente con los valores medios de las mismas,
los cuales estédn publicados en la pdgina de Gemini (tabla 4.2), por lo que debimos
utilizar éstas para nuestras calibraciones.

- Puntos de cero: Dichos valores, para cada filtro, también fueron obtenidos de la
pagina Gemini (tabla 4.2).
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Esto significa que las transformaciones utilizadas fueron:

Mo zm,nst+l€(X— 1)+A+PC (42)

donde k, X, Ay PC son, respectivamente, la constante de extinciéon atmosférica, la masa
de aire, la correccién de abertura y el punto de cero. Cabe aclarar aqui que si bien estas
calibraciones son por varias razones aproximadas, una comparacién de nuestros diagramas
color-color de los objetos puntuales presentes en los campos observados, con aquellos co-
rrespondientes a las estrellas estdndar que definen el sistema fotométrico v, g’, ', i’, 2’
(Smith et al., 2002), nos indica que nuestros colores estdn muy préximos a los de dicho

sistema.

Cuadro 4.2: Puntos de cero “CP” y constantes “k” de extincién atmosférica.

Filtro CP k

g 27.80 0.14
r/ 28.10 0.11
i 27.83  0.10

El resultado final de todos los procesos ejecutados hasta aqui, es una serie de catélogos
con posiciones, magnitudes y todo un conjunto de parametros de diversa indole generados
por SExtractor, Phot y Daophot. Para cada uno de los SCGs observados tenemos entonces
un catdlogo con los objetos puntuales, conteniendo sus magnitudes psf, y otro con los
objetos resueltos y sus magnitudes de abertura. El procedimiento para construirlos fue el
siguiente:

1) Se obtuvieron transformaciones geométricas entre los distintos campos observados
en cada galaxia, y se llevaron todos ellos a un mismo sistema de referencia (z,y).
Esto se realizé tomando las posiciones de un conjunto de varias decenas de objetos
puntuales, y utilizando las tareas geomap y geotran de IRAF. Cabe destacar que los
correspondientes 7ms de dichas transformaciones fueron generalmente del orden de
0.05 pixeles.

2) Dado que existe superposicién entre los distintos campos, fue posible buscar diferen-
cias de puntos de cero (Ay,Ap,Ay) entre ellos. Estas diferencias tienen su origen
en variaciones de sensibilidad del instrumento durante las distintas exposiciones, en
nuestro desconocimiento de “verdaderas” constantes de extincion, en errores durante
el ajuste de las psf, errores en las correcciones de abertura, etc. Ademés de éstas,
sabemos que algunos campos pueden haber sido observados bajo condiciones no
estrictamente fotométricas. Adoptamos entonces la fotometria correspondiente a las
imagenes tomadas en condiciones més seguras y con mejor seeing como referencia, y
utilizamos los A hallados previamente para transformar las demés. La tabla siguiente
indica el campo tomado como referencia, los A adoptados, y el nimero de objetos
utilizados para encontrarlos.
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Cuadro 4.3: Diferencias de puntos de cero entre los distintos campos observados en cada
sistema.

Sistema Campo filtro A N
NGC 4649 1 g, Referencia

2 g 4+0.000,4-0.000

3 gt -0.112,+0.182
NGC 3923 1 g, Referencia

2 o' i +0.027-0.011,-0.017 91,116,141

3 g’’’ +0.028,-0.017,4-0.000 58, 90,108
NGC 524 1 g Referencia

2 g',r'i  +0.000,+0.000,+0.059 31, 61, 51

3 g -0.126,-0.117,-0.170 60,109,148
NGC 3115 1 g, Referencia

2 g7 -0.034,40.000,-0.052 33, 36, 38
NGC 3379 1 o' i 4+0.260,40.198,40.227 44, 64, 76

2 g, Referencia

3 gr'i 4+0.260,40.198,40.227 54, 67, 82

3) Construimos los catédlogos finales asignando a un objeto las medidas realizadas sobre
la imagen mds segura. Esto significa que en aquellos casos en que tenfamos un campo
observado con una calidad de imagen inferior a los otros, las magnitudes de dicho
campo sélo se utilizaron para los objetos que unicamente fueron medidos sobre él.
En cualquier otro caso, siempre se optd por la mejor imagen.

Se puede ver en la tabla 4.3 que en general las diferencias halladas en los puntos de cero
son pequenias. Existen, sin embargo, algunos casos en que dichas cantidades son tan grandes
como 0.12-0.26 mag. Como ya se ha mencionado, dichos casos corresponden basicamente a
imédgenes obtenidas en condiciones no ideales de observacién. Por otro lado, es importante
mencionar que adin en casos como NGC 3115, donde los A listados en la tabla 4.3, son
verdaderamente pequenos (y obtenidos con un reducido nimero de objetos), gracias a la
excelente calidad de la fotometria es posible verificar una clara mejoria en los resultados
al aplicar dichos A.

En las figuras 4.10 a 4.14 se presentan los errores resultantes en funcién de la magnitud,
tanto en dichas magnitudes como en los colores. En ellas es posible ver con claridad la
calidad de la fotometria obtenida. Vemos que para ¢’ < 24 mag usualmente tenemos errores
< 0.1 mag en todos los colores. Una excepcion a esto son NGC 4649 y NGC 524. Estas dos
galaxias presentan errores ligeramente mayores en g’, debido a que fueron observadas con
tiempos de exposicién menores. Ademds de ello, la imagen coadicionada correspondiente
al campo 2 en el filtro ¢/ para NGC 524, fue construida con solamente 3 subexposiciones.
Todo ello produce como resultado que la fotometria de estos dos SCGs sea un poco menos
precisa que las otras.

Finalmente, en las figuras 4.15 a 4.19 se presentan los correspondientes diagramas color-
magnitud para todos los objetos puntuales medidos en los campos observados. En ellos se
puede apreciar ficilmente la presencia de los CGs como una acumulaciéon de objetos en los
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Figura 4.10: Diagramas con los errores en la muestra completa de objetos puntuales en los
campos de NGC 4649. En los paneles de la izquierda se muestran los errores en las magnitudes,
y en el de la derecha los correspondientes a los colores.
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Figura 4.11: Idem figura 4.10 para NGC 3923.

colores (¢’ — ') ~ 1.0, (¢' = 7') ~ 0.7y (7' — ') ~ 0.3. Se presentan ademas los diagramas
obtenidos para los objetos resueltos encontrados en estos campos.
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Figura 4.12: Idem figura 4.10 para NGC 524.
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Figura 4.13: Idem figura 4.10 para NGC 3115.
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Figura 4.15: NGC 4649: Diagramas color-magnitud correspondientes a los objetos puntuales
(izquierda) y extendidos (derecha).
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Figura 4.17: Idem figura 4.15 para NGC 524.
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Figura 4.18: Idem figura 4.15 para NGC 3115.
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Figura 4.19: Idem figura 4.15 para NGC 3379.
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4.2.6. Experimentos de completitud

Con el objeto de determinar cudles son las magnitudes limites que podemos considerar
en nuestro andlisis sin sufrir efectos de incompletitud de las muestras, llevamos a cabo un
conjunto de experimentos. Los mismos consisten en utilizar la psf que hemos ajustado en
cada campo, para generar estrellas artificiales que son agregadas a las imagenes originales,
intentandolas luego recuperar a través de los mecanismos que fueron utilizados en la de-
teccién de los objetos bajo estudio. En tal sentido, hemos considerado dos aspectos que
creemos relevantes en dichos experimentos. A saber:

- La probabilidad de detectar un objeto disminuye a medida que crece el ruido sobre
la imagen.

- Los CGs muestran una densidad areal proyectada con fuerte gradiente radial.

Esto significa que la completitud, para una dada magnitud, serd menor a medida que
vayamos hacia el centro de las galaxias, debido al aumento del ruido poissoniano. Por otro
lado, dada la distribucion espacial de los CGs, se perderd ain una mayor cantidad de ellos
en dichas regiones. Realizamos entonces los experimentos de la siguiente manera:

BT T T T T T T T

2000

1500

Y (pixel)

1000

500

500 1000 1500 2000 2500
X (pixel)

Figura 4.20: Se muestran 2000 objetos artificiales generados de manera tal que reproduzcan, en
forma aproximada, la pendiente radial observada en la subpoblacién de CGs rojos. En este caso
vemos un ejemplo correspondiente a NGC 3115.

1) Se construy6 un programa en lenguaje Fortran 77 que genera una lista de posiciones
y magnitudes en forma estocdstica (figura 4.20). Dichas posiciones son elegidas de

48



manera tal de reproducir en forma aproximada la ley R'/* seguida por la poblacién
de candidatos a CGs rojos de cada SCGs. Se eligieron dichos CGs por presentar el
peor caso (mayor concentracién).

2) Se utilizaron exactamente los mismos procedimientos descriptos en las secciones 4.2.2
y 4.2.3, para recuperarlos y clasificarlos.

Como vimos en la seccién 4.2.2, se adoptd como lista inicial de coordenadas para la
fotometria, aquélla proveniente de las imdgenes en el filtro . Por ello, los experimentos de
completitud fueron realizados Unicamente sobre dichas imagenes. Para evitar problemas
de apinamiento, los objetos fueron adicionados en dos experimentos, y en grupos de 200
para cada intervalo de 0.1 mag. Asi, se emplearon 32000 objetos con magnitudes ¢’ en el
rango 18.5 — 26.5 mag.

Las figuras 4.21 a 4.25 muestran los resultados de los experimentos realizados. En ellas
es posible apreciar las curvas de completitud individuales para cada campo (Campo 1 en
linea sélida, Campo 2 en linea de puntos, Campo 3 en linea de trazos). Se muestran ademas,
los niveles de 50 % y 90 % de completitud (linea delgada). Es evidente en dichas figuras que
la profundidad de los distintos campos es bastante dispar. Esto es, existen diferencias entre
los campos observados en cada sistema, y entre los distintos sistemas también. Tenemos,
por ejemplo, el caso de NGC 3379. En ella, los campos 1 y 3 fueron obtenidos con un
FWHM ~ 1”7, mientras que el campo 2 lo fue con FHWM ~ 0.5”. Esto produce, como se
ve en la figura 4.25, una diferencia de profundidad del orden de una magnitud. En tales
casos hemos adoptado los niveles de completitud segiin lo que surge de los dos campos con
menor profundidad. Una excepcién es NGC 4649, donde los campos 1 y 2 tienen niveles de
completitud muy similares, y el campo 3 sélo aporta una pequena porcion de la fotometria
total. Por ello, en dicho caso, el valor adoptado corresponde al que surge de los dos mejores
campos. Por otro lado, es clara la diferencia entre las curvas de completitud global de NGC
3115 y NGC 3379 con las correspondientes a los otros sistemas. En estas dos galaxias, se
comienzan a perder objetos en forma gradual a brillos mayores que en las otras (la curva
comienza a declinar antes). Esto es el reflejo del hecho de que al ser galaxias més préximas,
el porcentaje del campo donde el ruido poissoniano es alto, es mayor. Ademdas, NGC 3115
representa un caso especialmente dificil por la estructura compleja de la misma.

Las figuras 4.21 a 4.25 también muestran la dependencia de la completitud con el
Ryu. En ella se presentan las curvas que corresponden, en forma aproximada, a los limites
adoptados en la tabla 4.4, y se puede apreciar con claridad lo mencionado en los pérrafos
anteriores. Esto es, para un dado nivel de completitud, la mayor parte de las pérdidas se
produce en las regiones mds proximas a cada galaxia. Por ello, se buscé que los valores
elegidos para el 90 % de completitud aseguren no sélo un valor global razonable de la misma,
sino también, que dicho nivel se cumpla en un rango de Ryq 1o més amplio posible. Vemos de
las figuras que esto es factible gracias a que hemos generado los objetos artificiales con una
distribucién espacial similar a la de los CGs. De otro modo, si hubiéramos tomado objetos
distribuidos uniformemente sobre los campos, nuestros resultados habrian sobrestimado la
completitud en las regiones més internas. En la tabla 4.4 se listan los valores adoptados
para cada sistema.

Antes de abandonar esta seccién, podemos hacer mencién de otro resultado interesante
de los experimentos de completitud. Dado que, como se mencioné anteriormente, dichos
experimentos involucraron la realizacién de los mismos pasos que en nuestras imigenes
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R,, (seg. arc.)

Figura 4.21: Curvas de completitud para los campos observados en NGC 4649. La correspon-
dencia entre ellos es: Campo 1, linea sélida; Campo 2, linea de puntos; Campo 3, linea a trazos.
Se muestran ademds en linea solida delgada, los niveles de 50 % y 90 % de completitud. El panel
superior muestra los resultados globales, mientras que en el inferior, se muestra la completitud
en funcién del Rgyq.
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Figura 4.22: Idem fig.4.21 para NGC 3923.

de ciencia, podemos estimar la frecuencia con que SExtractor asigna valores < 0.35 a los
objetos puntuales. Ello es simple de realizar ya que implica hallar el nimero de obje-
tos artificiales recuperados durante los experimentos de completitud, que presentan dicha
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Figura 4.23: Idem fig.4.21 para NGC 524.
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Figura 4.24: Idem fig.4.21 para NGC 3115.

particularidad. Hecho esto, hemos encontrado que sobre un promedio de 18.000 a 26.000
estrellas artificiales, tinicamente el 2%-5% presenta Indices de Estelaridad < 0.35. Este
porcentaje se reduce ain mas si consideramos que la mayoria de los “errores” ocurren en
aquellos objetos con i’ > 24 mag, donde sabemos que los criterios fallan.

Otro aspecto que merece ser destacado de estos resultados surge de analizar la posicién
de los objetos erréneamente clasificados. Para ello veamos la figura 4.26 donde mostramos
dos ejemplos. El lado izquierdo de dicha figura muestra la posicién de los objetos artificiales
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Figura 4.25: Idem fig.4.21 para NGC 3379.

que fueron clasificados como extendidos en el Campo 1 correspondiente a NGC 3115, y en
el lado derecho, lo mismo para el Campo 1 de NGC 3379. Podemos apreciar en la primera
de ellas, que existe una clara concentracién de objetos hacia NGC 3115 (la cual apareceria
en el extremo superior izquierdo del campo). Se aprecia ademds, todo un conjunto de
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Figura 4.26: Mostramos aqui las posiciones de los objetos artificiales erréneamente clasificados
por SExtractor. El panel izquierdo muestra el Campo 1 de NGC 3115, y el derecho, el correspon-
diente a NGC 3379. Es evidente en los mismos el mayor nimero de errores en el caso de NGC
3115, ademds del hecho de que estos delinean la estructura compleja de NGC 3115 con claridad.
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objetos que delinean en forma precisa la estructura del disco de dicha galaxia. En el caso
del campo correspondiente a NGC 3379, el efecto es menos notorio y la cantidad de objetos
es claramente menor (aquf la galaxia se encuentra ubicada en el centro del campo). Estas
dos figuras reflejan con claridad que los errores en la clasificaciéon son més frecuentes en
las proximidades de las galaxias. Ello responde a dos aspectos. Uno de ellos es el aumento
del ruido a medida que nos acercamos a las galaxias. El otro, responde a los errores en el
modelado del “cielo” en regiones que presentan un cainbio abrupto de brillo superficial,
lo cual repercute directamente sobre la capacidad de clasificacién. Esta es la razén por la
cual es peor el caso de NGC 3115 (galaxia con una estructura compleja, y ubicada en un
dngulo de la imagen), que el de NGC 3379 (perfil mds suave, y en el centro del campo).

Cuadro 4.4: Niveles correspondientes al 50 % y 90 % de completitud en las magnitudes i’.

Sistema 50 % 90 %
NGC 4649 24.60 23.60
NGC 3923 24.60 23.60
NGC 524 24.00 23.30
NGC 3115 24.00 22.80
NGC 3379 23.60 22.60
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Capitulo 5

Seleccion de los candidatos a CGs

La selecciéon de los candidatos a CGs fue realizada en base a los diagramas color-
magnitud y color-color de los objetos puntuales presentados en la seccién 4.2.5. Como se
menciond alli, la presencia de dichos objetos resulta bastante obvia en todos los casos.
Incluso en los dos sistemas més pobres, NGC 3115 y NGC 3379, la limpieza de dichos
diagramas permite una clara individualizaciéon de los candidatos en los tres colores. Por
ello, hemos adoptado como candidatos a CGs aquellos objetos que se encuentran en las
sigulentes regiones:

NGC 4649: 0.5 < (¢’ —i') < 1.5y 20.0 < i’ < 23.6.

NGC 3923:0.5< (¢'—i') < 1.5;04 < (¢'—7') < 1.0; 0.0 < (r'—7') < 0.6 y 20.0 < ¢’ < 24.0
NGC 524: 05 < (¢’ —7) <2.0;04< (¢ —r') <1.0;00< (r'—4') < 0.6 y 20.0 < ¢ <23.5
NGC 3115: 0.5 < (¢’ =) < 1.5;04 < (¢’ —7') < 1.0; 0.0 < (' —7') < 0.6y 18.0 < i’ < 24.0
NGC 3379:05< (¢ —i') < 1.5;04 < (¢ —r') < 1.0;0.0 < (r' —#') < 0.6 y 18.0 < i’ < 23.6

Estos generosos limites en color han sido elegidos con el objeto de incluir todos los
posibles candidatos dejando un margen a los errores en dichos colores. Por otro lado, si
bien es evidente que la utilizacién de rangos de colores mas estrechos podrian generar
muestras menos contaminadas que las obtenidas aqui, ello conlleva el riesgo de excluir
potenciales objetos con colores extremos (muy pobres o muy ricos en metales).

En el caso de NGC 524, se realizé inicialmente una seleccién con un rango mas amplio
en (¢' — '), que en los otros casos. Esto se debe a que se intenté verificar la existencia
de candidatos muy rojos, los cuales fueron sugeridos por Beasley et al. (2004). En dicho
trabajo se sefiala la existencia de un conjunto de objetos con colores (V — I) ~ 1.8, los
cuales eran candidatos a CGs supuestamente enrojecidos por el propio disco de NGC 524.

Por su parte, los cortes en magnitudes fueron elegidos permitiendo, por un lado, la
inclusiéon de posibles objetos brillantes, y por otro, imponiendo cotas a los errores en los
colores y la contaminacién. Hemos visto en la seccion 4.2.5 que, exceptuando NGC 4649
y NGC 524, en todos los casos los errores en dichos colores se mantienen por debajo
de 0.1 mag para 7', correspondiente al 50 % de completitud (seccién 4.2.6). Sin embargo,
como veremos en el capitulo 6, la contaminacién se vuelve inmanejable para valores de
¢ > 24 mag. Por todo esto, hemos adoptado para NGC 3115 y NGC 3379 un corte en
correspondiente al 50 % de completitud. Para NGC 3923 adoptamos i’ = 24 mag, evitando
cruzar este limite con el objeto de acotar la contaminacién. Para NGC 4649 y NGC 524,
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nos vimos obligados a tomar un corte en objetos ligeramente méas brillantes de manera de
asegurar el cumplimiento de la cota en los errores de los colores.

A continuacién se presentan los diagramas color-magnitud con las regiones ocupadas
por los CGs. En cada uno de ellos se senalan explicitamente las magnitudes limites tomadas
en el extremo débil. En estos gréficos se puede apreciar con absoluta claridad la presencia
de los CGs, los cuales, como se dijo, se presentan como una acumulacién de objetos en las
regiones proximas a (¢’ —4') ~ 1.0 mag, (¢’ — ') ~ 0.7 mag y (' — ') ~ 0.3 mag.
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NGC 4649: Como se ve en la tabla 3.5, esta galaxia fue observada tnicamente en los
filtros g’ e i’. Por ello, la seleccién fue realizada empleando ese tinico color. Las magnitudes
limites adoptadas son 20 mag < ¢’ < 23.6 mag. Como también se mencioné anteriormente,
el corte en el extremo débil (linea a trazos en la figura), responde a un intento de mantener
los errores en los colores por debajo de 0.1 magnitudes. En la figura 5.1 se muestra la
posicién en el diagrama color-magnitud de los candidatos resultantes de la seleccion. Se
encuentra un total de 981 candidatos, por lo que, junto a NGC 3923, constituye uno de
los sistemas mas ricos de la muestra. Este SCGs se presenta con una distribucién ancha
de colores, donde es posible intuir la existencia de dos subpoblaciones. Estas seran mas
claramente evidenciadas mediante el analisis de los histogramas de color, en el capitulo 7.
Entre las particularidades evidenciadas por este sistema se encuentra que, como se puede
apreciar en la figura, no presenta una poblacién de CGs brillantes con colores intermedios.
A diferencia de lo que se puede observar en otros sistemas tales como NGC 1399, tanto los
CGs rojos como azules se extienden hasta el extremo brillante de la distribucion.

Figura 5.1: Diagrama color-magnitud para NGC 4649. Mostramos aqui los candidatos a CGs
(puntos grandes) junto con el resto de los objetos puntuales presentes en los campos (puntos
pequefios). Se indican ademaés, el valor de corte en magnitudes utilizado para definir la muestra
(linea a trazos), y barras de error promedio en distintos niveles de brillo (barras horizontales en
(¢’ —7') = 0.2 mag).
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NGC 3923: En la figura 5.2 se presenta el diagrama color-magnitud de los candidatos a
CGs identificados en este sistema. En ella se indica el nivel de completitud del 90 % (linea
de trazos), y el correspondiente limite de i’ = 24 mag adoptado para definir la muestra
(linea de puntos). Esta muestra estd constituida por un total de 834 candidatos. A partir
de la figura 5.2 podemos inferir que existe una importante cantidad de objetos por debajo
de 7/ = 24 mag, los cuales fueron excluidos por presentar una mayor contaminacién. En
dicho diagrama es posible apreciar con cierta claridad la existencia de dos poblaciones de
CGs, lo cual es més evidente a partir de ¢/ = 22 mag. Por otro lado, para magnitudes
mas brillantes que dicho limite, hay indicios de la existencia de un importante ntimero de
objetos brillantes con colores intermedios.

Por su parte, en la figuras 5.3 - 5.5 se presentan los tres diagramas color-color corres-
pondientes a NGC 3923. En ellos se presentan los candidatos a CGs, junto con todos los
objetos clasificados como puntuales cuya magnitud es i < 24 mag. Al igual que ocurre
en los otros SCGs observados mediante tres filtros, la existencia de los CGs se evidencia
con notable claridad. Los mismos se separan de la secuencia constituida por las estrellas
y objetos puntuales de campo en forma bastante clara. Dicha separacién es diferente en
cada diagrama. El que muestra una menor separacién es el correspondiente a (g’ — ') vs.
(¢' = '). En él, los CGs forman una secuencia casi paralela a la de los objetos de campo,
con una pequeila separacién entre ellas. Por su parte, el diagrama (¢’ — ') vs. (r' — i)
muestra a ambas secuencias claramente separadas, pero con una aparente fusién hacia
el extremo azul. Estos es, resulta muy clara aqui la separacién entre los CGs rojos y la
secuencia de objetos de campo, mientras que los azules se confunden completamente. El
diagrama (¢’ — ') vs. (' — ') muestra un comportamiento similar. Sin embargo, en este
caso, se puede apreciar una mayor dispersiéon de todos los objetos. Ello se debe bésica-
mente a que dicho conjunto de colores muestra una buena sensibilidad a la metalicidad y
clase de luminosidad de las estrellas de campo (Lentz et al. 1998). Es importante destacar,
ademds, que parte de la dispersién observada en todos los diagramas se debe a que, dada la
profundidad de nuestra fotometria, ésta puede incluir un conjunto de objetos “compactos”
de muy diversas caracteristicas.
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Figura 5.2: Diagrama color-magnitud para NGC 3923. Los distintos tipos de puntos y lineas
tienen el mismo significado que en 5.1.
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Figura 5.3: Diagrama color-color (g'-i') vs. (g/-r') para los objetos puntuales (puntos pequenos)
y candidatos a CGs en NGC 3923 (puntos grandes).
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Figura 5.4: Diagrama color-color (g'-i') vs. (1'-i’) para NGC 3923. Los tipos de puntos tienen el
mismo significado que en 5.3.
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Figura 5.5: Diagrama color-color (g'-r') vs. (r’-i’) para NGC 3923. Los tipos de puntos tienen el
mismo significado que en 5.3.
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NGC 524: La figura 5.6 muestra los candidatos a CGs seleccionados en NGC 524.
Como antes, se indican ademds las magnitudes correspondientes al 90 % de completitud
(linea a trazos), y la adoptada para definir la muestra en el extremo débil (linea de pun-
tos). Dentro de los limites adoptados sobreviven un total de 362 objetos, y es interesante
remarcar que si bien este niimero no es muy alto, es evidente que NGC 524 constituye
un sistema muy rico. Ello se desprende de la cantidad de objetos presentes por debajo de
i ~ 23.5 mag, y que son descartados por no adecuarse a la cota impuesta para los errores
en los colores. Sin embargo, si se seleccionan los objetos dentro de los rangos de colores
adoptados para definir los CGs, encontramos unos 219 objetos. Esto es, un 60 % del total
que encontramos por encima de ¢’ ~ 23.5 mag. Como particularidad interesante, ésta es la
lunica galaxia de nuestra muestra donde no se encuentra evidencia fuerte de bimodalidad.
Los CG se presentan como una distribucién ancha, que estudiaremos con més detalle en
el capitulo 7. Es interesante notar, ademds, la similitud que muestra nuestro diagrama
color-magnitud con el presentado por Larsen et al. (2001).

Por su parte, en los diagramas color-color (figuras 5.7 - 5.9), se puede apreciar que
existen algunos objetos dudosos que sobreviven a la seleccién en colores, y que se muestran
particularmente dispersos. Motivados por el trabajo de Beasley et al. (2004), donde dicen
encontrar CGs con colores inusualmente rojos (V —I ~ 1.8 mag), seleccionamos candidatos
con un corte mds amplio en (¢’ —1i'), permitiendo incluir objetos hasta (¢’ —¢') ~ 2 mag. Sin
embargo, practicamente todos los objetos con (¢’ — ') > 1.5 mag caen sobre la secuencia
estelar en los diagramas, por lo que fueron excluidos. De hecho, un anélisis de los candidatos
presentados por Beasley et al. muestra que sus CGs “enrojecidos” presentan aqui colores
que no superan los limites adoptados para los candidatos “normales” .
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Figura 5.6: Diagrama color-magnitud para NGC 524. Los distintos tipos de puntos y lineas
tienen el mismo significado que en 5.1.
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Figura 5.7: Diagrama color-color (g'-i') vs. (g/-r') para los objetos puntuales (puntos pequefios)
y candidatos a CGs en NGC 524 (puntos grandes).
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Figura 5.8: Diagrama color-color (g'-i') vs. (r'-i") para NGC 524. Los tipos de puntos tienen el
mismo significado que en 5.7.
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Figura 5.9: Diagrama color-color (g'-r') vs. (r'-i’) para NGC 524. Los tipos de puntos tienen el
mismo significado que en 5.7.
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NGC 3115: En la figura 5.10 se muestra el diagrama color-magnitud correspondiente
a los candidatos seleccionados en NGC 3115. En ella también se senalan los limites del
90 % y 50 % de completitud (en linea a trazos y punteada, respectivamente). Este iltimo
coincide con el valor de corte adoptado para definir el extremo débil de la muestra. La
cantidad total de candidatos resultante es de 350. Los diagramas color-magnitud de esta
galaxia muestran una clar{sima bimodalidad en los colores (¢’ — ') sobre practicamente
todo el rango de magnitudes en los que se encuentran los CGs. Es remarcable también el
hecho de que se puede observar tal fenémeno ain en el color (¢’ — '), el cual se muestra
usualmente muy poco sensible a tal fenémeno. Otro aspecto a mencionar es que se destaca
la presencia de una pequenia cantidad de objetos con colores intermedios entre la poblacién
roja y azul (agrupados alrededor de ¢ ~ 19 mag). Algunos de ellos corresponden a CGs
confirmados espectroscépicamente en el trabajo de Kuntschner et al. (2002). Entre los
CGs confirmados por dichos autores, existe ademas un conjunto de objetos que fueron
excluidos aqui por encontrarse resueltos en nuestras imagenes. Esto mismo puede ocurrir
en la muestra correspondiente a NGC 3379.

Otro aspecto destacable en estos diagramas es la evidente caida del nimero de CGs
rojos para i’ > 23 mag. Ello, sin embargo, no es mas que el reflejo de que, como hemos
visto en la seccién 4.2.6, a partir de i’ ~ 22.8 mag se pierde una gran cantidad de objetos a
bajos Ryq. Dado que los CGs rojos muestran una mayor concentracién hacia el centro de
la galaxia, es de esperar que se pierda una mayor cantidad de ellos en relacién a los azules.

Los diagramas color-color presentados en las figuras 5.11 - 5.13, muestran con gran
claridad la ubicacién de los candidatos a CGs, junto con todos los objetos puntuales con
i > 24 mag. También se puede apreciar en ellos la evidente bimodalidad de la poblacion
de CGs de esta galaxia. Ademads de ello, sobrevive un nimero apreciable de objetos que
muestran una marcada dispersion en estos diagramas. Esto es en cierto modo similar a lo
visto en los diagramas correspondientes a NGC 524.
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Figura 5.10: Diagrama color-magnitud para NGC 3115. Los distintos tipos de puntos y lineas
tienen el mismo significado que en 5.1.
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Figura 5.11: Diagrama color-color (g'-i') vs. (g'-r’) para los objetos puntuales (puntos pequefios)
y candidatos a CGs en NGC 3115 (puntos grandes).
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Figura 5.12: Diagrama color-color (g'-i') vs. (r’-i’) para NGC 3115. Los tipos de puntos tienen
el mismo significado que en 5.11.
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Figura 5.13: Diagrama color-color (g'-r’) vs. (r'-i’) para NGC 3115. Los tipos de puntos tienen
el mismo significado que en 5.11.
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NGC 3379: En la figura 5.14 se muestra el diagrama color-magnitud correspondiente
a esta galaxia. Se indican, como en los casos anteriores, los valores del 90 % y 50 % de
completitud (linea a trazos y puntos, respectivamente). Este tltimo coincide con el valor
de corte utilizado para definir el extremo débil de la muestra. Esta galaxia presenta el
sistema méas pobre de nuestra muestra, con sélo 182 objetos. Sin embargo, es bastante
evidente la bimodalidad del sistema para valores de ¢/ < 22.5 mag. Por debajo de dicho
nivel, la bimodalidad parece borronearse levemente, evidencidndose mayor dispersién en
los colores hacia el rojo.

Los diagramas color-color (figuras 5.15 - 5.17), muestran una apariencia similar a lo
visto en las otras galaxias con bimodalidad.

Mencionamos por ultimo que, al igual que en el caso de NGC 3115, aqui también es de
esperar que exista un conjunto de CGs que, por encontrarse resueltos, hayan sido excluidos
de la muestra. Sin embargo, a diferencia del mencionado caso, no hemos encontrado entre
los CGs espectroscopicamente confirmados en esta galaxia, ninguno de tales objetos.
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Figura 5.14: Diagrama color-magnitud para NGC 3379. Los distintos tipos de puntos y lineas
tienen el mismo significado que en 5.1.
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Figura 5.15: Diagrama color-color (g'-i’) vs. (g'-r') para los objetos puntuales (puntos pequefios)
y candidatos a CGs en NGC 3379 (puntos grandes).
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Figura 5.16: Diagrama color-color (g'-i') vs. (r’-i') para NGC 3379. Los tipos de puntos tienen
el mismo significado que en 5.15.
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Figura 5.17: Diagrama color-color (g'-r’) vs. (r’-i') para NGC 3379. Los tipos de puntos tienen
el mismos significado que en 5.15.
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Capitulo 6

El campo de comparacion

Como hemos visto en el capitulo 5, la identificacién de los candidatos a CGs se realiza
en funcién de la apariencia de los diagramas color-magnitud y color-color obtenidos para
los distintos SCGs observados. En ellos vimos con claridad la concentracién de objetos
que hemos pasado a considerar como candidatos firmes a CGs. Sin embargo, nos resta
aun comparar las apariencias de tales diagramas con los correspondientes a un campo
donde, sabemos, no es de esperar ningiin CG (esto es, apartado de cualquier galaxia). Otra
razon para tal comparacion es que no existe proceso de clasificacion capaz de producir
una muestra 100 % libre de contaminacién. Asi, conociendo el nimero de objetos presentes
dentro de los rangos de magnitudes y colores adoptados para los CGs, podremos estimar
el nivel de contaminacién por falsos CGs en nuestra seleccién (estrellas de la Via Léctea,
objetos compactos y cualquier sistema estelar no resuelto en nuestras imdgenes). En la
figura 6.1 se muestra la imagen ¢ correspondiente a un campo apartado de cualquier
galaxia que pudiera aportar CGs, y que fue observado en los tres filtros utilizados para
nuestras imagenes de ciencia, con el fin de emplearlo como campo de comparacién.

Cuadro 6.1: Posiciones galacticas

Objeto 032000 032000 1
h:m:s o o o
NGC 4649 12:43:39.7 +11:33:09.4 295:52:10.2 +74:19:3.36
NGC 3923 11:51:01.8 —28:48:22.0 287:16:34.0 +32:13:21.4
NGC 524 01:24:47.7 +09:32:20.0 136:30:20.2 —52:27:05.4
NGC 3115 10:05:14.1 —07:43:07.0 247:46:58.8 +36:46:53.0
NGC 3379 10:47:49.6 +12:34:54.0 233:29:24.7 +57:37:58.4
Comparacion 22:37:24.2 +22:48:20.5 162:26:42.4 —28:21:35.0
WHDF 00:22:32.8 +00:21:07.5 204:01:45.1 —16:04:05.2

Debemos mencionar aqui, que lo expuesto mds arriba lleva implicita la idea de que la
densidad areal de los objetos que conforman la mencionada contaminacion, y que medire-
mos en el campo de comparacién, serd representativa de la que encontramos en nuestras
imagenes de ciencia. Sin embargo, dado que los objetos de la muestra presentan distintas
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Figura 6.1: Imagen i’ del campo de comparacién utilizado para estimar el nivel de contaminacién
en las muestras de CGs.

posiciones galdcticas (ver tabla 6.1), es de esperar que el ntmero de estrellas de la Via
Lactea que contamina nuestra fotometria varie de un objeto a otro. Por ello, utilizar un
unico campo de comparacién para toda la muestra, es claramente una aproximacion y debe
ser manejado con cuidado.

Aplicamos entonces en el campo de comparacién los mismos procedimientos y pardme-
tros descriptos en 4.2.2 y 4.2.3, y obtuvimos catalogos con fotometria para todos los objetos
presentes en dicho campo. Al igual que en nuestras imagenes de ciencia, las magnitudes
para los objetos no resueltos corresponden al ajuste de psf a través de Daophot, mientras
que para los resueltos las magnitudes provienen de fotometria de abertura. El radio de
dicha abertura fue fijada, como antes, en 2".

En la figura 6.2 se muestran los diagramas color-magnitud tanto para los objetos re-
sueltos como para los objetos puntuales presentes en el campo de comparacion. El total
de dichos objetos en el 4rea cubierta por este campo (27.539 arcmin?) es de 485 y 488,
respectivamente. Se sefialan, ademads, los rangos de colores adoptados para definir nuestros
candidatos a CGs (lineas a trazos).

Resulta muy evidente en dichos diagramas que no tenemos la concentracion de objetos
que atribuimos a los CGs, y que la mayor parte de la contaminacién proviene principal-
mente de galaxias cuyos colores son similares a los de los CGs. Sin embargo, la excelente
calidad de imagen junto con nuestro mecanismo de clasificacion, muestran que la mayoria
de ellos se encuentran resueltos por encima de i’ ~ 24 mag. Por otro lado, en el caso de
los objetos puntuales, encontramos que existe un nimero importante tinicamente a valores
de i’ > 24 mag. De hecho, hasta dicho limite de magnitud, la mayor parte de ellos se
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Figura 6.2: Diagramas color-magnitud correspondientes a los objetos puntuales (paneles supe-
riores) y resueltos (paneles inferiores) del campo de comparacién. Se han sefialado ademds, los
limites de colores correspondientes a nuestra seleccién de candidatos a CGs.

encuentran concentrados en colores (¢’ —¢') > 2 mag y (¢’ — ') ~ 1.5 mag (estrellas de

tipo espectral M segiin Fukugita et al., 1996).

Podriamos concluir entonces que siempre que no superemos el valor i’ ~ 24 mag,
podremos considerar despreciable la contaminacién en nuestra seleccién de candidatos. Por
ejemplo, existen inicamente 36 objetos puntuales en el campo de comparacién que ocupan
el rango de magnitudes 18 mag < i’ < 24 mag, y de colores adoptados para los CGs. De
ellos, la mayoria presenta i’ > 23.5 mag (figura 6.6). Esto, multiplicado por un factor 2
debido a la diferencia en cobertura areal (nuestros campos muestrean un promedio total
de ~ 60 min. de arco cuadrado en cada galaxia), obtenemos ~ 72 objetos contaminantes.
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Un punto que podria considerarse que debilita nuestras conclusiones, es que en nues-
tro programa observacional obtuvimos tinicamente un campo de comparacién, y sabemos
ademads que existen problemas de calibracién en nuestra fotometria. Por ello, hemos uti-
lizado el William Herschel Deep Field (WHDF, Metcalfe et al., 2001), el cual fue observado
con Gemini Norte+GMOS durante la etapa de Verificacién de Sistema en 2001 (figura 6.3),
para intentar dar mayor generalidad a nuestras conclusiones.

Figura 6.3: El William Herschel Deep Field observado con GMOS. Se puede apreciar que presenta
una menor densidad de objetos estelares en comparacion al campo de la figura 6.1

Podemos ver en la tabla 3.5 que los tiempos de exposicién con los que fueron tomadas las
imédgenes del WHDF son mayores a los correspondientes a nuestras imagenes de programa,
y ademads, las condiciones de calidad de imagen fueron excelentes. Por ello, podemos esperar
que la aplicacién de los procedimientos de clasificacién ensayados aqui nos permita poner
a prueba dichos procedimientos y las conclusiones obtenidas anteriormente. Realizamos
entonces la fotometria y clasificacién sobre dichas imagenes, de la misma forma que en los
otros casos, y en la figura 6.4 presentamos los diagramas color-magnitud resultantes. En
ellos podemos ver algunas diferencias claras con respecto a lo que obtuvimos para el campo
de comparacién. Una de tales diferencias es la cantidad de objetos estelares por encima de
i’ = 24 mag, ya que existen muy pocos objetos con (¢’ — r') ~ 1.5 mag. Con respecto a los
rangos de colores de los CGs, tenemos atin una menor cantidad de objetos puntuales que
en nuestro campo de comparacién. Otra diferencia apreciable es que en el caso del WHDF,
los objetos resueltos se encuentran atun mdas concentrados dentro de los rangos de colores
de los CGs. Una razén para esto es que, como dijimos, las imédgenes correspondientes al
WHDF son més profundas. Por ello, es de esperar que la fotometria resultante presente
mucha menor dispersién que la del campo de comparacién.
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Figura 6.4: Diagrama color-magnitud correspondiente al WHDF. Se presentan los resultados
para los objetos puntuales (paneles superiores) y para los objetos resueltos (paneles inferiores).
En estas figuras se confirman las conclusiones obtenidas en base al campo de comparacién. Se han
sefialado ademas en forma explicita, los limites de las regiones ocupadas por nuestros candidatos

a CGs

Por su parte, los experimentos de completitud realizados sobre ambos campos confirman
que tenemos una muy buena completitud que permite sustentar nuestras conclusiones.
Dichos experimentos consistieron en agregar en las imédgenes i’ unos 150 objetos por cada
décimo de magnitud para el rango ~ 18.5 — 26.7 mag, y recuperarlos con los mismos
mecanismos utilizados para la fotometria. La figura 6.5 nos muestra los resultados. En ella
es posible apreciar que para el caso de los objetos puntuales, en el campo de comparacion,
la fotometria es completa en un nivel superior al 90 % para valores de 7’ < 24 mag, mientras
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Figura 6.5: Resultados de los experimentos de completitud para el campo de comparacién, y
el correspondiente al WHDF observado por GMOS. La figura muestra que dicha completitud es
superior al 90 % para magnitudes i’ < 24 mag e ¢ < 24.5 mag, respectivamente.

que en el WHDF lo es para i’ < 24.5 mag.
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Figura 6.6: Conteos de objetos resueltos (lineas sélida) y no resueltos (lineas de puntos) con
colores integrados dentro de los rangos adoptados para definir los candidatos a CGs. En el panel
izquierdo se muestran los resultados para el campo de comparacién, y en el derecho, para el
WHDF. En ellos es posible apreciar como trepa abruptamente el nimero de objetos puntuales
para i’ > 24 mag.

En base a los diagramas color-magnitud de la figuras 6.2 y 6.4, concluimos entonces que
existe una importante cantidad de objetos con colores dentro del la regién ocupada por los
CGs. Esto puede apreciarse ademés en la figura 6.6, donde se muestra el conteo de tales
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objetos en intervalos de 0.2 mag. Sin embargo, en dichas figuras es posible visualizar que
la mayoria de tales objetos son galaxias de fondo resueltas y correctamente clasificadas.
Dado que el niimero esperable en nuestros campos de ciencia (un factor dos) es de algunas
decenas de objetos, hemos optado por considerar como despreciable la contaminacién en
nuestra muestra. Por otro lado, se puede concluir ademés, que la misma constituira un
problema, muy grave por cierto, recién a niveles de i’ > 24 mag.
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Capitulo 7

Distribucion de colores integrados

Se analizan aqui, con mayor detalle, las distribuciones de colores integrados de toda
la muestra de SCGs (Figura 7.1). Para cada sistema se presentan, como es usual, los
histogramas con conteos de objetos en intervalos de color que varian de 0.05 a 0.07 mag.
Dado que estos histogramas no resultan independientes del tamano de los mencionados
intervalos, ni de la posicion de los mismos, presentamos ademads histogramas “suaves”.
Ellos fueron construidos reemplazando cada objeto en el plano de color, por una gaussiana
con dispersiéon o = 0.03. Este valor fue elegido luego de varios experimentos, con el fin de
obtener histogramas con el menor ruido posible, pero sin perder la resolucién provista por
la calidad de la fotometria. Dicha cantidad resulta ser, ademas, similar a los errores medios
en los colores integrados para la mayoria de los rangos de brillo considerados.

Cabe destacar aqui que el cubrimiento areal con que contamos para cada sistema es
variable e incompleto. Tal y como lo indican las figuras del capitulo 8, las razones de ello
son basicamente dos. La primera es que en ningin caso hemos sido capaces de observar la
extension total de los SCGs. Esto significa que en cada galaxia, sélo hemos podido llegar
a un R, méaximo, fijado por la disposicién de los campos y el campo de visién total de
GMOS. La segunda, es que dicha disposicién de los campos deja zonas sin cubrir. Por ello,
hemos aplicado una correccién a los histogramas presentados aqui, la cual compensa el
ultimo de los efectos mencionados. Para ello, se calcula la fraccién de area que ha quedado
fuera de nuestros mosaicos para cada Rga adoptado, procediendo de la siguiente manera:

1) Se generaron distribuciones uniformes de objetos dentro del campo de visién de
GMOS. Cada una de ellas estd compuesta por aproximadamente 10° objetos. Esto
significa que podemos conocer en forma precisa la densidad numérica de los mismos:
§=0.205783802 piz~2.

2) Se aplicaron las transformaciones de coordendas entre los distintos campos para
generar un mosaico de posiciones similar al presentado por los catdlogos finales
obtenidos en nuestra fotometria.

3) Luego, elegido un rango de Ry, para obtener el histograma de colores integrados, se
cuenta el niimero de objetos artificiales existentes dentro de dicho rango radial Ny,
y se obtiene el factor de correccién areal como el cociente f = Np/Nj.

De esta forma, tomamos el histograma de colores obtenido para R1 < Ry, < R2,y lo
multiplicamos por f para compensar el area perdida. Consideramos f = 1.0 en el caso de
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que esa region sea arealmente “completa”, e infinito en el caso de cubrimiento areal nulo.
El valor de Ny para cada rango radial se obtiene simplemente haciendo Np=67(Ry* — R;?)

En la figura 7.2 se presentan los histogramas compensados arealmente correspondientes
a cada una de las cinco galaxias de la muestra. A diferencia de los histogramas de la figura
7.1, estos diagramas fueron construidos utilizando una muestra completa al 90 %. Ademés
de esto, todos ellos fueron construidos “componiendo” los histogramas correspondientes a
dos cortes radiales. En la mayoria de los casos, dichos cortes fueron elegidos en 45" — 120"
y 120" — 320”. Este proceder tiene por objeto corregir los histogramas por el efecto de la
completitud areal variable con Ry, y, a su vez, tomar en cuenta la distinta concentracién
espacial presentada por los CGs en torno a cada galaxia (ver capitulo 8). Una comparacién
con la figura 7.1, nos muestra que en algunos SCGs la apariencia de los histogramas
“compensados” es muy similar a los “crudos” (NGC 4649, NGC 3923 y NGC 524), mientras
que en otros se evidencian algunas diferencias (NGC 3115 y NGC 3379). Esto nos habla de
los distintos muestreos de cada sistema, y del grado de concentracién de los CGs en torno
a cada galaxia.

Tal como se presenté en el trabajo de Forbes et al. (2004), NGC 4649 posee un SCGs
bimodal y muy numeroso. Es posible ademaés, observar con claridad el cambio en el niimero
relativo de CGs rojos y azules en los histogramas correspondientes a los dos cortes radiales
(figura 7.3). Es visible también, en el extremo mads brillante, que los CGs azules se hallan
més definidos en color que los rojos. Asi mismo, y como veremos en otros SCGs, los objetos
dentro del rago de magnitudes 22 mag < i’ < 23 mag, muestran una muy clara bimodalidad
de colores integrados. Por su parte, los CGs menos brillantes muestran una distribucién
ancha y con varios picos.

Por su parte NGC 3923 también muestra un sistema bimodal con una gran cantidad
de CGs. Dicha bimodalidad es notable y clara en el histograma correspondiente al corte
en brillos 22 mag < ¢ < 23 mag (figura 7.4). El extremo brillante de la distribucién
de cimulos globulares de esta galaxia (y en menor medida de NGC 4649), presenta una
poblacién de objetos con colores intermedios que diluyen la bimodalidad. Tales objetos
pueden ser ciimulos globulares muy brillantes (del tipo w Centauri), nicleos de galaxias
enanas u objetos denominados Ultra Compact Dwarf (UCD). Esto se observa con claridad
en las correspondientes figuras 7.3 y 7.4. En el extremo débil de la muestra de CGs, es de
esperar que los errores en los colores hagan menos clara la bimodalidad. Sin embargo, en
NGC 3923, se puede apreciar la misma, ain en dichos CGs.

NGC 524 (figuras 7.1 y 7.2) se muestra casi unimodal. Esto es, se observa una leve
asimetria hacia el rojo, y la posible existencia de una subpoblacién centrada en (¢g'—i’) ~ 1.1
mag. Por su parte, los histogramas “compensados” de la figura 7.5, muestran que dicha
posible subpoblacién es més notoria en los histogramas correspondientes a Ry > 1207,
y entre los objetos mds débiles. Si bien la fotometria correspondiente a esta galaxia es
la menos profunda de nuestra muestra, la ausencia de una clara bimodalidad en nuestros
diagramas es muy similar a lo hallado por Larsen et al. (2001) para este mismo objeto.
Sin embargo, la evidencia no es concluyente. Por ejemplo, la mencionada asimetria en los
colores podria representar un leve indicio de enrojecimiento producido por el disco de NGC
524 mas que una poblacién roja real (Beasley et al., 2004). Como veremos més adelante,
tanto los colores medios de la poblacién global de CGs, como la distribucién espacial de
los mismos, indican que este sistema podria ser unimodal.

NGC 3115 muestra dos picos muy notables en sus distribuciones de color (figuras 7.1 y
7.2), con una evidente separacién entre las poblaciones roja y azul. En estas dos figuras, se
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puede apreciar con gran claridad el efecto de la completitud areal. Dado que el cubrimiento
de nuestra muestra es menor a Ryq chicos (ver figura 8.4), la correccién por completitud
areal recupera notablemente la poblacién roja. Sin embargo, a medida que cruzamos el
limite de 7’ = 22.8 mag, correspondiente al 90 % de completitud, vemos que los CGs rojos
se hacen menos notables (esto se visualiza ademds, en el diagrama 5.10). Ello, nuevamente,
podria tener su origen en el inadecuado cubrimiento areal de nuestra muestra en la regién
central del sistema. Por otro lado, tampoco debemos olvidar que la completitud de la
fotometria es una fuerte funcién de la distancia galactocéntrica. Por todo ello, es posible
que estemos “perdiendo” CGs débiles en las zonas internas, los cuales seran principalmente
pertenecientes a la subpoblacién roja debido a su mayor concentracion espacial.

NGC 3379 constituye el sistema mas pobre de nuestra muestra. Sin embargo, la bi-
modalidad es bastante clara en los histogramas. La figura 7.1 muestra dos poblaciones con
un leve predominio de los CGs azules. Por su parte, los histogramas “compensados” mues-
tran una poblacién azul muy dominante, mientras que la roja estd presente principalmente
en la regién central del sistema (Ryq < 60'). Este fendmeno es apreciable también en su
correspondiente perfil de densidad proyectada (figura 8.6). Debemos mencionar aqui, que
estos datos fotométricos constituyen las primeras evidencias directas de bimodalidad en el
mencionado sistema, ya que el Uinico estudio previo donde se menciona la deteccién directa
de tal fendmeno en esta galaxia (Whitlock et al., 2003), fue realizado empleando la muestra
de CGs presentados en esta Tesis.
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Figura 7.1: Histogramas de color de las galaxias de nuestra muestra. Aqui se presentan los
conteos crudos obtenidos utilizando las muestras definidas en el capitulo 5.
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Figura 7.2: Estas figuras muestran los histogramas correspondientes a los conteos compensados
por el drea que ha quedado fuera de nuestros campos (ver texto). La muestra utilizada aqui, es

completa al 90 %.
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Figura 7.3: Histogramas de color en distintos rangos radiales y de brillo para NGC 4649. Al igual
que en la figura anterior, la muestra utilizada aqui es aquélla completa al 90 %. Ademaés, se ha
aplicado una correccién que toma en cuenta el drea que ha quedado fuera del muestreo.
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Figura 7.4: Idem 7.3 para NGC 3923.
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Figura 7.6: Idem 7.3 para NGC 3115.
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Capitulo 8

Perfiles de distribucién espacial

Como primer paso en el andlisis de la distribucién espacial de los candidatos a CGs
pertenecientes a los distintos SCGs estudiados, presentamos en la figuras 8.1-8.5, las posi-
ciones de los mismos con respecto a sus respectivas galaxias. En ellas podemos notar a
simple vista, que todos los SCGs se presentan como concentraciones alrededor de las res-
pectivas galaxias. Ademads de esto, en los casos en que tenemos bimodalidad, los CGs rojos
se muestran marcadamente mas aglomerados hacia dichas galaxias que los azules. Esto,
como veremos, nos indica una diferencia de pendientes en las distribuciones espaciales de
ambas subpoblaciones. La divisién entre ellas se realizé adoptando el color del “valle” como
corte entre las dos poblaciones. Dicho color es (¢’ — i') = 0.96 mag, y fue el mismo para
todos los sistemas excepto para NGC 4649, donde se cort6 en (¢’ —i') = 1.00 mag. Ademads
de esto, y recordando lo expuesto en la seccidon 4.2.6, hemos utilizado aqui las muestras
seleccionadas con una magnitud limite que asegure un nivel de completitud del 90 % sobre
la mayor parte del rango de Ryq observado.

En la figura 8.6 se presentan los perfiles de densidad superficial para cada sistema.
Nuevamente, en los casos en que tenemos bimodalidad, hemos dividido la muestra en
las correspondientes subpoblaciones. Para la confecciéon de la figura 8.6, hemos corregido
ademas por los efectos de completitud areal. Esto significa que se han calculado las dreas in-
cluidas en cada anillo utilizado para obtener el perfil radial, y se las compensé considerando
la fraccién de area que queda fuera del campo.

Dado que no tenemos un cubrimiento areal suficiente para experimentar con distintos
tipos de ajustes a los perfiles de densidad areal proyectada, hemos ajustado todos los
sistemas con una ley del tipo log p = a x R4 4+ b. La razén para emplear tal ajuste reside
en que, tal y como se muestra en Bassino et al. (2006) para el caso de NGC 1399, dicha
ley puede dar buenos ajustes en situaciones donde no es po<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>