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Resumen

Con la aparicién del telescopio espacial Hubble y los grandes telescopios terrestres de
mas de 4 m se empezaron a observar gran cantidad de galaxias azules de pequenios tamafos
a desplazamientos al rojo intermedios. En la tltima década, los trabajos acerca de estas
galaxias han demostrado que contribuyen de forma notable a la tasa formacion estelar en el
Universo, y que estas galaxias estdn sufriendo una intensa actividad de formacién estelar,
tras la cual se produce una evolucién importante en luminosidad y color.

Uno de los interrogantes de la cosmologia observacional desde la obtencién de las pri-
meras imagenes de estas fuentes es, qué tipo de galaxias son los productos resultantes de la
evolucién de estos objetos. O dicho de otra forma, qué galaxias son las contrapartidas lo-
cales de estas galaxias compactas azules. Una forma de estudiar cémo se transforman estos
objetos es a través de pardmetros que no varien significativamente tras cesar la actividad
de formacién estelar. Uno de estos es la masa, que no varia sustancialmente en un escenario
de evolucién pasiva.

Este trabajo estd orientado a calcular la masa estelar de una muestra de galaxias lumi-
nosas compactas azules a partir de la fotometria en filtros épticos y del infrarrojo cercano.
Para este fin, hemos obtenido imégenes profundas del campo Groth en los filtros J y Ky del
infrarrojo cercano, a partir de las cuales hemos generado un catalogo fotométrico de méas
de 4000 fuentes. Hemos combinado el catdlogo infrarrojo con imégenes en las bandas U y B
obtenidas y procesadas por nuestro grupo, y con imégenes del Telescopio Espacial Hubble,
generando un catdlogo de aproximadamente 600 fuentes con fotometria en seis bandas U,
B, F606W, F814W, J y Ks. Tras esto, hemos seleccionado una muestra de 28 galaxias
luminosas, compactas azules (LBCGs), y muestras de comparacién de espirales y galaxias
de tipos tempranos. Para la determinacién de las masas, hemos desarrollado un cédigo don-
de se ajusta la fotometria sintética de modelos de poblaciones estelares a la fotometria de
las galaxias. El ajuste nos permitira derivar, ademas de la masa estelar, otras propiedades
interesantes de estas galaxias: el tiempo que hace que ocurrié un evento importante de
formacion estelar y la fuerza del mismo, la existencia y edad de una poblacién subyacente y
su masa estelar. Mediante simulaciones, determinamos que, a pesar de que distintos valores
de la metalicidad, extincién por polvo y funcién inicial de masas dan lugar a soluciones
degeneradas, la masa estelar se recupera con incertidumbres menores que un factor dos.

Obtenemos que las masas estelares de las galaxias LBCGs estdn en torno a 109 M,
y que han sufrido un brote reciente (20 — 100 Mafios) de formacién estelar que involucra
el 5 —10% de su masa. Por otra parte, la mediana de la masa estelar de las galaxias
espirales es 2 — 2.5 x 1019 M, v la de las elipticas es 6.3 x 10'° M. La evolucién pasiva,
de una galaxia LBCG tipica hasta z = 0 da lugar a una galaxia con propiedades parecidas
a las de las galaxias elipticas enanas locales. Concluimos que una fraccién de las galaxias
LBCG observadas a desplazamientos al rojo entre 0.3 y 1.2 ha evolucionado para dar lugar
a galaxias elipticas enanas a z = 0.



Summary

Deep images with the Hubble Space Telescope and with ground-based 4m-class telesco-
pes have revealed the presence of large numbers of blue compact galaxies at intermediate
redshifts. In the last decade, various studies have demonstrated that these galaxies are
undergoing an intense phase of star formation, and that they contribute significantly to
the star formation rate density of the Universe at those epochs. When the star-formation
ceases, an important fading in luminosity and reddening in color is expected.

The astronomical literature gives conflicting claims on the nature and subsequent evo-
lution of these blue compact sources. The study of which are the local counterparts of
LBCGs galaxies, should be done through parameters that do not change much when the
star-formation process ceases. One of those parameters is the stellar mass, which is constant
in passive evolution situations.

In this dissertation we address the issue of estimating stellar masses for a sample of lu-
minous, blue, compact galaxies (LBCGs) using the photometry in optical and near-infrared
bands. To this end, we have observed the Groth-Westphal strip in the near-infrared J and
K filters. From these images we have generated a photometric catalog of over 4000 sources.
We have combined this infrared catalog with U and B images, obtained and analyzed by
our group, and Hubble Space Telescope images in the F606WW and F814W filters, yielding a
six-band catalog of nearly 600 sources. A sample of 28 LBCGs were selected for our study,
along with two comparison samples of elliptical and spiral galaxies. The stellar mass com-
putation is performed using population synthesis models to obtain a combined population,
whose synthetic photometry is fitted to the observed photometry. The procedure allows
us to derive the stellar mass, as well as other important properties, such as the strength
and age of a recent star-formation event, and the existence, age and stellar mass of an un-
derlying population. Simulations with synthetic data indicate that the total stellar mass is
recovered with an uncertainty less than a factor of two, even if metallicities, dust extinction
and variations in the stellar initial mass function yield degenerate solutions.

The estimated stellar mass for the LBCGs is about 10'9 M. A young stellar population
of age 20 — 100 Myr, comprising 5 — 10 % of the total galaxy stellar mass is present in all of
the galaxies. It is found that the median stellar masses for the spiral and elliptical samples
are respectively 2 — 2.5 x 10'? and 6.3 x 10'° M. The passive evolution of a typical LBCG
from z = 0.6 to z = 0 produces a galaxy with properties similar to nearby dwarf ellipticals,
concluding that a substantial fraction of LBCGs observed at redshift between 0.3 and 1.2
might evolve into galaxies related to nearby dwarf ellipticals.
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Introduccion: Galaxias Luminosas
Compactas Azules, masas estelares

1.1. Introduccién

Las Galaxias Luminosas Compactas Azules (LBCGs) son galaxias de tamafo reducido
pero de alta luminosidad y brillo superficial debido a su elevada tasa de formacién estelar,
que dominan la densidad numérica de galaxias a desplazamientos al rojo intermedios (0.4 <
z < 1). Muchos de estos objetos azules y de pequeno tamano empezaron a observarse en
imédgenes profundas obtenidas con el Hubble Space Telescope (HST) o desde tierra con
telescopios de mas de 4m. Los trabajos acerca de estas galaxias realizados en la tltima
década han demostrado que las LBCGs han sufrido una gran evolucién en los ultimos ~
8 Ganos y que contribuyen notablemente a la densidad global de la tasa de formacién estelar
(SFR) entre 0.4 < z < 1, y a la densidad de luminosidad del Universo en el UV a z < 1,
lo que significa que juegan un importante papel en la evolucién galactica. Sin embargo,
todavia no hay un pleno conocimiento sobre qué son estos objetos y por qué aparecen en
tan gran cantidad en desplazamientos al rojo intermedios mientras que muy pocos de ellos
han podido observarse en el Universo local, o dicho de otra manera, cabria preguntarse:
JEn qué se transforman estos objetos?. Al ser las luminosidades épticas de las LBCGs
similares a las de las galaxias masivas del Universo cercano, se ha pensado que podrian
ser los progenitores de galaxias espirales masivas, como la Via Lactea. Para conocer la
evolucién de estos objetos habria primero que responder a la pregunta: ;Son las LBCGs
objetos masivos?.

1.2. Naturaleza de las LBCGs

Uno de los mayores interrogantes de la cosmologia observacional en las ultimas déca-
das es la naturaleza de las numerosas fuentes azules y débiles que aparecen en imagenes
profundas de cielo. Ver los articulos de revisién: Koo & Kron (1992) y Ellis (1997).

El mayor avance en el estudio de este tipo de galaxias se ha logrado con la llegada del
HST y de los grandes telescopios terrestres. El primero, con su gran resolucién espacial, ha
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permitido ver que se trata de sistemas muy compactos con radios efectivos' R, < 4kpc y
que presentan morfologias muy variadas (Guzmén et al. 1998, Lowenthal et al. 1997). Los
espectros de estas galaxias obtenidos con telescopios de 10m (Keck/HIRES, Keck/LRIS)
muestran que las anchuras de velocidades son ¢ < 65kms™! y que presentan lineas de
emisiéon muy intensas y alta excitacion, estimada a partir de la razén [O111)A5007/H/. Todo
esto, junto con sus altas luminosidades (Mp < —20.5) indica que se trata de galaxias de baja
masa (M ~ 10° — 10'° My,), con razones M /L extremadamente bajas que estan sufriendo
un intenso brote de formacién estelar (Koo et al. 1995, Guzman et al. 1997, Guzmén et al.
1996). La naturaleza de estas galaxias en comparacién con la poblacién galactica actual es
bastante desconocida. Guzmén et al. (1997) y Phillips et al. (1997) cuentan en sus estudios
con ~ 45 galaxias LBCGs de las cuales ~ 60 % tienen colores, luminosidades, anchuras
de velocidades, tamanos y razones de formacion estelar similares a los de las galaxias HII
locales. El 40 % restante forma un conjunto méas heterogéneo que recuerda a las galaxias de
disco con formacién estelar intensa del Universo local (ver figuras 1.1 y 1.2a).
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Figura 1.1: (a) R vs. magnitudes (Mp) en reposo de la muestra de galaxias compactas (Phillips et al. 1997)
y de otros tipos morfoldgicos. (b) Re frente a anchuras de velocidades (o) (Guzmadn et al. 1996). En ambos
graficos vemos que parte de la muestra de galaxias compactas ocupa la misma zona que las galaxias HII
locales. Figuras tomadas de Phillips et al. (1997).

1.3. LBCGs y evolucién galactica

Estudios recientes han demostrado que las LBCGs juegan un papel importante en la
evolucién galactica. Las principales cuestiones objeto de estudio son: qué papel juegan las
LBCGs en la historia de formacion estelar del Universo, cudl es la relacién que tienen los

'En adelante se usard 7. para denotar el radio efectivo aparente (en ”) y R. para denotar el radio efectivo
real en kpc.
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objetos compactos observados a z ~ 3 con las galaxias compactas a z < 1 y en qué evolu-
cionan las LBCGs cuando cesa el intenso brote de formacién estelar que estan sufriendo.
Seguidamente se comentan algunas respuestas que se han dado a estas cuestiones.

1.3.1. ;Cuadl es el papel de las LBCGs en la historia de formacién estelar del

Universo?

Estudios como los llevados a cabo por Ellis et al. (1996), Cowie et al. (1995), Lilly
et al. (1995), encuentran un pico en la razén de formacién estelar global (SFR) situado
en z ~ 1 — 2, ver figura 1.2b, aunque estudios mas recientes sugieren que la densidad de
la tasa de formacion estelar se mantiene pricticamente constante para z > 1, teniendo en
cuenta los efectos de extincién interna (Steidel et al. 1999). Segin se demuestra en Guzman
et al. (1997) las LBCGs, a pesar de representar un 20 % de la poblacién galdctica de campo,
podrian dar cuenta de ~ 45 % de la SFR global del Universo en el rango 0.4 < z < 1.

Estos resultados son compatibles con los estudios de Lilly et al. (1998), donde se sugiere
que la evolucién en luminosidad de las galaxias dominadas por disco no es suficiente para
dar cuenta de la evolucién que se observa en la funcién de luminosidad (LF) global hasta
z = 1, y se apunta a que sean galaxias mas compactas, R, ~ 5h5_01 kpc, las responsables
de gran parte de esta evolucién en la LF. Véase también Mallén-Ornelas et al. (1999) y
Brinchmann et al. (1998).
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Figura 1.2: (a) Magnitud B en reposo vs. excitacién. Se representa una muestra de compact, narrow emision
line galazies (CNELGs) a z = 0.1 — 0.7 (Koo et al. 1995, Guzmaén et al. 1996). (b) SFR como funcién de z
(se asume funcién inicial de masas de Salpeter y la cosmologfa: Hy = 50 kms™* Mpc™!, qo = 0.5). Figuras
tomadas de Guzmadn et al. (1997).

1.3.2. ;Qué tipos de galaxias a z = 0 resultan de la evolucion de las LBCGs?

Otro punto interesante seria preguntarse en qué se convierten estos objetos cuando
dejan de sufrir el fuerte brote de formacién estelar que se les estd observando. En Guzman
et al. (1997), Guzmén et al. (1998) y Koo et al. (1995) se propone que las LBCGs a z
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intermedios (0.1-0.7), tras concluir el episodio de formacién estelar intensa, sufren una caida
en luminosidad de 3—4 mag, pasando a ser galaxias con baja luminosidad (Mp > —17), bajo
brillo superficial (SB. > 23) y colores mds enrojecidos, similares a las elipticas enanas (o
esferoidales) como NGC 205 o NGC 185. Las principales evidencias a favor de este escenario
son que parametros de las LBCGs, como el R, y la dispersién de velocidades, que no varian
significativamente tras cesar la formacioén estelar intensa, tienen muy buena concordancia
con los de las galaxias esferoidales locales (Guzman et al. 1997, Guzmén et al. 1998). Ver
figura 1.1b.

Otros estudios apuntan a que las LBCGs son los precursores de bulbos de galaxias
espirales masivas con luminosidades? ~ L*, que han formado la gran parte de sus estrellas
a z < 1. De esta manera, lo que se estaria viendo en las imagenes de las galaxias compactas
a 04 < z < 0.7 seria la formacién del bulbo y las primeras etapas de la construccién
del disco de una espiral masiva. En favor de esta teorfa se argumenta que las Galaxias
Compactas Luminosas (LCGs) (ver Hammer et al. 2001), tienen masas y concentraciones
de luz similares a los bulbos de las galaxias espirales actuales. Ademds, los espectros de
las LCGs se reproducen bien usando dos poblaciones: Una poblacién vieja > 102 afios con
abundancia en metales Z > Z y una poblacién joven ~ 5 x 10% afios con Z < Z, siendo
este comportamiento similar al que manifiesta en el bulbo de la Via Lactea. En algunas
imédgenes de LCGs con el HST se aprecia una componente de menor brillo superficial que
rodea al ntcleo.

Estas dos posibilidades no estan enfrentadas, sino que debido a su diversa naturaleza, las
LBCGs podrian evolucionar, tanto de una, como de otra forma. Como se dijo anteriormente,
en Guzmadn et al. (1997) y Phillips et al. (1997) se distinguen dos grupos diferenciados en
el andlisis de las iméagenes de galaxias compactas a 0.4 < z < 1. Probablemente las LCGs
de Hammer et al. (2001) pertenezcan a lo que en Phillips et al. (1997) se denomina galaxias
espirales compactas de alto brillo superficial, mientras que las galaxias més similares a
las galaxias HII evolucionan perdiendo su alto brillo superficial, tras cesar su actividad de
formacién estelar, hasta transformarse en galaxias esferoidales.

1.3.3. ;Son las LBCGs similares a las galaxias a z ~ 3 que aparecen en imagenes
profundas?

En trabajos como el de Lowenthal et al. (1997) se muestra que las Lyman Break Ga-
laxies (LBGs) a z ~ 3 no son galaxias gigantes sino, mds bien sistemas compactos con
2 < R. < 4kpe, muy luminosos en filtros pticos (1 o 2mag mas brillantes que L*) como
consecuencia de su alta actividad de formacion estelar, y que presentan variadas morfologias
(ver figura 1.3a). Sus dispersiones de velocidades son o ~ 70kms™! (estimadas a partir de
lineas de Balmer y [OIII] en emisién; Pettini et al. 1998), de donde se deducen masas del
virial My;» ~ 1 — 5 x 1019M,. Estos resultados apuntan a que estas galaxias tienen las
mismas caracteristicas que las LBCGs aunque son algo mas masivas, similares a las LBCGs
més luminosas.

En lo que respecta a la evolucién de estas galaxias a z ~ 3 se han propuesto distintas
posibilidades: Podrian ser nicleos de protoesferoides de las galaxias masivas (L > L*) de

2L* es la luminosidad caracterfstica de la funcién de luminosidad de Schechter (1976). Su valor para la
cosmologia Ho = 70kms™'Mpc™!, Qp = 0.7, Qur = 0.3 es M} ~ —20.4mag
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Figura 1.3: (a) Galaxias con z ~ 3 (en el centro de cada imagen) en el Hubble Deep Field (HST/WFPC2), ob-
tenidas combinando imdgenes en los filtros F450W, F606W y F814W. (b) Imédgenes de 16 objetos compactos
con z ~ 0.7 obtenidas con HST/WFPC2 y el filtro F814W. Las cajas tienen 6” de lado. El desplazamiento
al rojo viene indicado en la esquina superior izquierda, abajo a la derecha se indica la magnitud de la galaxia
en Ig14. Figuras tomadas de (a) Lowenthal et al. (1997) y (b) Phillips et al. (1997).

la actualidad, esto es, lugares de formacion estelar en centros de pozos de potencial que
estan atrapando nuevo gas y transformandolo en estrellas a razén de ~ 10 Mpafio ™!, hasta
alcanzar una masa ~ 10 M.

El modelo de formacién jerarquica de estructuras, propone que los bulbos y esferoides de
galaxias masivas se forman por el colapso de muchas subcomponentes. Segin este modelo,
a z ~ 2—3 se esperaria encontrar muchos de estos componentes distribuidos en un volumen
de radio ~ 10 kpc, aunque posiblemente cada componente sea sélo visible durante una etapa
de formacion estelar extrema, con una duracién de ~ 108 afios.

Otra posibilidad es que las galaxias a z ~ 3 sean sistemas aislados de caracteristicas
similares, aunque m&s masivas y luminosas, a las galaxias LBCGs a 0.1 < z < 0.7.

1.4. Masas estelares

Una forma de estudiar la evolucién de los objetos con formacién estelar intensa, que se
ven tanto a z intermedio (0.4 < z < 1) como a z ~ 3, es ver cémo se comparan con las
galaxias del Universo cercano, ciertos parametros que no varian significativamente por la
contribucién de una formacién estelar extrema. Uno de estos pardametros es la masa, bien
sea dinamica o estelar. La primera estd directamente conectada con las predicciones tedricas
de modelos de formacién de galaxias y con los resultados de simulaciones cosmolégicas, pero
sin embargo su medida sélo es posible en galaxias orientadas favorablemente y es dificil de
medir en muestras amplias de galaxias. La segunda, aunque menos ligada a los resultados
de modelos de formacién de estructuras, puede medirse de manera robusta para un gran
numero de galaxias a través de fotometria multibanda, lo que permite tener muestras mucho
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mayores.

Las medidas de masas estelares tienen gran utilidad en la validacién de las diferentes
teorias de formacién de galaxias. El modelo de colapso monolitico predice que las galaxias
mas masivas se formaron primero. Por el contrario el escenario de formacién jerarquiza-
da apunta a un proceso continuo, donde las galaxias elipticas se van formando mediante
fusiones de galaxias espirales (Kauffmann & Charlot 1998). Las masas estelares también
permiten profundizar en el estudio de los procesos fisicos que involucran al material barioni-
co durante la formacion de las galaxias: formacion estelar, realimentacién del gas producido
por las supernovas y la razén de encuentros entre galaxias.

1.4.1. Medida de masas de galaxias

Los trabajos que se han realizado en la medicién de masas estelares siguen principal-
mente dos enfoques:

Mediante un ajuste del perfil de brillo de la galaxia usando distintas componentes (bulbo,
disco, barras, brazos, componentes no resueltas, etc.) se construye un modelo de curva de
rotacién que se compara con la curva de rotacién observada y de esta manera se obtiene la
razén masa-luminosidad (M/L), asumiendo que la luz de las estrellas es un trazador de la
masa total de la galaxia. Este enfoque lo siguen, por ejemplo, los articulos de Heraudeau &
Simien (1997) y Bell & de Jong (2001).

La fotometria en varios filtros se compara con modelos de sintesis espectral de po-
blaciones para deducir propiedades como: IMF, SFR, edad, masas estelares, metalicidad,
extincion. Generalmente, se fijan algunos de estos pardmetros en base a estudios en galaxias
cercanas con propiedades similares, o a estudios espectrofotométricos de galaxias a més alto
z. Trabajos que siguen esta linea son los de Sawicki & Yee (1998), Papovich et al. (2001),
Dickinson et al. (2003) y Berta et al. (2004), en galaxias a z ~ 3, los de Brinchmann &
Ellis (2000) y Guzmén et al. (2003) con muestras de galaxias a desplazamientos al rojo
intermedios 0.2 < z < 1, y los de Pérez-Gonzilez et al. (2003) y Kauffmann et al. (2003)
para muestras de galaxias cercanas. En el articulo de Gil de Paz & Madore (2002) se estu-
dia qué combinacién de bandas es més adecuada para extraer informacion relevante de las
propiedades enumeradas arriba. En la figura 1.4 mostramos los resultados de este articulo,
en cuanto a la mejora esperable en la estimacién de las razones M/L en la banda K, para
una muestra de galaxias sintéticas, al contar con la fotometria en un nimero mayor de
filtros. Vemos como al aumentar la cobertura en longitudes de onda los resultados son més
robustos.

Estos dos modos de proceder se suelen aplicar en distintos rangos de desplazamiento al
rojo. El primero necesita una mayor resolucién para poder hacer una buena descomposicién
del perfil de brillo de la galaxia, también se necesitan medidas espectroscopicas, bien en
lineas de absorcién o de emision, para obtener la curva de rotacion. Es por esto, que esta
aproximacion al problema se hace con galaxias cercanas, por ejemplo Bell & de Jong (2001)
estudian galaxias espirales del cimulo de la Osa Mayor. Este primer enfoque permite extraer
la variacién radial de ciertos pardmetros de las galaxias como son la razén M/L, color, etc.
Asi, en Bell & de Jong (2001), en base a comparacién con modelos, se encuentra que para
galaxias espirales existe una fuerte correlacién entre la razén M/L en una determinada
banda y el color de la galaxia.
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Figura 1.4: a) Errores en la estimacién de las propiedades de galaxias a z intermedio, para los juegos de
filtros: BVRI, U + BVRI y UBVRI + K, los errores modelados en la fotometria son de 0.03mags. b)
Incertidumbres en la derivacién de las razones masa-luminosidad para galaxias a z intermedio, usando los
juegos de filtros: BVRI+ K, U+ BVRI+ K y U+ BVRI+ JHK. Los errores fotométricos son 0.10 mags.
La figura se tomé de Gil de Paz & Madore (2002).
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El segundo método se suele aplicar en galaxias a alto z, donde la resolucién es peor,
y un estudio basado sélo en fotometria permite llegar mucho més profundo, y con mues-
tras mayores, que un estudio en el que se requirieran datos espectroscépicos, permitiendo
extraer propiedades estadisticas para un determinado tipo de galaxias. Debido a la mayor
accesibilidad de la fotometria a desplazamientos al rojo mayores, esta forma de proceder
se ha usado para estudiar las propiedades de las Lyman Break Galazies (LBGs). Este tra-
tamiento s6lo permite extraer propiedades globales de las galaxias, edad de la poblacién
estelar dominante, metalicidad, enrojecimiento, masa, etc.

Como resultados relevantes de estudios de este tipo se pueden citar: que las LBG estan
dominadas por poblaciones estelares muy jévenes (edad < 0.2 Ganos), rodeadas por una
cantidad considerable de polvo, E(B—V') ~ 0.3, si consideramos metalicidades por debajo de
la solar (Sawicki & Yee 1998, Papovich et al. 2001 apunta a enrojecimientos mas moderados
E(B — V)~ 0.1 —0.2). Las masas estelares inferidas para estas galaxias a z > 2 son de
~ 2—Tx10° Mg dependiendo de la metalicidad y Funcién Inicial de Masas, IMF, (Papovich
et al. 2001). En Guzman et al. (2003) se usan por primera vez dos componentes estelares
para ajustar la fotometria de LBCGs: una poblacién joven, caracterizada por un brote
instantaneo, y una componente subyacente, con decaimiento exponencial de la formacién
estelar. De este estudio se desprende que las LBCGs a z intermedio se pueden caracterizar
por un brote de formacién estelar de ~ 13 Manos, que involucra ~ 10 % de la masa estelar
de la galaxia, superpuesto a una poblacién mas vieja (~ 2Ganos). Las masas estelares
inferidas son ~ 5 x 109 M.

En esta tesis, usaremos la segunda aproximacién para medir las masas estelares de
galaxias LBCG a z intermedio, 0.5 < z < 1. Por esto, vamos a comentar algunas de las
ventajas e inconvenientes que presenta este método para estimar las masas estelares.

Cuando se trata de derivar propiedades de una galaxia mediante el ajuste de la foto-
metria a la distribucién espectral de energia, que nos proporcionan los modelos de sintesis
de poblaciones, algunas de ellas son degeneradas. Esto ocurre con: edad-extincién, edad-
metalicidad y escala de tiempos de formacién estelar-edad. Sin embargo, estas degeneracio-
nes se cancelan al inferir las masas estelares, lo que lleva a una estimacion mas robusta de la
masa estelar, dentro de un factor ~ 2 para galaxias en el intervalo 0 < z < 1 (Brinchmann
& Ellis 2000), o o(log M*) < 0.5dex, para galaxias a alto z (Papovich et al. 2001). La
principal fuente de error proviene del desconocimiento de la forma exacta de la IMF, sobre
todo en la parte de estrellas de baja masa, ya que estas no contribuyen significativamente
a la luminosidad de la galaxia, mientras que si aumentan su masa (Bell & de Jong 2001).
Una IMF con un gran nimero de estrellas de baja masa daria lugar a unas razones M/L
més elevadas.

Al tratar con objetos a alto desplazamiento al rojo, hay que tener en cuenta dos efectos
que limitan el rango espectral de la galaxia en reposo donde podemos usar la fotometria
para ajustar el espectro de las galaxias:

En galaxias a z > 2 las bandas infrarrojas realmente estan examinando la parte visible
del espectro, (a z = 3 la banda K se corresponde con V). Sin embargo, las diferencias entre
los modelos comienzan a ser més significativas en la banda K en reposo, véase figura 1.5. Asi,
datos como los que se estan obteniendo tras la puesta en funcionamiento del Spitzer Space
Telescope (anteriormente SIRTF Space Infrared Telescope Facility) serviran para reducir
la incertidumbre en los pardmetros inferidos para galaxias a alto desplazamiento al rojo.
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Figura 1.5: Ajuste de espectros modelados a la fotometria de las LBGs: NIC503 (HDF 2-903.0) y NIC814
(HDF 3-93.0). Cada panel muestra distintos modelos que ajustan dentro del 68 % de nivel de confianza. Los
puntos corresponden a la fotometria observada en cada bandas con sus barras de error, las barras de error
horizontales representan la FWHM de cada banda. Figura tomada de Papovich et al. (2001).

También hay que tener en cuenta que, a medida que se consideran galaxias a més alto z,
ademas de un simple desplazamiento hacia el rojo del espectro, se produce una deformacién
de este, que hace que el rango espectral muestreado por un determinado juego de bandas
sea menor conforme mayor sea z.

La otra limitacion esta en que el hidrégeno neutro de las nubes intergalacticas introduce
un fuente de opacidad de naturaleza estocéastica en el flujo UV. Este efecto, que se usa para
identificar galaxias a alto z, afecta al espectro de las galaxias en la parte mas azul que 1216 A
y extingue préacticamente todo el flujo por debajo de 912 A. En el filtro U las incertidumbres
empiezan a afectar a z ~ 1.6 y en B a z ~ 2.0. Estas incertidumbres hacen que no se puedan
usar las bandas més azules para ajustar el espectro.



Objetivos de este trabajo

2.1. Objetivos generales del grupo GOYA

Este trabajo forma parte de la labor investigadora del grupo GOYA, que es una colabo-
racién de astrénomos pertenecientes a instituciones de Inglaterra, Francia, Espana y EEUU.
GOYA esta estudiando la poblacién de LBCGs desde el Universo local hasta z ~ 2.5, para
ello esta realizando un muestreo profundo en varias bandas, cubriendo un area total de
~ 0.5 grados cuadrados (ver §3.1). Los principales objetivos cientificos de GOYA relevantes
a esta tesis son:

= Identificar LBCGs hasta z ~ 2.5. Para ello se usa fotometria multibanda, tanto pa-
ra la seleccién de los objetos, como para la obtencién de desplazamientos al rojo
fotométricos (Bolzonella et al. 2000).

= Obtener una medida precisa de un parametro fundamental para estudiar la evolucién
de estos objetos, su masa (véase Guzmén et al. 1996), mediante comparacién de las
luminosidades en la banda K, que traza la poblacién estelar vieja (Rix 1993), y otras
bandas azules, para caracterizar la fuerza y extensién del brote de formacién estelar,
con modelos de sintesis de poblaciones.

= Proporcionar un catdlogo de LBCGs para su futuro estudio espectroscépico. Este se
centrard en observaciones de la misma region espectral (desde [O11]A3727 hasta Ha)
para LBCGs a 0.1 < z < 2.5, e incluye medidas de la tasa de formacién estelar (lumi-
nosidad en Har), metalicidad (abundancia de oxigeno), extincién (decremento Balmer),
y cinemética (anchura de lineas de emisién). Para ello se usaran varios espectrégrafos
opticos e infrarrojos actualmente disponibles o en construccion: DEIMOS en Keck,
FLAMINGOS en Gemini, EMIR y OSIRIS en el GTC.

2.2. Objetivos de esta tesis

El trabajo de esta tesis se enmarca dentro del grupo GOYA. Durante el desarrollo de
la misma se han llevado a cabo varias campanas de observacion en el telescopio William
Herschel (figura2.1) para la obtencién de imégenes en el infrarrojo cercano en algunos
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de los campos considerados por GOYA. También se ha confeccionado un cédigo para la
estimacién de las masas estelares de galaxias LBCGs a partir de la fotometria multibanda.
Concretamente, los objetivos especificos que nos planteamos en este trabajo son:

Planificar, llevar a cabo y reducir las primeras observaciones infrarrojas del muestreo.
Esto conlleva el aprendizaje de la técnica de reduccién de datos del NIR, y la adecua-
cién del método para el tratamiento similar de los datos de campanas de observacién
posteriores.

Realizar simulaciones con datos sintéticos encaminadas a encontrar los parametros
del programa de deteccion de fuentes idéneos para los distintos campos y establecer
la eficiencia y fiabilidad de las detecciones en funcién de la magnitud y del tamano
de los objetos.

Definir las caracteristicas de un muestreo profundo que permita identificar LBCGs
hasta z ~ 2.5. Establecer los criterios de selecciéon para obtener muestras de LBCGs
a distintos z con propiedades uniformes en el sistema de referencia intrinseco de las
galaxias.

A partir de las imédgenes infrarrojas obtener cuentas de galaxias en la banda K. Estas
cuentas de galaxias en el NIR tienen ciertas ventajas sobre las cuentas en el 6ptico
a la hora de estudiar los modelos de evolucién galdctica: En el NIR, la emision es
mas uniforme con la longitud de onda (lo que implica menores correcciones-K), la luz
esta mas relacionada con la masa de la galaxia, debido a la menor influencia de brotes
recientes de formacién estelar, y la extincién por polvo es menor.

Construir un catalogo con fotometria multibanda y desplazamientos al rojo espec-
troscépicos que nos permita obtener una primera muestra de LBCGs hasta z ~ 1.2.
Para esto usaremos los datos obtenidos por nuestro grupo en U, B, J y Kg, junto con
datos de HST/WFC en F606W y F814W. Los z espectroscépicos los obtenemos del
catélogo del grupo DEEP (http://deep.ucolick.org/archive.html).

Medir las masas estelares de las LBCGs de la muestra hasta z ~ 1.2, usando la
fotometria infrarroja y optica obtenida por nuestro grupo, junto con imégenes de
HST/WFC. La masa de estas galaxias es un pardmetro fundamental si estamos inte-
resados en sus posibles transformaciones mediante evolucién pasiva, puesto que ésta
no va a modificarse significativamente, y permite discriminar qué galaxias son alter-
nativas posibles a LBCGs evolucionadas.

Realizar una comparacién de las masas obtenidas para la muestra de LBCGs, con las
masas estelares que se obtienen usando el mismo método para muestras de galaxias
espirales y elipticas en el campo Groth.

2.3. Metodologia y desarrollo de la tesis

En los primeros capitulos de la tesis, §3 y §4, se explica como se llevaron a cabo y se re-
dujeron parte de las observaciones infrarrojas del muestreo. También es importante realizar
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simulaciones con datos sintéticos encaminadas a encontrar qué parametros del programa
de deteccion de fuentes (SExtractor, Bertin & Arnouts 1996) son los més idéneos para los
distintos campos y establecer la eficiencia y fiabilidad de las detecciones en funcién de la
magnitud y el tamano de los objetos. La importancia de tener bien estudiados los parame-
tros de deteccion de fuentes en K reside en que ésta va a ser la banda de referencia en la
que haremos la busqueda de objetos, y en que Ky es la banda en la que se estudiaran las
galaxias a mayor desplazamiento al rojo. También la fotometria de las fuentes en K resulta
esencial para una buena estimacién de la masa estelar.

Seguidamente, en el capitulob, estudiaremos la forma de hacer la seleccién de una
muestra de LBCGs, con propiedades uniformes en el sistema de referencia intrinseco de
las galaxias, para el rango de desplazamientos al rojo 0 < z < 2.5. Este es un objetivo
novedoso del presente trabajo. En el apartado1.3.3 se apunta a la posible similitud entre
los objetos compactos observados a z ~ 3 y las galaxias compactas a z < 1. Una forma en
la que puede estudiarse si son o no objetos similares, es analizando una muestra homogénea
de este tipo de galaxias que cubra diferentes rangos de desplazamiento a rojo. La forma de
obtener una muestra de galaxias con estas caracteristicas es imponiendo cortes adecuados
en luminosidad, color y brillo superficial.

Como un trabajo complementario al calculo de las masas estelares, a la espera de tener
datos en las bandas dpticas, y para un andlisis en mayor profundidad de los datos en la
banda K, hemos obtenido las cuentas de galaxias en los campos Groth y Coppi en §6. En
este capitulo se explican con mayor rigor las estimaciones de eficiencia y fiabilidad que se
hicieron tras la reduccion de las imagenes.

Las cuentas en el NIR tienen especial importancia en el estudio de los modelos cos-
moldgicos, ya que las correcciones-K son menores y més faciles de modelar, la luz se ve
menos afectada por brotes recientes de formacién estelar que en los filtros 6pticos, y la ex-
tincién por polvo es menor. Ademds las cuentas en la banda K complementan a las cuentas
en bandas épticas y a otros estudios, como la distribucién de las galaxias con z, ya que
estas relaciones se comportan de manera diferente al variar los pardmetros cosmoldgicos,
ver Sandage, Kron, & Longair (1993).

En Groth estan calculados los desplazamientos al rojo espectroscépicos de unas 800
galaxias, lo que junto con las imédgenes del HST, donde es posible medir con exactitud
parametros fotométricos, nos va a permitir hacer una primera seleccién de LBCGs hasta
z ~ 1.2. Con estos datos, junto con las imagenes obtenidas en U, B, J y Ky, construimos
catalogos con informacién fotométrica en 6 bandas y z espectroscépicos.

En el capitulo7 introduciremos el algoritmo de determinacién de masas estelares, y
veremos los resultados de distintas simulaciones que nos permitiran determinar el compor-
tamiento de las masas estelares en relacién con otros parametros del modelo que entran en
juego al estimar éstas. En §8, una vez tenemos seleccionada la muestra de LBCGs medire-
mos sus masas estelares hasta z ~ 1.2, usando la fotometria en el filtro K, para tener una
estimacién de la poblacién vieja y bandas Opticas para estimar la fuerza y extension del
brote.

El calculo de las masas estelares de galaxias se ha venido haciendo, mediante el ajuste
del espectro sintético de una galaxia obtenido con modelos de sintesis de poblaciones, a la
fotometria observada en distintos filtros. Este método se ha usado en los trabajos de Sawicki
& Yee (1998) y Papovich et al. (2001) en galaxias a z ~ 3, y los de Brinchmann & Ellis
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(2000) y Guzman et al. (2003) para galaxias a z intermedio 0.2 < z < 1. Existen evidencias
de que el espectro de las LBCGs, tanto del universo cercano, como a z intermedio, se ajusta
bien mediante poblaciones estelares que combinan un brote reciente de formacién estelar con
una poblacién subyacente (Guzman et al. 1998; Ostlin et al. 2001; Guzmén et al. 2003), por
esto nosotros usaremos dos componentes estelares para ajustar la fotometria observada: un
brote, que serd la componente joven, donde la formacién estelar sucede instantdneamente,
y un disco con decaimiento exponencial de la formacion estelar que reproduce la poblacién
subyacente. Un modelo similar con dos componente se usa en Guzmén et al. (2003).

Por tltimo, en §9 se aplicard el mismo algoritmo para calcular la masa estelar de mues-
tras de galaxias elipticas y espirales, lo que nos permitird comparar los resultados obtenidos
estadisticamente para los distintos tipos de galaxias. En §10 se enumeraran las conclusiones
més relevantes de este trabajo.

Figura 2.1: Imagen del telescopio William Herschel. Cortesia del Isaac Newton Group of Telescopes, La
Palma.



Observaciones

3.1. Definicién del muestreo

Con el fin de alcanzar los objetivos indicados en la seccién 2.1, el grupo GOYA se ha
planteado realizar un muestreo multibanda, de manera que:

1. Sumando las areas cubiertas por los distintos campos se cubra un area total de 0.5
grados cuadrados. Esto nos proporcionara un ntimero suficiente de LBCGs en cada intervalo
de z, Az = 0.2 6 0.3, para poder hacer un estudio estadistico significativo.

2. La profundidad en las bandas U, B, V', R, I y K nos permita observar LBCGs hasta
z ~ 2.5, ver figura 3.1a. Para este propdsito las magnitudes limite en las distintas bandas
son, en el sistema AB (Oke & Gunn 1983): U = 25.7, B = 254, R = 252, ] = 252 y
Ky =22.9.

3.2. Campos seleccionados

Los campos observados se seleccionaron en zonas con alta latitud galactica, de manera
que hubiese poca extincién y que estuvieran poco contaminados con estrellas. También se
tuvo en cuenta que hubiera disponibilidad de observaciones en otras longitudes de onda,
principalmente en el éptico y también apuntados del telescopio espacial Hubble (HST).

Los campos con las caracteristicas indicadas, que hemos elegido para iniciar nuestro
estudio son: Groth, Coppi, SA68, VIRMOS-2h (VVDS) y GOODS-N. A continuacién se
comentan los datos existentes en cada uno de estos campos.

3.2.1. Groth

Es una tira de ~ 45arcmin de longitud, el apuntado central estd situado a AR =
14"16™38.79%, DEC = 52°16'52.32” (J2000), su angulo de posicién es de 40°3'48". Fue
objeto de estudio con el HST dentro del programa MDS (Medium Deep Survey). Consta de
28 apuntados de la WFPC2 (Wide Field Planetary Camara 2), donde todos excepto uno
tienen 2800 segundos de observacion en F606W y 4400 segundos en F814W. Las magnitudes
limite estimadas varian desde ~ 27.5 hasta 28. El apuntado restante es més profundo y tiene
un tiempo total de observacion de 24400 segundos en F606W y 25200 en F814W.
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Figura 3.1: (a) Magnitudes limite en distintas bandas para Mp = —21.4 y la SED propia de una galaxia
Sc (Poggianti 1997). La cosmologia usada es Hy = 70kms™' Mpc™,Qx = 0.3,Qx = 0.7: (b) Conversién
entre los sistemas Vega y AB. Los filtros son: U, B2 y V de Buser, R e I de Johnson, J, H y K de Bessell
and Brett y K del KPNO-IRIM.

En Groth, nuestro grupo ha tomado imégenes en los filtros J y Ky con WHT /INGRID
yen Uy B con INT/WFC. Hay espectros con LRIS/Keck de unas 800 galaxias con I < 24.
También hay imagenes profundas de VLA en radio y Chandra en rayos X y en un futuro
estd prevista la obtencion de imagenes profundas en infrarrojo medio y lejano con Spitzer
e imégenes profundas en UV lejano con GALEX.

En la imagen 3.2a se muestra el campo Groth con los apuntados de diferentes instru-
mentos realizados hasta el momento.

3.2.2. Coppi

Con AR=11"59"31° y DEC=29°14/42.97” (J2000), es un campo que al igual que el
anterior tiene poca contaminacion estelar. En él existen imagenes disponibles en los filtros
By R del 3.5m (WIYN) en KPNO e imdgenes de Chandra en rayos X. En un futuro
habra imédgenes del HST en V e [.

3.2.3. SA68

Tanto Groth como Coppi son visibles desde el ORM (Observatorio del Roque de los Mu-
chachos) en primavera. En cambio SA68 (figura 3.2b, AR=0"17"10.80%, DEC=15°4610.43",
J2000) es visible en otono.

En SA68 hay apuntados del HST en los filtros U, B,V,I y H, imagenes en B y R del
4m (Mayall) en KPNO y espectros de LRIS/Keck de unas 200 galaxias con I < 24.
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Figura 3.2: Campos (a) Groth, (b) SA68. Las regiones marcadas en las imdgenes corresponden a observa-

ciones realizadas en diferentes bandas fotométricas.

3.2.4. Otros campos de GOYA

Para cubrir los 0.5 grados cuadrados requeridos, ademas de los campos citados, hemos
empezado a considerar otros campos que en poco tiempo van a tener observaciones en otras

bandas.

Actualmente GOYA estd haciendo apuntados en el campo profundo de VVDS (VIMOS-
VLT Deep Survey), las coordenadas son AR=2"26"00.0°, DEC=-4°30'00". Este campo
serd cubierto con CFH12K hasta magnitudes AB: 26.0 en U, 26.5 en B, 26.0 en V', 26.0 en

R, 254 en I y con ESO-NTT SOFTI hasta K'y5 =

21.5, estimadas para 30 en un objeto

extenso con apertura 3”. Usando VIMOS y NIRMOS se obtendrdn desplazamientos al rojo

espectroscopicos para mas de 150000 objetos.

También se ha planificado observar el area de GOODS-N (Dickinson et al. 2003), don-
de se van a tener observaciones desde telescopios espaciales cubriendo un amplio rango
de longitudes de onda: Hubble, Chandra, XMM-Newton. En la figura 3.3 se muestran los
apuntados con telescopios espaciales que van a realizarse en el campo GOODS-N.

3.3. Observaciones

Para conseguir todas las bandas necesarias en el muestreo hemos comenzado obteniendo
los datos en el infrarrojo (Ks). Empezamos por esta banda porque es esencial para selec-
cionar los objetos a més alto z y porque el tiempo necesario para cubrir los 0.5 grados
cuadrados en K es mucho mayor que en las otras bandas del muestreo, ya que el area cu-
bierta por las camaras infrarrojas actuales, tipicamente 6 x6 arcmin, es mucho mas pequena
que la de las camaras Opticas, que suelen tener del orden de 35x35arcmin de campo de

vision.
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HDE-N

Figura 3.3: Esquema de los apuntados en GOODS-N. En la figura de la izquierda en color rojo estan
representados los apuntados que van a realizarse con Spitzer-IRAC (3.6 — 8 um), el tiempo de exposicién
serd 25 horas. En dos zonas de 5 x 5, una de ellas cubriendo el HDF, se tomaran imégenes de 75 horas.
Las observaciones previstas con Spitzer-MIPS a 24 uym (~ 10horas de tiempo de exposicién) se muestran
en azul. La zona a cubrir con Chandra (1 Msec) se representa en verde. En la figura de la derecha se
muestran los apuntados que van a realizarse con HST-ACS superpuestos a los de Chandra y Spitzer-IRAC.
Las observaciones con ACS-HST en los filtros F'435W, F606W, F775W y F850LP, tendran tiempos de
exposicién de 3, 2.5, 2.5 y 5 érbitas del HST respectivamente (cada érbita tiene ~ 97 minutos). Las figuras
se han obtenido de http://www.stsci.edu/science/goods.

Los datos infrarrojos de que disponemos hasta el momento los hemos obtenido en cuatro
campanas con un total de once noches de observaciones, en abril y octubre de 2000 y junio
y octubre de 2001. Las observaciones se realizaron con la cdmara INGRID del telescopio
William Herschel en la Palma, usando el filtro K. En la tabla 3.1 se presentan los datos.

En los campos Groth y Coppi alcanzamos una profundidad Ky = 20.7mag y 21.0 mag
para objetos puntuales con el 50 % de eficiencia de deteccién. A estas magnitudes se tiene
S/N > 3.

Los datos infrarrojos en el campo Groth se han complementado, en campanas mas re-
cientes, con imagenes en el 6ptico (U y B) en mayo de 2002, usando INT/WFC, y en el filtro
J con WHT /INGRID en mayo de 2003. En mayo de 2003, también se realizé una integra-
cién profunda del campo 10 de Groth en K. En la tabla 3.2 se resumen las caracteristicas
de los datos que tenemos disponibles en Groth.

También hemos hecho dos campanas en diciembre de 2001 y noviembre de 2002 para
obtener datos en U y B en SA68 y Coppi, pero en ambas el mal tiempo nos impidié obtener
datos con la profundidad y la resolucion necesarias para nuestros objetivos.
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Nombre del Posicién apuntados Tiempo de PSF
Campo AR DEC EQ totales realizados  exposicion  (FWHM)
Coppi 11759™31.005  29°14742.97”  J2000 4 3 2h 0.65-0.75"
Groth 14716™03.485 52°10/34.38” J2000 11 11 1h 30 min 0.65-0.75”
SA68 0017™10.80° 15°46/10.43”  J2000 9 5 2h 1.17
SIRFT-FLS 17717™00.00° 59°30700.00”  J2000 8 3 1h 30 min <0.77

Tabla 3.1: Descripcién de los campos observados en K con INGRID-WHT. Cada apuntado cubre un drea de
~ 4.2 x4.2.

filtro numero de  4rea tiempo de ~ FWHM fecha de telescopio/
apuntados  (arcmin?)  exposicién observacién instrumento

Ks 11 ~ 180 5400s 0.6 — 1.3 04/2000, 06/2001 WHT/INGRID
U 1 ~ 1020 14400 1.3” 05/2002 INT/WFC

B 1 ~ 1020 10300 1.2” 05/2002 INT/WFC

J 10 ~ 160 1800s 0.6 —1.0”  05/2003 WHT/INGRID
Feo6W 28 4 x40 2800s 0.14"” HST/WFPC2
F814W 28 4 x40 4400 0.14" HST/WFPC2

Tabla 3.2: Caracteristicas de los datos en el campo Groth. Los datos en los que aparece la fecha de observacién
han sido obtenidos por nuestro grupo.

3.4. Estrategia observacional en infrarrojo

Antes de pasar a explicar, en el siguiente capitulo, como se ha realizado la reduccién de
las imédgenes infrarrojas, hay que senalar que el proceso de observacién y reduccion en el
infrarrojo es mas laborioso que en el 6ptico. En el infrarrojo el cielo es mucho maés brillante
(K&€lo ~ 13magarcsec™2) que en longitudes de onda més cortas, como consecuencia los
tiempos de exposiciéon de cada imagen individual deben ser més cortos para no saturar el
detector, tipicamente de unos 10 segundos, lo que hace que para conseguir bastante pro-
fundidad, el nimero de imagenes individuales por campo deba ser elevado. En el momento
de la observacion, cada imagen individual se obtuvo haciendo la media de 6 exposiciones
de 10 segundos. También el proceso de sustraccién del cielo resulta complicado y es un
punto crucial para conseguir una buena reduccién. Para lograr una adecuada eliminacién
del cielo se realizan pequenos desplazamientos (de 10 6 15”) entre cada una de las imdgenes
individuales siguiendo un determinado patroén.

En nuestras observaciones hemos adaptado los patrones de desplazamiento (figura 3.4) a
la configuracién que pretendemos para el campo. De manera que al sumar las contribuciones
de estos patrones para cada uno de los apuntados® se consiga una relacién sefial ruido (S/N)
uniforme sobre todo el campo.

!Desde aqui en adelante se denominard apuntado al drea cubierta durante el tiempo que se estd expo-
niendo en un campo, este drea es algo mayor que la cubierta por el campo de visién de la cimara debido al
patron de desplazamientos que se estd usando.
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Figura 3.4: Patrones de desplazamiento para los campos: (a) Groth (patrén de 8 desplazamientos), (b) SA68,
(patrén de 9 desplazamientos). Los ntimeros se corresponden con las veces que se ha expuesto en cada zona
al concluir un patrén de desplazamiento.

3.4.1. Estrellas estandares

Al principio, a mitad y al final de cada noche de observacién hemos tomando imégenes
de estrellas estandares a distintas masa de aire para poder calibrar la extincién atmosférica.
Las estrellas estdndares las hemos seleccionado del catdlogo de estrellas para calibracién
fotométrica en infrarrojo (Persson et al. 1998).

3.4.2. Imagenes para la correccion de campo plano

Para poder corregir las imagenes de la distinta ganancia por pixel, durante las observa-
ciones tomamos, tanto campos planos de cipula con luz y sin luz, con el mismo tiempo de
exposicién, como campos planos de cielo al amanecer mientras el brillo de cielo estd aumen-
tando. El hecho de tomar campos planos con el mismo tiempo de exposicion y distinto nivel
de cuentas nos va permitir eliminar la componente térmica debida a la optica y estructura
del telescopio, de la forma que se explica en §4.3.

3.4.3. Test de linealidad

Debido a que INGRID fue instalado en el WHT poco antes de que nosotros tuviéramos
la primera campaina de observacién, en abril de 2000, y aiin no estaba bien calibrada la
respuesta del detector, en ésa y posteriores campanas de observacion hemos realizado los
test que se explican en §4.2, para hacer nosotros mismos la calibracién de linealidad.
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de WHT/INGRID.

4.1. Esquema seguido en la reduccién

En esta primera seccién se resume el procedimiento que hemos seguido en la reduccién
de los datos. En secciones sucesivas se detallarda cada uno de los pasos.

Primeramente se corrigen las imagenes individuales de la no linealidad de detector, esto
es necesario si se quiere obtener fotometria precisa, ya que a partir de unas 10000 cuentas
el detector entra en régimen no lineal, lo que puede llevar a errores de hasta un 6% a
20000 cuentas si esta correccion no se considera. Seguidamente se corrigen las imédgenes de
corriente de oscuridad. Para esto se resta a cada imagen individual una imagen del mismo
tiempo tomada con el detector sin iluminar. Realmente, este segundo paso no es necesario,
pues a cada imagen individual se le resta el cielo, y asi quedaria eliminada igualmente la
corriente de oscuridad.

Tras esto, hay que dividir cada imagen individual por un campo plano, para corregir
de que no todos los pixeles tienen la misma respuesta ante una iluminacién homogénea del
detector.

Después de efectuar estas correcciones, lo siguiente es obtener una estimacion del cielo
de cada imagen individual, este es el paso mas complicado. Luego, se restan los respectivos
cielos a cada imagen y se suman todas ellas para obtener la imagen final del campo.

Estos son los pasos principales a realizar en la reduccién de una imagen infrarroja, pero
también hay que tener en cuenta otros aspectos como: localizar y corregir los pixeles malos
del detector, y eliminar los rayos césmicos que pudiera haber en cada imagen individual.

En la figura 4.1 se muestra un esquema de los pasos que hemos seguido en el tratamiento
de nuestros campos.

4.2. Correccion de la no linealidad del detector

Las observaciones que realizamos con INGRID en abril de 2000, fueron unas de las pri-
meras que se realizaron con este instrumento tras su puesta en funcionamiento. A la fecha
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Figura 4.1: Esquema general de la reduccién de una imagen infrarroja.

en la que comenzamos el tratamiento de las imégenes, atin no estaba calibrada la correc-
cién debida a la no linealidad del detector. Por este motivo, hemos tenido que estimar esta
correccién a partir de test que ideamos para este fin en la campana de abril de 2000, y pos-
teriormente, realizar una mejora de la funciéon de correccién usando nuevos datos obtenidos
en octubre de 2000.

En las noches de abril de 2000, hicimos dos secuencias de exposiciones, con el telescopio
apuntando a una zona de la cipula iluminada por una ldmpara, y con los tiempos de inte-
gracién indicados en la tabla 4.1. Intercalamos exposiciones de 1 y 2's entre las exposiciones
més largas para evaluar posibles variaciones entre estas.

Tabla 4.1: Secuencia de tiempos de exposicién para la calibracién de la linealidad del detector (campana de
abril de 2000).

Fecha Secuencia de tiempos de exposicién (seg)
20/04/00 1,2,3,1,5, 1,10, 1,15, 1,20
22/04/00 1,2,3,1,2,5, 1,2 10, 1, 2, 15, 1, 2, 20, 1, 2, 30, 1, 2,40, 1, 1, 1, L, I, 1, 1, I

A partir de estas imédgenes hemos estimado una correccién de linealidad global, de
manera que para todos los pixeles del detector se usara la misma funcion.

Para calcular esta funcién de correccion hemos trabajado con la mediana de cada ima-
gen, que denominaremos numero de cuentas o ADU de la imagen, y que da un mejor valor
que la media, ya que esta ultima puede verse influenciada por valores muy altos o muy
bajos de los pixeles malos o calientes.

Analizando las imégenes, se aprecia cémo el nimero de cuentas en las imédgenes con
un tiempo de exposicion de 1s va aumentando. En un principio, pensamos que este efecto
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podria deberse a un calentamiento de la ldmpara, pero al observar la secuencia del dia
22 (figura 4.2a) vemos que las tltimas exposiciones de 1s, tomadas consecutivamente, no
presentan este aumento en las cuentas, por lo que descartamos esta hipdtesis, llegando a
la conclusién, de que el comportamiento se debe a un efecto de memoria del detector, tras
una exposicién con un alto nimero de cuentas. En la figura 4.2b, se ve el crecimiento de
las cuentas en las imdgenes de tiempo de exposicién 1s tomadas tras una exposicién cada
vez mas larga. En las dos figuras se aprecia como tras varias exposiciones consecutivas de
1s el efecto de memoria desaparece.
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Figura 4.2: (a) Anilisis del ntimero de cuentas para la secuencia del dia 22/04/00 de la tabla 4.1. (b) Efecto
de memoria en las imégenes de 1s tras exposiciones con cada vez mayor nimero de cuentas.
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El proceso que hemos seguido para estimar la correccion que debemos aplicar es el si-
guiente: Primeramente, se representan los valores del niimero de cuentas de la imagen frente
al tiempo de exposicién, y se hace un ajuste por minimos cuadrados para los puntos con
tiempo de exposicién bajo (donde se supone que la respuesta del detector es lineal). Asi se
obtienen las cuentas esperables en el régimen lineal. Este es uno de los principales proble-
mas que tuvimos con las imagenes de la campana de abril, ya que no tenemos suficientes
puntos, con tiempo de exposicién bajo, para determinar bien hasta dénde llega el régimen
lineal. Como consecuencia, en las observaciones de octubre de 2000 usamos la secuencia de
exposiciones indicada en la tabla 4.2. Estas exposiciones se hicieron apuntando el telesco-
pio hacia una zona de la cipula iluminada con una lampara que se regulé para obtener
~ 2000 ADU en 1s. Gracias a esta secuencia se pudo establecer la correccién de linealidad
de manera mas precisa. Hacemos mayor nimero de exposiciones (N¢zp) con menor niimero
de cuentas, para obtener una razén S/N similar al realizar la media:

(S/N) Newp - ADU

media ~

Para estimar la correccion, seguimos un proceso muy similar al de abril, usando la
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Tabla 4.2: Secuencia de tiempos de exposicién para la calibracién de linealidad (campana de octubre de
2000). Tras cada exposicién con alto nimero de cuentas se toman exposiciones de 1y 2s.

Tiempo de exposicién 1, 2, 3, 4, 5, 6,7,
Nuimero de imagenes 60, 30, 20, 15, 12, 10, 9

)

mediana de los pixeles de cada una de las imdgenes, como el nimero de cuentas (ADU) de
esa imagen. Para cada tiempo de exposicién (¢;) obtenemos la media (ADU;) y la desviacién
estandar (0;) para las imdgenes con ese tiempo de exposicién. Con estos datos representamos
ADU;, frente a t; y, del mismo modo que con los datos de abril, realizamos un ajuste a los
puntos con bajo ntmero de cuentas, pero con la diferencia de que ahora usamos o; como
pesos (ver figura 4.3a).

Una vez tenemos determinado cuél deberia ser el niimero de cuentas en el régimen lineal,
se representa la razén ADUpneatidad/ADUobservadas frente a ADUppservadas ¥ S€ ajustan los
puntos a un polinomio (figura 4.3b). En nuestro caso, para las campanas de abril y octubre
de 2000, se ha usado el polinomio de segundo grado:

ADUy,

DU = P(ADUo) = 1.002226 — 1.112740 - 1079 - ADU, + 1.318607 - 1071 . ADU?
obs

obs

siendo la correccién a emplear:
ADU,y = ADUps - P(ADU ) (4.1)

En la campaifia de junio de 2001 hacemos la correccién de linealidad independientemente
para los 4 cuadrantes del detector, ver figura4.4 (los cuadrantes del detector estdn nume-
rados de abajo a arriba y de izquierda a derecha tal como aparecen en la figura4.4). Los
polinomios que se usan para la correccién 4.1 son:

0.9952351 — 1.557912 - 1076 - ADU,,, + 6.748616 - 1071 - ADU?

obs

P(ADU,y,) — 4 0:9927976 = 2.333076 - 100 - ADUyp, +8.840515 - 10710 - ADUg,
°b) =) 09953781 — 1.519319 - 107 - ADUp + 6.470489 - 10710 - ADUZ,,

0.9940244 — 1.968992 - 10~6 - ADUs + 8.151669 - 10~19 . ADU?

obs

Para la reduccién de los datos de mayo de 2003 en la banda J, usamos esta iltima
correccién de linealidad.

4.3. Correccion de campo plano

Un método para conseguir la imagen de campo plano, consiste en obtener dos imégenes
de igual tiempo de exposicién, con el telescopio apuntando en la misma direccién, y de
forma que en ambas imagenes se obtenga una iluminacién homogénea del detector, una
con un numero alto de cuentas y otra con un ntmero bajo. Restando estas imédgenes se
elimina la componente térmica debida a la cipula, estructura y optica del telescopio. Es
importante que el telescopio apunte a la misma zona, ya que al moverse, la componente
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Figura 4.3: Ajustes usados para la obtencién de la correccién de linealidad en abril de 2000.

térmica, que afecta en bastante medida en las observaciones infrarrojas, va a variar de una
imagen a otra, y al restarlas no se va a eliminar correctamente. La justificacion analitica de
lo anterior es la siguiente:

En la exposicién con mayor nimero de cuentas tenemos,

FE(z,y) = Gz, y) * [F; + T(z,y)] « t + Lo(x,y) * t (4.2)

donde los términos son:

FF; imagen de campo plano con alto nimero de cuentas; G(x,y) ganancia del detector; F}
flujo foténico homogéneo sobre el detector; T'(x, y) flujo de fotones producido por la compo-
nente térmica (ctipula, estructura y éptica del telescopio); I,(z,y) corriente de oscuridad!.
En la exposicién con nimero de cuentas menor, equivalentemente, se obtiene:

FF|(x,y) = G(z,y) * [F| + T(z,y)] «t + Io(z,y) * t (4.3)

Ambas ecuaciones coinciden en los factores debidos, tanto a la componente térmica, como
a la corriente de oscuridad. Asi, al restar ambas ecuaciones eliminamos estas contribuciones
en la imagen resultante, obteniendo:

FF, — FF = G(z,y) « [F} — F|] x t (4.4)

que es una imagen con iluminacién homogénea donde no estan la componente térmica y la
corriente de oscuridad.

Las iméagenes de alto y bajo niimero de cuentas pueden obtenerse, bien mediante campos
planos de cupula, bien con campos planos de cielo.

No aparecerd este término en las ecuaciones si previamente se ha sustraido la corriente de oscuridad.
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Figura 4.4: Ajustes usados para la obtencién de la correccién de linealidad en junio de 2001.
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Para obtener estos ultimos, al final o al comienzo de la noche se toman imagenes mo-
mentos antes de la salida o la puesta del sol, conforme el nivel de cuentas del cielo va
variando. Estas imdgenes se toman usando un determinado patrén de desplazamientos, que
permita eliminar las fuentes. Lo que se hace entonces es:

1. Tomar grupos de imagenes, cada uno de ellos siguiendo un patrén de desplazamientos,
nosotros hemos usado un patrén de 5 desplazamientos, en los que el ntimero de cuentas
sea bajo. Las imagenes de cada uno de estos grupos se combinan para obtener la imagen
mediana. Al usar la mediana se eliminan las fuentes de las imdgenes y también posibles
rayos cOsmicos.

2. Una vez que tenemos estos cielos para cada grupo, los combinamos pero ahora con la
media en lugar de la mediana, con esto se consigue reducir el ruido en la imagen resultante.
Asi obtenemos un campo plano de cielo cuando el nivel de cuentas no es atin muy alto.

3. Se procede igual que en los puntos anteriores, pero ahora con grupos de imagenes
que tienen un mayor nimero de cuentas. Obteniendo como resultado una imagen de campo
plano con mayor nimero de cuentas.

4. En cada una de las dos imagenes obtenidas siguiendo los pasos anteriores atiin perma-
nece la componente térmica debida a la éptica, telescopio y cipula. Restando ambas resulta
una imagen de campo plano sin esta componente. Finalmente se divide esta ultima imagen
por su mediana con el fin de lograr un campo plano normalizado, FF,omm < G(z,y).

Una vez que hemos obtenido la imagen normalizada de campo plano, se usa para corregir
las imagenes individuales de la distinta ganancia por pixel del detector. Para esto, hay que
dividir cada imagen individual por la imagen de campo plano.

I(l’, y) = G(l‘7 y) * [Ffuentes (-777 y) + Fcielo(xa y) + T(m, y)] * terp (4~5)

I(z,y) cuentas en la imagen; Fryentes(T,y); Feielo(,y) cuentas por segundo debidas a las
fuentes y al cielo.

I(z,y)

= X [Ffuentes(xa y) + Fcielo(xa y) + T(xa y)] * tezp (46)
FFnorm

En la figura 4.5 se muestra esquematicamente el proceso seguido para conseguir la
imagen de campo plano.

Combinar con

MEDIANA

Grupo de imdgenes con un Imagen de cielo para

patron de desplazamientos el grupo :
: = I d lo pl
,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,, FFT 14"F‘¢ —» [Imagen de camplo plano
Combinar con H
Grupo de cielos MEDIA Imagen de campo plano / Normatzapcte
(bajo niimero de cuentas) — (bajo numero de cuentas) :
FF, : Imagen final de campo
. ‘Combinar con E plano
Grupo de cielos MEDIA Imagen de campo plano
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FF;
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Figura 4.5: Esquema seguido para la obtencién de la imagen de campo plano.



28 Tratamiento y reduccion de los datos NIR 4.4

4.4. Calculo y sustraccién de cielo

Este es el paso que mas trabajo lleva en la reduccién de una imagen infrarroja. Para
obtener una buena imagen final del campo, es muy importante realizar de manera cuidadosa
la obtencién y sustraccion del cielo de cada imagen individual. Nosotros hemos hecho este
paso con la tarea REDUCE dentro del paquete DIMSUM de IRAF. Esta tarea, al hacer la
sustraccion de cielo, también corrige los pixeles malos del detector y elimina posibles rayos
cOsmicos en las imagenes individuales.

Para lograr una adecuada sustraccién del cielo REDUCE efectiia dos pasos.

PRIMER PASO: Tiene como objetivo principal localizar los objetos que se encuentran
en el campo, con el fin de crear méascaras donde se encuentran estos, y proceder, usando las
mascaras, a realizar la sustraccion de los cielos en el segundo paso. El proceso que sigue es:

Sustraccién aproximada del cielo de cada imagen. Para cada imagen individual,
se toma un grupo de imagenes que se obtuvieron justo antes y después de la considerada
(sin incluir ésta). Nosotros hemos tomado 8 imdgenes (4 anteriores y 4 posteriores). De
estas imagenes se obtiene un cielo, tomando la mediana de todas ellas, que luego se escala
al nivel del cielo de la imagen.

Correccion mediante interpolaciéon de los pixeles malos. Al iniciar REDUCE se
suministra una mascara de pixeles malos, que se usa para corregir cada una de las imégenes.

Construccion de una mascara de rayos césmicos para cada imagen. Para ello,
REDUCE considera que hay rayos césmicos en los pixeles cuyas cuentas sobrepasen un valor
limite, en una imagen obtenida como el cociente entre la imagen original y una imagen
filtrada con medianas. En este paso podria considerar como rayos césmicos pixeles donde
hubiera ntcleos de objetos brillantes, mas adelante se ve cémo se soluciona este problema.

Si se solicita, en este paso, se puede mejorar la méscara inicial de pixeles malos, los
nuevos pixeles malos son los que aparecen en varias méascaras de rayos cosmicos.

Registro y combinacién de las imagenes. Se crea la lista de desplazamientos de las
imédgenes con respecto a una de referencia. Esto se hace de una forma interactiva, lo que
permite ver las imagenes sustraidas de cielo y eliminar las que tuvieran errores.

Por dltimo se suman todas las imagenes. Como resultado del primer paso, se obtiene
una primera imagen del campo en la que ya se ven numerosas fuentes.

SEGUNDO PASO: Comienza creando dos mascaras a partir de la imagen final del
primer paso, que, con la lista de desplazamientos daran lugar a dos mascaras para cada
imagen. Una de ellas con un umbral alto en la razén S/N, para identificar las partes més
brillantes de los objetos que podrian ser consideradas como rayos césmicos.

La segunda maéscara, con un umbral menor, se usa para ocultar los objetos extensos del
campo al calcular los cielos, y asi lograr una buena sustraccién de cielo en el paso siguiente.

Desde aqui, en el segundo paso se procede igual que en el primero. Se efectiia la sustrac-
cién de cielo, correccién de pixeles malos y eliminacién de rayos césmicos, sélo que ahora
se tienen en cuenta las mascaras de ntcleos brillantes y de regiones extendidas que se han
creado. Los posibles rayos césmicos que caen dentro de alguna de las regiones sefialadas en
la méascara de nucleos brillantes se retiran de la méascara de rayos cosmicos.



4.6 Mosaicos de los campos 29

Por dltimo, se desplazan y combinan todas las imédgenes. Al mismo tiempo se crea
un mapa de tiempos de exposicién para la imagen resultante, ya que, debido al patrén
de desplazamientos, este no es el mismo en toda la imagen final. Finalmente, se divide
la imagen combinada por el mapa de exposicion, obteniendo una imagen de tiempo de
exposicién 1s, con menor S/N en las zonas en las que habia una exposicién mas corta.

En el segundo paso se puede solicitar una imagen final en la que el tamano inicial del
pixel se divide por 2 0 4, lo que mejora los desplazamientos y el FWHM de la imagen final,
si bien el ruido en cada pixel no es independiente del ruido de los pixeles préximos. Esto
complica la estimacién de los errores en las magnitudes de los objetos y por lo tanto no
hemos usado esta posibilidad.

4.5. Mosaicos de los campos

Como se comentd en §3.4, los patrones de desplazamiento en cada apuntado se han
ideado segun la configuracién del campo, de manera que, al realizar un mosaico con cada
uno de los apuntados individuales, se obtenga una razén S/N uniforme.

En la franja de Groth hicimos los apuntados, cada uno con el patrén mostrado en la
figura 3.4a, separados uno del siguiente los 4.27" de la cdmara siguiendo la direccién de la
franja, que tiene un dngulo de posicién de 40°04’. De esta forma se consigue igual S/N en
la franja central quitando los 14” de los bordes y 2’ del primer y tltimo campo.

En el campo SAG68, elegimos usar un patrén de 9 desplazamientos de la figura 3.4b.
Para cubrir el campo completo se parte del apuntado central (AR = 071435.78%, Dec =
15°29'30.58"), y se calculan los otros apuntados de forma que se produzca un pequefio
solapamiento de 100 pixeles (25”), esto lo hacemos porque viendo los resultados de abril
de 2000 pensamos que podria haber algiin problema en las esquinas del detector. Con esta
disposicién se consigue igual S/N en el mosaico salvo unas pequenias franjas en los laterales.

En la figura 4.6 se muestran los mosaicos obtenidos en los campos Coppi y SA68. En la
figura 4.7 se muestra el mosaico de los 6 primeros apuntados de Groth.

La calidad de los mosaicos es bastante buena, aunque ha habido algunos problemas
que fueron surgiendo durante las observaciones que nos hicieron modificar ligeramente la
estrategia original. El problema principal fue no poder usar el guiado del telescopio, lo que
produjo una ligera desviacion entre los apuntados centrales del patrén de desplazamiento
a lo largo del tiempo de integracién. Otro problema importante es el mal seeing que hubo
en octubre de 2000 que nos hizo optar por aumentar el desplazamiento en los patrones
(SA68 inicialmente pensdbamos desplazar 10” en lugar de los 15” usados finalmente), para
asi poder lograr sustraer mejor el cielo ya que en el campo hay algunos objetos muy bri-
llantes. Algunos problemas en las zonas de solapamiento durante la extraccién de fuentes
con SExtractor, debidos a variaciones de la S/N, han hecho que finalmente, en la mayoria
de los casos, hayamos trabajado con las imagenes de cada apuntado en lugar de con los
mosaicos.

4.6. Calibracién fotométrica

Cada noche de observacion se tomaron imagenes de estrellas estdandares (Persson et al.
1998) a distintas masas de aire (X ), para hacer una calibracién de las imédgenes, corrigiendo
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(b) Mosaico de los 5 apuntados en SA68 (~ 91 arcmin?).

Figura 4.6:
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Figura 4.7: Mosaico de 5 apuntados en Groth (~ 90 arcmin?)



32 Tratamiento y reduccion de los datos NIR 4.6

de extincion atmosférica. No corregimos de extincién galactica dado que los campos tienen
alta latitud galdctica por lo que la correccién es muy pequena. Tampoco consideramos el
término de color, despreciable en el infrarrojo.

Primero calculamos el punto cero, C'(X), como sigue:
Para una galaxia G y una estrella estdndar en la misma masa de aire X tenemos:

Cag - ts C
me — ms = —2.5log =25 mg = C(X) — 2.5log =4 Ome (4.7)
Cst -tg ta
siendo C'(X) = mg+2.5log % (4.8)
st

mg viene dado en el catdlogo de estandares, Cg y Cy son las cuentas de la fuente y de la
estrella estandar, to y ts tiempos de exposicién.

Seguidamente, se representan estos valores obtenidos frente a X para todas las estrellas
estandares observadas a distintas masas de aire y se hace un ajuste, obteniendo de esta
forma la relacién,

C(X):Co—i-k'X

que luego se usa para obtener el punto cero a la masa de aire en la que se encuentra el
campo. La dispersion de los puntos respecto a la recta nos proporciona una medida del
error en la fotometria. En la figura 4.8 se muestra la calibracién fotométrica de una de las
noches.

22.356
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22.25

T
1

ajuste Cy+ kX
Cy=22.51, k=0.10
0=0.013

P P U R U B
12 1.4 186 1.8

masa de aire (X)

©

Figura 4.8: Calibracién fotométrica del dia 20/04/00.

Un 1dltimo punto que habria que comentar en este apartado, es que tras haber calibrado
las imagenes, nos fue notificado que habia un error en el tiempo de integracién que aparece
en las cabeceras de las imagenes FITS. Para corregir este error hay que sumar At = 0.146s
al tiempo de integracion anterior en los datos de abril de 2000, y At = 0.296s en los datos
de octubre de 2000. Esto afecta a la calibracién de dos formas.
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Fecha Filtro Punto cero  coeficiente  rms
mag X' de extincién

20/04/2000 Kj 22.51 0.10 0.02
21/04/2000 K 22.50 0.10 0.03
22/04/2000 Kj 22.47 0.09 0.02
28/06/2001 K 22.89 0.11 0.03
29/06/2001 Kj 22.70 0.05 0.04
30/06/2001 Ky 22.80 0.10 0.03
15/05/2003 J 23.26 0.11 0.03

Tabla 4.3: Coeficientes de la calibracién fotométrica

1. Los tiempos de exposicién de las estdndares deben modificarse, lo cual hard variar el
punto cero. En las graficas mostradas este efecto ya se ha tenido en cuenta.

2. Como se dijo con anterioridad, durante la reduccién de los datos con el programa
REDUCE se crea una imagen con los tiempos de exposicién en cada zona, por la que se divide
la imagen obtenida sumando todas las individuales (con el cielo debidamente sustraido),
para que la imagen final sea de tiempo de exposicién 1s. El valor en cada pixel (x,y) de
este mapa de tiempos de exposicion es:

exp(x,y) = n%imag(x,y) - ncoaverages - tegp

exp(zx,y) valor de la imagen de tiempos de exposicion en el pixel (x,y); n%imag(x,y) nimero
de imdgenes individuales que se suman en ese pixel; n8coaverages es el nimero de imdgenes
que se promedian para obtener cada imagen individual; t.., tiempo de exposicién de cada
imagen individual.

Dado que las imagenes individuales realmente tienen tiempo de exposicion te., + At
siendo te.p el valor dado en la cabecera. La imagen final obtenida debe dividirse por el
factor T' = (teqp + At) /tesp para corregir el error. Realmente es como si la imagen final
que obtenemos usando el tiempo de exposicién erréneo tuviese T' segundos de exposicion
en lugar de 1s. Este factor se puede pasar a la constante de calibracién, que pasaria a valer
C +2.51og(T), y de esta manera tratar la imagen como si tuviese 1s de integracién.

En lo que respecta a la correccion de linealidad, se puede comprobar que debido a la
forma en que se estimé, no se ve afectada por el error en el tiempo de integracion. Una
correccion en el tiempo de integracion, t’exp = legp + At harfa que, tanto los puntos como
la recta de ajuste de la figura 4.3a se desplazaran una cantidad At horizontalmente, sin
verse modificados ni ADU s ni la razén ADUy;, /ADU s, y por lo tanto, tampoco el ajuste
de la figura 4.3b, que es el que se usa para corregir en funcion de ADU,s. En la tabla4.3
se muestran los coeficientes de la calibracién de extincién obtenidos para las campafas de

abril de 2000, junio de 2001 y mayo de 2003.
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4.7. Obtencion de catalogos

Una vez tratadas las imagenes, el paso siguiente es extraer las fuentes e identificarlas
en varias bandas.

4.7.1. Extraccién de fuentes

En nuestro muestreo pretendemos llegar bastante profundo Ky ~ 21.0mag con una
razén S/N = 3. Para alcanzar este objetivo es necesario estudiar con cuidado los distintos
parametros que influyen en el programa con el que se va ha realizar la deteccién de fuentes.

El programa que hemos usado para la extraccién de fuentes es SExtractor (Bertin
& Arnouts 1996), en la figura4.9 se muestra el diagrama de flujo que sigue el cédigo de
SExtractor tal como aparece en el segundo manual. La deteccién de fuentes en SExtractor
estd gobernada principalmente por los siguientes parametros:

FILTER y FILTER._NAME. La deteccion de fuentes estd limitada por el ruido de cielo.
SExtractor mejora la capacidad en la deteccién de las fuentes aplicando un filtrado a las
imégenes antes de iniciar el proceso de extraccion. Para ello convoluciona la imagen con
una funcién niucleo determinada por el seeing, ésta se indica en el parametro FILTER_NAME.
SExtractor proporciona varias de estas funciones niucleo para distintos valores del seeing
de las imagenes. Para nuestros campos hemos decidido hacer la buisqueda de fuentes usando
la opcion de filtrado, escogiendo el nicleo de convolucion méas adecuado para el seeing de
cada imagen.

DEBLEND _NTHRESH y DEBLEND MINCONT. Se usan en un algoritmo para la separacién de
objetos. DEBLEND_NTHRESH le indica al programa cuantos niveles de flujo han de usarse. Si en
algun nivel se detectara la no conexién de dos o méas partes de la fuente, DEBLEND_MINCONT
da un limite inferior para la fraccién de la intensidad total del objeto que deberia tener una
de estas partes para ser considerada como un objeto distinto, siempre que en el mismo nivel
haya mas de dos partes que cumplan la condicion. Estos pardametros requieren llegar a un
compromiso en funcién de los objetos que se quieran detectar. En el manual de SExtractor
se indica que dan buen resultado los valores DEBLEND NTHRESH= 32 y DEBLEND MINCONT=
0.005. Observando las detecciones y las separaciones de fuentes que se han realizado sobre
nuestras iméagenes vemos que estos valores van bien para nuestros objetivos.

DETECT_MINAREA. Este parametro da a SExtractor el nimero minimo de pixeles conexos
que debe tener una fuente para considerarla en el catdalogo. Los objetos que no verifican este
requisito son desestimados. Nosotros hemos usado 5 pixeles, considerando que las fuentes
de 5 pixeles tendran un radio de ~ 0.32 arcsec, que es muy similar al FWHM/2.

DETECT_THRESH. Este es un parametro con mucha significacién en la deteccién y para
el que no hay una forma clara de eleccién. Para estimarlo hemos hecho simulaciones de
eficiencia (nimero de fuentes recuperadas/ nimero de fuentes totales) y de fiabilidad (1 -
ntimero de fuentes espurias/nimero de fuentes recuperadas). Estas simulaciones se explican
con detalle en §6.2.2, pues tienen expecial transcendencia al realizar conteos profundos de
galaxias, donde tienen que aplicarse correcciones de completitud y de fuentes espurias.
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Figura 4.9: Diagrama de flujo de SExtractor tal como aparece en el segundo manual. Las lineas discontinuas
representan datos de entrada opcionales.
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4.7.2. Identificacion de fuentes en catalogos con varias bandas

Un punto importante en el trabajo que vamos a llevar a cabo es disponer de magnitudes
de las fuentes en varias bandas, para objetivos como: calcular z fotométricos, medir las
masas estelares de los objetos, o realizar la selecciéon de la muestra de objetos en la banda
adecuada segtn el intervalo de desplazamiento al rojo. Esto conlleva tener que trabajar con
imdagenes o catalogos obtenidos en diferentes filtros y combinarlos identificando las fuentes
comunes en ellos.

Astrometria

Para realizar la astrometria de las imagenes, se comienza tomando un catalogo referen-
cia. Para conseguir una astrometria comin en U, B, F606W, F814W, J y K, y para poder
usar los datos espectroscépicos de la colaboracién DEEP, vamos a usar el archivo del Glo-
bal Star Catalog versiéon 1 (GSC1). Esta es la referencia que us6 DEEP, para realizar la
astrometria de las imagenes del HST y resulté adecuada para extraer expectros de unas
800 galaxias en la tira de Groth. Hemos usado las posiciones en pixeles de ~ 20 obje-
tos, junto con sus coordenadas ecuatoriales calculadas por DEEP, para ajustar la solucion
astrométrica de cada uno de los apuntados de INGRID/WHT en J y K (~ 4.06" x 4.06").

Con estas fuentes se hace un listado, donde se pone para cada una de ellas su posicién
(x,y) en pixeles en la imagen a calibrar y sus coordenadas ecuatoriales («a,d), para poste-
riormente hacer un ajuste. Nosotros usamos la tarea PLTSOL de IRAF (figura4.10) en la que
se trabaja de forma interactiva, visualizando el ajuste logrado usando diferentes funciones,
y con opciones que presentan los residuos del ajuste, y donde se permite quitar alguna de las
fuentes de referencia que pudiera considerarse poco precisa y estuviera dificultando lograr
el objetivo.

Siguiendo este proceso hemos obtenido las soluciones astrométricas, usando sélo los
términos lineales para el ajuste, en cada uno de los apuntados con INGRID/WHT en
Groth, la RMS en la posicién de las fuentes que tenemos es < 0.3”.
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Figura 4.10: Solucién astrométrica para el apuntado Groth 10 en K usando PLTSOL de IRAF.



Metodologia para la seleccién de muestras

de LBCGs

5.1. Procedimiento de seleccion

En el grupo GOYA estamos interesados en estudiar la poblacién de LBCGs a diferen-
tes intervalos de z, para ello lo primero es seleccionar una muestra de estas galaxias. La
forma de obtener la muestra es imponiendo cortes en tres parametros observables de las
galaxias: luminosidad, color y brillo superficial (BS). Estos cortes los establecemos a partir
de limites en los parametros absolutos en una banda en reposo, lo que se hace que sean
independientes de z: correccién-K, distancia de luminosidad y atenuamiento cosmoldgico
del BS. Al establecer los cortes se tendra en cuenta el seeing de las imagenes. La forma de
encontrar los limites es analizéndolos en LBCGs a z ~ 2.5 y trasladdndolos hasta z = 0.

5.1.1. Corte en luminosidad

En §A.3 damos la férmula, que para una galaxia (con una determinada Distribucién
Espectral de Energia, SED) a un z dado, nos permite relacionar su magnitud absoluta en
un filtro con su magnitud aparente en el mismo filtro (ecuacién A.12 en la péagina 162).
Si conocemos la SED de la galaxia también es posible conocer el color en reposo para
dos filtros. Combinando ambas relaciones podemos obtener graficos como el de la figura
5.1a, que nos permiten poner los limites en magnitud aparente en un determinado filtro e
intervalo de z, dado el limite en magnitud absoluta en el filtro que estemos usando como
referencia. La figura 5.1a indica, por ejemplo, que un muestreo con magnitud limite Ky = 21
permite detectar LBCGs con magnitudes absolutas Mp < —22.5 hasta z ~ 3.

5.1.2. Corte en color

Estamos interesados en estudiar galaxias con una gran actividad de formacion estelar,
de manera que emiten una gran parte de los fotones en las longitudes de onda de los filtros
U y B en reposo. El corte en color nos permite seleccionar estas galaxias més azules. En la
figura 5.1b vemos que el color B — V| para una muestra de galaxias cercanas (Frei 1996),
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separa los diferentes tipos morfolégicos, siendo las galaxias de tipos tempranos: elipticas y
S0 més rojas que las galaxias tardias: Sc e irregulares.

Para establecer el corte en color a distintos intervalos de desplazamiento al rojo se
aplican las mismas férmulas del apartado anterior. Se establece un limite en el color en
reposo, por ejemplo By — Iy < Cl;m, v se estudia cudl es el equivalente a este limite en un
color més adecuado dependiendo del intervalo de z considerado.
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Figura 5.1: (a) Curvas de magnitud absoluta (Mp) en funcién de z para varios limites en magnitud aparente
K (Vega). Usamos la SED de una galaxia con un brote intenso de formacién estelar, NGC 4449. (b) Magnitud
absoluta en B frente al color B — V para una muestra de galaxias cercanas (Frei 1996).

5.1.3. Corte en brillo superficial

El tercer corte que imponemos es en el BS de las fuentes, lo que junto al limite impuesto
sobre la luminosidad nos producira un corte en el tamano de la galaxia (ver ecuacién A.27
en la pagina 165). Ademds, usando el BS quitamos la dependencia del modelo cosmoldgico
considerado. En las figuras 5.1b y 5.2 se muestra dénde quedan situados los diferentes tipos
morfoldgicos en funcién de estos tres cortes.

5.2. Eleccion de la banda adecuada en funcion de z

Un objetivo fundamental es conseguir una muestra homogénea en los diferentes inter-
valos de z. Para ello es necesario disponer de observaciones en distintos filtros. Esto nos
permite determinar z fotométricos para las galaxias. También, con fotometria en varias
bandas, podemos hacer una seleccién homogénea de LBCGs en todo el rango de z. Propon-
dremos una banda en reposo y haremos la seleccién de los objetos en cada intervalo de z,
en el filtro que se corresponda mejor con la banda en reposo.

Nosotros hemos decidido tomar el filtro R en reposo como referencia para que la linea
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Figura 5.2: Mp vs. BS. para (a) distintos tipos morfoldgicos, (b) Una muestra de galaxias compactas. La
figura se ha tomado de Phillips et al. (1997).

H, en emisién esté dentro del paso de banda. Lo siguiente es analizar qué bandas son las
mas adecuadas para seleccionar objetos en diferentes rangos de z.

Dado que los fotones que entran en el filtro R cuando la galaxia se encuentra a z = 0,
van incrementando su longitud de onda conforme aumenta z en un factor (1+z). Una forma
de hacer la eleccion del filtro en funcion de z, seria ver qué filtro se corresponde mejor con
el de referencia desplazado, cuya funcion de respuesta es:

Pp(A) = Pr(A/ (1 + 2))

Para cuantificar la bondad de la correspondencia se intenta maximizar la funcién definida
por la convolucién de cada filtro con el de referencia desplazado (ecuacién 5.1).

22 PrOA(1 4 2)) - P(\)dA

(5.1)

El filtro que se elegird para cubrir cada rango de z depende de la disponibilidad de
observaciones en mas o menos bandas. En la figura 5.3 se muestra un ejemplo con los filtros
R, I, J, Hy K, que son algunos de los filtros que esperamos tener en GOYA. En este caso
lo apropiado seria usar el filtro R hasta z = 0.2 donde I comienza a cubrir mejor la zona
de R en reposo, usar I en 0.2 < z < 0.5, seguircon J en 0.5 <2< 1.1, Hen 1.1 <2<1.8
y continuar con Ky en desplazamientos al rojo mayores.

5.3. Analisis del brillo superficial de las fuentes

El corte en brillo superficial ha sido el més dificil de establecer, debido a que depende
de distintas consideraciones acerca de las galaxias, como son: la magnitud, el radio efectivo
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Figura 5.3: La funcién f(z) (definida en cada z como la convolucién del filtro F con el de referencia despla-
zado) para los filtros R e I de Johnson, J y H de Bessell and Brett y Ks del KPNO-IRIM. La figura nos
indica qué filtro se aproxima mas a la banda R en reposo en funcién del desplazamiento al rojo.

y el perfil de brillo. Hay que notar que en las fuentes més lejanas podemos estar viendo sélo
la parte central, de mayor brillo superficial, estando las partes més externas por debajo del
limite impuesto por el brillo de cielo. Para estudiar cémo varia el brillo superficial de las
fuentes con el desplazamiento al rojo hemos seguido el esquema siguiente:

1. Comenzamos analizando el BS de las fuentes a z ~ 2.5. Estos objetos por ser de
menor tamano aparente estardn mas afectados por el seeing, lo que junto con su menor
razén S/N hard que tengan peor definidos su radio efectivo y brillo superficial. A partir
de estos objetos obtendremos el brillo superficial limite que podemos alcanzar en nuestras
imagenes. En el estudio analizaremos en profundidad los datos en la banda Ky, que segin
lo explicado en §5.2 sera la que usaremos para seleccionar los objetos a z > 2.

2. Tras haber analizado estos objetos intentaremos trasladar el corte en BS a z menores.
Para esto adoptaremos un modelo cosmolégico y usaremos muestras de galaxias cercanas
que desplazaremos en z para comparar con aquéllas a alto z. Esto nos va a permitir esta-
blecer un corte uniforme en el BS.

5.3.1. Estudio tedrico de la variacion del BS, con z

En este punto solamente hemos usado las ecuaciones cosmolégicas A.25 y A.27, que
nos dan la dependencia del tamano angular y del brillo superficial con z, para obtener
una primera aproximacion de cémo varian estos pardmetros para una muestra de objetos
compactos. Como referencia hemos usado las galaxias a z ~ 3 de Lowenthal et al. (1997).

Para obtener la variacién de la magnitud con z hemos tomado la distribuciéon espectral
de energia de NGC 4449, que es una galaxia cercana con una gran tasa de formacién este-
lar. Los radios efectivos (R.) y magnitudes absolutas se calculan a partir de los 7. y las
magnitudes aparentes que aparecen en Lowenthal et al. (1997) considerando la cosmologia:
Hy=70kms *Mpc™!, Qp = 0.3, Q) =0.7.

Los resultados de variacién del BS, y del r. para estas galaxias se muestran en la figura
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5.4, donde vemos que el 7. de las fuentes se mantiene practicamente constante a partir de
z ~ 1y que este tamano es muy similar al FWHM /2 de nuestras imagenes en K (~ 0.35”).

Estos graficos corresponden a una situacion ideal en la que siempre viéramos la totalidad
de la galaxia y las imagenes no estuviesen afectadas por el seeing. En una observacion real
el BS de las fuentes, sobre todo el de las més compactas, estd muy afectado por el seeing,
por lo que las fuentes aparecen con BS mas bajo. En el siguiente apartado vamos a estudiar
como podria recuperarse el BS de las fuentes cuando estan afectadas por seeing.
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Figura 5.4: Variaciones del r. y del BSe con z para una muestra de galaxias compactas a z ~ 3 (Lowenthal
et al. 1997, los ndmeros identifican a las galaxias en el articulo).

5.3.2. Recuperacion de BS, en imagenes con seeing

Para estudiar cémo afecta el seeing al BS de las fuentes, hemos construido imagenes
sintéticas similares a las de la banda Kj:

Primeramente, hemos creado un cielo similar al de nuestras imégenes siguiendo estos
pasos:

1. Pasamos SExtractor (Bertin & Arnouts 1996) a nuestras imagenes, con unos pardme-
tros como los que usariamos para extraer las fuentes (ver §4.7.1) y solicitamos como salida
dos imagenes: una imagen de cielo, en la que SExtractor nos proporciona una aproxima-
cién del cielo de nuestra imagen, y una imagen de RMS, que da un mapa del ruido. Ambas
imégenes se construyen mediante interpolaciéon en una malla.

2. Se crea (usando MKNOISE en IRAF) una imagen de las mismas dimensiones que la
original con un ruido gaussiano de media 0 y RMS=1, que se multiplica por el mapa de
RMS obtenido anteriormente. De esta manera se consigue una imagen con un ruido de cielo
similar al de la imagen original. Por ultimo se suma a esta la imagen interpolada de cielo.

Seguidamente, hemos puesto sobre este cielo objetos (alrededor de 1000) con perfiles
exponenciales (mds abundantes a alto z), de diferentes magnitudes absolutas en B (que se
transforman en magnitudes en Ky suponiendo una determinada SED para las galaxias) y
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R., situados a distintos z y usando diferentes FWHM para el seeing, simulado mediante
una convolucién gaussiana. Esto lo hemos hecho usando MKOBJECT dentro de IRAF. Para
hacer més realistas las simulaciones hemos cogido las magnitudes absolutas (en el filtro B)
de las galaxias aleatoriamente en el intervalo [—21.5, —23|, que es el rango que aparece en
Lowenthal et al. (1997), mientras que R, de cada galaxia se obtiene usando una distribucién
gaussiana de o = 0.3 y media dada por la relacién, Babul & Ferguson (1996):

R, x L3

que ajusta bien para objetos compactos, véase Phillips et al. (1997).

Extraemos los objetos de estas imagenes simuladas usando SExtractor, con suficiente
niimero de aperturas para poder recuperar el r.1. A estos 7. recuperados (r7) les aplicamos
la siguiente correccién:

ror = \/ ((rgec)2 - (FWHM/Q)Q) (5.2)

En la figura 5.5 se representan el BS, calculado a partir del & (ecuacién 5.3) frente
al BS, de la fuente introducida originalmente (calculado usando la ecuacién A.27 sumando
un término 2.5log(2) por tratarse del BS, y sin considerar E,,). Vemos que los BS, para
el conjunto de objetos se recuperan sin sesgos debidos al seeing, aunque para los objetos
individuales se aprecian grandes desviaciones en los BS, mds débiles.

BS®" = K, + 2.51og (zﬂ : (rgor)Q) (5.3)
K es la magnitud recuperada por SExtractor.

Si nos fijamos en la ecuacién 5.4, que nos da el error en el BS{”" (opscor), a partir de
el error en la magnitud (ogs) y del error en el r. (o,,), vemos que los grandes errores que
se tienen en la estimacién de BSS" son debidos al factor r2 — (FW HM/2)? préximo a 0
para las fuentes lejanas (ver §5.3.1) que aparece dividiendo a o, .

5 2 r 2
cor — 2 = N 2 4
7B \/UKS+<1n10> <rg—(FWHM/2)2> Ire (5:4)

La forma de evitar este problema es usar el BS;®, calculado como en la ecuacién 5.3,
pero usando 7.°¢, e intentar establecer un limite en el BS. que tenga en cuenta el efecto
del seeing. En la siguiente seccién se estudia esto y también el truncamiento de las fuentes
producido por la pérdida de las partes mas débiles de las galaxias, que estdn por debajo del
limite de deteccién impuesto por el brillo superficial del cielo.

5.3.3. Imagenes simuladas de galaxias a diferentes z

Para estudiar cémo afectan al BS, de las galaxias observadas a distintos z, el seeing y el
truncamiento de las fuentes, hemos desarrollado un paquete de tareas (COSMOPACK, dentro
de IRAF) que nos permiten, a partir de imdgenes de galaxias cercanas, tomadas con distintos

1Los 7. se calculan mediante interpolacién lineal a partir de la fotometria en las 32 aperturas que permite
SExtractror.
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Figura 5.5: Simulaciones para ver como se recupera el BS. de las galaxias en imagenes con seeing. En la
parte superior se representa el BS. recuperado frente al BS. simulado, en la parte inferior se representa el
BS. recuperado y corregido usando las ecuaciones 5.2 y 5.3. Los simbolos indican el desplazamiento al rojo
de los objetos: (M) z =1—-1.5, (0)z=15—-2, (A)z=2—2.5, (A)z = 2.5 — 3. Los circulos representan
objetos similares a los de Lowenthal et al. (1997). Cada una de las 6 simulaciones se corresponde con un
FWHM = 0, 0.4, 0.6, 0.7, 0.8, y 1 arcsec.
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telescopios y filtros, obtener imagenes de estas galaxias situadas a diferentes z tal como se
detectarian en otros telescopios y filtros. Para ello se suponen unas determinadas SEDs
para las diferentes partes de las galaxias. El paquete COSMOPACK se describe detalladamente

en el apéndice B.
z=0.00183, R z=04, Ki z=0.7, Ki

»=001143, R =07, K, z=15 K,

Figura 5.6: Imdgenes resultantes del desplazamiento en z de M51 (arriba) y una galaxia HII de la muestra
de la UCM (UCM2325) (abajo). Para cada galaxia, las tres imdgenes cubren el mismo espacio en kpc. Las
imdgenes simulan una observacién de 2h de exposicién con INGRID/WHT en K. Puede verse cémo la
galaxia HII, mds compacta, puede observarse a z mayores.

En la figura 5.6 pueden verse algunos resultados de simular el desplazamiento en z de
galaxias cercanas. Se muestra cémo se observarian una galaxia espiral (M51) y una galaxia
HII (obtenida de la muestra de la UCM, ucm 2325) a diferentes desplazamientos al rojo. De
esta figura pueden destacarse varios aspectos:

1. Los objetos mas compactos pueden observarse a desplazamientos al rojo mayores.
En la figura puede verse cémo M51 practicamente no se detecta a z=0.7, mientras que la
galaxia mas compacta de la muestra de la UCM se detecta hasta z ~ 1.5.

2. Las partes con menor brillo superficial de las galaxias dejan de ser observables rapi-
damente conforme nos desplazamos en z siendo sélo observables las partes centrales con
mayor brillo superficial.

Estos resultados sugieren que los objetos observados a alto z (z > 1) son solamente
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aquellos muy luminosos y compactos, aunque podrian tener una componente mas extensa
de menor brillo superficial.
Usando este paquete hemos desplazado en z distintas muestras de galaxias:

» 3 galaxias HII de la muestra de la UCM (Zamorano et al. 1994, Zamorano et al. 1996,
Alonso et al. 1999).

» 9 galaxias a z ~ 3 de la muestra de Lowenthal et al. (1997) a partir de imagenes de
HST/WFPC22.

» 9 galaxias espirales y 8 elipticas cercanas (Frei 1996).

En las imagenes simuladas intentamos reproducir la calidad de nuestras imédgenes de
WHT/INGRID en Kj, esto se hace para poder estudiar el brillo superficial de las fuentes
més lejanas z > 1.5, y por tanto peor resueltas. La idea es poder encontrar una forma de
analizar el BS de estas fuentes, que luego pueda ser aplicable en otros rangos de z usando
otros filtros mas adecuados.

Para estudiar cémo varia el BS. con el desplazamiento al rojo de las galaxias vamos
desplazando en z cada galaxia individual desde z = 0.05 hasta z = 2.5 y en cada paso (Az =
0.05) analizamos su magnitud, r. y BSe. Las magnitudes se obtienen con SEXtractor, el r,
lo calculamos usando la fotometria obtenida con PHOT (IRAF) en alrededor de 30 aperturas.
Usamos PHOT porque permite centrar la apertura en la zona de la fuente con mayor brillo
superficial. Esto resulta esencial sobre todo para los objetos con formacién estelar intensa
que presentan perfiles de brillo asimétricos o con varios ndédulos de formacién estelar.

En la figura 5.7 se muestran los resultados para galaxias de distintos tipos. Los trazos
corresponden a los resultados tedricos, usando las férmulas de magnitud y r. en funcién
de z (véase §A). Para reproducir el seeing se aplican las ecuaciones 5.5 a los 7, tedricos y
magnitudes K tedricas en funcion de z.

" = <rg+<w>2> (5.5)

BS = Ky+25log (27 (ri%)?)

Se aprecia que la correspondencia entre los resultados tedricos y los puntos es bastante
buena para los objetos compactos hasta donde las galaxias dejan de ser detectables. Esto
puede explicarse debido a que estos objetos compactos (muestras de Lowenthal et al. 1997
y UCM), al menos en las imdgenes disponibles, no presentan una componente mas extensa
de menor brillo superficial.

FEn las gréficas de la figura 5.8 se representan los B.S, medidos en las imagenes resultantes
de desplazar en z cada una de las galaxias individuales de los diferentes tipos. En esta
figura puede observarse que las galaxias espirales tienen un menor BS, que las galaxias
elipticas y que los objetos compactos de Lowenthal et al. (1997), ademés, la mayoria de
estas, salvo las mas luminosas, dejan de ser detectables a partir de z ~ 1.1, mientras que

ZNotar que, a pesar de que las galaxias de la muestra de Lowenthal et al. 1997 estén a z ~ 3 es posible
simular imégenes de estas galaxias a z ~ 0.2 como si fuesen tomadas en telescopios desde tierra debido a la
gran resolucién de HST/WFPC2.



46 Metodologia para la seleccion de muestras de LBCGs 5.3

o T, (arcseg)

o I, (arcseg)

Lo b bvv v b b g 1 Lo b b b b g 1 Lo b b b by
0 0.5 1 1.5 4 R.5 Q 0.5 1 1.5

. 4 2.5 0 0.5 1 1.5 2 R.5
z z

24

20 -

r, (arcseg)

Figura 5.7: Magnitudes Ks, 7. y BSe para las galaxias desplazadas en z. Arriba) Galaxia con formacién
estelar intensa de la muestra de la UCM (ucm2325). Centro) galaxia hd2_648_1743 (Los ndmeros se corres-

ponden con la posicién en la imagen del HDF drizzled, version 2) de la muestra de Lowenthal et al. (1997).
Abajo) galaxia NCG 4450 (Sab) obtenida del catélogo de Frei (1996).
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Figura 5.8: BS. vs. z para distintos tipos de galaxias, desplazadas en z con COSMOPACK y con fotometria de
SExtractor. En todos los graficos se ponen las 3 galaxias de la muestra de la UCM como referencia. La
curva de trazo continuo establece un limite superior en el BSe. La linea de trazo discontinuo es el BS del
cielo correspondiente a una razén S/N = 3 en una apertura de didmetro igual al seeing.

galaxias compactas y luminosas como las de Lowenthal et al. 1997 pueden detectarse en las
imdgenes de WHT /INGRID hasta z ~ 2.3, siempre que el FWHM del seeing sea < 0.7. En
nuestros campos Groth y Coppi tenemos un seeing entre 0.6 y 0.7 lo que, segin esto, nos
va a permitir observar este tipo de galaxias hasta z ~ 2.3. Las tres galaxias de la muestra
de la UCM son algo menos brillantes que las de Lowenthal et al. (1997) y estén en el limite
que separard los objetos compactos de los que no lo son.

Una forma de separar los objetos compactos (muestras de Lowenthal et al. 1997, UCM
y galaxias elipticas) de aquellos que no lo son, seria poner una funcién limite en el brillo
superficial frente a z, de manera que seleccionariamos los objetos que tuvieran BS. mas
brillante que este limite.

En la figura 5.8 la linea de trazo continuo corresponde a la curva limite tedrica parametri-
zada en funcién de la magnitud absoluta, R, y el seeing, se toman los valores M = —22.8
(~ Mp = —20.5, usando la SED de NGC 4449) y R, = 1.75 kpc correspondientes a la galaxia
hd2_549_1614 de la muestra de Lowenthal et al. (1997). Esta curva limite parece separar
bastante bien los objetos compactos de las galaxias espirales. Sin embargo, se puede apreciar
como hay galaxias espirales que estan por encima de esta linea para z < 0.2 y claramente
por debajo, ocupando el mismo lugar que los objetos compactos cuando z > 0.5, esto se
debe principalmente al efecto del seeing que hace que curvas de BS, que sin seeing estarian
bien diferenciadas, figura 5.9a, debido a éste se corten a z ~ 0.25, figura 5.9b. Por esto, para
z > 0.5 los BS, de las galaxias compactas y de algunas galaxias espirales son similares.

Vamos a considerar de nuevo los graficos de brillo superficial frente a z, pero ahora el
BS. se calcula dentro de un apertura fisica fija de R = 7.5kpc (lo denotaremos BSeP"), la
apertura se toma suficientemente amplia para que entre toda la luz de una galaxia compacta
con R, ~ 2.5kpc. En la figura 5.10 se representa BS¢P" para las galaxias desplazadas a
distintos z. Podemos ver como ahora las galaxias espirales que cortaban la curva limite en
z ~ 0.25 permanecen por debajo de esta para todos los rangos de z. Esto pone de manifiesto
que estas galaxias tienen un nicleo compacto ademdas de una componente extendida.

Podemos concluir esta seccion diciendo que podemos establecer un criterio de seleccién
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Figura 5.9: Curvas tedricas de BS. frente a z, sin el efecto del seeing en (a), y con el seeing simulado usando
las ecuaciones 5.5 en (b). En ambos graficos, la linea de trazo continuo se corresponde con la curva de la
figura 5.8, la linea de puntos representa a la galaxia NCG 4450 (ver figura 5.7).
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Figura 5.10: BSZP°" vs. z para distintos tipos de galaxias desplazadas en z usando COSMOPACK. En todos los
graficos se ponen las 3 galaxias de la muestra de la UCM como referencia. Las lineas continuas son las de la
figura 5.8

de objetos compactos para el rango 0 < z < 2.5, basado en el BS, de las fuentes, siempre
que el seeing se mantenga por debajo de un valor que haga esto posible. Aqui hemos
comprobado que para un FWHM ~ 0.7 esto es viable.

El criterio que proponemos no es estrictamente uniforme ya que debido al seeing se va a
tener una contaminacion por objetos extensos que tengan un nicleo compacto. No obstante,
podemos decir que este criterio va a seleccionar objetos compactos a todos los rangos de
desplazamiento al rojo. Entre estos objetos compactos tendremos LBCGs y otras galaxias
(elipticas y partes compactas de espirales) que quedaran fuera de la muestra mediante el
corte en color. De todas formas, el hecho de que en la muestra puedan entrar objetos de
distintas caracteristicas no es sorprendente pues debemos notar que en las referencias que
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dimos en §1 (Guzmén et al. 1997, Phillips et al. 1997, Hammer et al. 2001) se alude a la
clase heterogénea de galaxias que son las LBCGs.

También hemos visto que la curva limite se puede parametrizar en funcién de la mag-
nitud absoluta en una determinada banda, el R, y el seeing, suponiendo una determinada
SED para calcular los colores (si se desean usar varios filtros) y correcciones-K.

5.4. Discusién y conclusiones

Generalmente, en trabajos que han estudiado galaxias compactas luminosas, la seleccién
de la muestra de estudio se ha venido haciendo imponiendo limites en la magnitud y el
tamano aparentes de las galaxias, por ejemplo en Guzman et al. (1997) y Phillips et al.
(1997) en usan: Igy4 < 23.74, r. < 0.5"” y BS, < 22.2mag/arcsec?. Con esta forma de hacer
la seleccion sélo es posible obtener una muestra homogénea en un determinado intervalo de
desplazamientos al rojo. Ademads en el caso de que la diferencia en z entre las galaxias sea
significativa, usando una tunica banda fotométrica no vamos a estar observando la misma
region del espectro de energia en reposo de la galaxia.

En este capitulo hemos puesto un especial énfasis en conseguir una muestra uniforme
en todo el rango de z. Para esto hemos visto que es necesario:

1. Disponer de las bandas adecuadas que nos permitan, tanto obtener desplazamientos
al rojo fotométricos, como hacer la seleccion de los objetos en la banda adecuada segin el
desplazamiento al rojo de cada galaxia (véase §5.2).

2. Hacer un estudio en profundidad de cémo varfan los pardmetros® aparentes de las
galaxias con el desplazamiento al rojo. De esta forma podremos establecer unos limites en
ellos en funcién de z, a partir de limites en los pardmetros absolutos.

La forma que hemos adoptado para seleccionar la muestra de LBCGs es imponiendo
limites en la magnitud, color y brillo superficial absolutos de las galaxias en una cierta banda
en reposo (2 filtros para el color). Posteriormente, usando las férmulas de la cosmologia y
considerando el color en reposo que nos producen las distintas combinaciones de SEDs y
filtros, los transformamos en limites en la magnitud aparente, el color y el brillo superficial
aparente de las galaxias en la banda que estemos utilizando segin el z de cada objeto.

En GOYA esperamos disponer de las bandas U, B, V, I, J y K, para lograr a corto
plazo dos objetivos:

1. Identificar LBCGs hasta z ~ 2.5 y dar un catédlogo de estas, para posteriormente con
la llegada de EMIR y OSIRIS en GTC obtener medidas espectroscopicas.

2. Medir las masas estelares de una muestra de LBCGs hasta z ~ 1.

Es claro que una muestra homogénea de LBCGs hasta z ~ 2.5, como se requiere en
el primer punto, contard sélo con los miembros més luminosos (Mp < —22) y compactos
de esta poblacién, serdan galaxias como las descritas en Lowenthal et al. (1997), mientras
que galaxias compactas menos brillantes como las de las muestras de Phillips et al. (1997),
Guzman et al. (1997) o Guzmén et al. (1996) no se van a poder observar en nuestras
imagenes hasta estos desplazamientos al rojo, ver figura 5.11.

3magnitud, color y brillo superficial.
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Sin embargo para el segundo objetivo marcado, medir masas estelares de LBCGs hasta
z ~ 1, si podemos obtener una muestra uniforme hasta z ~ 1 contando con galaxias como
las de Phillips et al. (1997), Guzmén et al. (1997) y Guzman et al. (1996) (con Mp < —20.5),
véase de nuevo la figura 5.11.
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Figura 5.11: Curvas de magnitud absoluta (Mp) en funcién de z para varios limites en magnitud aparente
K (Vega). Las lineas discontinua y de puntos indican, respectivamente, cuéles serfan el z méximo al que
observarfamos una galaxia LBCG de Mp = —20.5 y Mp = —22.0, con nuestro limite en magnitud aparente
~ 21 en K. Usamos la SED de una galaxia con un brote intenso de formacién estelar, NGC 4449.

Para obtener la muestra uniforme de LBCGs hasta z ~ 1, hemos impuesto un limite en
magnitud absoluta Mpr < —21.1 (~ Mp < —20.5, si consideramos el espectro de NGC 4449).
Tras aplicar las férmulas de la cosmologia, véase §A.3, y considerando el color en reposo
para el espectro de NGC4449, los limites superiores en las magnitudes aparentes vienen
indicados por los trazos de la figura 5.12a. En la tabla 5.12b se da una aproximacién lineal
de estos que resulta mas util a efectos préacticos. El limite se impone en las bandas que
mejor se corresponden con R en reposo segun el desplazamiento al rojo de cada galaxia.

La figura 5.13a nos muestra como varia el color limite de la galaxia segiin nos despla-
zamos en z, donde en cada rango de z escogemos el color mas apropiado para reproducir
B — R en reposo. Para obtener el color limite hemos tomado como referencia el de una
galaxia Sc, (B — R)o ~ 1.17, véase Fukugita et al. (1995). Una aproximacién lineal de los
limites de color se da en la tabla 5.13b.

En lo que concierne al brillo superficial, en §5.3.3 se profundiza en el estudio de su
variacién con el desplazamiento al rojo de la galaxia. Se ve cémo se puede establecer un
limite en el brillo superficial aparente de las galaxias en la imagen parametrizandolo en
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Figura 5.12: (a) Limites en las magnitudes aparentes de los objetos para distintos desplazamientos al rojo,
considerando la banda mas adecuada en cada intervalo de z. La magnitud absoluta en reposo es Mp = —21.1
y se usa la SED de NGC4449. (b) Aproximacién lineal en cada intervalo de z de los limites superiores en
magnitud. Los filtros usados son: B2 de Buser, R e I de Johnson, J y H de Bessell and Brett y K del
KPNO-IRIM. El modelo cosmoldgico es: Hyg = 70km s~ Mpc™!, Qur = 0.3, Q5 = 0.7.

funcién del seeing de la imagen. También se hizo referencia al hecho de que el criterio no
es perfectamente uniforme, sino que debido al seeing se va a tener una contaminacién por
objetos extensos que tengan un ntcleo compacto. Sin embargo, podemos asegurar que
el criterio va a seleccionar objetos compactos a todos los rangos de desplazamiento al
rojo. Entre estos objetos compactos tendremos LBCGs y otras galaxias (elipticas y partes
compactas de espirales) que quedardn fuera de la muestra mediante el corte en color.

En §5.3.3 se analiz6 la variacién de brillo superficial con z en el filtro Kg, la curva
que establece el limite en brillo superficial con z puede generalizarse a otros filtros, ya que
basicamente estd parametrizada por: el radio efectivo (en kpc), la magnitud absoluta en
una determinada banda y el seeing de la imagen.

En la figura 5.14a vemos los limites superiores de BS, para los mismos intervalos y
filtros que en el caso de la magnitud. Las curvas estan parametrizadas en funcién de la
magnitud absoluta en R (—21.1), el R, (1.75kpc) y el seeing (0.7”para todas las bandas).
Junto a esta figura aparece la tabla donde se dan las aproximaciones lineales a estos limites
en cada rango de z.
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Figura 5.13: (a) Limites en el color de la galaxia para diferentes desplazamientos al rojo. En cada intervalo
de z se toma el color que mejor se corresponde con B — R en reposo. (b) Aproximacién lineal de los limites
en el color correspondiente a B — R en reposo.
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Figura 5.14: (a) Limites en BSe de los objetos para distintos intervalos de z, considerando la banda més
adecuada en cada uno, de manera que se corresponda mejor a R en reposo. Parametrizamos las curvas en
funcién de Mg = —21.1, R. = 1.75kpc, y un seeing = 0.7” en todos los filtros. (b) Aproximacién lineal para
los limites en el BS.. Los filtros y el modelo cosmoldgico son los de la figura 5.12.



Cuentas de galaxias en el filtro Kg en los
campos Groth y Coppi

6.1. Introduccién

Como un trabajo complementario al calculo de las masas estelares, a la espera de tener
datos en las bandas dpticas, y para un andlisis en mayor profundidad de los datos en la
banda K, hemos calculado las cuentas de galaxias en los campos Groth y Coppi.

Las cuentas de galaxias en el NIR tienen ciertas ventajas sobre las cuentas en el 6ptico
a la hora de contrastar los modelos de evolucién galactica. Primeramente, en el NIR las
correcciones-K son menores y mas faciles de modelar y comprender. La luz se ve menos
afectada por brotes recientes de formacién estelar en el NIR que en el 6ptico, lo que implica
que el flujo de las galaxias en el NIR estda maés relacionado con su masa. Finalmente, en el
NIR la extincién por polvo es menor.

Los muestreos en el NIR destinados a obtener cuentas de galaxias, generalmente han
sido, bien de gran campo pero poco profundos, por ejemplo los llevados a cabo por: Glaze-
brook et al. 1994; Gardner et al. 1996; Huang et al. 1997; McCracken et al. 2000; Vaisdnen
et al. 2000; Huang et al. 2001; Martini 2001, bien muestreos muy profundos que cubren
solamente unos pocos arcmin?, lo que lleva a tener poca estadistica en las magnitudes
més brillantes. Ejemplos de muestreos profundos son los realizados por: Gardner, Cowie, &
Wainscoat 1993; Cowie et al. 1994; Djorgovski et al. 1995; McLeod et al. 1995; Moustakas
et al. 1997; Bershady, Lowenthal, & Koo 1998; Totani et al. 2001b.

Otro punto a destacar es que, mientras las cuentas de galaxias en el 6ptico (Tyson 1988;
Lilly, Cowie, & Gardner 1991; Maddox et al. 1990; Metcalfe et al. 1991) se ajustan mediante
una Unica ley de potencias en el rango 18 < B < 27 con pendiente ~ 0.46, y presentan un
exceso en un factor 3-4 a B ~ 24 sobre los modelos de no evolucion, las cuentas en la banda
K parecen tener un cambio de pendiente en el rango 16 < K < 18, ajustdndose mejor con
dos leyes de potencias con pendientes: v, = 0.67 en el rango 10 < K < 16 y 74 = 0.26 en
18 < K < 23, véase Gardner et al. (1993). Otros autores (Bershady et al. 1998; McCracken
et al. 2000) obtienen una mayor pendiente en la parte débil, 4 = 0.36.

Para ajustar las cuentas en el 6ptico y NIR se han dado distintas soluciones: evolucién
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de la funcién de luminosidad, tanto en densidad, ¢*, como en luminosidad (Lilly et al. 1991),
L*, procesos de fusién de galaxias (Glazebrook et al. 1994), o introducir una poblacién de
galaxias con formacion estelar a z ~ 0.4 (Babul & Rees 1992). Para determinar los valores
de los parametros del modelo es necesario contar, ademas de con las cuentas en la banda K,
con cuentas en bandas opticas y distribucién en z de las galaxias, ya que estas distribuciones
se comportan de manera diferente al variar los pardametros, ver Sandage, Kron, & Longair
(1993). Encontrar los valores de los pardmetros para el modelo queda fuera de lo que se va
a tratar en este capitulo.

Nosotros hemos aprovechado los datos del muestreo GOYA para obtener cuentas de ga-
laxias en los campos Coppi y Groth, con lo que combinamos la profundidad de las imagenes
(K5 ~ 21.0 mag en Coppi, Kg ~ 20.9 en los apuntados en Groth tomados en abril de 2000
y Ky ~ 20.2 para el campo menos profundo de Groth en los datos de junio de 2001), con un
drea de aproximadamente 180 arcmin®. Los campos son ideales para este tipo de estudio,
ya que se seleccionaron a alta latitud galactica lo que hace que la extincién en las fuentes
debida al polvo de nuestra galaxia sea muy baja. La figura6.1 es un mapa del cielo donde
se muestra el enrojecimiento por polvo (Schlegel et al. 1998), en ella vemos que los campos
Groth y Coppi tienen E(B — V) < 0.02, lo que implica que la extincién en la banda K es
menor que 0.01 mag. En la tabla6.1 se muestran las caracteristicas mas relevantes de los
apuntados que hicimos en Groth y Coppi.

Tabla 6.1: Coordenadas, PSF y magnitud al 50 % de eficiencia de deteccién.

Apuntado  A.R. (J2000.0) Dec (J2000.0) exposicion FWHM 50% eff. div.enr. F  Limite de

hms orn ” ”

s mag deteccién

1) (2) 3) (4) (5) (6) (M 8 )
Coppil .. 11:59:40.17 29:17:17.98 7522 0.75 21.03 0.5,0.8 3.0 0.9
Coppi2 .. 11:59:21.83 29:17:17.99 7167 0.69 21.03 0.5,0.8 3.0 0.9
Coppi3 .. 11:59:21.83 29:12:07.97 7584 0.67 21.03 0.5,0.8 3.0 0.9
GrothO1 . 14:15:08.20 52:00:39.04 5728 0.60 20.88 0.5,0.8 3.0 0.9
Groth02 . 14:15:26.23 52:03:53.72 5737 0.61 20.88 0.5,0.8 3.0 0.9
Groth03 . 14:15:44.30 52:07:08.31 5736 0.64 20.88 0.5,0.8 3.0 0.9
Groth04 . 14:16:02.42 52:10:22.98 5618 0.72 20.85 0.55,0.85 3.0 0.9
Groth05 . 14:16:20.58 52:13:37.61 5740 0.74 20.85 0.55,0.85 3.0 0.9
Groth06 . 14:16:38.79 52:16:52.32 7166 0.89 20.87 0.65,0.95 4.0 0.7
Groth07 . 14:16:52.75 52:19:30.81 5793 0.87 20.68 0.65,0.95 3.0 0.9
Groth08 . 14:17:08.86 52:22:27.22 4939 1.27 20.21 0.9,1.2 4.0 0.7
Groth09 . 14:17:25.01 52:25:23.45 6409 0.73 20.86 0.5,0.8 3.0 0.9
Groth10 . 14:17:41.19 52:28:19.55 5726 0.61 21.24 0.5,0.8 3.0 0.9
Grothll . 14:17:57.40 52:31:15.52 5662 0.94 20.28 0.7,1.0 4.0 0.7

(7) Divisiones aplicadas en el 7. para separar por tamanos las fuentes.
(8) Identificacién del filtro Gaussiano aplicado por SExtractor.
(9) Limite de deteccién relativo al ruido de cielo (DETECT_THRESH en SExtractor).
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Mapa de polvo

Figura 6.1: Mapa de cielo donde se muestra el enrojecimiento debido a polvo. En la figura estdn senalados
nuestros campos Groth y Coppi. Figura de Schlegel et al. (1998).

6.2. Extraccién de fuentes: Eficiencia y fiabilidad de las detecciones

6.2.1. Extraccién de fuentes

En las cuentas de galaxias en los campos Groth y Coppi pretendemos llegar profundo
Ky ~ 21.0mag. Para alcanzar este objetivo es necesario analizar los distintos pardmetros
que influyen en el programa de deteccién de fuentes.

El programa que usamos para la extraccién de fuentes es SExtractor (Bertin & Arnouts
1996). Los parametros que influyen directamente en la deteccién de fuentes estan explicados
en 4.7.1. Aqui nos vamos a centrar principalmente en cémo seleccionar el valor adecuado
para el parametro DETECT_THRESH, que va a gobernar la deteccion de fuentes una vez que los
otros quedan fijados en funcién del FWHM de cada una de las imégenes. Para determinar
el valor adecuado de este pardmetro hemos hecho las simulaciones de eficiencia (nimero
de fuentes recuperadas/ nimero de fuentes totales), y de fiabilidad (1 - nimero de fuentes
espurias/numero de fuentes recuperadas) que se explican a continuacién.
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6.2.2. Estudio de la eficiencia de deteccion y la de fiabilidad

Estudio de la eficiencia Para determinar la eficiencia de deteccién tomamos los objetos
mas brillantes de las im&agenes, los escalamos en flujo y los introducimos de nuevo en las
imédgenes. Consideramos tres tipos de objetos, definidos por el radio a media luz: “fuentes
puntuales”, “objetos de tamano intermedio” y “objetos extensos”, de esta manera se calcula
la eficiencia de deteccién en funcién del tamaiio de las fuentes. La divisién de los grupos
depende del seeing de las imagenes, definimos como fuentes puntuales aquellas cuyo 7. es
igual al de las estrellas brillantes del campo, a este valor le sumamos 0.3” para determinar
la frontera entre los otros tipos de objetos. Los valores usados en cada apuntado aparecen
en la columna 7 de la tabla6.1.

Al introducir los objetos escalados en las imagenes los ponemos donde no hay objetos
de la propia imagen, para evitar confusion de objetos y problemas con el desdoblamiento
de fuentes. Luego usamos SExtractor para recuperar los objetos, y calculamos la eficiencia
de deteccion en funcion del tamano de las fuentes.

La eficiencia de deteccion y su error la calculamos independientemente para cada apun-
tado, ya que varia con el seeing, el tiempo de integracién y con la eficiencia de INGRID.
Para estos cédlculos, en cada intervalo de magnitud y para cada tipo de objeto, hacemos 30
simulaciones, en cada una de las cuales 30 objetos de un tipo especifico son introducidos
en la imagen y recuperados con SExtractor. En la figura 6.2a se muestra la eficiencia de de-
teccién y su error para los tres grupos considerados en los campos de Coppi (ver tabla6.1).
Vemos como la eficiencia cae rapidamente cerca del limite de deteccién, y que depende mu-
cho del tamanio de los objetos; la magnitud con el 50 % de eficiencia de deteccién es ~ 0.75
mas débil para fuentes puntuales que para extensas. Este comportamiento de la funcién
de eficiencia de deteccién es similar al encontrado por Bershady, Lowenthal, & Koo 1998.
En los apuntados de Coppi con aproximadamente el mismo tiempo de exposicién y seeing
usamos la misma funcién de eficiencia de deteccion, lo mismo hacemos para los 3 primeros
apuntados de Groth y para Groth04 y Groth05. La magnitud limite al 50 % de deteccién
para las fuentes puntuales se muestra en la columna 6 de la tabla 6.1

Para cuantificar el efecto de la confusién de fuentes en la eficiencia de deteccién, en uno
de los campos, Groth10, hemos introducido las fuentes sin imponer que estén alejadas de las
fuentes originales. De este ejercicio concluimos que, para cada clase de objetos, la confusién
de fuentes puede bajar la eficiencia de deteccién menos del 3% en casi todo el rango de
magnitudes, y ~ 10 % cerca del 50 % de deteccion, véase figura 6.2b. Asi, las eficiencias de
deteccién efectivas de las tablas6.6, 6.5 y 6.7 pueden estar sobrestimadas ~ 1o cerca del
limite de deteccién. No obstante, no vamos a considerar la confusién de fuentes debido a la
dificultad que entrafa la aplicacién de esta correccion.

Estudio de la fiabilidad Al analizar la fiabilidad se necesita un criterio para decidir
si una fuente es o no real. Para este fin hemos construido dos imagenes con tiempo de
exposicién mitad, usando dos grupos complementarios de imagenes individuales, recordemos
que para la imagen final de cada apuntado se combinaban unas 100 imagenes individuales.
Las fuentes reales apareceran en las ambas imagenes de tiempo mitad aunque con una razén
S/N un factor v/2 menor a la S/N que tienen en la imagen de tiempo total. En cambio las
fuentes espurias, producidas por ruido, apareceran sélo en una de las dos, pues se espera
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Figura 6.2: (a) Eficiencia de deteccién en Coppi para los tres grupos de objetos, “objetos puntuales” (re <
0.5"), “objetos de tamafo intermedio” (0.5” < 7. < 0.8”) y “objetos extensos” (r. > 0.8"). (b) En el panel
de abajo aparecen las eficiencias de deteccién en el campo Grothl0 para los tres grupos de objetos cuando
no se considera la confusién de fuentes (en color negro) y considerando la confusién de objetos (en rojo). En
el panel de arriba se presenta cudnto disminuye la eficiencia de deteccién para los tres grupos de objetos al
tener en cuenta la confusién de fuentes.

que el pico de ruido provenga de una imagen individual.

Siguiendo este argumento, queda imponer un criterio para diferenciar las fuentes reales
de las espurias, valiéndonos de las imégenes de tiempo mitad. En Bershady et al. (1998) se
consideran fuentes espurias, aquellas cuya diferencia de magnitudes entre las imagenes de
tiempo mitad es mayor que 5o, donde o es el ruido de cielo en la apertura considerada. El
criterio que usamos nosotros, es asumir que son fuentes espurias aquellas con S/N menor
que un cierto valor limite (S/Ny;,) en alguna de las imdgenes de tiempo mitad.

La forma en que elegimos S/Ny;,, es examinando los histogramas de diferencias de mag-
nitudes para las fuentes espurias entre las imagenes de tiempo mitad. Cuando la identifica-
cién de las fuentes espurias sea buena, estos histogramas deben presentar una bimodalidad.
En cambio, cuando se estén considerando fuentes reales como espurias, solé aparecera un
pico centrado en m; — mgo = 0, esto se manifiesta en los graficos de la figura 6.3.

Para hacer fotometria en la imagen de tiempo total y en las imdgenes de tiempo mitad,
usamos el modo doble imagen de SExtractor, que da la posibilidad de hacer las detecciones
en una imagen (imagen total) y realizar la fotometria en otra (cada una de las de tiempo
mitad). En la figura 6.3 se muestran los valores de los histogramas de m; —mg para el campo
GROTHI1. Para mayor claridad en cada caja sélo se muestran aquellas fuentes consideradas
espurias con un valor S/Ny,, y no con el valor (S/Ny, — 0.2).

Usando el valor S/Ny,, = 2.2, los resultados de nimero de fuentes espurias frente a
magnitud pueden verse en la figura6.4. Como es de esperar, aparecen mas fuentes espurias
para valores menores de DETECT_THRESH. En el limite de deteccién del 50 % la fraccién de
espurias esta al 50 % (usando DETECT_THRESH=0.9). Las figuras muestran que la funcién de
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Figura 6.3: Histogramas de diferencias de magnitudes entre las dos imagenes de tiempo mitad en las fuentes
consideradas espurias con valores cada vez mayores de S/Ny;m. En cada grafica se muestran los histogramas
de las fuentes consideradas espurias con el valor S/Nim y no con el valor (S/Nym — 0.2), estos valores se
indican en la esquina superior derecha de cada gréfico. Se aprecia que los valores bajos de S/Ny;,, dan una
distribucién bimodal de m1 — me, indicando que este pardmetro selecciona fuentes espurias correctamente.
Con valores de S/Ny;m, altos el histograma no es bimodal sino que tiene un solo pico que estd centrado en
m1 — mg = 0, indicando que se han considerado muchas fuentes reales como espurias.
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fiabilidad (1-esp/total) es 100 % hasta aproximadamente Ky = 20, y luego decae rapida-
mente al acercarnos al limite del 50 % de eficiencia de deteccién, un comportamiento similar
al observado por Bershady, Lowenthal, & Koo (1998).

Analizando las imagenes vemos que hay més fuentes espurias en las partes exteriores,
con menor S/N, de las imédgenes. Para evitar complicadas correcciones de fuentes espurias
en funcion de la localizacién en las imagenes, restringimos el andlisis y la extraccién de
fuentes a la parte de éstas con S/N uniforme.

Para comparar, hemos determinado la eficiencia de deteccion y fiabilidad usando image-
nes sintéticas, con ruido Gaussiano del mismo o que las imédgenes de ciencia, e introducien-
do en ellas objetos creados con artdata.mkobject. Obtenemos la eficiencia de deteccion y el
numero de fuentes espurias, comparando las posiciones donde introducimos objetos artifi-
ciales con las de las fuentes encontradas al pasar SExtractor. Con este método obtenemos
que la magnitud al 50 % de deteccién es ~ 0.3 magnitudes méas débil que la determinada
usando las imédgenes reales. La fraccién de fuentes espurias es menor que la obtenida usando
el método explicado arriba. Sospechamos que estas diferencias se deben a que las image-
nes de galaxias simuladas, son mas suaves y mas simples geométricamente que las galaxias
reales, y a que el ruido Gaussiano no reproduce fielmente el ruido real de las imégenes.

Conjuntamente estas discrepancias se traducen en que, usando imagenes sintéticas po-
demos sobrestimar la profundidad y subestimar el nimero de fuentes espurias, lo que im-
plicaria un aumento artificial en las cuentas de galaxias en las magnitudes mas débiles.

6.3. Separacion entre estrellas y galaxias

Realizar una buena separacion entre estrellas y galaxias es especialmente importante
en magnitudes brillantes, por otro lado en las magnitudes mas débiles la correccién de las
cuentas de galaxias debida a las estrellas es practicamente despreciable, debido a que el
numero de estrellas es mucho menor que el de galaxias. Para hacer la separacion entre
estrellas y galaxias usamos el algoritmo de SExtractor con la configuracion por defecto.
Esta separacién no afecta a las cuentas para magnitudes mayores que 19.0, pero no funciona
bien a magnitudes entre 17.5 y 19.0 en los campos de Groth con FWHM > 0.9.

Para la tira de Groth-Westphal hemos usado el catélago del Medium Deep Survey (MDS)
en los filtros F606W y F814W de HST/WFPC2 donde se proporciona la clase de cada ob-
jeto, identificando cuéles son los objetos puntuales (estrellas y QSO). El catdlogo puede
encontrarse en http://archive.stsci.edu/mds/, ver también Ratnatunga et al. (1999). Noso-
tros hemos usado los objetos puntuales de este catalogo para estimar el niimero de estrellas
en cada uno de nuestros apuntados.

En la figura 6.5a se muestra la buena identificacién de estrellas en un diagrama color-
color. Los colores Viog — Is14 € Ig14 — K se obtuvieron a partir de las magnitudes “totales”
usando la magnitud “best” de SExtractor en las imagenes del HST/WFPC2 en F606W
y F814W y las de WHT/INGRID en K. Para calcular el nimero de estrellas en nuestros
apuntados, primeramente consideramos las estrellas en el drea comun entre las imagenes
en Ky y las imdgenes de HST/WFPC2 y multiplicamos este nimero por el factor que se
obtiene al dividir el area de las imagenes en K entre el area comun entre los datos en el
filtro K y los datos del HST. En las magnitudes més brillantes (Ks < 16.5) debido a la
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Figura 6.4: Arriba: Fraccién de fuentes espurias vs. magnitud K en Coppi01. Las barras de error representan
la fraccién de fuentes espurias obtenidas con S/Njim = 2.2 £ 0.2. Abajo: Ndmero de fuentes espurias vs.
magnitud para el mismo campo. Los histogramas con lineas discontinuas corresponden al nimero de espurias
detectadas usando S/Ny;m = 2.2 +0.2.

poca estadistica para obtener las cuentas de estrellas en las imédgenes Ky a partir del area
comun, hemos decidido usar el procedimiento de separacién entre estrellas y galaxias de
SExtractor. En la zona comin y para las magnitudes més brillantes, tanto la separacién de
estrellas y galaxias usando las imagenes en K desde tierra, como la separacion usando las
imagenes del HST dan los mismos resultados.

En un principio no conociamos si las imagenes del HST llegaban a la misma profun-
didad que las imagenes en K, méds concretamente, si las fuentes estelares en K tienen
contrapartida en las imagenes del HST. Por esto, hemos comparado nuestras estimaciones
de cuentas de estrellas en Groth con modelos que predicen las cuentas de estrellas teéricas
segun la posicién en la galaxia. Tomamos el modelo de Spagna (2001) para coordenadas
Galdcticas b = 60°, I = 90°, que estdn proximas a las de Groth (b = 60°, [ = 95°). En
la figura 6.5b se muestran nuestras cuentas y las predicciones para el modelo, vemos que
nuestras cuentas ajustan bastante bien con el modelo, salvo para Ky = 16 y Ky = 16.5
donde la diferencia es mayor debido al bajo nimero de estrellas de estas magnitudes que
contiene el area comun HST+ K. Se aprecia que para magnitudes débiles nuestras cuentas
estan, como es razonable, por encima del modelo para b = 60°, [ = 180° y siguen bastante
bien la tendencia del modelo para b = 60°, [ = 90° (en el trabajo de Spagna 2001 no se
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dan valores para este modelo méas alld de K = 18.5). Esto nos indica que la estimacién del
nuamero de estrellas que hemos hecho es realista.
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Figura 6.5: (a) Colores Vsos — Is14 vs. Is14 — K en la tira de Groth. Los tridngulos representan galaxias y las
estrellas los objetos estelares del catdlogo del MDS. El cambio de tamano representa los rangos de magnitudes
en K, K < 17.25,17.25 < K < 17.75,17.75 < Ks < 18.25,18.25 < K < 18.75,18.75 < K5 < 19.25, de
manera que los simbolos mayores se corresponden a magnitudes mds brillantes. (b) Cuentas de estrellas en
la tira de Groth, los datos (tridngulos) estan corregidos de eficiencia de deteccién. La linea de trazo continuo
corresponde a la predicién del modelo de Spagna (2001) para b = 60°, | = 180°, los cuadrados y la linea
discontinua se corresponden con las predicciones para b = 60°, [ = 90°.

En el campo Coppi tratamos de hacer la distincion entre estrellas y galaxias usando
colores en el éptico e infrarrojo, de forma similar a Vaisénen et al. (2000). Hemos usado
imégenes en By R del telescopio de 3.5 metros WIYN en KPNO (Coppi et al. 2000) para
obtener colores B — Ry R— K, usando la magnitud BEST de SExtractor, para las fuentes
detectadas en K. Para magnitudes Ky < 17.75 la fraccion de fuentes en Ky detectadas en R
y R es del 96.0 %, en el intervalo de 18.75 a 19.25 el ntiimero de fuentes con contrapartida en
By R es del 64.1%. Comparamos la separacién de estrellas que obtenemos con SExtractor
(usando CLASS_STAR < 0.8), que distinguimos mediante simbolos en la figura6.6, con el
diagrama color-color, B— R vs. R— K. En la figura 6.6 se muestra la separacion de estrellas
y galaxias por color comparandola con de SExtractor, vemos que ambas coinciden bien y
que tenemos un mayor solapamiento hacia colores més rojos. Finalmente, debido a que
no tenemos un area suficientemente dmplia para hacer una buena separacién estadistica
a magnitudes brillantes, y considerando que en los campos en Coppi tenemos un buen
seeing, hemos decidido usar el criterio de SExtractor. Sin embargo, consideramos que con
los colores usados, en un area mayor se puede hacer una buena separacién de estrellas y
galaxias a efectos de obtener las cuentas de galaxias. La separacién con SExtractor sélo la
hacemos hasta el intervalo de 19.0 magnitudes y no consideramos la separacion a magnitudes
mas débiles, donde las cuentas de estrellas no influyen significativamente en las cuentas de
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galaxias ya que su ntimero es mucho menor. En la tabla 6.2 puede verse la contribucién de
estrellas en las cuentas de galaxias a diferentes magnitudes, estos datos los hemos calculado
a partir de la separacién de estrellas y galaxias que hemos realizado en la zona comin de
HST e INGRID en Groth. Vemos como la correcién en log(V) debida a la contribucién de las
estrellas es menor que 0.05 a magnitudes mas débiles que K¢ = 19.5 (usando los resultados
del campo Groth, que son similares a los de Coppi, figura 6.6), ademés considerando que las
cuentas finales que presentamos resultan de la combinacion de los 11 apuntados en Groth y
los 3 en Coppi, el no restar la contribucién de estrellas en Coppi para magnitudes > 19.25
nos produciria un error menor que 0.01 dex.
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Figura 6.6: (a) Colores B— R vs. R— K5 en el campo Coppi, los tridngulos representan galaxias y las estrellas
fuentes estelares clasificadas mediante el indice de estelaridad de SExtractor. El rango en tamaios representa
los diferentes intervalos en magnitudes K, < 17.25,17.25 < K, < 17.75,17.75 < Ks < 18.25,18.25 < K <
18.75,18.75 < K < 19.25, simbolos mayores se corresponden con magnitudes més brillantes, los puntos son
objetos con magnitud Ks > 19.25. (b) Predicciones de cuentas de estrellas de los modelos de Spagna (2001)
para las coordenadas b = 80°, 1 = 0° (linea continua) y b = 80°,1 = 90° (lfnea discontinua), las coordenadas
del campo Coppi son: b = 78°57’, | = 45°31’.

6.4. Cuentas de galaxias: Resultados

Nuestras cuentas de galaxias (niimeromag~! deg™2) junto con las obtenidas por otros
autores se muestran en la figura6.7. En la figura 6.8 se muestran las cuentas de galaxias
separadamente para los campos Groth y Coppi. En las tablas6.5, 6.6 y 6.7 al final del
capitulo se dan las cuentas de galaxias en Groth, Coppi y una combinacién de las cuentas
en ambos campos. Las cuentas de galaxias se calcularon en la region més profunda con igual
razén S/N de las imédgenes del campo Coppi y de la tira de Groth. Entre ambos campos
tenemos un 4rea de 181arcmin? (144 arcmin? en Groth y 37arcmin? en Coppi). Hay un
buen acuerdo entre las cuentas de ambos campos (figura6.8), las diferencias existentes
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Tabla 6.2: Correccién debida a las cuentas de estrellas

Ks Ng N log(Ns) o ow  Tms; rmsy Ng/Ng log(l+ ﬁ—z) A
(1) (2) 3) (4) () (6) (7 (®) () (10) (11)
14.5 50.3 400.2 2.602 0.145 0.140 0.370 0.197 7.96 0.95 0.02998
15.0 452.6 400.2 2.602 0.145 0.140 0.313 0.180 0.88 0.28 0.02998
15.5 452.6 333.5 2.523 0.161 0.155 0.251 0.158 0.74 0.24 0.02998
16.0 754.4 1067.0 3.028 0.084 0.083 0.154 0.113 1.41 0.38 0.02998
16.5  1911.0 933.9 2.970 0.090 0.089 0.139 0.105 0.49 0.17 0.02998
17.0  3320.0 533.7 2.727 0.123 0.120 0.195 0.134 0.16 0.06 0.02998
17.5  6308.0 867.2 2.938 0.094 0.093 0.088 0.073 0.14 0.06 0.02998
18.0  8290.0 733.9 2.866 0.103 0.101 0.203 0.138 0.09 0.04 0.02998
185 11950.0 733.8 2.866 0.138 0.199 0.184 0.129 0.06 0.03 0.02998
19.0 14620.0 1803.0 3.256 0.086 0.125 0.099 0.081 0.12 0.05 0.02998
19.5 17170.0 1905.0 3.280 0.085 0.122 0.102  0.082 0.11 0.05 0.02998
20.0 27700.0 1589.0 3.201 0.096 0.148 0.066 0.058 0.06 0.02 0.02998
20.5 46610.0 2442.0 3.388 0.094 0.133 0.090 0.074 0.05 0.02 0.02444
21.0 69130.0 2105.0 3.323 0.466  0.368 0.03 0.01 0.00278
(2) Cuentas de galaxias en N mag~! deg—2.

(3) Cuentas de estrellas en N mag~! deg2.

(5) y (6) limites superior e inferior del intervalo de confianza 68.27 %.

(7) y (8) incertidumbre a 1o en la determinacién de la media entre los distintos campos.

(9) Razén entre las cuentas de estrellas y de galaxias.

(10) Correccién que se aplicaria a log(N) si las estrellas no se hubiesen sustraido de las cuentas de estrellas
(11) Area donde se calcularon las cuentas de estrellas.

son debidas al conteo estadistico y a los errores en la correccién de eficiencia de deteccién.
Solamente en Ky = 19.5 hay una diferencia significativa entre las cuentas de ambos campos,
las cuentas en Coppi excenden en 3o al promedio de ambos campos. Por debajo de K = 18
las discrepancias se deben al bajo nimero de cuentas en el campo Coppi que tiene un area
menor.

Las cuentas se corrigen en cada apuntado y para cada grupo de objetos hasta la mag-
nitud en la que se tiene un 50 % de eficiencia de deteccién, que para objetos puntuales
corresponde a 21.03 mag para los apuntados mas profundos en Coppi, 20.88 mag en los
datos de Groth obtenidos en abril de 2000 y 20.21 para los datos menos profundos de junio
de 2001. Hemos calculado que la razén senal a ruido para estas magnitudes es de ~ 3 en
una area comparable al seeing. El modo en que calculamos las funciones de correccién de
eficiencia de deteccién se revisa en §6.2. Como la eficiencia de deteccién esta calculada en
funcién de la magnitud y el tamano de los objetos para cada uno de los apuntados, en la
columna 4 de las tablas 6.5, 6.6 y 6.7 presentamos la correccién efectiva resultante definida
simplemente como:

2 - Cuentas/Area

EffCor=
ffCor Cuentas Corregidas

(6.1)

La separacién de estrellas y galaxias en Groth se hizo usando el catdlogo en la tira de
Groth-Westphal en los filtros F606W y F814W a partir de imagenes de HST/WFPC2. En
Coppi la separacion se hizo con SExtractor, véase §6.3. Damos dos estimaciones indepen-
dientes para los errores en las cuentas de galaxias. La primera tiene en cuenta la estadistica
de conteo (Gehrels 1986) sumada en cuadratura a los errores estimados en la funcién de
correccion de eficiencia de deteccion. La segunda, es el error en la media, es decir, la dis-
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Figura 6.7: Cuentas de galaxias combinadas a partir de las obtenidas en los campos Coppi y Groth
~ 180 arcmin®. Se muestran cuentas de galaxias de otros autores, obtenidas con muestreos mas y menos
profundos que el nuestro.

persién de las cuentas de galaxias para los 14 apuntados. El cédlculo de errores se comenta
con mas detalle en §6.4.4.

6.4.1. Comparacion con cuentas de galaxias de otros muestreos

En la figura 6.7 se comparan las cuentas de galaxias en Groth y Coppi con cuentas de
galaxias en la banda K de la literatura. Estas tltimas cubren un rango de 14 magnitudes
e incluyen, tanto muestreos de gran area, poco profundos, como muestreos muy profundos
pero con un area mucho menor. Aunque nuestras cuentas estan calculadas en el filtro Kg y
las de otros autores en el filtro K, (K — Kg) = —0.01, lo que en las cuentas llevaria a un
error menor que 0.005dex en 14.5 < Ky < 17.5 y menor que 0.003 dex para Kg > 17.5.

Nuestras cuentas de galaxias estdn en buen acuerdo con las de la literatura, tanto en las
magnitudes brillantes, como en las débiles. Sin embargo, en la figura 6.7, vemos que hay una
gran dispersién entre las cuentas de galaxias en K de los distintos autores, especialmente
en las partes mas brillante y més débil de la distribucién. Por ejemplo, entre las cuentas de
Bershady et al. (1998) y Moustakas et al. (1997) hay una diferencia mayor que un factor
3. Las razones de estas diferencias son: la incompletitud en la parte débil y el bajo ntimero
de cuentas, lo que conlleva tener poca estadistica, y estructura a gran escala (véase Huang
et al. 1997) en la parte brillante.
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Figura 6.8: Cuentas de galaxias en Groth y Coppi. También se muestran las cuentas combinadas y los errores
estimados.

La correccion de eficiencia de deteccién depende del tamano de los objetos, el seeing de
la imagen y el algoritmo de deteccion de fuentes, y estos cambian en los distintos trabajos.
También la definicién de magnitud cambia entre los autores. Las magnitudes de apertura
subestiman el flujo de las fuentes mas brillantes, por otro lado, la magnitud isofotal hace lo
propio con las fuentes méas débiles. Las magnitudes totales, generalmente, se basan en un
modelo para el perfil de brillo de las fuentes.

En la parte de magnitudes intermedias, la mayor incertidumbre esta en los algoritmos
de separacion de estrellas y galaxias, que pueden basarse en una clasificacién morfolégica
(Glazebrook et al. 1994; Huang et al. 1997; Saracco et al. 1997; Minezaki et al. 1998; Huang
et al. 2001; Kiimmel & Wagner 2001), en diagramas color-color (McLeod et al. 1995; Gardner
et al. 1996; Huang et al. 1997; Viisdnen et al. 2000; Huang et al. 2001), o en modelos de
cuentas de estrellas en la Via Léctea (Saracco et al. 1997; Vaisdnen et al. 2000). Algunos
autores combinan varios de estos métodos en diferentes rangos de magnitudes. El rango
intermedio de magnitudes es importante para ver si hay, o no, un cambio significativo en
la pendiente de las cuentas, ver §6.4.2.

Para reducir la dispersién de los datos, hemos tomado sélo las “cuentas completas”
de la literatura, definidas como las que tienen més de 10 cuentas brutas (es decir ~ 3c0
detecciones) y con correccién de completitud menor que el 5 %. La primera condicién elimina
los puntos con mayor incertidumbre de las magnitudes brillantes, mientras que la segunda



66 Cuentas de galaxias en los campos Groth y Coppi 6.4

quita los puntos cercanos al limite de deteccién de cada muestreo. Aqui, se excluyen aquellas
cuentas publicadas que son corregidas de eficiencia de deteccion en todas la magnitudes.
También se excluyen cuentas dadas sélo en forma grafica, cuentas para las que no se ha
hecho la separacién entre estrellas y galaxias, y cuentas en campos que estan cerca de un
cumulo. Es evidente que este criterio para definir las “cuentas completas” implica aceptar
la regla que cada autor usa para decidir que datos requieren de correccién de eficiencia.
Teniendo esto en cuenta, esta aproximacion produce un primer corte en los datos para su
estudio. La distribucién de cuentas completas se muestra en la figura 6.9a.

Hay que destacar que la dispersion entre los diferentes autores disminuye apreciablemen-
te al considerar los datos completos. La distribucién de cuentas completas de la figura 6.9a
parece indicar que las cuentas en la banda K obtenidas a lo largo de anos usando distintos
telescopios, detectores y algoritmos para la extraccién de fuentes, estan en muy buen acuer-
do siempre que se consideren datos “completos”. Esta udltima apreciacién sugiere que las
técnicas para estimar la correccién de eficiencia de detecciéon no han alcanzado el nivel de
madurez deseado, es decir, generalmente fallan al intentar recuperar la verdadera distribu-
cién de cuentas de galaxias. Nuestras cuentas para K > 20 estan por encima de las cuentas
completas de otros autores en factores de 1.12, 1.37 y 1.46 en K = 20.0,20.5 y 21.0, res-
pectivamente. Si las “cuentas completas” reflejan la verdadera tendencia en las cuentas en
la banda K, nuestro exceso podria ser debido a inexactitudes en el calculo de las eficiencia
de deteccion o en la estimacién de espurias. La ltima seria la causa mas probable, ya que
conlleva la eleccién, de forma algo subjetiva, de la S/Ny,. Tomado un valor S/Ny;, = 2.4,
que incrementa el nimero de fuentes espurias (ver figura 6.4), nuestras cuentas de galaxias
estarfan por encima de las “cuentas completas” en un factor 1.2 a K = 20.5 y 21.0.

6.4.2. Cambio de pendiente en Kg ~ 17.5

En las cuentas de galaxias apreciamos un cambio de pendiente en K ~ 17.5. Este cambio
de pendiente se trata en Gardner et al. (1993), donde se apunta a que el color B — K se
vuelve progresivamente mas rojo desde K = 14 hasta K = 17 debido a la correcciéon-K,
para K > 17 los colores B — K empiezan a ser cada vez mas azules como consecuencia
de los colores intrinsecamente mas azules de las galaxias. Nuestros datos son interesantes
para estudiar si hay o no un cambio significativo en la pendiente (dlog N/dm), ya que
nuestro muestreo combina profundidad con gran drea y cubrimos el rango entre Ky = 15.5
Ky = 19.5 con datos sin apenas correccion debida a eficiencia y con buena estadistica.

En la figura6.9b vemos los ajustes (sin usar pesos) de nuestras cuentas de galaxias
mediante dos leyes exponenciales, la primera ajusta las cuentas en magnitudes entre Kg =
15.5 y K5 = 17.5 y la segunda las cuentas entre Ky = 17.5 y K5 = 19.5, en estos dos rangos
tenemos datos completos. La pendiente del ajuste en la parte de magnitudes brillantes es
v = 0.54 y en la parte de magnitudes débiles 74 = 0.25 con una x? reducida 0.12 y 0.95 para
los rangos brillante y débil respectivamente. La figura 6.9b también muestra la variacion de
las pendientes cuanto todos los datos son considerados, en este caso tendriamos v, = 0.63 y
va = 0.29 con 2 reducida 2.91 y 2.53. En la figura 6.9a hacemos el mismo estudio con datos
de la literatura, igual que antes estudiamos sélo la “parte completa” de los datos donde
todos los muestreos presentan muy buena concordancia a diferencia de lo que ocurre en la
figura 6.7 cuando consideramos todos los datos.
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Si hacemos un estudio utilizando los errores en las cuentas como pesos, la pendiente
en las magnitudes brillantes cambia, pero no en la parte débil. En este caso tendriamos
W = 0.52 v 74 = 0.25 con x? reducidas 0.07 y 0.92. Una x? tan pequefia en el rango
brillante se puede deber a una sobrestimacién de los errores. Cuando consideramos todo el
rango de magnitudes las pendientes son: 7, = 0.50 y 74 = 0.29 con x? reducidas 0.45 y 2.49.
Usando pesos la pendiente en el rango brillante se suaviza considerablemente, especialmente
cuando consideramos todas las cuentas, esto se debe a que el cambio de pendiente en 17.5
no es brusco y a que los puntos cercanos a 17.5 pesan mas, por tener menor error.
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Figura 6.9: (a) Mejor ajuste con dos leyes de potencias a los datos completos de otros autores. (b) Ajuste de
las cuentas de galaxias de GOYA-K con dos leyes de potencias usando el método de los minimos cuadrados,
la mejor solucién para el rango donde las cuentas son completas muestra una pendiente de 0.54 en el rango
entre Ky =155y Ks = 17.5 y de 0.25 entre 17.5 y 19.5.

6.4.3. Comparacién con modelos

FEl cambio de pendiente de las cuentas de galaxias en la banda K, pone una restriccién
importante en los modelos de formacion galactica. Una investigacién rigurosa va més alla de
lo que pretendemos en este capitulo, pero es interesante ver cuan bien nuestras cuentas
de galaxias se ajustan a los modelos. Con este propésito, hemos usado el c¢6digo ncmod
de Gardner (1998), adquirido de la pagina web del autor, para elaborar predicciones de
conteos de galaxias. El cédigo sigue el tratamiento tradicional de trazar hacia atras la
evolucién de galaxias, asumiendo una funciéon de luminosidad a z = 0, una mezcla de
galaxias, un z de formacién, zform, y una historia de formacién estelar para cada tipo
de galaxia. Los modelos que hemos elaborado dividen la poblacién galactica en z = 0
en tres tipos: elipticas, espirales y galaxias irregulares. Usamos una caracterizacion de la
propiedades de las galaxias (metalicidad y tasa de formacién estelar) similar a la que se
usa en Gardner (1998), ver tabla6.3. El desplazamiento al rojo de formacién, inico para
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Tabla 6.3: Caracteristicas de las galaxias en el modelo de ajuste de cuentas

Tipo de Galaxia SFR Z/7c  zZporm  distribucién %
funcién T

E/SO........... exponencial 1 2.5 4% 28

Sab/Sbc....... exponencial 4 1.0 4 47

Sed .ot constante 0.2 4 13

Irr¢.......... constante 0.2 .4 12

@ escala de tiempo de formacién estelar.

b Zform = 4 en la cosmologia Hp = 70 km sTIMpc~1, Q5 =07y
Zform = 7 en un universo de Eintein-de Sitter (Hp = 70, go = 0.5).

¢ Galaxias con formacién estelar.

4 Tienen edad de 1 Gafios a todos los z.

Tabla 6.4: Funciones de Luminosidad

Cosmologia M* «a ¢* (Mpc—3)

Ho =70, Qx = 0.7, Quy = 0.3  -24.07 -1.00 4.94 x 10~3
Ho =50, g = 0.5 -24.63 -0.91 1.99 x 103

todos los tipos de galaxias, es: zform = 4, correspondiente a una edad de 12 Ganos, para la
cosmologia con constante cosmolégica que hemos adoptado (Hg = 70kms~'Mpc™t, Q) =
0.7, Qp = 0.3), ¥ Zform = 7 para un universo de Einstein-de Sitter: Hy = 50 km s~ !Mpc~1,
qo = 0.5, (edad =12.5 Ganos).

Para calcular la evolucién en luminosidad se usan los modelos de sintesis espectroscépica
de poblaciones de Bruzual & Charlot 1993 (versién de 1995), usando la funcién inicial de
masas de Salpeter. La parametrizacién de la funciéon de luminosidad sigue la forma de
Schechter (1976) y esta basada en los resultados de Gardner et al. (1997) (Cole et al. 2001
da la tranformacién para la cosmologia con A). Los pardametros resultantes para nuestras
cosmologias se encuentran en la tabla 6.4. Usamos la mezcla local de galaxias de Ellis (1983),
aunque dividiendo las galaxias espirales tardias en 2 grupos: Sbc e irregulares (idltima
columna de la tabla6.3). Otras mezclas de galaxias, como las de Tinsley (1980) o Pence
(1976), apenas cambian el modelo de cuentas de galaxias hasta K = 21 (La mezcla de
Tinsley predice menor nimero de cuentas para K > 21). En la figura6.10a se muestra la
prediccion de cuentas de galaxias de los modelos para las cosmologias descritas arriba.

Los resultados de estos modelos no tienen caracteristicas sobresalientes en el rango de
magnitudes de los datos, y no reproducen bien el cambio de pendiente en K = 17.5. Hay
una gran cantidad de pardmetros que podrian modificar las predicciones de los modelos,
pero el que parece tener mayor implicacion en producir dicho cambio de pendiente es el
desplazamiento al rojo de formacién. Retrasar la formacién estelar en algunos tipos de
galaxias, en lugar de asumir un 2., comun para todas las galaxias, parece el modo mas
natural de mejorar el ajuste a los datos produciendo el cambio de pendiente en K =
17.5. Ademss, retrasar las formacién de las galaxias lleva a tener galaxias con unos colores
intrinsecamente mas azules como se requiere en Gardner et al. (1993). Hemos visto que para
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reproducir el cambio en la pendiente, es necesario retrasar la época de formacion hasta
valores bajos, Zform = 2 en el modelo con constante cosmoldgica (edad = 10.2 Ganos),
para las galaxias elipticas y espirales tempranas y zfo, = 1 para las espirales tardias
(edad = 7.7 Ganos), e introducir una poblacién de galaxias enanas con formacién estelar
a todos los desplazamientos al rojo, para esto, damos a la funcién de luminosidad de las
galaxias irregulares una mayor pendiente en la parte débil compensada con My = —23.12
y ¢* = 7.5 x 1073, lo mismo que en Gardner (1998). En la figura 6.10 se muestra el ajuste
de los datos cuando se retrasa la formacién estelar y se incluye una poblacién de galaxias
enanas con formacion estelar.
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Figura 6.10: a) Cuentas de galaxias “completas” en la banda K, comparadas con modelos. La linea disconti-
nua se corresponde al universo de Einstein-de Sitter (Ho = 50 km s !Mpct, qo = 0.5) y la linea continua al
modelo con constante cosmolégica (Ho = 70 km sflMpcfl7 Qa = 0.7, Qa = 0.3). b) Modelo con constante
cosmoldgica donde la formacién estelar se retrasa a z = 2 para galaxias elipticas y espirales tempranas y
a z = 1 para las espirales tardias (linea discontinua) y se introduce una poblacién de galaxias enanas con
formacidn estelar en todos los z (linea continua) .

6.4.4. Calculo de errores en las cuentas

La estimacién de errores se hace independientemente para cada clase de objetos en
cada apuntado, esto es necesario si queremos considerar los errores en la determinacién
de la eficiencia de deteccién df, que para cada intervalo de magnitudes, tipo de objeto y
apuntado, son calculados a partir de 30 simulaciones, en cada una de las cuales 30 objetos
debidamente escalados en flujo son introducidos en la imagen de ciencia, véase §6.2.

En cada intervalo de magnitudes consideramos dos fuentes de error: La primera son los
errores de conteo que parametrizamos con las siguientes relaciones, obtenidas de Gehrels
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UN—\/n+§+1 oN —nom(1- L1 ’ (6.2)
v 4 Tt In  3n '

donde ¢ y o} representan respectivamente los errores superiores e inferiores en las cuentas
de galaxias. La otra fuente de error son los errores en la determinacion de la eficiencia de
deteccién representados por o4/,

Las cuentas de galaxias N;; en cada apuntado y para cada tipo de objetos se calculan
en intervalos de 0.5 magnitudes y se transforman a unidades de ndmero - mag™! - deg™2
mediante la operacién,

(1986),

2N
aj - dfi
donde i representa cada una de las tres clases de objetos, j se corresponde con cada uno de

los 14 apuntados, a; es el drea cubierta en cada apuntado y df;; es la eficiencia de deteccién
para la clase de objetos ¢ en el apuntado j. La propagacién de los errores nos lleva a,

2
92 O.Ni'>2 N
Ay .~ dfi; . i
ot = + | o9 6.4

Nosotros hemos usado esta misma féormula para obtener los limites superior e inferior del
intervalo de confianza a 1.

2 Nip) ® N\ 2 AN N\
Aij 9 dfi; ij Aij Ou afi; ij
o == +|lo%Vi-—5 |, ou’ = — + [ o%ii - —= (6.5)
o) ) () e

Para dar las cuentas en cada apuntado sumamos las cuentas corregidas de cada uno de los
tipos de objetos, por lo tanto los errores serian,

) N\ 2 N 2 ) N\ 2 N\ 2
o= [T ) ) = () ) e
A

. . i Ay j . ,
Los términos oy, "’ y 0, ™’ se consideran en los apuntados en Groth donde el ntiimero de
estrellas se resta al niimero total de objetos.
Finalmente, las cuentas de los diferentes apuntados se combinan con la media ponderada,

> (aj)-A= Z (a; - Aj) (6.7)

J

Ay = (6.3)

y entonces

of = Zjl(aj) EJ: <aj ' UlAj)’ 7 = Zjl(az) zj: (aj ﬁfj) (6:8)

En la figura6.11 se muestran las cuentas totales combinadas de los campos Groth y
Coppi y, tanto los errores estimados usando las formulas explicadas arriba, como los errores
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estadisticos en la media de las cuentas entre los distintos apuntados, que consideramos
equivalentes ya que todos cubren aproximadamente el mismo area. El error en la media o,
lo obtenemos mediante la ecuacién 6.9,

Om = Oap// Nap (6.9)

donde o0g), es la rms entre las cuentas de los distintos apuntados y N, es el nimero de
apuntados, 14 en nuestro caso.
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Figura 6.11: Cuentas totales de los campos Coppi y Groth, la barra de error estimado a 1o se muestra
deplazada -0.1 mag en color rojo y los errores en la media de los 14 apuntados se muestran desplazados 0.1
mag en color azul.

6.5. Contribucién de las galaxias al fondo de luz extragalactica

El fondo de luz extragaldctica (EBL) es una cantidad importante en la formacién de
galaxias y cosmologia. Se piensa que esta dominado por la contribucién de la luz estellar, y
por tanto deberia resolverse en las cuentas de galaxias. Como puede comprobarse abajo, si
la pendiente del extremo de magnitudes débiles es menor que 0.4, la contribucién al EBL
por galaxias que no llegan a observarse, por ser demasiado débiles, esta acotada.

A partir de las cuentas de galaxias obtenidas en el filtro K3 vamos a obtener la contribu-
cién esperada al EBL por parte de las galaxias. Partiendo de la definicion de las magnitudes
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AB, podemos obtener el flujo de cada fuente en ergcm™2s~! Hz~!, mediante la ecuacién:
F, = 10—0.4(KAB+48.6) (610)

Aunque nuestras cuentas estdn calculadas para la banda K, realizaremos los cdlculos como
si estas fueran en la banda K debido a la pequena diferencia entre las magnitudes en estas
dos bandas. Sabemos que K 45 = K+1.84, entonces como tenemos las cuentas por magnitud
y grado cuadrado, la relacién 6.11 nos da la contribucién I,, (ergem=2s~ ! Hz ! sr—! mag™!)

al EBL por la galaxias de magnitud K.

180

2
> 10~ 0-4(K+48.6+1.84) _ 9 19 » 10-17 . N(K) x 10~ 04K (6.11)
s

N(K) <
Para calcular la contribucién de todas las galaxias, deberemos hacer tres grupos: galaxias
mas débiles que nuestra magnitud limite (K > 21), galaxias observadas en nuestro muestreo
y galaxias brillantes.
Para calcular la contribucién al EBL de las galaxias contabilizadas en nuestro muestreo
deberemos simplemente hacer:

LPSE= =219 x 10717 Y N(K)10704F) = 6.03 x 107 ergem % s Hz sr !
15<K <21
(6.12)
En el calculo de la contribucion de las galaxias con K > 22 consideramos la extrapolacién
a + vK obtenida para log(N(K)) con las cuentas mas débiles que 17.5:

IF=2 =219 x 10717 3 107K 0K Z 919 5 10717100 Y 107K 704K (6.13)
K522 K>22

que converge si v < 0.4. Con los valores a = —0.65 y v = 0.25 de nuestro ajuste, obtenemos:
K222 = 101 x 1072 ergem 25 ' Hz st

Lo mismo para las cuentas més brillantes que K = 15. En este caso consideramos el
ajuste dado por las cuentas completas nuestras y de otros autores, ya que este valor se
obtiene con una mejor estadistica. Consideramos las cuentas hasta magnitud K = 10.

10(770.4)10 _ 10(77(]‘4)15
1—107-04)

LIS =219 x 107710° > 107K704K = 2,19 x 107710
10<K<14
(6.14)
para a = —6.75 y v = 0.60 se tiene: [10SK<14 = 6,50 x 1072 ergem =257 Hz 'sr— 1.

Considerando estos valores, la contribucién total de las galaxias al EBL es 7.69 x 10720
ergem 2s ' Hz 'sr™!, que expresado en vI, resulta 10.5nW m~2sr~!, similar al limite
superior 10.2nW m~2sr~! obtenido por Totani et al. 2001a. Un limite superior a este valor
se puede establecer usando la mayor pendiente obtenida para la parte de magnitudes débiles
cuando consideramos todos los datos (y = 0.29, a = —1.41), con este valor se obtiene
11.70Wm—2sr~ 1.

Nuestras medidas y las de Totani et al. (2001a), cuando se comparan con las medidas
recientes de la luz de fondo extragaldctica en la banda K: viv = 22.4 4+ 6nWm 2sr—!
(Gorjian, Wright, & Chary 2000), 20.246.3 st~ (Wright 2001), muestran que si la pendiente
de las cuentas de galaxias en la parte de magnitudes débiles no cambia, la componente
estelar de las galaxias s6lo da cuenta del 50 % de la EBL en la banda K.
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Tabla 6.5: Cuentas de galaxias en K en el campo Groth

K Raw N ecc Niow Nup  log(N) oy Ou TMS;  TMSy A

1 (2) @ (5) (6) (7 (8) 9 o (1 (12)
14.5 1.0 50.3  1.00 8.6 167.1 1.702 0.766 0.521 1.702  0.306 0.03977
15.0 9.0 452.6  1.00 304.8 659.9 2.656 0.172 0.164 0.143 0.107 0.03977
15.5 9.0 452.6  1.00 304.8 659.9 2.656 0.172 0.164 0.110 0.088 0.03977
16.0 15.0 754.4  1.00 562.0 1004.3 2.878 0.128 0.124 0.113 0.089 0.03977
16.5 38.0 1911.0 1.00 1602.5 2274.4 3.281 0.076 0.076 0.088 0.073 0.03977
17.0 66.0 3320.0 1.00 2912.5 3781.2 3.521 0.067 0.056 0.040 0.037 0.03977
17.5 1254 6308.0 1.00 5745.6 6923.2 3.800 0.041 0.040 0.065 0.057 0.03977
18.0 164.4 8290.0 1.00 7645.0 8987.5 3.919 0.035 0.035 0.046 0.042 0.03977
18,5 236.6 11950.0 1.00 11137.5 13147.0 4.077 0.031 0.041 0.029 0.027 0.03977
19.0 285.3 14620.0 0.98 13656.7 16007.0 4.165 0.030 0.039 0.026 0.025 0.03977
19.5 327.6 17170.0 0.96 16123.0 18634.0 4.235 0.027 0.036 0.029 0.027 0.03977
20.0 4453 27700.0 0.81 26108.0 29725.0 4.442 0.026 0.031 0.049 0.044 0.03977
20.5 521.5 46610.0 0.68 44046.0 49629.0 4.668 0.025 0.027 0.026 0.025 0.03268
21.0 81.5 69130.0 0.68 56650.0 82410.0 4.840 0.086 0.076 0.00345
(2) cuentas brutas de galaxias menos estrellas por intervalo de media magnitud.
(3) cuentas de galaxias corregidas en N mag~! deg™2.
(4) correccién de eficiencia de deteccién efectiva.
(5) limite inferior al 84.13 % de confianza en las cuentas corregidas
(6) limite superior al 84.13 % de confianza en las cuentas corregidas
(8) y (9) limites superior e inferior de del intervalo de confianza 68.27 % para log(N).
(10) y (11) incertidumbre a 1o en la determinacién de la media entre los distintos campos.
(12) Area muestreada en deg?.

Tabla 6.6: Cuentas de galaxias en K en el campo Coppi

K Raw N ecc Nigw Nup  log(N) oy Ou  TMS]  TMSy A

O @ ¢ @ (5) © M B (9 0 an (2
14.5 0.0 0.0 0.0 365.0 ... 0.01022
15.0 2.0 391.2  1.00 139.3 911.2 2.592  0.449 0.367 2.432 0.300 0.01022
15.5 3.0 586.8  1.00 268.4 1161.2 2.769 0.340 0.296 0.372  0.198 0.01022
16.0 9.0 1760.0 1.00 1185.2 2566.4 3.246 0.172 0.164 0.077 0.066 0.01022
16.5 8.0 1565.0 1.00 1024.4 2339.2 3.194 0.184 0.175 0.124 0.096 0.01022
17.0 14.0 2739.0 1.00 2016.7 3685.9 3.438 0.133 0.129 0.247  0.157 0.01022
17.5 18.0 3521.0 1.00 2699.6 4564.0 3.547 0.115 0.113 0.077 0.066 0.01022
18.0 41.0 8020.0 1.00 6773.0 9480.0 3.904 0.073 0.073 0.042 0.038 0.01022
18.5 62.0 12130.0 1.00 10621.0 14223.0 4.084 0.058 0.069 0.079 0.067 0.01022
19.0 71.0 13900.0 1.00 12284.0 16150.0 4.143 0.054 0.065 0.042 0.039 0.01022
19.5 123.0 24340.0 0.99 22162.0 27166.0 4.386 0.041 0.048 0.066 0.057 0.01022
20.0 134.0 29680.0 0.88 27039.0 33073.0 4.472 0.040 0.047 0.055 0.049 0.01022
20.5 154.0 46750.0 0.64 42122.0 52010.0 4.670 0.045 0.046 0.075 0.064 0.01022
21.0 172.0 64090.0 0.53 56558.0 72087.0 4.807 0.054 0.051 0.026 0.025 0.01022

cuentas brutas de galaxias menos estrellas por intervalo de media magnitud.
cuentas de galaxias corregidas en N mag~! deg~2.

correccién de eficiencia de deteccién efectiva.

limite inferior al 84.13 % de confianza en las cuentas corregidas

limite superior al 84.13 % de confianza en las cuentas corregidas

(9) limites superior e inferior de del intervalo de confianza 68.27 % para log(N).

y (11) incertidumbre a 1o en la determinacién de la media entre los distintos campos.

Area muestreada en deg?.

i
i

— =
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Tabla 6.7: Cuentas de galaxias en K en los campos Coppi y Groth

K Raw N ecc Nigw Nup  log(N) oy Ou  TMS]  TMSy A
1 2 3 @ (5) (6) (M (8) (9 (10) (11 (12)

14.5 1.0 40.0 1.00 6.9 132.9 1.602 0.766 0.521 1.602  0.303  0.04999
15.0 11.0 440.1  1.00 309.6 617.2 2.644 0.153 0.147 0.141 0.106  0.04999
15.5 12.0 480.1  1.00 343.6 663.0 2.681 0.145 0.140 0.103  0.083 0.04999
16.0 24.0 960.2  1.00 765.7 1199.2 2.982 0.098 0.097 0.091 0.075 0.04999
16.5 46.0 1840.0 1.00 1569.7 2153.6 3.265 0.069 0.068 0.073 0.063 0.04999
17.0 80.0 3201.0 1.00 2844.0 3600.6 3.505 0.0561 0.0561 0.046 0.042 0.04999
17.5 143.4 5738.0 1.00 5259.5 6258.4 3.759 0.038 0.038 0.062 0.054 0.04999
18.0  205.4 8235.0 1.00 7661.5 8850.0 3.916 0.031 0.031 0.036 0.034 0.04999
18,5 298.6 11980.0 1.00 11263.8 13024.0 4.079 0.027 0.036 0.026 0.025 0.04999
19.0 356.3 14470.0 0.99 13635.5 15666.0 4.160 0.026 0.034 0.022 0.021 0.04999
19.5 450.6 18630.0 0.97 17685.3 19930.0 4.270  0.023 0.029 0.032 0.030 0.04999
20.0 579.3 28100.0 0.82 26723.0 29854.0 4.449 0.022 0.026 0.039 0.036 0.04999
20.5 675.5 46650.0 0.67 44407.0  49269.0 4.669 0.021 0.024 0.024 0.023 0.04291
21.0 253.5 65360.0 0.57 58908.0 72214.0 4.815 0.045 0.043 0.020 0.019 0.01367

2) cuentas brutas de galaxias menos estrellas por intervalo de media magnitud.

3) cuentas de galaxias corregidas en N mag~!deg™2.

4) correccién de eficiencia de deteccién efectiva.

5) limite inferior al 84.13 % de confianza en las cuentas corregidas

6) limite superior al 84.13 % de confianza en las cuentas corregidas

8) v (9) limites superior e inferior de del intervalo de confianza 68.27 % para log(N).

10) y (11) incertidumbre a 1o en la determinacién de la media entre los distintos campos.
12) Area muestreada en deg?.



Determinacion de las masas estelares a
partir de la fotometria:

Descripcion del procedimiento y simulaciones

7.1. Descripcion del procedimiento

La determinacién de la masa estelar de una galaxia estd basada en la comparacién de la
fotometria en varias bandas, con la fotometria sintética calculada con modelos de sintesis
espectral. Los modelos de sintesis espectral nos proporcionan la evolucion temporal del es-
pectro de la galaxia para una determinada funcién inicial de masas (IMF), tasa de formacién
estelar (SFR) y metalicidad (Z). Los espectros resultantes también dependen de la libreria
estelar utilizada. El calculo de las masas estelares consiste en decidir qué espectro se ajusta
mejor a la fotometria disponible, en funciéon de los parametros comentados anteriormente
y de la ley de extincién interna de la galaxia. Por supuesto, el problema desde un punto de
vista tan general es altamente degenerado, y todavia mas si consideramos galaxias que han
podido sufrir brotes recientes de formacién estelar. Por esto deben hacerse restricciones so-
bre estos pardmetros segun el tipo de galaxias que estemos tratando, de manera que fijemos
el mayor nimero de ellos basandonos en estudios observacionales realizados, y dejemos que
el proceso de minimizacién se centre en estimar la masa y la edad.

También hay que destacar que con este método, debido a la degeneraciéon de la que
hablaba anteriormente, no es posible extraer conclusiones particulares para una galaxia,
pero si pueden extraerse consideraciones estadisticas para un determinado tipo de galaxias,
como qué combinacién de parametros produce un mejor ajuste y cudles son las masas
resultantes para las galaxias de la muestra.

7.2. Modelo de ajuste

El célculo de la masa estelar a partir de la fotometria en varias bandas de galaxias
a z intermedio 0.4 < z < 1.2 o alto z > 2.0, es un campo de reciente estudio. Hasta el
momento, exceptuando el articulo de Guzmén et al. (2003), se ha ajustado a la fotometria
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la distribucién espectral de una tinica componente estelar definida por su edad, Z, extincién
y SFR. Como referencia ver los trabajos de Sawicki & Yee (1998), Brinchmann & Ellis (2000)
y Papovich et al. (2001).

En este trabajo, al igual que en Guzman et al. (2003), ajustaremos dos componen-
tes estelares: un brote, que serd la componente joven, donde la formacién estelar sucede
instantaneamente, y un disco con decaimiento exponencial de la formacion estelar que
reproduce la poblacion subyacente. La evolucion temporal de los espectros de ambas com-
ponentes la obtendremos usando el cédigo de sintesis de poblaciones GISSEL96 (Bruzual
& Charlot 1993 y documentacién de GISSEL96). Estos modelos proporcionan la evolucién
temporal del espectro de una galaxia desde t=0 hasta t=20 Ganos en el rango espectral de
91 a 1.6x10° A, para distintas combinaciones de IMF, Z, librerias estelares y SFR. Como
IMF puede tomarse, bien la de Salpeter (1955), bien la de Scalo (1986), con valores de
masas estelar minima y maxima, my = 0.1 y my = 125 My . Para la metalicidad pueden
tomarse los valores Z = 0.0004, 0.004, 0.008, 0.02, 0.05 y 0.1 (correspondientes a 0.02Z¢,
027, 04Z, Zs, 2.5Z¢ v 5Zg). Las librerias estelares disponibles son: El atlas de es-
pectros estelares tedricos recopilados en Lejeune, Buser & Cuisinier (1996), una versién de
la libreria de Gunn & Stryker (1983) recopilada en Bruzual & Charlot (1993) y actualiza-

da para GISSEL96, y esta misma libreria donde la zona espectral entre 3520 y 7400 A se
reemplazé por la de los espectros de Jacoby et al. (1984).

En un primer paso, GISSEL96 da la evolucién temporal de los espectros de un modelo con
una sola poblacién estelar (SSP), esto es, un modelo con un brote de formacion estelar inicial
que posteriormente evoluciona pasivamente. Posteriormente, se consideran los modelos de
SSP para dar la evolucién de los espectros de una galaxia con un SFR(t) especificado.

El programa que hemos disenado ajusta la fotometria en las bandas disponibles a un
modelo de galaxia con dos poblaciones:

e Una poblacién joven, producida por un brote reciente de formacién estelar y repre-
sentada por una SSP. Estos espectros GISSEL96 los da normalizados a 1 M.

e Una poblacion subyacente vieja, generalmente representada por un disco con evolucién
temporal de la tasa de formacién estelar dada por la ecuacién:

U(t) = 7 texp(—t/T) (7.1)

Los espectros considerados para la componente subyacente estan calculados a partir de la
razén de formacion estelar 7.1. En GISSEL96 estos espectros se calculan de la siguiente
forma:

IE(\t) = /0 U(t - s)fr(\, s)ds (7.2)

donde fy(A,t) se calcula para una SSP.

Los espectros de GISSEL96 estan normalizados a 1 M, de gas. Para normalizarlos a 1 M,
de estrellas, en los ficheros que se dan como salida al ejecutar GISSEL96 se proporciona la
masa total en estrellas para cada edad de la poblacién estelar.

7.3. Proceso de ajuste para galaxias LBCGs

Utilizamos una combinacién de pardmetros, IMF, Z y ¥(t) (exponencial con distintos
valores de 7, s6lo para la componente subyacente) con los que creamos, usando GISSEL96,
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los espectros, en funcién de la edad If’\(/\, edady) y I5(A, edads) normalizados a 1 M. Consi-
deramos, también, una funcién de extincién interna para la galaxia que aplicaremos a cada
uno de los espectros. En nuestro cédigo hemos implementado: La ley de extincién Galéctica
de Allen (1976), el ajuste analitico para la extincién Galactica dado en Fitzpatrick (1986),
el ajuste para LMC Fitzpatrick (1986), la extincién para SMC deducida en Prevot et al.
(1984) y Bouchet et al. (1985) y la ley de Calzetti et al. (2000), estos modelos de extincién
han sido obtenidos del cédigo HYPERZ (Bolzonella et al. 2000).

Una vez se han fijado los pardmetros: IMF, Z, SFR(t), ley de extincién y E(B — V),
para el disco y el brote, la busqueda del modelo que ajusta mejor la fotometria consiste en
hallar los valores de: edad de brote (edadp), masa del brote (my), edad del disco (edads) y
masa del disco (my), cuya combinacién produce un espectro sintético (ecuacién 7.3) que al
integrarlo en los filtros disponibles da unas diferencias menores con la fotometria observada.

IS(\) = my - I3(\, edady) + my - I5 (), edads) (7.3)

En el proceso de minimizacién primeramente ajustamos la fotometria disponible a una
Unica poblacién, primeramente un brote y seguidamente un disco. Esto lo hacemos para
considerar los casos en que una sola componente produce mejores ajustes que un modelo
con dos componentes, como sucede, por ejemplo, para galaxias elipticas evolucionadas.
Mostramos como se procederia para el ajuste de un brote, el caso del disco es similar.

Si representamos por P()) la funcién de transmisién de energfa del filtro y por I} ())
el flujo de Vega. El flujo en P calibrado con Vega, de una galaxia, formada en un tnico
estallido de formacion estelar, que estd a desplazamiento al rojo z viene dado por la ecuacién
7.4. El espectro de Vega que usamos es el modelo de atmdsfera para a-Lyrae (extendido al
IR) de Kurucz (1979).

)14 (2 edady ) AdA

b M
P) = 7.4
(P) 4wD§(1+z) fp IV (M)A (7-4)
donde Dy, es la distancia de luminosidad de la galaxia definida en A.3.
Para el proceso de minimizacion escribiremos 7.4 de la siguiente forma:
f2(Pj) = my - Aj(edady) (7.5)

donde el subindice j representa cada uno de los filtros disponibles.

El proceso de ajuste consiste en minimizar la x? entre los flujos observados y los cal-
culados a partir de los espectros para los distintos filtros. Consideramos pesos que vendran
dados por los errores en la fotometria observada. Estos pesos se calculan de dos formas
segin el parametro que se le da al programa:

1. Si al programa le suministramos las magnitudes observadas y los errores en las mismas
Om;, basandonos en la ecuacién 7.6 usamos los pesos 7.7.

op, =0.4- In(10) - Fj - Om; = 0.921 - Fj - oy, (7.6)

Foo1
o0 - 5 1086 (7.7)

OFj ij
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2. Si al programa le suministramos las magnitudes observadas y las magnitudes limite
a una determinada razén S/N en cada uno de los filtros usaremos los pesos:
@ _ L

g Flzm

lim

= 10040 =my) (7.8)

Notar que estas dos formas de calcular el error quedan relacionadas por:
@ _ Iy Ej L))

7 Flm  S/N-op, S/N

Con estos pesos minimizaremos:

Z( o 44 e]f_l;db) )2 (7.10)

J

En el proceso de minimizacién, variamos la edad del brote en el rango edadgnm <
edady, < edad)'®. Para cada valor de edad; tendremos un espectro y el valor de m; que
minimiza la y? es:

Z (72 A; (edadb)/Fj
my = 5 (7.11)
Zj i (Aj(edady)/ F})
el proceso de minimizacién consiste inicamente en comparar las y? resultantes. En cada
paso en edady, calculamos my, los residuos (my - Aj(edady) — F}) y la x*. Consideramos que
la edad y masa del brote son las que producen una menor y2.

Una vez que hemos encontrado, usando modelos de una tnica componente, qué da un
ajuste mejor, si un brote o una poblacién con decaimiento exponencial y cudl es su edad
y su masa, iniciaremos un nuevo proceso de minimizacién en el que buscaremos los valores
de edady, my, edads y ms que nos dan un espectro combinado que minimiza la x? de la
diferencia de los flujos observados y los flujos deducidos del espectro (7.12).

Asi, consideramos los espectros combinados:

JPO) (my - 1§ (125, edady ) +mi - I3 (12, edad ) ) A

S(P;) = 7.12
J5(F) 42 R(tp)2(1 + 2)3 fP()\)I)\ (AM)AdA ( )
que al igual que antes, escribimos de la siguiente forma:
I5(Pj) = my - Aj(edady) + my - Bj(edads) (7.13)
y minimizamos,
my - Ai(edady) + mg - B;(edads) — F; 2
J

J

que da para cada combinacién de edady, y edads el sistema de ecuaciones:

Aj(edady) | 2 A (edady) B, (edad. eda
ZjU?'( J(Fj b)) ngjz i b;ﬂ ( ) [mb}_lz QA(I;[.db)]

J 7
2 A (edad,,) B (edads) 2 (B (edads) 2 Bj (edads)
ZJ % F? Zj 9j F; Z] JF

ms

(7.15)
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que podemos representar como A - m = b, y cuya solucion es:

2
2 Aj(edady) 2 ( Bj(edads) . 2 Aj(edady)-Bj(edads) 2 Bj(edads)
L e D DL G 2.5 F? 20
my = 3 (7.16)

A (edady)\ 2 B;(edads)\ 2 A;(edady)-B; (edads
3, 02 (Aalede) )5~ g2 (Buledads)) —(ijf? i(edady) B ))

J

2
9 Bj(edads) 2 [ Aj(edady) . 2 Aj(edady)-Bj(edads) 2 Aj(edady)
2. 0; —F 2. 9; —F 2.7 F? 2. 7; —F
ms = 5 (7.17)

Ai(edad 2 B(edads 2 As(edady)-B;(edads
3,02 (Auledea))* 5~ 2 ((Balededs) —(Zﬂ? i(edady) B >>

J

El proceso de minimizacién consiste en ir variando edad entre los valores edadg”i” y edady***
y para cada valor de edady, edads entre edad™™ y edad**. En cada paso decidimos y
guardamos los valores que resultan en la minima x?. Asi finalmente nos quedamos con los
valores de edady,, my, edads y ms que nos producen el menor residuo.

Para evitar situaciones no fisicas, en los casos en que alguna de las componentes tenga
masa negativa se considerard que toda masa pertenece a la otra componente, utilizando en
este caso el ajuste dado por 7.11 si toda la masa correspondiese al brote u otro analogo en
el caso de que toda la masa sea del disco. En el caso de que el determinante de la matriz
A del sistema 7.15 sea 0, consideraremos toda la masa en el brote.

7.4. Simulaciones

Para ver cuan bien el programa de obtencién de masas estelares identifica la masa y
la edad de las componentes, brote y subyacente, consideramos catdlogos sintéticos donde
la fotometria de cada una de las galaxias se obtiene convolucionando la funciéon de trans-
misién de los filtros, con una distribucién espectral de energia suma de dos componentes
(brote+subyacente) desplazada adecuadamente en funcién de z. A las magnitudes obtenidas
se les aplican unos errores fotométricos.

En las simulaciones hemos considerado galaxias con las caracteristicas resenadas en la
tabla7.1, que son las del mejor ajuste a las propiedades de la poblacién de LBCGs en
Guzman et al. (2003).

Para las simulaciones hemos considerado galaxias de estas caracteristicas situadas a
desplazamientos al rojo: 0.5, 0.8 y 1.1. Para cada una de las galaxias hemos hecho 100 reali-
zaciones considerando errores fotométricos (el mismo en todas las bandas, por simplicidad):
0.03, 0.06 y 0.10 respectivamente. Las bandas que consideramos son U, B, V, I, K.

Sobre estos catdlogos simulados ejecutamos el programa de calculo de la masa estelar
para recuperar las masas y edades de cada una de las componentes. Como limites inferiores
de las edades de las componentes usamos: 0.01 Ganos para el brote y 0.2 para la subyacente.
El limite superior para la edad del brote al ajustar dos componentes lo establecemos en
0.5 Ganos. Para la componente subyacente y en el ajuste de una tnica componente hemos
usado un limite superior para la edad que viene dado por la edad que tendria la galaxia
a desplazamiento al rojo z si se formo a zfory, = 4, considerando la cosmologia estdndar
Hy = 70kms~'Mpc, Qar = 0.3, Q) = 0.7. Como se explica en A.4, esta edad méxima
vendra dada por la ecuacion 7.18,
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Tabla 7.1: Propiedades del modelo que mejor ajusta a la poblacién de LBCGs referidas en Guzmaén et al.
(2003).

Propiedad Valor

IME ... Salpeter 1955

Limites inferior, superior de masa 0.1, 125 Mg
EB-V).oo 0.5 mag

Ley de extincién................. LMC

Metalicidad ..................... 0.4 Zg

SFR (pob. subyacente) .......... 7 = 1.0 Gartios

SFR (brote) .........cocoviienn.. Instantdnea

Edad media pob. subyacente. . ... 1093 afios (rms = 0.7 dex)
Edad media brote ............... 107! afios (rms= 0.7 dex)

Fraccién de masa media del brote 9% (rms=30%)
Masa estelar media de la galaxia. 9.7dex (rms=0.7 dex)

L Zform dz : Q # 0
Ho fz 1+z 14+2Q0)(14+2)2—Qp2(2+2 S1 3%k

edadmaiﬂ(’z) = L foorm ( i )\/( —SZ Iw)( * ) . ( * ) Si Q — 0 (718)
Ho Jz (1+2)\/QA4(1+Z)3+QA k

Hay que destacar que en cada ejecucién del programa sélo se ajustan la edad y la masa de
las componentes, de manera que quedan fijos cada uno de los otros parametros indicados en
la tabla 7.1. Variando en cada ejecucion las caracteristicas del modelo para la recuperacién
podemos estudiar que influencia tiene cada uno de los pardametros en la recuperacion de
la edad y la masa de las componentes. En los siguientes apartados se estudia como varia
la recuperacién de las edades y masas de las componentes, cuando en cada realizacién
variamos uno de los pardmetros del modelo dejando los otros como en la tabla7.1.

Extincién El efecto de la extincién es restar flujo UV al espectro de la galaxia. En la
figura 7.1 se representan respectivamente de arriba a abajo y de izquierda a derecha: la edad
frente a la masa del brote, la edad de la componente subyacente frente a su masa, y la edad
del brote y de la componente subyacente frente a la masa total.

Respecto a la variacién de la edad del brote con la extincién Ay, se encuentran edades del
brote mas jévenes al aumentar la extinciéon. Esta degeneracion, entre edad de la componente
joven y extincién por polvo es mas acusada para galaxias a z ~ 3, como se explica en Sawicki
& Yee (1998) y Shapley et al. (2001), donde es dificil, con sélo colores del UV y visible en
reposo, distinguir entre la SED de galaxias jévenes (< 30 Manos) muy afectadas por polvo
y la SED de galaxias que han estado formando estrellas en una mayor escala de tiempos
(~ 1 Ganos) pero menos enrojecidas. Apreciamos también que la masa del mismo, salvo en
el caso de no extincién, tiende a decrecer conforme aumenta la extincién. Se observa una
cierta degeneracion entre la edad y la masa del brote para el caso de extinciéon Ay = 1.55.
Para la componente subyacente también vemos degeneracién entre edad y masa, aunque la
correlacion de los puntos es menor, y que con el aumento de la extincién en el modelo se
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recuperan masas y edades menores. Hay que decir que para el modelo con mayor extincion
(Ay = 2.15) el limite inferior que ponemos en la edad del brote, hace que el ajuste mejor
se produzca con un solo disco més joven y menos masivo.

A pesar de la degeneracién existente, la masa estelar total de la galaxia se recupera bien
al usar la ley y valores de la extincién correctos. A medida que disminuimos la cantidad de
extincién, respecto del valor real, se recuperan brotes y componentes subyacentes mas viejos
y masivos lo que hace aumentar considerablemente la masa estelar total. Cuando no se usan
los valores adecuados la x? aumenta ostensiblemente. Esto es debido a que, a pesar de la
degeneracién existente entre edad y extincion, en nuestro caso, donde estamos interesados
en galaxias entre 0.5 < z < 1.1, hay una caracteristica espectral, el “corte de Balmer”
(A = 3648 A) que es sensible a la edad de las poblaciones con formacién estelar intensa
(Bruzual & Charlot 1993; Shapley et al. 2001), para el rango de z considerado el “corte de
Balmer” esta entre los 5470 y 7660 A y queda bien muestreado con el juego de bandas que
estamos considerando. Cuando todos los pardmetros salvo el valor de Ay = R- E(B —V)
se mantienen como los del modelo, la x? media de las 100 simulaciones de la galaxia puesta
a z = 0.5 vale: x> = 155.6 cuando no aplicamos extincién, x? = 50.2 si Ay = 0.65, x> = 5.8
con Ay = 1.25, x> = 1.2 con Ay = 1.55, x> = 81 con Ay = 1.85 y x2 = 35.0 con
Ay =2.15.
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Figura 7.1: a) Recuperacién de la edad y masa de las componentes y de la masa total de 100 realizaciones
de la fotometria en las bandas U, B,V, I, K de la galaxia de la tabla7.1 puesta a z = 0.5 con error en la
fotometria = 0.03 en todas las bandas. La estrella en negro localiza a la galaxia inicial. En la recuperacién
se emplean los mismos valores que en el modelo, variando los valores de Ay = R - E(B — V) para la ley de
la LMC: azul sin extincién, verde Ay = 0.65, rojo Ay = 1.25, magenta Ay = 1.55, azul celeste Ay = 1.85
y negro Ay = 2.15. Las barras de error representan la rms en cada uno de los ejes. b) igual que en a) para
las 100 realizaciones de la galaxia de la tabla7.1 puesta a z = 1.1 y con errores fotométricos = 0.10 en las
bandas U, B, V, I, K.

Comparando las figuras 7.1a y 7.1b, vemos que al aumentar el desplazamiento al rojo de
la galaxia, lo que implica un aumento en los errores fotométricos, aumenta la incertidumbre
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en la determinacién de la masa total de la galaxia, ver tabla7.2. Esto es debido a que a
medida que nos alejamos en z vamos perdiendo informacién de la zona roja del espectro, por
ejemplo, la banda U estd centrada en 3650 IOA, estaria observando A = 2430, 2030 y 1740 A
a z=0.5,0.8 y 1.1, mientras que la banda mas roja K(22240 A) observaria a 14830, 12360
y 10590 A.
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Figura 7.2: a) Leyes de extincidn, indican la extincién por longitud de onda observada que tendria una
galaxia a z = 0.8, para Ay = 1.55. b) Espectro resultante tras aplicar las distintas leyes de extincién, con

Ay = 1.55, a la galaxia modelo (tabla7.1). En la parte de abajo de la figura estdn las FWHM de los filtros
UB,V.1,yK.

Respecto a la ley de extincion, esta nos va a afectar a la componente joven que es la que
aporta la mayor parte del flujo en los filtros azules. En la figura 7.2a vemos que, para un
mismo valor de Ay, la ley de Calzetti et al. (2000) extingue menos el flujo UV en reposo.
Por eso la componente joven recuperada con esa ley es mas vieja, véase figura 7.3. Las leyes
asociadas a la Via Lactea y a la LMC son muy similares en todas las longitudes de onda
y por eso los resultados para estas dos leyes son muy semejantes, los valores para la masa
total media obtenidos con ambas leyes difieren menos que un factor 1.8 con incertidumbres
similares en su determinacién, ver tabla7.3. La ley considerada para la SMC, obtenida de
Prevot et al. (1984) y Bouchet et al. (1985), conlleva una mayor extincién en el UV y asi se
recuperan brotes mas jévenes, esto se aprecia muy bien en la figura 7.3b, donde tomamos
108 afios como limite inferior para la edad del brote.

Historia de formacién estelar Para estudiar cémo influye la historia de formacién es-
telar (SFH) en la masas estelares recuperadas, variamos tinicamente la escala de tiempos de
formacion estelar (1) de la componente subyacente en el modelo que usamos para recuperar
la masa estelar. Los demds pardmetros quedan como los de la tabla7.1. En la figura7.4 se
representa las masas estelares recuperadas para las 100 realizaciones de la galaxia modelo
a z = 0.5 cuando usamos los valores 7 = 0.5, 1.0, 3.0, y 7.0 Ganos en la recuperaciéon. En
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Figura 7.3: a) Igual que en la figura 7.1a pero variando la ley de extincién: azul LMC, verde MW, rojo SMC
y magenta Calzetti et al. (2000). b) lo mismo que en a) para la galaxias a z = 0.8, cuando consideramos
10° afios como lfmite inferior para la edad del brote.

la tabla 7.4 vemos como la variacion de 7 tiene poca influencia en las edades y masas este-
lares de las componentes. Las rms de estos valores para las 100 realizaciones son también
muy similares. La masa estelar recuperada varia menos que un factor 1.1 entre los distintos
modelos usados. La x? media de los ajustes es practicamente la misma para los diferentes
modelos, su valor para la galaxia modelo puesta a z = 0.5 es respectivamente: 1.22, 1.24,
1.29 y 1.34, para 7 = 0.5, 1.0, 3.0, y 7.0.

Al igual que en el caso de la extinciéon al aumentar el desplazamiento al rojo donde
colocamos la galaxia, aumentan ligeramente las incertidumbres en la determinacién de la
masa estelar.

Metalicidad El efecto de la metalicidad es que al aumentar esta se introducen lineas de
absorcién en la parte azul del espectro, y el flujo eliminado aparece en la parte roja, o sea
reproduce una poblacion mas vieja: la famosa degeneracién edad-metalicidad. Esto es mas
evidente en el caso de poblaciones jovenes, véase la figura 7.6.

Para estudiar la variacién de la edad y masa de las componentes con la metalicidad,
lo mismo que en los casos anteriores, mantenemos fijos todos los parametros de la galaxia
modelo salvo Z, para la que usamos los valores: Z = 0.02Zq, Z = 04Z, v Z = Zg.
De la figura7.5a podemos destacar que conforme la metalicidad es menor se tienden a
recuperar componentes subyacentes con masas estelares mayores. Especialmente en el caso
de la componente subyacente se observa una clara degeneracién entre Z, edad y masa, que
lleva a obtener valores para la edad y la masa mayores cuando la metalicidad es menor.

En la figura 7.6 se representan los espectros de ambas componentes dejando fijos todos
los pardametros de la galaxia modelo a z = 0.8, salvo la metalicidad. Vemos que en el caso
de Z = 0.02Z, el flujo en la banda K es menor que en el caso de la galaxia modelo
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Figura 7.4: Como en la figura 7.1a variando en este caso la escala de tiempos de formacién estelar (7): azul
7 = 0.5 Gafios, verde 7 = 1.0 Ganos, rojo 7 = 3.0 Ganos, magenta 7 = 7.0 Ganos.

(Z =0.4Z), tanto para el brote, como para el disco. Para conseguir un mayor flujo a estas
longitudes de onda es necesario aumentar la masa y edad de la componente subyacente que
es la que hace mayor contribucion. Para el caso en que la metalicidad es mayor, Z = Zg
tenemos el efecto contrario, si consideramos un brote de la misma edad que para la galaxia
modelo, el flujo en el infrarrojo es mucho mayor. Por esto, es necesario considerar brotes
més viejos y menos masivos.

Para el caso de Z = Zg, el considerar 107 afios como limite inferior de edad para
el brote, hace que la componente subyacente deba ser mdas joven y menos masiva que si
consideraramos el limite en 10° afios, donde el efecto de la metalicidad alta del modelo se
compensa usando brotes méas jévenes y menos masivos junto con componentes subyacentes
algo més jévenes que la original, pero de masa similar. Esto se aprecia en la figura 7.5b.

Al contrario de lo que ocurre con la extincién, donde a pesar de tener un aumento
considerable en la masa estelar recuperada al considerar valores menores de la extincién,
obtenemos valores mucho mayores para la x? a medida que nos alejamos de los valores
reales de la extincion, en este caso, la degeneracién entre metalidad edad y masa no viene
acompanada de un cambio sustancial en los valores de la x2. Para el caso de la galaxia
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modelo situada a z = 0.8 tenemos valores de la x? media de 4.73, 1.61 y 1.68 para Z =
0.02Zg, Z = 04Z5 y Z = Zg. Sin embargo, la masa estelar difiere en un factor 3.2, 1.0
y 0.4 del valor real. Este hecho implica que cuando vayamos a tratar con catdlogos de
fuentes reales el valor considerado para la metalicidad va a ser un factor importante que a
ser posible debemos ajustar en base a estudios espectroscépicos, para que afecte lo menos
posible a los valores estimados para las masas estelares de las galaxias.
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Figura 7.5: a) Como en la figura 7.1a pero variando la metalicidad (Z): azul Z = 0.02Z¢, verde Z = 0.4Z
y rojo Z = Z. b) lo mismo que en a) pero usando 106 afios como limite inferior de edad para el brote.

Funcién inicial de masas Para estudiar cémo afecta el cambio de la IMF a las masas
estelares, consideramos las IMF de Salpeter y de Scalo, ambas con limite inferior de masas
Mpmin = 0.1 Mg y limite superior My, = 125 Mg. El cambio de M,,;, afecta en gran
medida a la masa estelar. Debido a la forma de la IMF, un valor menor de M,,;, conlle-
va un mayor numero de estrellas poco masivas, que no contribuyen apreciablemente a la
luminosidad de la galaxia mientras que aumentan considerablemente su masa.

En la figura 7.8 se representan los valores de masa y edad de las componentes cuando
todos los pardmetros en la recuperacién son los de la tabla7.1, salvo la IMF que es, bien
Salpeter (1955) en azul, bien Scalo (1986) en rojo. Se observa cémo los brotes son en media
més masivos usando la IMF de Scalo en un factor: 2.60, 2.22, 1.84 para la galaxia modelo
a z=0.5,0.8 y 1.1. Esto se debe a que la IMF de Salpeter tiene mayor nimero de estrellas
de los tipos B0-B5, con masas entre 6.5 y 16 M y luminosidades entre 6000 y 16000 L),
que son las que dominan el flujo en las bandas azules para 10 < edad, < 100 Manos, ver
figura 7.7. Sin embargo, las masas de las componentes subyacentes son similares y, debido
a que esta domina la masa del sistema, la masa estelar total media solamente difiere en
factores: 1.26, 1.21 y 1.18. La x? media es practicamente la misma para los dos casos, con
valores 1.24 en el caso de usar la IMF de Salpeter y 1.27 con la IMF de Scalo para la galaxia
modelo a z = 0.5.
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Figura 7.6: Espectros obtenidos para las componentes de la galaxia modelo a z = 0.8: a) brote y b) sub-
yacente, variando la metalicidad. Los colores se corresponden: azul Z = 0.02Zq, verde Z = 0.4Z y rojo
Z = Zy. En la parte de abajo de las figuras se representa el FWHM de las bandas U, B,V,I y K.
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Figura 7.7: Funciones iniciales de masas usadas en el cédigo de Bruzual & Charlot (1993).

Como conclusiéon podemos decir que un cambio en la forma de la IMF nos introduce una
variacion sustancial en la masa estelar del brote, pero no modifica ni la edad del brote ni
los valores de masa y edad de la componente subyacente, de manera que a la masa estelar
total, dominada por la masa de esta ultima, no le afecta apreciablemente el cambio en la
IMEF. Todo esto suponiendo que no modificamos los limites M v Mmaz-
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Figura 7.8: Como en la figura 7.1a pero variando la IMF: en azul Salpeter y en rojo Scalo. Para ambas los
limites inferior y superior de masa son Muin = 0.1 Mo ¥y Mmaz = 125 Mg .

7.4.1. Mejora en la determinacion de las masas estelares al aumentar el niimero

de bandas

Para estudiar cémo mejora la determinacién de las masas estelares al aumentar el nime-
ro de bandas, hemos estimado las masas de las 100 realizaciones de la galaxia modelo a
z=0.5, 2=0.8y z=1.1, anadiendo a las bandas con las que contamos, U BV I K, prime-
ramente la banda J y luego la banda H. Como puede verse en la figura 7.9 y en la tabla 7.7,
los resultados obtenidos tras introducir méas bandas, J y H, no mejoran sensiblemente con
respecto a los obtenidos con el juego de bandas inicial (UBVIK). En Gil de Paz & Madore
(2002) se representa el error en la relacién masa luminosidad en la banda K en funcién de
los otros pardametros (7, E(B—V), edad y Z), y se muestra que para galaxias a z intermedio
0.7 < z < 1.4 no se produce una mejora sustancial al incorporar las bandas J y H al juego
UBVIK. Sin embargo, hay que notar que al tener fotometria en mas bandas, aunque en
alguna de estas se produzca un valor poco probable, las otras bandas restringen la posible
variacion de la solucién. Esto nos indica que en caso de trabajar con catilogos de objetos
reales, en los que sélo contamos con una Unica realizacién de la fotometria de cada galaxia,
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es interesante contar con el mayor nimero de bandas posible de manera que un error al
estimar la magnitud de una galaxia en un filtro afecte en menor grado a la estimacién de
su masa estelar.

En la figura 7.10, donde se representan los espectros asociados a los mejores ajustes de 4
realizaciones de la galaxias modelo a z = 0.8, vemos como las diferencias entre los modelos
empiezan a ser mas prominentes en la parte del infrarrojo cercano y se hacen mucho mayores
en el infrarrojo medio y lejano. Al aumentar el z de la galaxia, la informacién acerca de su
espectro que nos proporciona un determinado juego de bandas se concentra cada vez mas
en la zona de visible y UV del espectro en reposo. Debido a la formacion estelar intensa
que tienen las LBCGs se enmascara la evidencia de generaciones anteriores de estrellas.
Es debido a esto que, al tratar con galaxias a z intermedio (0.4 < z < 1.2), sea necesario
contar con fotometria precisa en bandas de NIR. También se aprecia en la figura7.10 la
relevancia que tendran para estos trabajos los datos que se obtendrén con Spitzer/IRAC en
el rango de 3.6 a 8.0 um y a longitudes de onda 24, 70 y 160 um con Spitzer/MIPS. Estos
datos seran todavia de una mayor importancia para restringir las soluciones de las masas
estelares de Lyman Break Galaxies a z ~ 3 donde la banda K (2.2um) estd observando la

banda V (5500A) en reposo.
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Figura 7.9: Como en la figura 7.1, para la galaxia a z = 0.8, pero ahora aumentando el nimero de bandas
que se usan en la estimacién de las masas estelares. Como modelo para la recuperacién se usa el mismo de
la tabla7.1. Los colores se corresponden con los juegos de bandas: azul UBVIK, verde UBVIJK y rojo
UBVIJHK.
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Figura 7.10: Espectros combinados que mejor ajustan a la fotometria en U, B,V,I y K de 4 realizaciones
distintas de la galaxia modelo a z = 0.8. Se muestran las edades y masas que en cada caso se recuperan
para las dos componentes. Las barras de error verticales son los errores fotométricos, y las horizontales se
corresponden a la FWHM de cada filtro.
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Tabla 7.2: Valores medios de x?2, log M, log edady, log MY, log edads, log M} obtenidos en la recuperacién
de la masa y edad de las componentes de las 100 simulaciones de la galaxia modelo situada a z = 0.5,
z=0.8y z = 1.1. En la recuperacién se utilizan los mismos valores que en la tabla 7.1, salvo el valor de Ay .

x> log My log ey, log M} log es log M}
modelo 8.700 7.114 9.700 9.300 9.740
z=20.5
no ext 155.6421-21  8.2693-957  8.0259:981  10.0693-339  9.8298:999  10.0769-32S

Ay =065 50171293 8.7170-24%  7.8100:272  10.1373:937  9.8298:900  10.1550-925

Ay =1.25 5.843-32 8.9920-051  7.5429-952  9.9899-940  9.8269:99%  10.0329-933
Ay =155  1.24378 8.7569:239  7.1580-127  9.7093-117  9.4103-39%  9.7633-1iL
Ay =185 807492 8.9053-93¢  7.0208:999  9.6633:178  9.5110-22%  9.7373-138

Av =215 3003 0.000R 0.000R 000Gz Teoody  oa9ngs

z=0.8

no ext 78411479 7.8630:372 81230177 9.9980-023  9.6993:099  10.0019:933

Ay =0.65 3411923,  8.7779:173  7.9850-131  10.0048:383  9.6993-998  10.0348:9%8

Ay =125 604343 89783190 75620995 9.9170:088  9.6970:993  9.9683:070
Ay =1.55 1.611-92 87900244 7.1943-212  9.6599-218  9.4130-246  9.7520-173

— 4.0 0.020 0.000 0.172 0.264 0.150
Ay =185 722490 89220020 7.0200:999  9.6149472  9.4179:26%  9.6920-159

Ay =225 2342833 0.0008:909 0.0000-008  9.1430:04%  7.4773:982  9.1438:04%

z=1.1
no ext 4011138 9.4620-099  8.8579:090  9.7718:923  9.5743-800  9.768)-023
— 4.95 0.329 0.293 0.064 0.004 0.055
Ay =065 991397 83460327  7.7330293  0.9639081  9.5710-994  9.9800-95%
Ay =125  2.821%3 8.7689:28¢  7.4710-319  9.780%-371  9.4673:1%%  9.8533-137
Ay =1.55 2.005:28 8.8093-2238  7.3279:S81  9.6319:231  9.2633-26%  9.7289-199
Av =185 380331 89430083 70290003 94040330 9162095  9.57204%8

Ay =215 75039 0.0003-399  0.0003:09%  9.0938:972  7.3813:122  9.0930-072
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Tabla 7.3: Igual que en la tabla 7.2 pero variando la ley de extincién.

X2 log My log ey log M} loges log M[

modelo 8.700 7.114 9.700 9.300 9.740
z=0.5

cal 44381933 94200983 79950113 91403738  8.9450ER  9.7133372

MW 3.772:39  8.7059:959  7.0348:30%8  9.8900-131  9.5670-129  9.9199123

SMC 5.623-3%  8.7743-01%  7.0228:989  9.757%:13%  9.5943-15%  9.8028:13%

LMC 1.24378 87563239 7.1588-4%7  9.7003-117  9.4109-3%%  9.76381i1
z=0.8

cal 3177708, 9.4319:993  7.9908-197  9.0439-892  9.0949-693  9.7819:294

MW 208598 8843043 779539 9.7543:456 95550437  9.8350:33%

SMC 42.10913  8.8093-012  7.0209-339  9.8018:975  9.6943-99%  9.8449-3¢8

IMC 161493 8790034 7194932 9.6599%15  9.4133348  9.7520.473
z=1.1

cal 19.788-32  9.0173:28%  7.6863:387  9.7413193  9.3173:121  9.8758:13%

MW 3.013-87  8.7639:208  7.1718:893  9.7620:122  9.4170-130  9.8078:137

SMC  73.48[94 88420833 7.0200985  9.730343]  9.519098  9.781831

LMC 2.00528  8.8099235  7.3270-851  9.6310-231  9.2630:296  9.7280-199
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Tabla 7.4: Como en la tabla 7.2 variando la SFH.

x2 log My log ey log M} loges log M}
modelo 8.700 7.114 9.700 9.300 9.740
z=0.5
=05 122375 87798212 7.1610193 9.6943:122 93218352 9.7520-123
=10 124375 87569239 7.1580-137  9.7099-117  9.4108:39F  9.7630-1iL
=30 129372 87279237 7.1538:1%% 9.7260-122 9.5310:232  9.7798:197
T=70 131355 87063335 746313 9733083 95919198  9.78531%8
z=0.8
=05 16139 88069337 7.1943-212 9.6599:212  9.3408:23%  9.7503-183
=10 1.61192 87909241 7.1948:212 96590218  9.4130-216  9.7520.173
T=30 L7T2AR s744338 779037 9654033 94943151 9.7463434
=70 182314 87268389 7.1860315 9.6410:198  9.5208:152  9.7360:339
z=11
=05 197128 88129239 7.3160:38¢ 9.6290-212  9.2180-297  9.7350:219
T=10 20052 88093335 73270850 9631031  9.2639208  9.72831%0
=30 214337 87718398 7.3260721 9.6033:212 9.3088:23% 9.7073-153
=70 22234 87428331 7.3150-718  0.6020:19%  9.3238-237  9.6930-113
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Tabla 7.5: Como en la tabla 7.2 variando la metalicidad (Z).

X2 log My log ey log M} loges log M}
modelo 8.700 7.114 9.700 9.300 9.740
z=0.5
Z=0.02Zn 22.065if 8.6569:992  7.0203-920 10.3703-31  9.8299:39%  10.3783-3i1
Z=04Zg 1.243-78  8.756-289  7.15884%7  9.7098117  9.4103:39F  9.763)-1it
7=7y 346397 84930993 723078 9332005 84393935 9.443302)
z=0.8
Z=0.02Zy 4.73%27¢  8.6708:361  7.0613-3%3  10.2353-035  9.6903:9%%  10.2479-332
Z=04Zg 1.613-92  8.7900-24%  7.1948212  9.6598-218  9.4130-23¢  9.7520-173
Z=12s LosLl 86210498 74470894 91830310 sA63QITT  9.3679052
z=1.1
Z=0.02Zo 284377 8.6908-240  7.1393-275  10.0613-95%  9.5243:24%  10.0879-9%8
Z =0.4Zg 2.00328  8.8098:3%5  7.3270:851  9.6310:231  9.2630:29¢  9.7280-199
7=7y 22148 s7T20B TSRS 01200283 542043 9340014
Tabla 7.6: Como en la tabla 7.2 variando la IMF.
X2 log My log ey, log M} loges log M}
modelo 8.700 7.114 9.700 9.300 9.740
z=0.5
sp 124978 87632 TAs8QATT 97000117 94100398 9.763913
sc L2988 9a7I10%  Tasegi0t  9.7sTRSE 9641318 9.86200%8
z=0.8
sp L1493 8790334 71940312 96500318 9.4133316  0.7529173
sc 1.74139%  9.1373-130  7.1279-145 9.7208:103  9.5420-135  9.8359-072
z=11
sp 20012 88090335 73273995 9.6310%31 92630208  9.72801%0
21113 90743185 71043339 9.6900:123 93903357 9.79930%
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Tabla 7.7: Resultados del andlisis de las masas estelares al aumentar el nimero de filtros. Los pardmetros
que se usan en la recuperacion son los de la galaxia modelo.

x> log My log e, log M} loges log M}
modelo 8.700 7.114 9.700 9.300 9.740
z=0.5
UBVIK 1.24378  8.7569:239  7.1580-137  9.7099-117  9.4108:391  9.7630-1i%

UBVIJK 1.069-50  8.7673-222  7.1659:157  9.6950:128  9.4053-25¢  9.7553-129

UBVIJHK 1.01:8¢  8.7683-233  7.1650-174  9.6930:125  9.3980-267  9.7533-11%

z=0.8

UBVIK 1.611-92 87900241  7.1949:212  9.6598:218  9.4130-21¢  9.7523-173
UBVIJK 1.309-78  8.8030-212  7.2029:213  9.6530:2L7  9.4230-219  9.7463-178

UBVIJHK 1.229-§5 8.8003-2i8  7.2079-237  9.6450:298  9.3990-241  9.7453-178

z=1.1

UBVIK 2.003-2%  8.8099:235  7.3273-851  9.6319-231  9.2630:265  9.7280-199
UBVIJK 1.449-79  8.7903-263  7.3039:535  9.6208:238  9.2373-2T¢  9.7203-233

UBVIJHK 1.299-88 87773285  7.2909:$5>  9.6133:214  9.2180-28%  9.7113-182
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7.5. Simulaciones variando todos los parametros

En la seccién anterior hemos estudiado el comportamiento de la recuperacién de las
masas estelares y las edades de las componentes al variar cada uno de los pardametros iniciales
del modelo, dados en la tabla 7.1. En esta secciéon vamos a ver ctian bien se puede recuperar
el modelo con el que se simularon las galaxias, y sobre todo su masa estelar, cuando varian
todos los pardmetros. También estudiaremos la correlacién existente entre los diferentes
parametros de los modelos. Para hacer esto, primeramente, creamos un catalogo de distintas
realizaciones de la galaxia modelo puesta a z = 0.5, 0.8 y 1.1. En cada desplazamiento al
rojo hacemos 100 realizaciones de la galaxia considerando los errores fotométricos dados en
la tabla 7.8. Estos errores los obtuvimos a partir de simulaciones que cuentan con el ruido
foténico producido por la fuente y el fondo de cielo.

Tabla 7.8: Errores fotométricos considerados para la galaxia modelo puesta a z = 0.5, 0.8 y 1.1.

z AU AB AV Al AK

0.5 0.05 0.02 0.02 0.01 0.04
0.8 0.20 0.10 0.08 0.04 0.12
1.1 029 029 024 0.10 0.24

Sobre este catdlogo ejecutamos el programa de determinacién de masas estelares varian-
do los pardametros del modelo con el que recuperamos la edad y masa de las componentes.
En la recuperacion usamos los 696 modelos dados por todas las combinaciones posibles de
los valores de los pardmetros indicados en la tabla 7.9. Al ejecutar el programa establecemos
un limite maximo en la edad de las poblaciones estelares dado por la edad que tendria, al
z de cada caso, una galaxia que se formé a zf,, = 4. Para la componente subyacente
consideramos 0.2 Ganos como limite inferior de edad.

Tabla 7.9: Rango de variacién de los parametros de los modelos usados en la recuperacion de la masa estelar.

Propiedad Valores

IMF Salpeter (1955), Scalo (1986)

Ay 0.35,0.65,0.95,1.25,1.55,1.85,2.15

Ley de extincién sin extincién, MW, LMC,SMC,Calzetti et al. (2000)
Metalicidad 0.02Zg, 0.4Z, Zg

SFR (pob. subyacente) (7) 0.5,1.0,3.0,7.0 Ganos

SFR (brote) Instantdnea

En el analisis de los resultados procedemos de la siguiente manera: Para cada una
de las galaxias modelo, a z = 0.5,0.8 y 1.1, tenemos las 100 realizaciones obtenidas de
aplicar los errores fotometricos de la tabla 7.8 a las magnitudes calculadas sintéticamente.
Asi tenemos 100 soluciones distintas para cada combinacién de pardmetros que usamos en
la recuperacién de la masa estelar. Para cada una de esas 696 combinaciones de pardmetros
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obtenemos un valor medio y una dispersién para los valores de x2, log(edady), log(my),
log(edads), log(ms) y log(m;) obtenidos de las 100 soluciones. Al hacer el célculo de la
media y de la desviacién estandar no contamos con los 10 valores que producen una mayor
x? ni con los 10 que dan una menor x?, de esta manera evitamos posibles soluciones con
ajustes demasiado malos o buenos que podrian hacer variar sustancialmente los valores de
las masas y sobre todo las edades de las componentes. En la figura 7.11 mostramos la x>
del ajuste frente a cada uno de los pardmetros, con esto vemos qué parametros quedan
descartados pues usandolos aumenta la x? independientemente del valor que tomen los
demas.

En la figura 7.11 vemos, por ejemplo, que los modelos con menor x? tienen Ay = 1.55.
La ley de extincién de la LMC produce los mejores ajustes. Sin embargo, cuando no se
aplica extincién o se usa la ley de Calzetti et al. (2000) la x? es mucho mayor. En cuanto a
la IMF se obtienen ajustes buenos, tanto con Salpeter, como con Scalo, lo mismo ocurre con
la escala de tiempos de formacién estelar de la poblacién subyacente. Para la metalicidad
vemos que los mejores ajustes se obtienen con la metalicidad usada para crear la galaxia
modelo Z = 0.4 Z, o superior (Z = Zg). En el 1ltimo panel tenemos representada x? frente
a la masa estelar, se observa que esta, con los mejores modelos, se encuentra dentro de un
factor 2 del valor simulado 5.5 x 10 y que la mayoria de modelos tienden a sobrestimarla.

Para ver como se recupera la masa estelar, en la figura 7.12 se representa la masa estelar
frente a cada uno de los parametros del modelo. Los distintos colores en esta figura repre-
sentan valores de la y? cada vez menores: negro para x> < 5.41, azul para x? < 3.84, verde
para x? < 2.71 y rojo para x? < 1.64, que se corresponden con niveles de confianza del
2%, 5%, 10%, y 20 % para la distribucién y?. Fijandonos en los modelos que dan menor
x?2, vemos que los valores de 7 y de la IMF tienen poca influencia en el valor de la masa
estelar. Sin embargo, si que se observa una disminucion en la masa estelar al aumentar
la metalicidad. En lo que concierne a la extincién, de las figuras se deduce que la ley de
extincién se determina muy bien en base a los ajustes y que considerando solamente los
puntos con 2 < 1.64 la masa aumenta al aumentar el valor de Ay, aunque esta tendencia
cambia al considerar peores ajustes.

Para medir exactamente la influencia que tiene cada parametro en la masa estelar re-
cuperada consideramos los coeficientes de correlaciéon de Pearson calculados para los 50
modelos con menor x2. Para z = 0.8 y 1.1 estos valores son muy similares a los obtenidos
si se toman los modelos con x? < X72nin + 1. En el caso de z = 0.5 hay sélo 16 de los 696
modelos que satisfacen x? < x2,, + 1y por tanto los valores de los coeficientes de corre-
lacién obtenidos con estos no son muy realistas debido a la poca variacion que se da entre
los parametros.

Los valores de los coeficientes de correlacion para la galaxia a z = 0.5, 0.8 y 1.1 se
presentan en la tabla 7.10. En esta tabla vemos que la IMF y la ley de extincién tienen poca
influencia en la masa estelar, aunque la IMF si influye a través del limite inferior de masas
que aqui consideramos constante. La metalicidad es la que més va a afectar la determinacién
de las masas estelares debido a la fuerte correlacién entre estos pardmetros, igualmente, la
cantidad de extincién, Ay, también afecta a la masas estelares, especialmente en los z més
altos, produciendo que la masa estelar aumente al disminuir la extincién, esto también lo
observabamos en la tabla 7.2.

Los valores de la escala de tiempos de formacion estelar de la poblacién subyacente,
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Figura 7.11: Gréficas de x? frente a cada uno de los pardmetros: Ay, ley de extincién (1=sin extincién,
2=MW, 3=LMC, 4=SMC, 5=Calzetti), IMF (1=Salpeter, 2=Scalo), 7, Z y masa estelar. En la parte
superior de cada figura se representan aquellos valores que dan una mejor x? las lineas continuas son para
los que la probabilidad que una ditribucién de x? supere el valor es del 5% (azul), 10% (verde) y 20 %
(rojo).
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Tabla 7.10: Coeficientes de correlaciéon de Pearson entre la masa estelar recuperada y cada uno de los otros
pardmetros. Se consideran los 50 modelos con menor 2.

z Plog M*.Z Plog M*,SFR Plog M* IMF Plog M*, AV Plog M*,LE

0.5 -0.54 -0.31 0.03 -0.26 -0.03
0.8 -0.46 -0.25 0.34 -0.28 0.16
1.1 -0.62 -0.35 0.15 -0.41 0.09

7, no cambian significativamente la masa estelar. La aparente correlacién entre 7 y la
masa estelar disminuye considerablemente a z bajo cuando se consideran los modelos que
presentan mejores ajustes, por ejemplo considerando sélo los modelos con x? < X72nin +1,
los coeficientes de correlacion valen: 0.03, —0.23 y —0.28 respectivamente para la galaxia
a z = 0.5,0.8 y 1.1. La correlacién 7 — M™* a z mayores, se debe a que el limite superior
para la edad de la galaxia es cada vez menor. Debido a esto, la tendencia a recuperar
edades mayores de la poblacién subyacente para valores mayores de 7 (pr1og(edad,) = 0-45 a
z = 0.5, cuando tomamos los modelos tales que x? < X%@in +1), no se da para las galaxias a
z=08y 1.1 (pT,log(edads) = —0.01 y —0.06), ya que las edades méximas de las componentes
subyacentes son 5.12 y 3.86 Gafios y no se consideran modelos con una poblacién mas vieja
que darfan una mejor x? para valores més altos de 7. Véase la figura 7.13 donde se muestran
las x? del ajuste frente a la edad recuperada para la componente subyacente, en los gréficos
de arriba cuando se considera el limite en edad, y en los de abajo sin considerar el limite
en edad.

En cuanto a la influencia que tienen entre si los otros parametros a continuacién pre-
sentamos las tablas de coeficientes de correlacién 7.11, 7.12 y 7.13.

Tabla 7.11: Matriz de correlacién entre los distintos pardmetros que se usan en la recuperaciéon de la masa
estelar para la galaxia puesta a z = 0.5. Se consideran los 50 modelos con menor x?.

| IMF T LE Ay log(edady) log(edads) log M*
Z 0.122  0.195 -0.097 -0.076 0.464 -0.706  -0.543
IMF -0.018 -0.129  0.038 -0.409 0.021  0.028
T 0.126  0.099 0.037 -0.105  -0.315
LE -0.106 0.100 0.022  -0.029
Ay -0.089 -0.491  -0.261
log(edad,) -0.398  -0.389
log(edad,) 0.608

De las tablas 7.11, 7.12 y 7.13 podemos destacar los siguientes aspectos: Hay una fuerte
correlacion entre la edad de la componente joven y la cantidad de extincion, en el sentido
de que se obtienen edades més jovenes cuanto mayor es la extincion. Esto es méas evidente
cuanto mayor es z ya que las bandas U y B captan mas la radiaciéon del UV en reposo
que estd mas afectada por la extincion, véase la figura7.2. También hay cierta correlacién
en este sentido entre la edad de la poblacion subyacente y Ay . Se recuperan edades de la
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Figura 7.12: Masa estelar recuperada con los 600 modelos frente a cada uno de los pardmetros: Ay, ley de
extincién (1=sin extincién, 2=MW, 3=LMC, 4=SMC, 5=Calzetti), IMF (1=Salpeter, 2=Scalo), 7 y meta-
licidad. En el dltimo panel se presenta la edad del brote frente a el valor de Ay . Los colores se corresponden
con valores cada vez menores de la x?: negro para x? < 5.41, azul para x? < 3.84, verde para x> < 2.71 y

rojo para x2 < 1.64.
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Figura 7.13: x? del ajuste frente a la edad recuperada para la componente subyacente para la galaxia situada
a z = 0.5 (izquierda), z = 0.8 (centro) y z = 1.1 (derecha). En los graficos de arriba se considera el limite
superior en edad impuesto por el desplazamiento al rojo de formacion zform = 4, y en los de abajo no se
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x?2, las lineas continuas son los valores para una distribucién x? supera con una probabilidad del 5% (azul),

10% (verde) y 20 % (rojo).
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Tabla 7.12: Matriz de correlacion entre los distintos pardmetros que se usan en la recuperacién de la masa
estelar para la galaxia puesta a z = 0.8. Se consideran los 50 modelos con menor x?.

IMF T LE Ay log(edady) log(edads) log M*
Z 0.036  0.066 -0.042 -0.438 0.573 -0.542  -0.464
IMF -0.005  0.029 -0.016 -0.506 0.055 0.343
T 0.202  0.079 0.019 -0.082  -0.251
LE -0.106 0.290 0.178 0.164
Ay -0.628 -0.505  -0.282
log(edad) 0.014 -0.259
log(edady) 0.741

Tabla 7.13: Matriz de correlacion entre los distintos pardmetros que se usan en la recuperacién de la masa
estelar para la galaxia puesta a z = 1.1. Se consideran los 50 modelos con menor x?.

IMF T LE Ay log(edady) log(edads) log M*
Z 0.038 0.202 -0.216 -0.238 0.448 -0.503  -0.617
IMF -0.027  0.010 -0.058 -0.446 0.038 0.150
T 0.047  0.073 -0.004 -0.134  -0.354
LE 0.200 0.033 -0.113 0.093
Ay -0.730 -0.554  -0.414
log(edadp) 0.215  0.032
log(edad,) 0.815

poblacién subyacente menores cuando Z es mas alta y sucede lo contrario con la edad del
brote, esto es se tienden a recuperar edades mayores al aumentar la metalicidad. La funcién
inicial de masas de Scalo lleva a obtener edades menores para la componente estelar més
joven.

En la figura7.14 se representan la masa estelar y la edad de la poblacién joven, para
las soluciones con x? < x?2,. + 1. Se representan la curvas de los cuartiles de probabilidad
aproximados mediante elipses. Los valores de la masa estelar se recuperan bien, la media
de la masa estelar para los modelos con y? < X%min + 1 es: log M* = 9.74,9.67 y 9.75 con
rms = 0.07,0.18 y 0.24, para z = 0.5,0.8 y 1.1. Vemos como la dispersién en la masa
aumenta con el desplazamiento al rojo y también como, al ser los errores en la fotometria
mayores, se obtienen muchos més modelos satisfaciendo x* < x2,, + 1 (x2;, s 0.92,
1.42 y 1.76 respectivamente a z = 0.5,0.8 y 1.1). En la figura7.14 hemos representado
con color azul los ajustes con edad de la componente subyacente < 3 x 10° Gafios, con
lo que comprobamos que los modelos con componente subyacente mas vieja aumentan la
masa estelar. Como se aprecia en las figuras 7.13 hay una gran dispersion en la edad de la
componente subyacente aun en los modelos con menor x? y se tienden a recuperar edades
mayores. En estas graficas vemos que incluso se recuperan muchos objetos con edades
correspondientes al limite de edad en cada desplazamiento al rojo, aunque estos dan peores
ajustes.
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Figura 7.14: Logaritmo de la masa estelar recuperada frente al logaritmo de la edad de la componente joven.
Sélo se representan los ajustes tales que x% < x2.;n + 1, con los puntos de color azul se presentan los ajustes
que dan una masa de la poblacién subyacente < 3 x 10° Gafios. Se representan las curvas correspondientes a
los cuartiles de probabilidad aproximados por elipses. El punto rojo indica los valores de la galaxia simulada.
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La figura 7.15 representa lo mismo que 7.14 para el caso de que usemos 106 afios como
limite inferior de edad para el brote. Vemos la clara tendencia a recuperar brotes més
jovenes que el valor real, especialmente con modelos que usan valores méas altos que el
original, Ay = 1.55, para la extincién, representados en colores verde y turquesa en la
figura 7.15. Observamos también que en general las masas recuperadas son mayores, el
valor medio para los modelos con x? < sz-n +1es 1.2, 1.1 y 1.4 veces mayor que el valor
de las galaxias sintéticas, para las galaxias a z = 0.5,0.8 y 1.1.

Un detalle importante es que la correlacién entre masa estelar y cantidad de extincién
vale: pay log v = 0.54,0.44 y 0.28 si el limite de la edad del brote es 10% afos, mientras
que cuando usamos el limite de 107 afios estos valores son negativos. Esto se debe a que
cuando el modelo tiene un valor de Ay alto, lo que supone incrementar el flujo UV de la
galaxia, si el modelo permite bajar la edad del brote, esto es lo que se hace y la parte de
la radiacion restante en el IR se ajusta mediante la poblacion subyacente. Sin embargo,
si la edad del brote no puede ser menor que 107 afios, el mejor ajuste se encuentra con
una poblacién subyacente mas joven y por lo tanto menos masiva. Esto puede verse en la
figura 7.16, donde se aprecia que para z = 0.8 y z = 1.1, donde la extincién influye més, al
usar edadznm = 107 se tienen muchos ajustes con componentes subyacentes més jévenes y
menos masivas.

7.6. Conclusiones

En las anteriores simulaciones hemos investigado qué incidencia tienen los parametros
utilizados en los modelos en las estimaciones de la masa estelar de las galaxias. También
hemos estudiado cudl es la correlacion entre los distintos parametros de los modelos.

Hemos visto que las diferencias en la cantidad de extincién y en la metalicidad son las
que mas afectan a la estimacién de la masa estelar. Cuando el limite inferior de edad del
brote de formacién estelar es 107 afios, un aumento de la metalicidad o de Ay en los modelos
conlleva una disminucion de la masa estelar total estimada. Otros parametros como la ley
de extincién, la funcién inicial de masas (manteniendo los limites inferior y superior para
las masas de las estrellas) y la escala de tiempos de formacién estelar influyen en menor
medida en las masas estelares derivadas.
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Figura 7.15: Igual que la figura 7.14 usando 10° afios como limite inferior para la edad del brote. En color
azul se presentan los ajustes que dan una masa de la poblacién subyacente < 3 x 10° Gafios, en verde aquellos
que tienen Ay > 1.55 y en turquesa los que cumplen las dos condiciones anteriores.
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Masas estelares de LBCGs

8.1. Introduccién

Como dijimos en el capitulo 1, a desplazamientos al rojo intermedios 0.4 < z < 1.3 hay
gran cantidad de galaxias con morfologias compactas y con luminosidades altas en el éptico,
debido a su gran actividad de formacion estelar (LBCGs). Estas galaxias contribuyen en
gran medida a la densidad de la tasa de formacién estelar en el Universo.

Se sabe que las LBCGs han evolucionado més que cualquier otra clase desde z ~ 1
hasta nuestros dias (Mallén-Ornelas et al. 1999). Sin embargo, atin existe un amplio debate
a proposito de cuales son los productos de esta evolucion. Algunos grupos apuntan a que
después de cesar la época de formacion estelar, estas galaxias evolucionan pasivamente
convirtiéndose progresivamente en galaxias menos luminosas y maés rojas, similares a las
elipticas enanas mas luminosas del Universo Local: Mp ~ —17, B —V ~ 0.9 (Koo et al.
1995; Guzmaén et al. 1996).

Otros investigadores proponen que estas galaxias son en realidad los centros de potencial
donde se esta formando el bulbo de una galaxia masiva (Hammer et al. 2001). Las LBCGs
forman un grupo muy heterogéneo y lo més probable es que ambos escenarios de evolu-
cién se den, dependiendo de algunas caracteristicas de las galaxias consiguiéndose buenos
resultados.

El estudio de qué evoluciéon experimentan estas galaxias debe hacerse a través de
parametros que no varien sustancialmente cuando cese el episodio de formacion estelar.
Uno de estos parametros es la masa, tanto dindmica, como estelar. La masa dindmica nos
darfa informacion sobre la masa total de la galaxia y seria més precisa a la hora de comparar
con muestras locales y deducir asi la evoluciéon. Sin embargo, ésta es dificil de calcular a
z intermedio. La masa estelar por el contrario puede estimarse mediante la fotometria en
varias bandas.

En este capitulo vamos a usar los modelos de sintesis de poblaciones para, ajustando
dos poblaciones estelares a la fotometria observada, tal como se explica en §7.1, calcular las
masas estelares de una muestra de galaxias LBCGs.
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8.2. Muestra de LBCGs en el campo de Groth

En la tira de Groth contamos con fotometria en 6 bandas: U y B obtenidas con
WFC/INT, F606W y F818W del HST y J y K con INGRID/WHT. La funcién de trans-
misién de los filtros, contando con la respuesta de el CCD y la transmisién atmosférica, se
muestra en la figura8.1.
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Figura 8.1: Funciones de transmisién de los filtros que se usan en la determinacién de la masa estelar. De
filtros azules a més rojos: RGO U, Kitt Peak B, ambos de INT-WFC, F606W y F818W de HST/WFPC2y
Jy Ks de INGRID/WHT. En U y B se multiplica por la respuesta del detector y la transmisién atmosférica,
en F606W y F818W se cuenta con la respuesta de la WFPC2. Para J y K s6lo se muestra la respuesta
del filtro.

Vamos a medir las masas estelares de las galaxias con detecciones en las 6 bandas, que en
total son 599. Para la determinacién de las masas estelares es necesario contar con el despla-
zamiento al rojo de los objetos. Por esto tltimo, hemos combinado nuestro catdlogo con el
catalogo que el grupo DEEP tiene en este mismo area de cielo (http://deep.ucolick.org/
archive.html). Al combinar ambos catélogos tenemos 232 fuentes con fotometria en las 6
bandas, desplazamientos al rojo espectroscépicos y otros pardmetros estructurales obtenidos
con el cédigo GIM2D (Simard et al. 2002).

La seleccién de la muestra de LBCGs se lleva a cabo, tal como se explica en §5, en
funciéon de la magnitud, color y brillo superficial de las fuentes. El corte en magnitud se
corresponde con Mp = —18.5, que transformamos a magnitud aparente en F814W para
z < 0.5yen J para 0.5 < z < 1.3. En la figura8.2a se ve donde quedan situadas las
galaxias de nuestro muestreo junto con el corte en magnitud aplicado. El corte en color
se corresponde con el de una galaxia Sc donde se considera la correccién evolutiva. En la
figura 8.2b se muestran los colores correspondientes a galaxias E, Sa y Sc, considerando las
correcciones K y evolutiva (Poggianti 1997), en funcién del desplazamiento al rojo. El corte
en brillo superficial lo hacemos usando los datos de DEEP y es BS, < 21mag - arcsec”2 en
la banda B. Tras aplicar este método de seleccién al catalogo nos queda una muestra de 28
LBCGs. Hay que decir que la muestra estd limitada en magnitud debido a la profundidad de
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las imagenes en las distintas bandas, de hecho 26 galaxias de la muestra tienen Mp < —19.5
y un 60 % Mp < —20.5.

Las imégenes de las galaxias seleccionadas, en las seis bandas se muestran en la figu-
raD.1. En las iméagenes del HST se puede apreciar que realmente son objetos compactos.
Algunos de ellos tienen formas irregulares que apuntan a interacciones, otros tienen forma
de disco, siendo galaxias mas evolucionadas. Todo esto enfatiza el hecho de que las LBCGs
son un grupo heterogéneo.
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Figura 8.2: a) Magnitud de las galaxias de la muestra en F'814W (azul) hasta z = 0.5, y en J (rojo) para
z > 0.5. Los cortes representados por las lineas de trazo continuo y de trazo discontinuo corresponden,
respectivamente, a magnitudes Mp = —19.5 y Mp = —18.5. Para los calculos usamos la distribucién
espectral de energia de una galaxia con formacién estelar (ngc4449). b) Las lineas reproducen los colores
F606W — F814W hasta z = 0.6 y F814W — J para z > 0.6 como funcién de z, para las distribuciones
espectrales de energia de galaxias (de arriba a abajo) Es, Sa y Sc (Poggianti 1997) y ngc4449. Los puntos
representan los colores de las 232 galaxias de nuestra muestra, en azul F606W —F814W y en rojo F'814W —J.

8.3. Acotacion de los parametros poblacionales de las LBCGs

En §7 se explico la forma de proceder para estimar las masas estelares. La fotometria
observada en varias bandas se ajusta a un modelo de dos componentes: un brote joven y
una componente subyacente mas vieja. Esto es fundamental ya que existen evidencias de
que el espectro de las LBCGs, tanto del universo cercano, como a z intermedio, se ajusta
bien mediante poblaciones estelares que combinan un brote reciente de formacién estelar
con una poblacién subyacente (Guzman et al. 1998; Ostlin et al. 2001; Guzmén et al. 2003).
Los rangos de variacién de los parametros de las poblaciones se muestran en la tabla 8.1.
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Tabla 8.1: Propiedades de los modelos que se usaran para ajustar la fotometria de la muestra de LBCGs.

Propiedad Rango de valores
Edad..............cooiiii. 107 — 2 x 10'9 afios
IME ..o Salpeter 1955
Limites inferior, superior de masa 0.1, 100 Mg

Ay o 0.1-1.5 mag

Ley de extincién................. MW,LMC,SMC,C00
Metalicidad ..................... 04 Zg, Zo

SFR (pob. subyacente) .......... 7 = 1.0 Ganos

SFR (brote) ...........c..coou... Instantdnea

8.3.1. Metalicidad

En §7.4 y en la tabla 7.5, vimos que cambiar el valor de la metalicidad de la galaxias en
los modelos no produce un aumento significativo de la x? del ajuste. Por esto para ajustar
el valor de la metalicidad nos vamos a apoyar en trabajos observacionales, en concreto
usamos el trabajo de Melbourne & Salzer (2002) donde se propone la relacién luminosidad-
metalicidad para galaxias irregulares dada por la ecuacién 8.1, que se muestra en la figura
8.3a, y el trabajo de Garnett (2002) que da la relacién de la ecuacién 8.2, figura 8.3a. De
estos trabajos obtenemos que las metalicidades de las LBCGs de nuestro catalogo, con
luminosidades comprendidas entre Mp = —18.5 y Mp = —21.8 cubririan el rango [O/H| =
(—0.25,0.63), usando la relacién de Melbourne & Salzer (2002), y [O/H] = (—0.23,0.30)
con la relacién de Garnett (2002). Estos datos, si usamos relacién de abundancias solares
para el Fe y el O, nos llevan a considerar el rango Z = 0.4 — 2.5Z. Sin embargo, hay que
tener en cuenta que las galaxias irregulares mas luminosas con las que cuenta el articulo
de Melbourne & Salzer (2002) tienen Mp = —21, y no debiéramos extrapolar la relacién
hasta nuestras LBCGs mas luminosas. También hay que considerar que las galaxias de estas
referencias son galaxias locales y que la metalicidad de una galaxia a z = 0.3 — 1.2 podria
ser menor para una misma luminosidad, sobre todo ya que el cdlculo de la metalicidad,
en galaxias con formacién estelar, se lleva a cabo a partir de lineas de emisién en zonas
de formacion estelar, en las que el gas ya estda procesado por generaciones anteriores de
estrellas, puede verse como referencia Kobulnicky et al. (2003). En Hoyos & Koo (2005) se
da la relacién dada en la ecuacién 8.3 para z = 0.65 — 0.8, que da una pendiente menor a
la de Melbourne & Salzer (2002). Ademas, el valor Z = 0.4Z es consistente con el rango
de metalicidades observados en LBCGs a z intermedio (Guzman et al. 1996; Kobulnicky &
Zaritsky 1999).

12+ log (O/H) = (3.60 % 0.20) — (0.267 & 0.0009) Mz (8.1)
12+1og(O/H) = 5.6—0.16Mp
12 +log (O/H) = 5.1—0.15Mp (8.3)

Por las explicaciones del parrafo anterior consideramos mas apropiado diferenciar las
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Figura 8.3: a) Correlacién entre la luminosidad y la metalicidad para galaxias irregulares. La figura se ha
tomado de Melbourne & Salzer (2002). La linea de trazo continuo se corresponde al ajuste 8.1, mientras que
la linea de trazo discontinuo es el ajuste dado por Skillman et al. (1989). b) Correlacién entre la luminosidad
y la metalicidad para galaxias espirales e irregulares. La figura se ha tomado de Garnett (2002) cuyos datos
provienen de los muestreos espectroscépicos de Zaritsky et al. (1994) ,van Zee et al. (1998) y Ferguson et al.
(1998).

metalicidades Z = 0.4Z, y Z = Z, para todas las galaxias de la muestra, ver cudal pro-
duce mejores ajustes viendo la distribucién de x? y estudiar qué errores se pueden estar
cometiendo.

8.3.2. Historia de formacién estelar

En nuestros modelos la historia de formacion estelar de la galaxia esta caracterizada
por la de ambas componentes: La poblacién estelar asociada al brote procede de un tinico
estallido de formacién estelar, mientras que la poblacién estelar subyacente se corresponde
con un decaimiento exponencial de la tasa de formacién estelar.

Como ya vimos en §7.4, la escala de tiempo de formacion estelar, 7, considerada para
la poblacién subyacente tiene poca influencia en las masas y edades de las componentes, y
en la bondad del ajuste. Por esto para el calculo de las masas consideraremos solamente el
caso 7 = 1 Garnos.

Los modelos de sintesis de poblaciones que hemos usado para analizar las propiedades
de las galaxias LBCGs, son los de Bruzual & Charlot (2003). Las principales diferencias
entre este modelo y otros modelos previos radica en que incluye la evolucion estelar mas
alld de las primeras fases de AGB (asymtotic giant branch). La inclusién de estrellas TP-
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AGB (thermally pulsing regime of the AGB) y fases post-AGB produce discrepancias entre
los modelos a edades comprendidas entre 10% y 10° afios, véase figura 8.4. Para poblaciones
estelares més jovenes que 107 afios existen diferencias entre los modelos debidas a la cali-
bracién espectral de estrellas con T.y > 50000 K, en Bruzual & Charlot (1993) se describian
mediante el espectro de un cuerpo negro, mientras que en esta nueva versién se usan los
modelos de atmdsferas estelares de Rauch (2002).

8.3.3. Funcion inicial de masas

La funcién inicial de masas que usaremos es la de Salpeter (1955), con limites inferior
y superior de masas 0.1 y 100 M. Como vimos en §7.4, la IMF tiene poca influencia en
las masas estelares obtenidas, siempre que los limites de masas se mantengan iguales. Los
valores que tomamos para estos limites son los que otros trabajos han venido utilizando, lo
que permitird una mejor comparacién de los datos.

T T T T ‘ T T T T ‘ T T T T T T T T '”/'\/\7 7\ T T T T T T T T T T T T T T T /\/ \7
| 8 - —
| 5 L ]
, X i i
| =L B

1 of .
C 1 | — ‘ I ‘ I I ‘ I I ‘ 1 \7 :V\iT - ‘ I I ‘ I I ‘ I ‘ 1 \7
6 7 8 9 10 6 7 8 9 10
log(edad) log(edad)

a) b)

Figura 8.4: Evolucién de las colores ) B—V y b) V — K, para los modelos GISSEL96 (trazo discontinuo)
y GISSEL XXI (trazo continuo).

8.3.4. Rango de edades de las componentes

El rango de edades para las componentes estelares lo hemos acotado inferiormente a
10 Mafios, esto lo hacemos porque los modelos de sintesis de poblaciones de Bruzual &
Charlot (2003), no incluyen la componente nebular en los espectros. Segun se explica en
Charlot & Longhetti (2001), la vida de las estrellas que producen la mayor parte de la
radiacién ionizante es tipicamente de 3 — 5 x 10° afios para cualquier metalicidad, a partir
de entonces la fuente dominante de fotones ionizantes son las nebulosas planetarias, pero
con radiacién que es solamente del orden del 0.1 % de las que producen las estrellas masivas.
En Charlot & Longhetti (2001) se dice que a partir de edades del brote mayores que 107 afios
se produce una caida del 99 % en la razén de fotones ionizantes.
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De toda formas, también estudiaremos qué masas estelares se obtienen usando 10° afios
como limite inferior, aun sin considerar las lineas y el continuo nebular, para contrastar los
resultados. Como observacion decir que, debido a que la formacién estelar en el disco tiene
lugar de forma continua, se van a seguir formando estrellas masivas a todas las edades.
Sin embargo, usando la relaciéon 8.4, que nos da la fracciéon de la masa total que esta en
estrellas méas jévenes que At anos, para una poblacién estelar con un 7 determinado y una
edad tp, vemos que para una galaxia de tg = 1 Gano con 7 = 1 Gaflo, la fraccion de masa
en estrellas més jévenes que 107 anos es de 0.006, y se sigue manteniendo baja, alrededor
de 0.01, cuando se considera 7 = 7 Ganos. Estas fracciones son mucho menores que las que
se tendrfan en el caso del brote instantdneo que involucra ~ 10 % de la masa de la galaxia.

th_At rlexp(—s/T)ds  —(to—Ab)/T _ o~to/T -
fgo T_lexp(_S/T)dS B 1 — e—to/T .

También hemos usado un limite superior para la edad de las componentes, que viene
dado por la edad que tendria una galaxia formada a zu-m = 4 considerando la cosmologia
estandar Hy = 70kms~"Mpc~!, Qu = 0.3, Qy = 0.7. Con esta cosmologia una galaxia
con Zform = 4 tendria 12 Ganos a z = 0. Como se explica en A .4, la edad maxima para la
galaxia a un z determinado viene dada por la ecuacion 8.5:

1 [Zform dz iQr #0
dad _] J: (14+2)y/(142Q0) (14+2)2 = Q. 2(2+2) 7 8.5
edadmaz(2) = szform dz si =0 (8:5)
Hp Jz (1+Z)\/QM(1+Z)3+QA b

8.3.5. Extincién

Para la extincién hemos considerado, desde el caso en que las galaxias no sufran extin-
cién, hasta valores de la extincion en el filtro V, Ay = 1.5. Estos valores estdn en buen
acuerdo con los valores de extincién dados en Kauffmann et al. (2003), para una muestra
de 120000 galaxias a z ~ 0.1 observadas por el Sloan Digital Sky Survey. En este articulo
el 90% de las galaxias tienen valores de extinciéon A, < 1.0, valor que se transforma en
Ay = 1.8 usando la ley de extincién dada en Calzetti et al. (2000). Un rango de valores
de extincién similar se usa en Brinchmann & Ellis (2000), y Ay < 1.5 cubre los valores de
extincion obtenidos para galaxias a z ~ 3, E(B — V') < 0.2 (Papovich et al. 2001).

Tras ejecutar el programa de cédlculo de masas estelares sobre la muestra de 28 galaxias
LBCGs usando Z = 0.4Z, podemos destacar que los modelos que mejores ajustes producen
son aquellos con menor extincién, de Ay = Omag hasta Ay = 0.6mag, figura8.5a. Sin
embargo, usando el test de Kolmogorov-Smirnov (Sachs 1984) con un nivel de significacién
al 20%, no se puede rechazar la hipétesis de que la distribucién de yx? que se obtiene
con valores de Ay = 0.3 — 0.5 y la obtenida con modelos con Ay < 1.0 provengan de
una misma funcién. Esto lleva a valores de E(B — V') < 0.25, que son consistentes con los
trabajos de Papovich et al. (2001), donde se obtienen enrojecimientos E(B—V) ~ 0.1—0.2
para las galaxias con formacién estelar a z ~ 3, y Ostlin et al. (2001) donde para una
muestra de BCG (Blue Compact Galazies) obtiene enrojecimientos E(B — V) = 0.06 — 0.3.
En Guzmén et al. (2003), sin embargo, se requieren valores mayores para la extincidn,
E(B—-V) =0.5. Los modelos producen mejores ajustes con valores bajos para la extincién,
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tanto para Z = 0.4Z, como para Z = Zg. Las leyes de extincién que dan mejores resultados
son las de Calzetti et al. (2000) y las asociadas a la LMC y a la Via Léctea figura8.5b. El
test de Kolmogorov-Smirnov no permite rechazar ninguna de las leyes de extincién.

8.4.

Resultados

En la figura 8.6 se muestran las edades de cada una de las componentes de las galaxias,
asi como su masa en funcién del desplazamiento al rojo de cada galaxia. De estas figuras
cabe destacar el hecho de que para las LBCGs no se aprecia una evolucion significativa en
la masa estelar entre z = 0.3 y z = 1.2. De hecho tampoco esperdbamos que esto ocurriera
debido a que hemos intentado que la seleccién fuera lo mas homogénea posible y esto es un

indicio a favor de que lo hemos hecho bien.
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Figura 8.5: a) Histogramas de x? de los ajustes a la muestra de LBCGs con Z = 0.4Z5, la ley de Calzetti
et al. (2000), 7 = 1 Gafio, para distintos valores de Ay . b) Histogramas de x? de los ajustes a la muestra de
LBCGs usando Z = 0.4Zy, Ay = 0.3, 7 = 1 Gano y variando la ley de extincién.

En la tabla8.2 se dan los valores de las masas estelares de las componentes, y la masa
estelar total para las 28 LBCGs. Junto a estas también aparecen las magnitudes absolutas,
colores y razones masa-luminosidad. Hay que tener en cuenta que a las magnitudes abso-
lutas y a los colores, obtenidos a partir de los modelos, no se les ha aplicado la extincién.
Para considerar la extinciéon habria que aumentar en 0.37 mag la magnitud absoluta en
B y enrojecer el color B — V en 0.07mag, considerando que los resultados de la tabla se
obtuvieron con la ley de Calzetti et al. (2000) y Ay = 0.3.

Tal como veiamos en §7, a pesar de que otros pardmetros, como edades de las com-
ponentes o incluso la masa de estas, puedan estar bastante sesgados por la eleccién de la
metalicidad y de la extincién, la masa estelar se recupera con poca incertidumbre indepen-
dientemente de los otros parametros, lo que nos lleva a un valor bastante sélido de la masa
presente en estas galaxias en forma de estrellas.



8.4 Resultados 115

En la figura8.7 se muestran los histogramas de masas estelares totales, masas de las
componentes y edades de las componente, para la muestra de LBCGs. Las masas estelares
de estas galaxias estan en torno a las 10'° M. La mediana usando la ley de Calzetti et al.
(2000) es 9.5 x 10° Mg con una rms de ~ 0.4dex. El hecho de considerar modelos con
distinta extincién en V' produce variaciones < 15% en la masa estelar, considerando los
casos entre no extincién y Ay = 0.5 mag, disminuyendo la mediana de la masa estelar de
la muestra entre 8.3 x 109 y 9.5 x 10? M, conforme aumenta la extincién. Usar otra ley de
extincién como la de la Via Lactea o la de la LMC cambia la masa total menos del 20 %
cuando se considera la misma extincién en la banda V.

La fraccion de masa del brote de formacion estelar con respecto a la masa total de la
galaxia tiene una mediana del ~ 5% cuando se consideran valores de extincién Ay < 0.3y
es mds importante ~ 15 % cuando se consideran los valores de Ay = 0.4 — 0.5.

Considerando Z = Zg, la masa estelar total mediana de la muestra de galaxias es
ligeramente mayor, la variacién es < 20% si los otros parametros se mantienen iguales.
Este aumento de la masa se debe a que con Z = 0.4Z; se obtienen brotes ligeramente
mas jévenes y menos masivos, junto con poblaciones subyacentes mas viejas y masivas.
La fraccién de masa que forma parte de brote joven de formacién estelar es, en este caso,
mayor: varfa entre un ~ 10 — 15 % para los modelos con Ay < 0.3 mag hasta el 20-30 %
para Ay = 0.4 —0.5.

La media de la edad del brote reciente de formacién estelar es de ~ 40 — 60 Mafos
con rms~ 0.6 dex, para los modelos de Ay < 0.5 mag. Sin embargo hay que decir que esta
edad puede estar sesgada por nuestra eleccién de 107 afios como limite inferior para la edad
del brote. Cuando establecemos un limite de 10° afios la edad media de las poblaciones
jovenes esta entre 15 y 25 Mafios para los modelos con Ay < 0.5 mag. Esto se debe a que al
imponer un limite inferior mayor para la edad de la componente joven tienden a recuperarse
componentes subyacentes mas jévenes. La media de la edad de las componentes subyacentes
es de 1.3 y 2.1 Ganos, para Ay = 0.5 y Ay = 0.1 al usar edad;]”m = 107 afios, y de 1.5 y
2.4 Ganios para los mismos valores de Ay usando edad})”m = 10% afios. Hay que destacar que
pese a estas diferencias en las edades de las poblaciones, la masa estelar total de la galaxia
varfa menos del 5 %.

De lo referido en este capitulo vemos que la mediana de la masa estelar de las LBCGs
estd entre 8 x 10° y 1 x 10'° M, calculada con una incertidumbre de 0.4 dex. El rango de
variacién de la masa estelar para la muestra de LBCGs va desde 2 x 10? hasta 4.5 x 100 M.
Usando el valor 2 x 10'! M, para la masa estelar de una galaxia L* tipica a z = 0 dado en
Guzman et al. (2003), vemos que las LBCGs tienen 20 veces menos contenido en estrellas
que una galaxia similar a la Via Léctea.

8.4.1. Comparacion con la literatura

Comparando con la literatura, los valores que obtenemos para las masas estelares de
estas galaxias son muy similares a los de Guzman et al. (2003), donde dan 5 x 107 y
2 x 10'° M, como valores medios de la masa estelar de las galaxias HII-like y SB disk-like
LBCGs. Nuestros resultados son muy similares a los de Ostlin et al. (2001), si consideramos
solamente las 5 galaxias mas luminosas de su muestra con Mp < —18.5, sus masas estelares
varfan entre 2.2 x 10° y 1.3 x 101 M. Las galaxias de nuestra muestra son en promedio
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Figura 8.6: Resultados de las masas estelares sobre las muestra de LBCGs usando de la ley de Calzetti et al.
(2000) con Ay =0.3magy Z = 0.4Zs. a) Diferencias entre las magnitudes observadas y las del modelo que
da menor x? en las bandas (de izquierda a derecha y de arriba a abajo) U, B, F606W, F814W, J y K. b)
Tabla con los errores medios y sus desviaciones en cada banda, y tabla con los valores medios, desviaciones
y valores extremos de las masas y edades de las componentes. ¢) Edad de cada una de las componentes
del modelo frente a z, los tridngulos azules representan los brotes y los circulos rojos las componentes
subyacentes. En el panel de abajo se muestra la fraccién de la masa que esté en el brote de formacién
estelar. d) Masa estelar de cada una de las componentes frente a z.

10 veces menos masivas que las galaxias BCG de Hammer et al. (2001). Las LBCGs maés
luminosas si que podrian tener caracteristicas similares a las de Hammer et al. (2001),
aunque ellos calculan la masa estelar de las galaxias a partir de la luminosidad en K de
forma distinta a la nuestra. Ellos asumen una razén masa-luminosidad en la banda K
préxima a 1. Nosotros hemos deducido que M*/Lg < 0.5 para las LBCGs. Ademsds, las
galaxias de Hammer et al. (2001) tienen una extincién maés elevada Ay ~ 1.5 mag, algunas
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Figura 8.7: Resultados de las masas estelares sobre las muestra de LBCGs usando de la ley de Calzetti
et al. (2000) con Ay = 0.3mag y Z = 0.4Z5. a) Histograma de x? de los ajustes para las 28 galaxias. b)
Histograma de masa estelar. ¢) Histograma de edades para las dos componentes, en azul el brote joven y
en rojo la componente subyacente. d) Histogramas masas estelares de las dos componentes, los colores son
como en c¢).

estas galaxias han sido detectadas por ISO (Infrared Space Observatory) y clasificadas como
LIRGs (Luminous Infrared Galaxies), véase también Flores et al. (2004). Esto implicaria
que la contribucién del brote reciente de formacién estelar a la luminosidad total de la
galaxia seria mayor, y por lo tanto estas galaxias podrian tener menos masa estelar que la
derivada a partir de sus luminosidades infrarrojas.
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8.5. Evolucién de las LBCGs

Para ver cémo evolucionan estas galaxias y cudles son los productos de su evolucién,
hemos realizado el sencillo ejercicio de dejar evolucionar las poblaciones estelares desde el z
al que se encuentran estas galaxias hasta z = 0. Para ello hemos tomado una galaxia modelo
con las caracteristicas medias que hemos deducido para las LBCGs: Tomamos una galaxia
compuesta por un brote joven de edad, = 50 Manos, My =1 x 10° Mg, y una componente
subyacente con 7 = 1Gaiios con edadq = 2Gaitios, M} = 1 x 10'®Mg. La evolucién de
los colores y la magnitudes absolutas en B y K de una galaxia con estas caracteristicas se
muestra en la figura 8.8a. Vemos que esta galaxia tiene una Mp = —20.90 mag, donde el
40 % de la luz proviene del brote joven de formaciéon estelar. Cuando dejamos evolucionar
pasivamente la galaxia desde z = 0.6 hasta z = 0, se produce una caida importante en la
luminosidad AMp = 2.7mag, con lo que la magnitud absoluta pasa a ser Mp = —18.20.
También los colores sufren un enrojecimiento considerable pasando de B — V' = 0.26 para
z=06a B -V =0.80 az=0. En estos calculos no se ha considerado la extincién pero
no influye en gran medida si se tienen en cuenta los pequeiios valores que hemos deducido
para la extincién de las LBCGs.

Es interesante destacar que, el hecho de tener una gran luminosidad en las bandas
azules se debe principalmente al brote reciente de formacién estelar, que hace disminuir
considerablemente la razén masa-luminosidad. Considerando las magnitudes absolutas del
sol: Mg = 5.47, M[? = 3.33 (Bell & de Jong 2001). Para la galaxia modelo que considera-
mos, la relacién masa-luminosidad en unidades solares en el filtro B es: M*/Lp = 0.31 y en
el filtro K: M*/Lk = 0.30. Si esta galaxia sobrelleva una evolucién pasiva hasta z = 0, su
luminosidad cae ~ 2.7mag en B y ~ 1.3 mag en K, mientras su masa estelar se mantiene
précticamente constante, dando lugar a unas razones M*/L mas altas 3.92 en B y ~ 1.00
en K. En la figura8.8b se muestra la evolucién de la razén masa-luminosidad y del color
B — V para la galaxia modelo. Hay que comentar que aunque la evolucién en la relacién
masa-luminosidad en la banda K es menor que en la banda B, es con todo significativa,
50 Manos después de producirse el estallido de formacion estelar la contribucién del brote
a la luminosidad en K es atn del 25%. Estimar la masa estelar de una galaxia de estas
caracteristicas a partir de la fotometria en la banda K, usando una relacién (M/L)g ~ 1
constante, lleva a sobrestimar la masa en un factor ~ 3 unos 50 Manos después del estalli-
do de formacién estelar y en un factor 2 un Gano después. En la figura 8.9 se muestra la
evolucién temporal de una galaxia con M* = 10° M, y edad = 2 Gafios (7 = 1Gafo) a
diferentes tiempos tras un brote instanténeo que involucra el 10 % de la masa.

Las luminosidades, colores y brillos superficiales que se obtienen tras la evolucién pasiva
de las LBCGs a z = 0.4— 1.2, son similares a las de las galaxias elipticas enanas del universo
cercano: Mp ~ —17, B—V ~ 0.9. Esto nos lleva a concluir, tal como se comenta en Guzman
et al. 1996 y Guzman et al. 1998, que algunas de las LBCGs a z intermedio son los posibles
progenitores de galaxias elipticas enanas luminosas a z = 0.

En lo expuesto anteriormente hay que tener en cuenta que se ha considerado 7 = 1 Gano
para la poblacién subyacente. El test de Kolmogorov-Smirnov no permite distinguir entre
las distribuciones de x? que se obtienen con los valores 7 = 1,2,4 y 7 Gaiios. El hecho de
tomar uno u otro valor no tiene gran influencia en los colores, magnitudes y razén M/L
calculados para las galaxias, ya que estos parametros vienen dados por la forma del espectro,
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que hemos ajustado bien en base a la fotometria.

Sin embargo, en contraposicién a lo anterior, el valor de 7 si que va a influir en la
evolucion posterior de la galaxia. Asi en la figura8.9 vemos como la caida en luminosidad
y el enrojecimiento para galaxias con valores de 7 mayores es mas suave. Esto conlleva que
la relacion masa-luminosidad tras la evolucién sea menor que si hubiéramos considerado
valores de 7 m&s pequenos. Por ejemplo usando 7 = 4 Ganos la caida en magnitud es
AMp = 1.4 mag, 1.3 mag menos que usando 7 = 1 Gano. El enrojecimiento de la poblacién
estelar es A(B — V) = 0.32mag. Los resultados para 7 = 7 son: AMp = 0.9mag y A(B —
V) = 0.26 mag, esto es debido a que la edad de la galaxia es pequena en comparacién con
la escala de tiempos de formacion.

8.6. Conclusiones

De todo lo argumentado anteriormente, podemos decir que a pesar de las incertidumbres
que existen en la determinacién de algunos pardametros de las poblaciones estelares: edad,
historia de formacion estelar, extincion, etc, las estimaciones de las masas estelares son
bastante robustas, con incertidumbres de < 20 % en la derivacién de la masa mediana de la
muestra. Las incertidumbres en la estimacién de la masa estelar de cada galaxia particular
son mayores, alrededor de 0.2 dex.

La mitad de las galaxias de la muestra tienen masas estelares < 1 x 10 My, y aproxi-
madamente el 30 % masas menores que 7 x 10° M. Estas galaxias tienen una masa estelar
al menos 30 veces menor que la de una galaxia L* tipica, pero con unas luminosidades altas
Mp < —20. El alto flujo en las bandas azules, U y B, que recibimos de estas LBCGs en el
rango z = 0.4 — 1.3 se debe a un estallido de formacion estelar con edad comprendida entre
los 20 — 100 Manos que involucra del 5-20 % de la masa estelar de la galaxia. Estas galaxias
tienen masas intermedias, mucho menores que las de galaxias L* tipicas, y no pueden es-
tar relacionadas con las galaxias masivas actuales, a no ser que sufran varios encuentros y
fusiones con otras galaxias.

Considerando una evolucién pasiva de estas galaxias tras un brote de formacién con ~
10 % de la masa de la galaxia, la caida en luminosidad es > 3.0 mag en B y el enrojecimiento
de la poblacién estelar es A(B—V') > 0.6 mag después de ~ 5 Gatios de acontecer el estallido
de la formacién estelar. Con estos calculos una galaxia LBCG tipica con Mp = —20.5,
B —V =0.3 a z =6, al evolucionar pasivamente hasta z = 0 se convierte en una galaxia
menos luminosa Mp = —18 y més roja B —V = 0.9. Vemos como estas galaxias, salvo que
se fusionen con otras galaxias similares, van a perder gran parte de su luminosidad y van a
enrojecerse hasta convertirse en galaxias similares a las elipticas enanas.

Algunas de las LBCGs més luminosas tienen masas estelares en torno a 4 x 10'° M,
concretando més, en nuestra muestra el ~ 30% de las galaxias tienen masas estelares
comprendidas entre 2 x 1010 My y 5 x 1019 M. Estas galaxias tienen luminosidades y masas
estelares similares a las deducidas para la muestra de LCGs de Hammer et al. (2001). Hay
que tener en cuenta, no obstante, las consideraciones acerca de la extincién y razén masa-
luminosidad que se hicieron en §8.4.1, ya que en Hammer et al. (2001) las masas estelares
se calculan a partir de las luminosidades en K, usando un valor de M*/Lg proximo a 1.
En dicho articulo se dice que estas galaxias podrian ser las precursoras de galaxias espirales
masivas. Para que esto pudiera ocurrir se necesitaria una gran reserva de gas para seguir
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formando estrellas hasta, al menos, doblar su masa estelar. Para contrastar esta hipdtesis
serfa interesante contar con datos de la masa dindmica. En Brinchmann & Ellis (2000) se
dice que la masa dindmica es entre 2 y 3 veces mayor que la masa estelar. Asumiendo estos
valores nuestras galaxias mds masivas podrian llegar a tener ~ 10 M, comparable al
valor de la masa estelar de galaxias espirales cercanas.

Tabla 8.2: Propiedades de la muestra de galaxias LBCGs.

AR DEC z My edady My edadg M* Mpg B-V (M/L)p
(J2000) 109 Me  Gafios 109 Mg  Gafios  10% Mg (M/L)o
14:18:08.51  52:32:40.8  0.84 4.05 0.05 26.22 4.75 3027 -21.71  0.19 0.41
14:18:09.09  52:31:59.4  0.67 5.50 0.16 35.69 5.75 4119 -21.37  0.33 0.76
14:17:52.08  52:31:20.1  0.66 1.38 0.13 12.90 5.75 14.28  -20.09  0.33 0.85
14:17:57.52  52:31:24.4  0.27 0.02 0.01 2.19 2.00 221 -18.84  0.33 0.42
14:17:42.21  52:29:59.1  0.64 3.11 0.45 1.03 0.20 4.14 -20.56  0.14 0.16
14:17:47.87  52:30:47.2  0.68 4.55 0.10 6.57 1.43 1112 -21.58  0.16 0.17
14:17:47.52  52:29:24.1  0.81 1.24 0.14 17.95 2.60 19.19 -20.87  0.38 0.56
14:17:29.67  52:27:59.1  0.35 0.33 0.02 21.78 3.00 2211 -20.78  0.41 0.70
14:17:25.96  52:26:29.0  1.05 1.86 0.45 2.08 0.20 3.94 -2096  0.08 0.11
14:17:23.59  52:26:43.8  0.53 1.48 0.06 31.22 6.50 32.70  -20.67  0.35 1.14
14:17:21.71  52:27:09.3  0.28 0.06 0.01 7.94 1.01 8.00 -20.97  0.19 0.21
14:17:28.30  52:25:21.2  0.29 0.06 0.01 6.33 2.00 6.39 -20.01  0.32 0.41
14:17:27.43  52:26:08.9  0.36 0.02 0.01 3.65 2.75 3.67 -18.88 0.1 0.67
14:17:27.30  52:25:00.8  0.99 2.31 0.40 26.87 1.43 20.17  -21.94  0.30 0.32
14:17:27.51  52:25:05.8  0.99 0.28 0.01 9.07 1.28 934 -21.14  0.19 0.21
14:17:09.81  52:21:14.4  1.23 24.85 0.23 0.00 0.00 2485 -22.43  0.20 0.17
14:16:51.55  52:19:36.1  0.81 4.42 0.07 6.07 1.43 10.49 -21.67  0.13 0.15
14:16:51.21  52:19:47.4  0.70 4.03 0.05 23.77 5.50 27.80 -21.65  0.17 0.39
14:16:49.41  52:20:16.6  1.12 2.18 0.10 2.92 0.36 5.09 -21.32  0.08 0.10
14:16:47.40  52:18:19.8  1.03 6.07 0.07 0.00 0.00 6.07 -21.68  0.06 0.08
14:16:44.94  52:19:02.6  1.06 6.59 0.08 1.86 0.20 8.45 -22.05  0.06 0.08
14:16:36.62  52:16:38.9  0.47 0.03 0.01 4.66 1.28 469 -20.15  0.25 0.27
14:16:20.58  52:15:12.9  0.77 1.21 0.07 8.49 5.25 9.70 -20.17  0.22 0.54
14:16:18.82  52:13:36.9  0.81 1.66 0.09 5.11 5.00 6.77 -20.29  0.17 0.34
14:16:08.19  52:13:03.0  0.48 0.06 0.01 6.95 1.80 7.01 -20.22  0.31 0.37
14:15:34.15  52:05:54.0  0.99 0.53 0.01 15.53 1.28 16.06 -21.76  0.18 0.21
14:15:22.66  52:05:04.6  0.63 1.55 0.06 38.36 6.00 39.91 -20.83  0.39 1.21

14:15:14.89  52:03:47.1  0.43 0.01 0.01 6.98 1.28 7.00 -20.53 0.26 0.28
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Figura 8.8: a) Evolucién con z en las magnitudes absolutas Mp y Mk y en el color B — V para una
galaxia LBCGs que a z = 0.6 tiene las caracteristicas medias de nuestra muestra. Se usa un modelo de dos
poblaciones estelares: Un estallido de formacién estelar sobre una poblacion estelar caracterizada por linea
continua 7 = 1 Gafo, linea discontinua T = 4 Gafios, y linea de puntos T = 7 Ganos. Los datos en negro se
corresponden con la banda B y los rojos con la banda K. b) Predicciones para la evolucién de las razones
masa-luminosidad y los colores de una galaxia LBCGs a z = 0.6. Los colores son como en a).
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Figura 8.9: a) Evolucién con z en las magnitudes absolutas Mg y Mk y en el color B — V para una galaxia
LBCGs con dos componentes estelares: Subyacente: 7 = 1 Gafos, M* = 10'° Mg y edads = 2 Gafios, y un
brote instanténeo de masa M* = 10° M. Los puntos representan las propiedades de la galaxia cuando han
transcurrido: 0.01, 0.05, 0.1, 0.2, 0.4, 0.7, 1, 2, 5 y 10 Ganos del estallido de formacién estelar. Los datos en
negro se corresponden con la banda B y los rojos con K. b) Igual que en a) pero representando las razones
masa-luminosidad en B y K frente al color B — V.




Comparacion de las masas estelares
obtenidas para las LBCGs con las masas
de galaxias espirales y elipticas

9.1. Introduccion

El célculo de masas estelares de LBCGs llevado a cabo en el capitulo 8 puede razonable-
mente incluir sesgos sistematicos mas alla de los contemplados en el estudio de incertidum-
bres presentado en el Capitulo 7. Tales sesgos podrian ser debidos por ejemplo a limitaciones
en los modelos de poblaciones empleados, a errores en la extincién o a incertidumbres en el
modelo cosmoldgico. Un método para robustecer el valor astrofisico de los resultados consis-
te en comparar las masas obtenidas para LBCGs con masas derivadas con el mismo cédigo
para muestras complementarias de galaxias de tipos estandar, a saber espirales y elipticas,
en rangos similares de z y extraidas del mismo muestreo observacional. Una vez estimadas
las masas estelares de elipticas y espirales podremos compararlas con masas dindmicas,
obtenidas con medidas de dispersién de velocidades, comprobando asi la consistencia del
método. Por otra parte, podremos comparar directamente las masas estelares de las LBCGs
con las de galaxias espirales y elipticas en el mismo rango de desplazamientos al rojo. Sabe-
mos por §8 que las LBCGs son al menos 10 veces menos masivas que las galaxias tipicas con
luminosidad L* del Universo cercano. Seria interesante comprobar si estos sistemas masivos
del Universo cercano tienen formada gran parte de su masa estelar a z intermedios.

En este capitulo, se definen muestras de galaxias espirales y elipticas en el campo de
Groth, se determinan masas estelares de las mismas, y se comparan las distribuciones de
masas estelares de espirales, elipticas y LBCGs.

La obtencién de las masas estelares de las muestras de espirales y elipticas se reali-
zard usando el mismo cédigo que para las galaxias LBCGs, si bien el estudio se va a hacer
con menor profundidad, en el sentido de que para la obtencién de los pardmetros (extincidn,
metalicidad y SFH) nos apoyaremos en bibliografia. En las siguientes secciones, se muestran
los valores de estos parametros que se usardn para cada tipo morfolégico, y se explicard en
qué referencias y razonamientos nos hemos basado para su eleccion.
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9.2. Selecciéon de las muestras de espirales y elipticas

En el Universo local, los tipos morfolégicos clasicos de galaxias (espirales y elipticas)
muestran una correspondencia entre morfologia y color (Fukugita et al. 1995). A despla-
zamientos al rojo cosmolégicos, esta correspondencia se rompe, debido a que los ritmos de
formacion estelar y de interacciones, asi como la presencia de polvo, son distintas. Definir
muestras de espirales y elipticas a estos z, en base a morfologia o en base a color, da ge-
neralmente resultados distintos. Una seleccién puramente morfolégica excluird una parte
importante de la clase debido a irregularidades morfoldgicas, mientras que una seleccién
por color puede introducir en la muestra objetos muy distintos que presenten colores si-
milares por ejemplo debido a brotes de formacién estelar o a polvo. El ultimo caso se da
en la seleccion por color de elipticas, ya que, para z > 1, starburst polvorientos tienen
colores similares a los de elipticas sin polvo (Pozzetti & Mannucci 2000). Para abordar este
problema, hemos llevado a cabo dos selecciones de muestras de elipticas y espirales, una
siguiendo criterios de color, y otra siguiendo criterios morfoldgicos.

9.2.1. Seleccion de elipticas y espirales por color

La seleccién de las muestras de galaxias elipticas y espirales la hacemos inicialmente de
forma estadistica en funcién del color de las fuentes. En la figura9.1a se muestra el color
que los espectros tipo de galaxias E, Sa, Sc e Ir, tienen en funcién del desplazamiento al
rojo. En el caso de las tres primeras clases usamos las correcciones evolutivas, ademas de la
correccién K. Para las galaxias Ir sélo usamos la correccién K. Los graficos se han dibujado
a partir de los espectros de estos tipos de galaxias de Poggianti (1997).

Para la seleccion de las muestras que, en base al color, denominaremos: galaxias elipticas,
espirales tempranas y espirales tardias, usamos los limites que se muestran en la tabla9.1b,
obtenidos como los valores medios entre los colores de las E, Sa y Sc. De esta seleccion
obtenemos: 52 galaxias elipticas, 59 espirales tempranas y una muestra de 62 espirales
tardias que no incluyen a las LBCGs estudiadas en el capitulo 8.

9.2.2. Seleccion morfologica de elipticas y espirales

La segunda seleccién de muestras de elipticas y espirales la hemos realizado en base
a la morfologia de las galaxias. En la muestra de galaxias elipticas incluimos también las
galaxias SO, por lo que aqui llamaremos elipticas a lo que generalmente se denomina galaxias
de tipos tempranos.

Idealmente, seria deseable hacer una clasificacién cuantitativa, bien paramétrica o no
paramétrica. Pero en el caso paramétrico, con modelos como los descritos en Simard et al.
(2002) y Trujillo et al. (2001), hemos visto que los resultados no son concordantes a mag-
nitudes débiles. En el caso no paramétrico, con indices morfolégicos de concentracién y
asimetria, los indices disponibles en DEEP de Abraham et al. (1996) tienen los problemas
que se comentan en la tesis de Wu (1999). Estos problemas provienen principalmente, de
calcular los indices en un area isofotal de la galaxia que estd definida en funcién del ruido de
cielo, y de la forma en que se escoge el centro de rotacion para calcular al asimetria. Estas
limitaciones tienden a incrementar la asimetria y son mayores al aumentar z. Por todo esto
hemos hecho una clasificacién visual de las galaxias. La inspeccién visual es subjetiva, por
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Figura 9.1: a) Las lineas negras son la aproximacién lineal a los colores F606W — F814W hasta z = 0.6 y
F814W — J para z > 0.6, para galaxias Es, Sa y Sc (de arriba a abajo). Las lineas verdes representan las
fronteras que hemos tomado para separar las muestras de galaxias: elipticas, espirales tempranas, espirales
tardias + irregulares. Los puntos son nuestros datos. b) Limites en color para la seleccién de la muestra de
galaxias de cada tipo.

lo que la hemos hecho tres personas independientemente (David Cristébal, Marc Balcells y
Peter Erwin). Lo hemos hecho mostrando las imégenes en visualizador y variando el con-
traste lo que permite ver mejor la morfologia a todos los niveles de brillo. Como se dijo
anteriormente, en la muestra de elipticas hemos incluido las galaxias SO que son sistemas de
tipo temprano, con un bulbo prominente pero que tienen un disco extenso. La discrimina-
cién entre SO y espirales de tipos tempranos es poco precisa, ya lo es a z =0, y aiin més a
z cosmologicos. Las muestras de elipticas y espirales por seleccién morfolégica se muestran
en las figurasD.2 y D.3.

La muestra de galaxias elipticas tiene 31 objetos. Todos ellos tienen una apariencia cla-
ramente compacta. En esta muestra no aparecen objetos irregulares como los que aparecian
en la muestra seleccionada mediante color.

Las galaxias espirales (93 objetos, ver figuraD.3) muestran distintos grados de nuclea-
cién, pero todas tienen evidencia de un disco, bien por la relacién de ejes, bien por la
presencia de formacion estelar en brazos espirales o una barra.

En la figura9.2a puede verse como quedan localizadas estas muestras de elipticas y
espirales en funcién de su radio de media luz (radio que encierra la mitad de la luminosidad)
y la razén bulbo-total, y en base a los indices de concentracién y asimetria definidos por
Abraham et al. (1996). Vemos aqui que, tanto las galaxias elipticas, como las LBCGs,
ocupan la zona de alta concentraciéon, C' > 0.7 en la mayoria de los casos, y de radios
efectivos mas pequenos, R. < 5kpc. Las galaxias espirales, por el contrario, son menos
compactas C' < 0.7 y tienen razones bulbo-total méas bajas, B/T < 0.3. Las LBCGs ocupan
todo el rango de relaciones B/T. En el histograma de la figura9.2b, se aprecia que las
tres muestras cubren el mismo rango de luminosidades en el 6ptico, de Mp = —18.5 a
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Mp = —22.5. Estos parametros han sido obtenidos de la base de datos de DEEP (Simard
et al. 2002).
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Figura 9.2: a) Pardmetros morfolégicos extraidos de la base de datos de DEEP. En el panel de arriba se
muestra la razén bulbo-total frente a el radio a media luz en kpc en la banda F814W. En el panel de
abajo se presentan los indices de compacidad y asimetria de Abraham et al. (1996) medidos en F'814W. b)
Histograma de luminosidades en la banda B para las muestras de galaxias obtenidas mediante inspeccién
visual. En ambas figuras el cdigo de colores es: azul LBCGs, verde espirales y rojo elipticas.

9.3. Parametros poblacionales de los modelos de elipticas y espirales

9.3.1. Metalicidad de las galaxias espirales y elipticas

Al igual que en el capitulo8 en relacién con las LBCGs, para ver qué rango de metali-
cidad debemos considerar para cada tipo de galaxia, primeramente vemos que se dice en la
literatura acerca de la metalicidad de las galaxias elipticas y espirales.

A lo largo de las iltimas dos décadas, se han realizado numerosos estudios acerca de
la correlacién existente entre luminosidad y metalicidad para diversos tipos de galaxias;
galaxias irregulares (Skillman et al. 1989; Melbourne & Salzer 2002; Pilyugin & Ferrini
2000), galaxias espirales (Garnett & Shields 1987; Zaritsky et al. 1994; Garnett et al. 1997;
Pilyugin & Ferrini 2000; Garnett 2002) y galaxias elipticas (Brodie & Huchra 1991; Bender
et al. 1993; Zaritsky et al. 1994). En los articulos de Zaritsky et al. (1994), Garnett et al.
(1997) y Garnett (2002) se hace referencia a que la correlacion existente entre metalicidad
y velocidad de rotacién en las galaxias espirales no es mejor que la existente entre meta-
licidad y luminosidad. En esta seccién vamos a presentar algunos ajustes empiricos que
nos permiten determinar un valor para la metalicidad de los modelos en funcién del tipo
morfolégico de la galaxia y de su luminosidad.

Para las galaxias elipticas tomamos el ajuste dado en Brodie & Huchra (1991):

[Fe/H] = (—0.15 % 0.03)(Mp + 20.4) — 0.28 + 0.12 (9.1)
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En en el panel superior de la figura 9.3 se muestra en linea de puntos esta correlacién.
Se aprecia que el ajuste es bueno para las galaxias elipticas, tanto enanas, como gigantes.
También hay muy buen acuerdo para las galaxias irregulares. Sin embargo, las galaxias
espirales parecen estar sistemdaticamente por encima de esta relacién. Por esto, para las
galaxias espirales vamos a usar el ajuste a los datos de la figura8.3b dado en Garnett
(2002):

log (O/H) = —0.16Mp — 6.4 (9.2)
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Figura 9.3: Correlacién entre la luminosidad y la metalicidad para dE’s del Grupo Local (cuadrados blancos),
irregulares (Skillman et al. 1989) (cuadrados negros), espirales (circulos negros), y elipticas (circulos blancos
Bender et al. 1993, tridngulos blancos Brodie & Huchra 1991). La figura ha sido extraida de Zaritsky et al.
(1994). Para detalles acerca de las referencias y conversiones acudir a ese articulo.

De estos ajustes, considerando los rangos de luminosidades de nuestras muestras y los
valores de Z disponibles en Bruzual & Charlot (2003), vemos que ~ 30 % de las elipticas
se ajustarfan a un valor Z = Zg y un ~ 66% a Z = 0.4Z5. De las espirales, el 80 %
de las tempranas y el 70% de las tardias se corresponden a Z = Zs. De todas formas,
para estudiar las posibles diferencias en el calculo de la masa estelar con la metalicidad,
vamos a ejecutar los modelos con Z = Z5 y Z = 0.4Z; para cada una de las muestras. Esto
también es conveniente a la hora de comparar con las masas estelares de las LBCGs, porque
se evita que posibles diferencias en las masas estelares sean debidas a diferencias en los
modelos considerados. Ademas, hay que valorar que las relaciones metalicidad-luminosidad
se han estudiado en muestras cercanas, y estas relaciones pueden variar al aumentar el
desplazamiento al rojo, tal como ya se comenté en §8. También es conocido (de Freitas
Pacheco 1996) que las galaxias elipticas presentan sobreabundancias de elementos « por lo
que el indice de metales Z deberia mayor que el calculado a partir de [F'e/ H] y abundancias
solares.
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9.3.2. Extincion en galaxias espirales y elipticas
Extincién interna de las galaxias espirales

Las galaxias espirales tienen distintas cantidades de extincién dependiendo de la incli-
nacién que presentan con respecto al observador. En esta seccién vamos a estudiar la forma
de corregir de extincion las galaxias espirales considerando la inclinacién de las mismas.

La extincién, como ya explicamos en el tema anterior, se viene parametrizando en fun-
cién de una ley de extincién empirica, Ay /Ay, y de la extincién en el filtro V', Ay. También
puede usarse, en lugar de esta dltima, en enrojecimiento F(B — V) = Ay /Ry, donde Ry
toma valores diferentes para las distintas leyes, véase el apéndice C.

La ley de extincién empirica ha sido calculada principalmente en nuestra galaxia. Las
diferentes observaciones coinciden muy bien en el rango de longitudes de onda entre 0.4um
a 5um (Knapen et al. 1991). La ley de extincién de Rieke & Lebofsky (1985) extiende las
medidas al rango 1 < A < 13 um. En la Via Lactea la técnica que principalmente se usa
para medir la extincién es hacer fotometria de candelas estandares. Esta técnica se puede
usar en galaxias muy cercanas, como las nubes de Magallanes. La ley de extincién para la
nube grande de Magallanes (LMC), calculada por Fitzpatrick (1986) es similar a la citada
de nuestra galaxia. Sin embargo, la ley de Bouchet et al. (1985) para la nube pequena de
Magallanes (SMC) tiene mds extincién en el ultravioleta para una misma extincién en el
filtro V. Las curvas de extincién de la Via Lactea y de la LMC tienen un méaximo local a
2175 fA, esta peculiaridad no aparece en la curva de extincion de la SMC y tampoco en la
de galaxias con formacién estelar intensa calculada por Calzetti et al. (2000).

Una caracteristica comiin de estas curvas de extincién es que, por la forma en que son
calculadas, no cuentan con la luz que es dispersada por los granos de polvo en la direccién
de la linea de visién. La extincién de la luz de una estrella por el polvo césmico es debida
a dos procesos diferenciados, absorcién y dispersiéon. Al observar una galaxia, que contiene
multitud de fuentes emisoras entremezcladas con nubes de polvo, parte de la luz dispersada
lo es en la linea de visién del observador. En las curvas de extincién como las mencionadas en
el parrafo anterior, derivadas de observaciones de estrellas, toda la luz dispersada se pierde
de la linea de visién; utilizar estas curvas en el caso de galaxias corresponde a suponer que
todo el polvo se encuentra entre los emisores y el observador ("modelo de pantalla”), lo
cual en general no es cierto, y puede llevar a una sobrestimacién de los efectos del polvo.
Un calculo preciso de estos efectos requiere modelos de transferencia radiativa como los de
Bruzual et al. (1988), Witt et al. (1992), Byun et al. (1994), di Bartolomeo et al. (1995) y
Witt & Gordon (2000), donde se consideran geometrias en las que el polvo estd mezclado con
las estrellas, y donde se tiene en cuenta la dispersion por los granos de polvo. Estos modelos
demuestran que para una misma cantidad de polvo se produce mucha menos extincion que
la obtenida para el modelo de pantalla. En estos articulos se cuestiona la posibilidad de
usar una ley de extincién estdandar, debido a la importancia que tiene la distribuciéon del
polvo y las estrellas dentro de las galaxias. En Witt et al. (1992), Byun et al. (1994) y
Witt & Gordon (2000) se demuestra que, al tener el polvo mezclado con las estrellas, el
efecto de la extincion efectiva en los colores 6pticos y del NIR es mucho menor que el que
se obtiene al considerar el modelo de pantalla de polvo, véase la figura9.4. Esto es debido
a que las estrellas més enrojecidas por el polvo, también son las que estdn mas oscurecidas,
contribuyendo asi en menor medida a la luminosidad que las estrellas que no sufren tanta
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extincién. Ademas, la luz dispersada es méas azul y compensa del enrojecimiento que pueda
tener la luz estelar. Asi mismo, en Byun et al. (1994) se senala que en galaxias espirales
este efecto desaparece rapidamente cuando el dngulo de inclinacién con que se ve la galaxia
aumenta, siendo entonces comparable el efecto en los colores de los modelos que cuentan
con la dispersiéon y los que no.
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Figura 9.4: Curvas de extincién para distintas configuraciones del polvo y las estrellas Ay = 7a4¢(A). Se mues-
tra la curva de extincién de la Galaxia como comparacién. Los gréficos de la derecha aparecen normalizados
por la extincién en el filtro V. Las figuras se han extraido de Witt & Gordon (2000).

A pesar de estas consideraciones, existen resultados que sugieren que la aplicacién de
leyes de extincion como la de la Via Lactea da resultados satisfactorios. Knapen et al.
(1991) y Jansen et al. (1994) sobre una muestra de galaxias vistas con mucha inclinacién,
usaron la simetria de los perfiles de luz de la poblacion subyacente con respecto al plano de
la galaxia, para obtener la extincién en la banda de polvo en los filtros U, B,V, R, I, J y K'.
En ambos trabajos se destaca el buen acuerdo con la ley de extincién de la Via Lactea de
Rieke & Lebofsky (1985). También en Xilouris et al. (1999) usando un modelo de galaxia
con distribuciones exponenciales para las estrellas y el polvo y comparando con galaxias
vistas de perfil, se llega a la conclusion de que la ley de extincion calculada para galaxias
externas se encuentra en buen acuerdo con la ley de extincién de nuestra galaxia.

Otro aspecto importante a la hora de corregir de extincién interna las galaxias espirales
es saber cémo varia esta con la inclinacién que presenta la galaxia. Para calibraciones
basadas en datos empiricos, la ecuaciéon que suele emplearse para este fin es (Boselli &
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Gavazzi 1994; Giovanelli et al. 1995; Tully et al. 1998):
A0 = 3 10g (a/1) (9.3)

donde el superindice i — 0 indica que es la correccién a aplicar para obtener la magni-
tud de galaxia vista de cara, a es el semieje mayor y b el semieje menor de la galaxia.
Las distintas parametrizaciones consideran que el coeficiente ) varia, bien con el tipo mor-
folégico (Boselli & Gavazzi 1994), bien con la luminosidad absoluta de la galaxia (Giovanelli
et al. 1995; Tully et al. 1998). En este trabajo queremos aplicar la correccién a 6 filtros
(U, B, F606, F'814, J, K). Los trabajos que hemos indicado dan las parametrizaciones sélo
para algunos filtros, Boselli & Gavazzi (1994) las da para U, B, V, H, Giovanelli et al. (1995)
para I y Tully et al. (1998) para los filtros B, R e I. La forma en que el coeficiente v, se
transforma al cambiar de un filtro a otro no es trivial, ya que, como comentamos ante-
riormente, no se puede usar una ley de extincidén estdndar que dé la relacién entre los
coeficientes en las distintas bandas.

Una forma de solventar esta dificultad es considerar las curvas de extincién tedricas
calculadas con modelos de transferencia radiativa para discos con polvo (Bruzual et al. 1988;
Byun et al. 1994; di Bartolomeo et al. 1995). Estos estudios dan la extincién en funcién
de la longitud de onda para distintos valores del angulo de inclinacién y de la profundidad
optica en V', 7y,. Las ventajas de usar estos modelos son: que no hay que tomar una ley de
extincién Galactica estandar, que estd bastante cuestionada para disposiciones del polvo
distintas que la del modelo de pantalla, y que ademads, incluyen el problema de la variacién
de la extincién con el dngulo de inclinacién. En la figura9.5 se comparan las curvas de
extincién consideradas en distintos articulos.

Segun lo descrito en los parrafos anteriores, para las espirales hemos considerado distin-
tas correcciones de extincion: La primera estd basada en la ecuacién 9.3 y la parametrizamos
de la siguiente forma para contar con la extincién que se produce cuando la galaxia se ve
de cara:

Ay Ay
Ay Ap

1 log (9) +extiio(N) (9.4)

b

El primer término es la correccién hasta poner la galaxia de cara, usando la aproximacién
de que los términos v, siguen la ley de la Via Lactea. En Giovanelli et al. (1995) se dice
que para galaxias espirales (la mayoria de su muestra son Sc) 7 varia desde 0.5 para las
menos luminosas M; < —19, hasta 1.0 para las luminosas. El segundo término modela la
extincion de la galaxia vista de cara. Para ello usamos la ley de Bruzual et al. (1988) con
Tv = 0.5.

Otra ley de extincién que usamos es la de Bruzual et al. (1988), que da la extincién
interna de la galaxia en funcién de la inclinacion.

Finalmente, también consideramos las leyes de extincion de la Via Lactea y de la LMC
con distintas cantidades de extincién, para comparar con los resultados obtenidos de la
muestra de LBCGs, de esta forma aseguramos que los cambios en la masa estelar segiin los
tipos no son debidas a la eleccion de los modelos.

Usando todas estas leyes de extincion podemos ver de un modo estadistico cudl de ellas
produce unos mejores ajustes para la poblacion de galaxias clasificadas como espirales.
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Figura 9.5: Comparacién entre las curvas de extincién interna para discos obtenidas en distintos trabajos.
Las curvas de arriba se obtienen para los valores 7v = 0.5 y cost = 0.98. Las curvas de abajo son para
Tv = 0.5 y cosi = 0.12. Gréficas de di Bartolomeo et al. (1995).

Polvo en galaxias elipticas

En los estudios de galaxias elipticas anteriores a la década de los 90, se consideraba
que las galaxias de tipos tempranos (elipticas y lenticulares) no tenian apenas polvo. Los
muestreos con el satélite IRAS han demostrado que entre el 10% y el 50% de las gala-
xias elipticas tienen polvo, véase Calzetti (2001). También en los articulos de Witt et al.
(1992) y Witt & Gordon (2000) se concluye que las elipticas si que pueden tener cantidades
apreciables de polvo, y que con una configuracion adecuada de las estrellas y de cantidades
modestas de polvo (7 ~ 1), se podrian llegar a explicar los gradientes de color en galaxias
elipticas, que se suelen atribuir a variaciones de la metalicidad y de las poblaciones estelares.
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Ademss, por la configuracién que se usa para el polvo y las estrellas el efecto conjunto de
absorcion y dispersion lleva a variaciones pequenas en los colores integrados de las galaxias.
La extincion efectiva que se obtiene con valores tipicos de profundidad 6ptica, 7y = 0.15—1
son Ap <0.02—-0.15mag y A; < 0.01 —0.09 mag (considerando los modelos de Witt et al.
1992).

Para las galaxias elipticas considero la ley de extincién de la Via Lactea con distintos
valores de la extincién en V.

9.3.3. Historia de formacion estelar

Como ya explicamos en §7.2, en los modelos de ajuste de masas estelares, para parame-
trizar la historia de formacion estelar usamos, bien una formacién estelar instantinea, bien
una funcién con decaimiento exponencial. En Bruzual & Charlot (1993), donde se compa-
ran los resultados obtenidos con modelos de sintesis de poblaciones con espectros reales de
galaxias, se demuestra que un tnico brote de formacion estelar superior a 10 Ganos ajusta
bien el espectro promedio de una muestra de galaxias elipticas cercanas. También se mues-
tra como los otros tipos morfolégicos, desde SO hasta espirales Sc, se ajustan bien por una
SFH con decaimiento exponencial, con 7 = 1 para las SO, 7 = 2 para las Sb, 7 = 4 para las
Sbc, 7 = 7 para las Sc.

A pesar de que la escala de tiempos de formacion estelar no tiene mucha repercusién en
la masa estelar calculada para las galaxias, este parametro si que influye considerablemente
en la evolucién de la relacién masa-luminosidad, como se vio en §8.8. Para parametrizar la
poblacion subyacente usaremos el valor 7 = 1 Gano para las galaxias elipticas y los valores
7 =1,2,4y 7Ganos para las galaxias espirales.

9.4. Resultados de galaxias elipticas seleccionadas por color

Hecha la seleccién de parametros poblacionales, en esta secciéon analizamos las masas
estelares derivadas para galaxias elipticas. Para las galaxias elipticas seleccionadas por color
(ver §9.2.1), los modelos con Z = Z; dan mejores ajustes que aquellos con Z = 0.47,.
La cantidad de extincién de los modelos que mejor ajustan varia desde Ay = 0.2 hasta
Ay = 1.2. Los resultados se resumen en la figura9.6. La figura 9.6a muestra las diferencias
entre las magnitudes observadas y los modelos en cada banda. Los ajustes son excelentes
en las bandas F606W, F814W y K, y presentan dispersiones algo mayores en las otras
bandas (ver las tablas en la figura9.6b). La distribucién de edades y la fraccién de masa del
brote se muestran en la figura9.6c. Como es de esperar en galaxias elipticas, las edades de
la componente subyacente son cercanas a la edad maxima permitida por los modelos (dada
por la linea continua en la figura9.6¢), y los brotes involucran una fraccién muy pequena
de la masa total, sobre todo el rango de z. Las masas de cada componente, y la masa total,
se muestran frente a z en la figura 9.6d. La mediana de la masa estelar para los modelos va
desde 5 x 100 hasta 8 x 10'° M), disminuyendo al aumentar la extincién.

A estas galaxias, mds rojas, el corte en I aplicado por el catdlogo espectroscépico les
afecta menos que a las LBCGs, por lo que las masas estelares se mantienen uniformes con el
desplazamiento al rojo. Las masas estelares de estas galaxias estdn en torno a las 10 M.
El rango de masas va desde 5.2 x 10? hasta 4.8 x 10 M. Vemos como la mayoria de los
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brotes tienen edades mayores que 100 Manos y la mediana de su contribucién a la masa de
la galaxia es < 2% en los modelos con Ay < 0.3, las componentes subyacentes conforman
casi el total de la masa de las galaxias y sus edades medias son de 5 Ganos, alcanzando en
muchos casos el limite de edad maximo segun el desplazamiento al rojo, para un zorm = 4.
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Figura 9.6: Resultados de las masas estelares sobre las muestra de galaxias elipticas seleccionadas por
color usando la ley de la Via Léctea con Ay = 0.3mag y Z = Zp. a) Diferencias entre las magnitudes
observadas y las del modelo que da menor x? en las bandas (de izquierda a derecha y de arriba a abajo)
U, B, F606W, F'814W, J y Ks. b) Tabla con los errores medios y sus desviaciones estdndar en cada banda,
y tabla con los valores medios, desviaciones estdndar y valores extremos de las masas y edades de las
componentes. ¢) Edad de cada una de las componentes del modelo frente a z, los tridngulos azules representan
los brotes y los circulos rojos las componentes subyacentes. En el panel inferior se muestra la fraccién de la
masa que estd en el brote de formacién estelar. d) Masa estelar de cada una de las componentes frente a z
y masa estelar total de las galaxias.

Otro aspecto bien conocido, a desplazamientos al rojo més altos (1 < z < 2), es que entre
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la poblacién de objetos muy rojos (EROs, Extremely Red Objects, R— K >50 11— K > 4)
hay, tanto galaxias elipticas a z > 1, con colores rojos debidos a altas correcciones-K, como
galaxias con formacién estelar con gran cantidad de polvo. Ver a modo de referencia los
articulos: Pozzetti & Mannucci (2000), Smail et al. (2002), Pierini et al. (2004). De hecho
esperamos que nuestra muestra esté sesgada hacia galaxias que tengan lineas de emision,
pues son necesarias en muchos casos para determinar el z espectroscépico.

Para intentar inferir cudntas galaxias de nuestra muestra de elipticas son realmente
galaxias con formacion estelar intensa enrojecidas por polvo, hemos usado la relacién 9.5,
que segun Pozzetti & Mannucci (2000) separa las regiones ocupadas por galaxias elipticas
y por starburst polvorientos en el diagrama J — K frente a I — K. Esta relacién se muestra
con una linea de trazos en la figura9.7b.

(J — K)=0.36( — K)+0.46 (9.5)

Lo que hemos hecho es: una vez que ajustamos los espectros a la fotometria de las
galaxias, movemos estos hasta z = 1.5 para obtener las magnitudes que tendrian estas
galaxias en los filtros I,J y K de Bessell. Hay que tener en cuenta que la relacion 9.5 es
valida para EROs en el rango 1 < z < 2, que es donde, mediante los filtros descritos,
se consigue una buena separacién entre galaxias con poblaciones estelares evolucionadas y
galaxias con formacién estelar y polvo, ver las figuras9.7a y 9.7b tomadas de Pozzetti &
Mannucci (2000). Muchas de nuestras galaxias rojas satisfacerfan la condicién [ — K >4y
se clasificarian como EROs si estuvieran a z ~ 1.5. En la figura 9.8a se muestran los colores
I — K y J— K de nuestras galaxias junto con la relacion 9.5 que sirve para separar las dos
clases de galaxias. Usando los resultados obtenidos con valores bajos de extincion Ay = 0.1,
un total de 12 galaxias estarian claramente en la parte del diagrama correspondiente a
galaxias con formacién estelar, a la derecha de la linea roja que hemos desplazado en
0.1 mag en la figura9.8a. En la figura9.9 se muestran las imégenes y los espectros de estas
galaxias, donde vemos que son galaxias de tipos tardios y con lineas de emisién. Esto nos
demuestra que la clasificacién basada sélo en color no permite discriminar qué galaxias son
elipticas.

Los mejores ajustes a estas 12 galaxias polvorientas se obtienen usando Z = 0.4Zq y
Ay = 1— 1.5 con la ley de extincién de (Calzetti et al. 2000). El histograma de masas
estelares se muestra en la figura 9.8b, tiene una media de 5.0 x 101°Mg y cubre el rango
desde 2.5 %100 hasta 2.1 x 10' M, estas masas son menores que las de las galaxias elipticas
y se parecen a las de las LBCGs mas masivas. Estas galaxias eran las que en sus ajustes
involucraban brotes més jovenes, una vez que quitamos estas de la muestra de elipticas la
edad media de los brotes pasa de ~ 100 Manos a ~ 170 Manos.

En los parrafos anteriores no se pretende separar adecuadamente las galaxias con forma-
cion estelar intensa oscurecidas por polvo de las galaxias elipticas. De hecho, aumentando el
valor de la extincién habria més objetos considerados como galaxias con formacion estelar
oscurecidas por polvo, lo que hace que sea dificil separar apropiadamente ambas clases en
base a este criterio. Lo que se quiere es destacar el hecho de que, entre la muestra de galaxias
rojas estan incluidos ambos tipos. En Smail et al. (2002) se indica que a z > 1 al menos el
30 % de las galaxias con R— K > 5.3 son galaxias con formacién estelar intensa oscurecidas
por polvo. En el caso de nuestra muestra esperamos que haya mas objetos que pertenezcan
a esta clase, debido a que los desplazamientos al rojo espectroscépicos se calculan, en la
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Figura 9.7: a) Espectros representativos de una galaxia eliptica (linea gruesa) y de una galaxia con formacién
estelar y gran cantidad de polvo (linea fina) a z = 1.5. Ambos espectros se han obtenido con el cédigo de
Bruzual & Charlot (1993). La linea gruesa es el espectro de una poblacién estelar de 15 Gyr, mientras que
la linea fina muestra el espectro de una poblacién con razén de formacién estelar constante durante 1 Gafio
con enrojecimiento E(B-V)=0.8 con la ley SMC. b) Colores modelados para elipticas (linea gruesa) y galaxia
con formacién estelar (linea fina). Las lineas de puntos son para z < 1 o z > 2. La lineas discontinuas se
corresponden con I — K = 4 y con la relaciéon 9.5. Las estrellas y puntos son los colores de muestras de
estrellas. Las figuras se han tomado de Pozzetti & Mannucci (2000).
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Figura 9.8: a) Colores I — K vs. J — K de la muestra de galaxias més rojas, junto con la relacién 9.5 que
separa las galaxias con poblaciones estelares evolucionadas, de las galaxias con formacién estelar y polvo.
La linea roja estd desplazada 0.1 mags en I — K. b) Histogramas de masas de la submuestra de galaxias con
polvo, la linea azul se corresponde al brote de formacion estelar y la linea roja a la poblacién subyacente.

mayoria de los casos, mediante lineas de emisién, y esto produce un sesgo en contra de
objetos evolucionados.
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Figura 9.9: Imégenes y espectros de las galaxias con formacién estelar intensa y polvo. Las figuras se han
tomado de la base de datos del grupo DEEP (http:saci.ucolick.orgverdipublicnotebook mode.html).
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9.5. Masas estelares de la muestra morfolégica de elipticas

En la figura 9.10a, se muestran las masas estelares de las galaxias elipticas y SO seleccio-
nadas mediante inspeccion visual. Para estas galaxias los mejores ajustes se dan con Z = Z;
y valores de Ay entre 0.1 y 1.0mag, usando la ley de extincién de la Via Lactea. El test
K-S permite descartar los modelos con Ay > 1.5 al 95% de confianza. Usando Ay = 0.3
las masas estelares de esta muestra cubren el rango desde 2.5 x 10° hasta 4.8 x 10!, con
una mediana de la masa estelar mediana de 6.3 x 10'°. En la figura9.10b vemos que el
histograma de masas estelares tiene un pico en ~ 10 M.
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Figura 9.10: a) Masas estelares de la muestra de elipticas seleccionadas mediante inspeccién visual, se usa
Av = 0.3 con la ley de extincién de la Via Lactea. En el gréafico de arriba los tridngulos azules se corresponden
con las masas estelares del brote y los puntos rojos con los de la componente subyacente. b) Histograma de
masas estelares para la muestra de galaxias elipticas.

Un tercio de las galaxias ajustan mejor considerando un tnico estallido de formacién
estelar. Las edades de estas galaxias estdn entre 1-3 Ganos. Sus masas van desde 2 x 100 a,
4 x 10 My, Tres galaxias producen mejores ajustes considerando solamente un disco con
decaimiento exponencial de edad 4—5 Ganos y con masa estelar entre 3 x 100 y 3x 101 M.
Para las galaxias que dan mejores ajustes con un modelo de dos componentes, seis tienen
brotes de < 50 Manos, aunque la masa de estos es < 1% de la masa total de la galaxia.
Para las otras la edad del brote estd entre 60 Matnos y 450 Manos con mediana 250 Mafios.
La mediana de la edad de la componente subyacente es 5 Ganos y la fraccién de masa del
brote es generalmente < 10 %.

9.5.1. Masas estelares de las elipticas y SO de la muestra de Im et al. (2002)

Para contar con una muestra mayor de galaxias de tipos tempranos consideramos la
muestra de galaxias SO y elipticas de Im et al. (2002). Esta muestra consta de 145 objetos
de los cuales 61 tienen medido el desplazamiento al rojo espectroscépico, todos ellos estan
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en nuestros catdlogos, aunque algunos no estdn detectados en las 6 bandas. Para el siguiente
analisis, consideramos aquellos que tienen colores similares a los de espirales tempranas y
elipticas, segtin lo comentado en §9.2, en total 52 objetos, de los cuales 19 tienen fotometria
en las 6 bandas, 13 no han sido detectados en la banda U, 17 no se detectan en U y B, 2
no estaban cubiertos por las imagenes en J, uno de ellos no se detecta en U.

Con estos objetos usamos el codigo de masas para ajustar el espectro a la fotometria en
las bandas disponibles. En base a los ajustes anteriores para galaxias elipticas, consideramos
Z =Zsy Ay = 0.2 — 0.4 con la ley de extincién de la Via Léictea. En la figura9.11a
representamos las masas calculadas para las dos componentes y la masa total de la galaxia.
En el histograma de la figura9.11b se puede ver una distribucién de masas con un pico
alrededor de las 10! My, la mediana es 9 x 1019 M. Al igual que anteriormente el cédigo
encuentra que en muchos casos el mejor ajuste se obtiene con una tnica poblacion estelar

vieja.
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Figura 9.11: Resultados para la muestra de galaxias tempranas de Im et al. (2002), se usa Ay = 0.3. a)
Masas estelares frente a desplazamiento al rojo. En el grafico de arriba los puntos azules se corresponden
con las masas estelares del brote y los puntos rojos con los de la componente subyacente. b) Histograma de
masas estelares para la muestra de galaxias elipticas y SO de Im et al. (2002).

9.6. Resultados para galaxias espirales

Para las galaxias espirales estudiaremos sélo las muestras seleccionadas mediante ins-
peccién visual, ya que las muestras seleccionadas por color, al igual que ocurria con las
galaxias elipticas presentan morfologias variadas. Sin embargo, en algunas secciones, si que
usaremos el color para tratar de diferenciar las galaxias espirales tempranas y las tardias.

En la figura9.12 se resumen los resultados obtenidos para las galaxias espirales de la
muestra morfoldgica. La figura9.12a muestra las diferencias entre las magnitudes observa-
das y las obtenidas por los modelos para cada banda, los valores medios y desviaciones
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estandar se presentan en la tabla de la figura9.12b. Las edades y la fraccién de masa del
brote reciente de formacion estelar se dan en la figura9.12c. Vemos como para algunos
objetos se obtienen edades bajas para ambas componentes, esto se debe a que estamos
usando el mismo modelo para las galaxias espirales tempranas y tardias. Si las estudiamos
por separado, para las tardias (la muestra més azul) se obtienen mejores resultados con
modelos con menor extincién y Z = 0.4Z; que llevarian a obtener edades mayores para
las componentes subyacentes. La masa estelar, no obstante, se mantiene bastante unifor-
me, variando en media menos de 0.1dex. En las galaxias espirales no mejoran los ajustes
cuando se considera la correccion de inclinacién de la galaxia, véase figura9.13a. Para las
galaxias espirales tempranas, usando Z = Z; vemos que los modelos que mejor ajustan,
tienen valores moderados de extincién, asi cuando consideramos la ley de la Via Lactea
sin corregir de inclinacién, los valores Ay entre 0.2 y 0.6 son los que dan unas mejores
X2, véase figura 9.13b. El test de Kolmogorov-Smirnov (K-S) permite diferenciar al 95 % de
confianza las distribuciones de x? que se obtienen con estos valores y las que se obtienen
con Ay > 1.0. También hemos considerado distintos valores para la escala de tiempos de
formacién estelar: 7 = 1, 2, 4 y 7 Gafios, los ajustes mejores se obtienen con 7 = 1 Gafio,
empeorando estos conforme aumenta el 7, ver figura9.13c. El test K-S descarta al 95%
de confianza la igualdad de las distribuciones de x? entre 7 = 1 y 7 > 4 Ganos. Usando
7 = 1 Gano y valores de extincién Ay = 0.3 —0.6, la mediana de la masa estelar de las gala-
xias se encuentra en el rango 2 — 2.5 x 1019 Mg, con rms=0.6 dex, disminuyendo al aumentar
la extincién. El brote de formacién estelar de ~ 130 Manos conforma entre un 4-10 % de la
masa estelar de la galaxia.

Si en lugar de usar la ley de la Via Léactea con Ay = 0.3, usamos la ley dada por
la ecuaciéon 9.4 con v; = 0.5 y 1.0, la mediana de la masa estelar de las galaxias varia
menos de un 10 %. Sin embargo, en la figura 9.13a vemos cémo el histograma de x? muestra,
que los ajustes no son buenos para el caso y; = 1.0, el test K-S descarta este modelo al
95 % de confianza. En el caso de utilizar los modelos de extincién de Bruzual et al. (1988)
con 7y = 0.3 y 7v = 0.5 la masa estelar se incrementa en torno a un 15 %. Viendo estos
resultados apreciamos, de nuevo, la consistencia de las estimaciones de la masa estelar que,
a pesar de usar distintas leyes de extincién, tanto empiricas como obtenidas por modelos
de transferencia radiativa, varfan menos del 15% para los modelos que muestran buenos
ajustes.

Comparando con la muestra de galaxias LBCGs vemos que en promedio esta muestra
de galaxias espirales tempranas es 2 — 3 veces mas masiva que las LBCGs. Sin embargo las
masas estelares de las galaxias espirales cubren un rango mucho més amplio, desde 1.1 x 10?
hasta 2.3 x 10" M, mientras que las LBCGs mdas masivas tienen ~ 5 x 10'° M. Estas
galaxias espirales masivas tienen masas estelares similares a las de las galaxias espirales
con luminosidad L* del Universo cercano. Los brotes de formacion estelar son més viejos
~ 130 Manos, por los ~ 60 Manos de las LBCGs, y también el porcentaje de la masa estelar
de la galaxia que involucra el brote mas reciente de formacién estelar es menor. La poblacién
subyacente es mas vieja que la de las LBCGs, con la mediana de la edad variando entre 2
y 3.5 Ganos dependiendo del valor de Ay, disminuyendo la edad al aumentar la extincién.
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Figura 9.12: Resultados de las masas estelares sobre la muestra de galaxias espirales usando la ley de la
Via Lactea con Ay = 0.5magy Z = Zy. a) Diferencias entre las magnitudes observadas y las del modelo
que da menor x? en las bandas (de izquierda a derecha y de arriba a abajo) U, B, F606W, F814W,J y K.
b) Tabla con los errores medios y sus desviaciones estdndar en cada banda, y tabla con los valores medios,
desviaciones estdndar y valores extremos de las masas y edades de las componentes. ¢) Edad de cada una
de las componentes del modelo frente a z, los tridngulos azules representan los brotes y los circulos rojos
las componentes subyacentes. En el grafico de abajo se muestra la fraccién de la masa que estd en el brote
de formacién estelar. d) Masa estelar de cada una de las componentes frente a z y masa estelar total de las
galaxias.

9.7. Comparacién de las masas estelares con masas dinamicas

Resulta interesante comparar las masas estelares que obtenemos por medio de nuestro
c6digo, con masas dindamicas obtenidas con medidas de dispersién de velocidades. Para ello
usamos los datos de Gebhardt et al. (2003). En este articulo se da informacién cinematica
para 36 galaxias de campo en Groth, de ellas 21 son sistemas tempranos y 15 galaxias de
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Figura 9.13: a) Histogramas de x> para las espirales usando distintas leyes de extincién: en el gréfico de
arriba la ley de la Via Lactea con Ay = 0.3, en el centro los modelos de extincién de Bruzual et al. (1988),
y los dos gréficos de abajo la ley de extincién dada por la ecuacién 9.4. b) Histogramas de x? para distintos
valores de la cantidad de extincién, Ay. ¢) Histogramas de x? para distintos valores de la escala de tiempos
de formacién estelar. d) Histogramas de x? para Z = Zo y Z = 0.4Z.
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disco. Los espectros fueron obtenidos con el telescopio Keck usando LRIS (Low Resolution
Imaging Spectrograph) usando una anchura de rendija de ~ 1” muy similar al seeing. La
regién espectral usada para el andlisis varia entre las fuentes, debido al distinto despla-
zamiento al rojo de estas. El radio efectivo de las fuentes estd entre 2.8 y 3.9 Kpc que se
traduce en radios efectivos observados < 1”, con una media de 0.4”.

Al combinar con nuestros datos multibanda, sélo 20 objetos tienen fotometria en las
6 bandas y por tanto una estimacion de su masa estelar en base a la fotometria de los
6 filtros de GOYA. De estos objetos 10 son clasificados en Gebhardt et al. (2003) como
objetos tempranos y 10 como galaxias de disco. Para estimar la masa dindmica a partir de
la dispersién de velocidades ¢ y del radio efectivo R., usamos la relacién M o o?R./G.
El factor de proporcionalidad depende de la configuraciéon de la masa dentro de la galaxia.
Para sistemas tempranos la masa el radio y la dispersion de velocidades estan relacionadas
por el teorema del virial. Nosotros usamos la estimacién de la masa total de la galaxia que
se da en Ciotti (1991) usando un perfil /4, dada por la ecuacién 9.6.

En el caso de galaxias de tipos tardios, Rix et al. (1997) dan una calibracién semiempirica
de 04 /Veire ~ 0.6. Esto permite convertir la velocidad circular en masa, tal como se hace en
Phillips et al. (1997), lo que lleva a la férmula9.7 que da la masa de la galaxia dentro de
aproximadamente dos veces el radio efectivo.

Myin, = 2.08 x 10502 R, (9.6)
Myin, = 8.24 x 10°0?R, (9.7)

donde ¢ es en kms™!, R. en kpc y My, en masas solares.

En la figura9.14a se representan las masas estelares de estas 20 galaxias frente a las
masas dindmicas. Se puede ver como las galaxias de tipos tempranos tienen masas dinamicas
en muy buen acuerdo con las masas estelares. En el caso de las galaxias de disco todas, salvo
las tres con masa estelar méas baja, tienen masas estelares mayores que las dindmicas, esto
es en parte debido a que para las galaxias de disco estamos estimando la masa dindmica
dentro de ~ 2R, la masa total podria ser mayor que esta cantidad. También estas galaxias,
a pesar de haber sido clasificadas como discos en Gebhardt et al. (2003), tienen colores mas
parecidos a galaxias de tipos tempranos, o espirales dominadas por bulbo, por lo que al
medir la dispersién de velocidades en la zona del bulbo seria més correcto usar el teorema
del virial para calcular su masa. En la figura se representan las flechas que muestran como
se moverian las masas dinamicas si se usa la relacion 9.6 en lugar de 9.7.

Las tres galaxias con menor masa estelar también son los sistemas con colores mas
azules, indicando que son galaxias con formacion estelar. De hecho dos de ellas las hemos
clasificado entre las LBCGs mas luminosas. Siendo galaxias de tipos tardios, para estas
parece més correcto usar la relacién 9.7 obtenida a partir de la relacién entre o, y vcirc
que se da en Rix et al. (1997). El hecho de que las masas dindmicas de estas galaxias sean
mayores que las estelares da cuenta de la existencia de material no estelar, bien materia
oscura, o mas probablemente gas.

Las galaxias que no tienen fotometria en las 6 bandas no se detectan en las bandas
més azules U y B, como es esperable tratdndose de tipos tempranos. Para estas galaxias
hacemos una estimacion de la masa estelar usando la fotometria en los 4 6 5 filtros en los que
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Figura 9.14: a) Comparacién de las masas estelares con las masas dindmicas estimadas a partir de las
medidas de dispersién de velocidades y radios efectivos para las 20 galaxias de Gebhardt et al. (2003)
detectadas en las 6 bandas de nuestro muestreo. Los puntos sélidos se corresponden a sistemas tempranos
(E/S0), por lo que la medida de la masa total se hace con la relacién 9.6 obtenida a partir del teorema del
virial. Los circulos abiertos representan galaxias de disco para las cuales usamos la ecuacién 9.7. Las flechas
indican donde se moverian estos objetos usando la relacién9.6. b) Comparacién entre las masas estelares
y las dindmicas para todas las galaxias de Gebhardt et al. (2003). Las masas dindmicas se calculan con la
ecuacién 9.6. Para aquellas galaxias clasificadas como discos en este articulo, la flecha de la derecha indica la
transformacién si la galaxia estuviera dominada por movimientos de rotacién. La barra de error horizontal
se corresponde con un error de 0.2 dex en la estimacién de la masa estelar. La linea continua representa la
relacion Mg, = M*, y la linea de trazos es la relacién Mg;, = 1.8M™ que da un mejor ajuste a los datos.

existen datos. Al ser estos los filtros més rojos y tratarse de galaxias de tipos tempranos,
donde la contribucién de la poblaciéon joven es muy pequena, se puede hacer una buena
determinacién de la masa estelar. Los mejores ajustes para estos objetos se obtienen con
una unica poblacién > 1 Gyr para 14 objetos. Solamente en dos de ellos se distinguen dos
componentes pero, en estos casos, la edad del brote joven es de 130 y 200 Mafios y su masa
conforma menos del 2% de la masa de la galaxia.

Para estimar la masa usaremos Z = Zg, y bajos valores de extincién: Ay = 0.2,0.4,0.6
usando la ley de la Via Léctea. Para cada objeto tomamos el valor de Ay que produce
una menor x2. En la figura9.14b se representa la masa estelar frente a la masa dindmica,
calculada usando la ecuacién 9.6. Para las objetos que en Gebhardt et al. (2003) se clasifican
como galaxias de disco, en la parte derecha de la figura se indica cual seria la transformacién
si la galaxia se considerase como un disco con rotacién, en este caso se mide la masa dentro

de ~ 2R,.

En la figura9.14b se comprueba que la masa dindmica es aproximadamente el doble
de la masa estelar, un resultado similar al dado en Brinchmann & Ellis (2000) para una
muestra de galaxias de distintos tipos morfolégicos. Ellos obtienen que el desplazamiento
medio es M* = 0.3My;,, — 0.5M g,
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9.8. Anadlisis de las relaciones Masa-Luminosidad

Una vez que tenemos las masas y las edades de las componentes de las galaxias, podemos,
usando la informacion que se proporciona en los ficheros de GISSELXXI, obtener de forma
estadistica algunas propiedades interesantes de estas galaxias: Luminosidad absoluta en
distintas bandas y relaciones masa-luminosidad. Los filtros B y K que se usan a continuacién
son los que dan los ficheros de andlisis de GISSELXXI, méas concertamente, los filtros B3
de Buser y el filtro K del telescopio de 200 pulgadas de Palomar contando con la respuesta
del detector y la transmisién de la atmosfera.

En esta seccién, primeramente, vamos a comparar las relaciones masa-luminosidad y las
masas de las galaxias LBCGs con las de galaxias de tipos tempranos seleccionadas mediante
color. Seguidamente las compararemos con las galaxias de tipos tardios viendo que estas
ultimas presentan caracteristicas mucho maés similares a las LBCGs.

9.8.1. Comparacion de la M-L de las LBCGs con galaxias de tipos tempranos

En la figura9.15a se muestra la relacién masa-luminosidad frente a la magnitud ab-
soluta en B para las galaxias LBCGs, y para las que en un principio, en base al color,
hemos seleccionado como galaxias de tipos tempranos. También se incluyen aquellas que
son morfolégicamente similares a elipticas. Para estas ultimas usamos un valor menor para
la extincién lo que conlleva un aumento de la masa-luminosidad. Debido a que la extincién
afecta mas a los filtros azules, el aumento de la extincién en los modelos lleva a obtener
una poblacién joven menos masiva que contribuye a la luz en el IR, reduciendo la masa de
la poblacién subyacente.

En la figura vemos cémo, aunque los distintos tipos de galaxias cubren el mismo rango
de luminosidades en B, las LBCGs ocupan la zona de masa-luminosidad més baja, con
M*/Lp < 1, mientras que los tipos tempranos tienen una mayor M*/Lp. Las galaxias
que identificamos como elipticas mediante inspeccién visual tienen M*/Lp > 2, llegando
algunas de ellas a tener valores M*/Lp > 6.

En la figura 9.15b se muestran los mismos resultados que en figura 9.15a, pero relativos
a la banda K. Vemos como las LBCGs siguen teniendo relaciones M-L menores también en
la banda K, generalmente M*/ Ly < 0.5 pero las diferencias son menores. Las elipticas se
mantienen por debajo de M*/Lx =1, lo que es razonable considerando que se trata, bien
de sistemas relativamente jévenes (edad < 3 Ganos), o galaxias que tienen evidencias de
brotes recientes de formacion estelar. En la figura se ve cémo los sistemas més tempranos
ocupan la zona con Mg mas brillante.

En el grafico M* vs. Mp, figura9.16a, los distintos tipos muestran una clara separacién.
Las LBCGs ocupan la zona con masas estelares mas bajas para las mismas luminosidades
en la banda B. En el histograma de la figura 9.16b, vemos como los picos de los histogramas
de elipticas y espirales tempranas estan desplazados del orden de un factor 10 con respecto
a las LBCGs. Dentro de cada uno de los tipos se observa bastante correlacién entre la
masa estelar y la luminosidad. Esta correlacion se da también para las elipticas que hemos
seleccionado por morfologia. Como las masas estelares no aumentan sisteméticamente hacia
z mas altos, la relaciéon observada entre la masa estelar y Mp no parece ser debida a un
sesgo en la seleccién de la muestra (corte en magnitud aparente en I), y sugiere que la
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Figura 9.15: a) Relaciones masa-luminosidad en la banda B para las galaxias: LBCGs azul, espirales tem-
pranas verde y elipticas rojo. Distinguimos las elipticas de §9.2.2, circulos abiertos, para las que dedujimos
menor extincién, Ay = 0.3 en lugar de Ay = 0.6. Las flechas indican donde se mueven las galaxias al
cambiar la extincién entre Ay = 0.3 y Ay = 0.6. La flecha azul representa una caida de 2.5 en Mp, que
segun §8.5 sufren las LBCGs trascurridos 2-3 Garios tras cesar el brote de formacion estelar. b) Relaciones
masa-luminosidad en K para las galaxias: LBCGs, espirales tempranas y elipticas. Los simbolos y colores
son como en a).

luminosidad en B traza, hasta cierto punto, la masa estelar. Veremos en §9.9 que, como es
de esperar, la masa estelar queda mejor trazada por la luminosidad en la banda K.

9.8.2. Comparacién de la M-L de las LBCGs con galaxias de tipos tardios

Hemos representado aparte las relaciones masa-luminosidad de las galaxias espirales
tardias seleccionadas por color 9.2.1. En las figuras9.17a y 9.17b, donde se representa la
M* vs. Mg y Mg, vemos que los resultados son muy similares a los de las galaxias LBCGs,
quiza en la zona de magnitudes mas brillantes las LBCGs ocupen una zona con menor
masa, aunque en esa zona las espirales tardias no tienen bastante estadistica.

Este solapamiento entre LBCGs y espirales tardias también se observa en la figura 9.18a,
donde se representa la masa estelar frente a la magnitud absoluta para las galaxias de tipos
tardios, y en el histograma de masas estelares de la figura9.18b. Ambos tipos ocupan
la misma zona en el plano M* — Mp. Aunque en el extremo mas brillante, las LBCGs
tienden a ser menos masivas que las espirales tardias de la misma luminosidad. Esto puede
interpretarse ya que las LBCGs debido a su morfologia compacta son galaxias menos masivas
y en las que su alta luminosidad se debe a una fase de intensa formacién estelar que
incrementa de una manera sustancial su luminosidad en los filtros azules.
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Figura 9.16: a) Masa estelar vs. Mp para las galaxias : LBCGs en azul, espirales tempranas en verde
y elipticas en rojo. Distinguimos las elipticas de §9.2.2, circulos abiertos, para las que dedujimos menor
extincién Ay = 0.3 en lugar de Ay = 0.6. Las flechas indican donde se mueven las galaxias al cambiar la
extincién entre Ay = 0.3 y Ay = 0.6. La flecha azul representa una caida de 2.5 en Mp, que segin §8.5
sufren las LBCGs trascurridos 2-3 Gartios tras cesar el brote de formacién estelar. b) Histogramas de masas
estelares de las galaxias elipticas, espirales tempranas y LBCGs.
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Figura 9.17: a) Relaciones masa-luminosidad en la banda B para las galaxias: LBCGs azul, espirales tardias
verde. Los puntos rellenos representan los resultados con Ay = 0.5 y los abiertos con Ay = 0.3. Las flechas
indican donde se mueven las galaxias al cambiar la extincién. b) Relaciones masa-luminosidad en K para
las galaxias LBCGs y espirales tardias. Los simbolos y colores son como en a).
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Figura 9.18: a) Masa estelar vs. Mp para las galaxias : LBCGs azul, espirales tardias verde. Los puntos
rellenos representan los resultados con Ay = 0.5 y los abiertos con Ay = 0.3. Las flechas indican donde se
mueven las galaxias al cambiar la extincién. b) Histogramas de masas para las LBCGs, espirales tardias y
los EROs con polvo.

9.8.3. Relaciones Masa-Luminosidad en las muestras seleccionadas por mor-
fologia

Tras presentar los resultados obtenidos sobre las muestras seleccionadas mediante color,
en esta seccién se estudia como quedan situadas en los distintos diagramas las muestras
de galaxias elipticas y espirales que hemos seleccionado mediante inspeccién visual. Las
figuras 9.19a y 9.19b muestran una distribucién muy similar a la de las figuras anteriores,
pero en este caso se puede ver como la muestra de espirales cubre un espacio mucho més
amplio, tanto en magnitud absoluta como en relacién masa-luminosidad. Esto es debido a
que dentro de esta muestra se encuentran espirales tempranas y espirales tardias, por lo que
estas ocupan, tanto la zona de las elipticas, como la de las LBCGs con formacién intensa
de estrellas.

En el histograma de la figura 9.20b se ve también como las espirales cubren el rango de
masas que va desde 10 hasta ~ 3 x 10'! M. Para separar las galaxias espirales tempranas:
Sa, Sb, de las tardias: Sc, Sd, usamos de nuevo el color. En Fukugita et al. (1995) se da
un color B — V = 0.57 en reposo para las galaxias Sbc. Usamos este color para dividir
nuestra muestra de galaxias espirales. En la figura9.21 se muestra el histograma de las
galaxias espirales y el de cada uno de estos dos subgrupos. De nuevo, como se comentd en
la seccién anterior este corte en color hace bimodal el histograma de masas estelares de las
galaxias espirales. Las espirales de tipos tempranos resultan mas masivas, con masas entre
~ 4 x 109 y ~ 3 x 101! M, similares a las de las galaxias elipticas. Por el contrario las
galaxias tardias son menos masivas (3 x 109 — 4 x 10'° M) y tienen un histograma similar

al de las LBCGs.
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Figura 9.19: a) Relaciones masa-luminosidad en la banda B para las galaxias de las muestras seleccionadas
por morfologia: LBCGs azul, espirales verde y elipticas rojo. La flecha azul representa la evolucién de las
LBCGs como en la figura9.15. b) Relaciones masa-luminosidad en K para las galaxias: LBCGs, espirales y

elipticas. Los simbolos y colores son como en a).
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Figura 9.20: a) Masa estelar vs. Mp para las galaxias de las muestras seleccionadas por morfologia: LBCGs
en azul, espirales en verde y elipticas en rojo. La flecha azul representa la evoluciéon de las LBCGs como en
la figura9.15. b) Histogramas de masas para las espirales, elipticas y LBCGs seleccionadas por morfologia.
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Figura 9.21: Histograma de masas estelares para las galaxias espirales. Los resultados se obtuvieron con
Ay =05y Z = Zg. Usando el color B —V = 0.57 dado para las galaxias Sbc se separan las espirales
tempranas de las tardias.
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9.9. Estimacion de las masas estelares a partir de la fotometria en K

En esta seccion queremos estudiar hasta qué punto las luminosidades en K trazan la
masa estelar para las distintas clases de objetos. Esperamos que para los objetos mas evo-
lucionados, especialmente las galaxias elipticas, tengamos una relaciéon bastante solida. Sin
embargo, también queremos cuantificar las desviaciones que presentan las LBCGs debi-
do al brote de formacion estelar, y si existe una manera sencilla de poder corregir tales
desviaciones, por ejemplo, usando indices fotométricos.

Se sabe que a z = 0 existe una relaciéon simple entre las magnitudes infrarrojas y las
masas de las galaxias (Bell & de Jong 2001). No obstante, a z mds alto hay que contar
con las correcciones K en las magnitudes y en los colores, y por lo tanto con la forma del
espectro de los objetos. Junto con nuestras estimaciones de las masas estelares, a través de
fotometria en los filtros UBVIJK, tenemos también calculada la distribucién espectral de
energia de las fuentes. Pero aqui nos interesa obtener aproximaciones de la masa estelar
que no utilicen la informacién en las 6 bandas. Pretendemos obtener una receta simple que
permita estimar las masas estelares a partir de la luminosidad en K mas, a lo sumo, un
color observado. Nuestro estudio detallado de masas estelares mediante ajustes de modelos
a las SEDs permitird calibrar la relacién buscada. El método requiere dos ingredientes
adicionales: una clasificacién morfolégica, y un conjunto de SEDs tipicas correspondientes
a cada tipo morfolégico. Para ello hemos usado las muestras morfolégicas, y hemos ajustado
las masas estelares a las magnitudes absolutas en K que obtenemos a partir de la magnitud
aparente de nuestros catalogos, la distancia de luminosidad y las correcciones K de Poggianti
(1997). Este articulo da la correcciéon K en funcién de z, para varios filtros y para los
espectros modelo de galaxias elipticas, Sa y Sc. Nosotros usamos los resultados del modelo
de galaxias Sa para la muestra de espirales, y las correcciones derivadas del modelo de Sc
para las LBCGs.

En el panel superior de la figura9.22 se muestran los ajustes de My frente a log(M™).
Las lineas rojas son los ajustes ortogonales (Isobe et al. 1990) a las galaxias elipticas, y
la linea azul a las galaxias LBCGs. Usaremos el ajuste a las elipticas como referencia,
ecuacion 9.8, ya que se espera que estas tengan un relacion masa-luminosidad bien definida
en la banda K.

log(M*) = —0.43 - M +0.33 (9.8)

En el panel inferior de la figura9.22 se muestran los residuos de las masas frente a la
relacion obtenida para las galaxias elipticas. Vemos que el desplazamiento medio de las
LBCGs con respecto a la relacion calculada para las galaxias elipticas se corresponde con
un factor 1.6 en la masa estelar, con una rms = 0.24.

No obstante, es de esperar que los residuos del panel inferior de la figura9.22, mues-
tren una tendencia sistemadtica con algin parametro poblacional. Un parametro obvio es
el color, y efectivamente, mostramos en el panel superior de la figura9.23, que los residuos
correlacionan con el color I — K en reposo.

Hemos usado este color debido a que la correccién K es alta en los filtros azules, para una
galaxia eliptica en B es de ~ 2.0mag a z = 0.5y ~4.4mag a z = 1, y a que las diferencias
en la correccion K entre diferentes tipos pueden ser de 3 mag a z = 0.8. Si se usan filtros muy
azules y no se utiliza un espectro adecuado, los errores al derivar el color en reposo de las
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Figura 9.22: Panel superior: ajuste de las masas estelares de las muestras obtenidas por morfologia, frente
a la magnitud en K calculada a partir de la magnitud aparente y correccién K. Los circulos azules se
corresponden con las LBCGs, los puntos rojos son las galaxias elipticas y los tridngulos negros las galaxias
espirales. Los ajustes a las elipticas son las lineas rojas, la linea a trazos ajusta sélo a las elipticas mas
brillantes que Mp = —20. La linea azul es el ajuste para las galaxias LBCGs. La linea negra ajusta a todas
las galaxias. En el panel inferior se muestran los residuos log(M*) — f(K) donde f(K) es la funcién dada
por la recta de regresién ortogonal calculada para las galaxias elipticas.
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galaxias a partir del color observado pueden ser muy grandes. Por eso, en este caso hemos
usado el color I — K dado que, al ser filtros mas rojos, la incertidumbre en la obtencién
de la correccién K es menor. En el panel superior de la figura 9.23 se muestran los residuos
del ajuste de la masa estelar, y se ve que, usando el color I — K, puede corregirse el ajuste
a la masa estelar de las galaxias LBCGs. La ecuacion 9.9 da el ajuste de la masa estelar
mediante la magnitud absoluta K y el color I — K en reposo. Esta relacién es adecuada
para las LBCGs y las galaxias espirales.

log(M*) = —0.43 - My +0.28 - (I — K) — 0.27 (9.9)

Concluimos pues que la masa estelar de las galaxias de tipo temprano puede obtenerse,
con una incertidumbre de s6lo ~ 0.17 dex, a partir de un uinico dato fotométrico (la magnitud
en K), usando la ecuacién9.8, con recurso a correcciones K tipicas correspondientes a
poblaciones evolucionadas (en nuestra aplicacién, las de Poggianti 1997).

La ecuacién 9.8 puede escribirse en la forma9.10, donde el primer término viene dado
en unidades solares. Esta ecuacion indica que la relacién masa-luminosidad apenas varia
con L.

*

Lk

L 0.073£0.05
K > (9.10)

= (0.50 £ 0.03) <7
1ot LK

el paréntesis de la derecha varfa entre 0.85 y 1.18 para Lk entre 1010L{§ y 1012Lg.

Para galaxias con formacién estelar, concluimos que su masa estelar puede obtenerse,
con una incertidumbre de ~ 0.22 dex, a partir de los datos fotométricos en K y otra banda
(no afectada por el corte de Balmer en los z de interés), usando la ecuacién 9.9, y aplicando
correcciones K tipicas correspondientes a tipos tardios (tanto a las magnitudes como a los
colores). Como anteriormente, podemos escribirla de la forma9.11, donde hemos usado la
misma dependencia con Lx que en el caso de las galaxias tempranas, con una dependencia
adicional en el color.

M* — 10~0-9140.28(1 ~ K)%0.03 <L4K (9.11)

Lk 1010LE

Para un color en descanso tipico de las LBCGs, I — K ~ 1.5, obtenemos M* /Ly = 0.32
para Lx = 1010Lg.

>0.073:|:0.05
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Figura 9.23: Panel superior: Regresién ortogonal de log(M™) — f(Mk) vs. I — K en reposo. Donde las
magnitudes absolutas se calculan a partir de la magnitud aparente y correccién K, y f(Mg) es el ajuste
para las galaxias elipticas de la figura9.22. Panel inferior: Residuos del ajuste de la masa estelar mediante
la magnitud K y un término de color.



Conclusiones de la tesis y trabajo futuro

10.1. Conclusiones del trabajo de tesis

Este trabajo ha estado enmarcado dentro del proyecto GOYA, y se ha dedicado princi-
palmente a la caracterizacion de galaxias con formacién estelar intensa a desplazamientos
al rojo z < 1.

Durante la elaboracién de esta tesis se ha llevado a cabo la observacion, reduccién y
calibracién de parte de los datos infrarrojos (bandas J y Ks) que conformardn la base de
datos final de GOYA. Principalmente, las observaciones se realizaron en la zona de cielo
conocida como ” Groth-strip”. Para ello se realizaron varias campafias de observacién con
WHT/INGRID, y se trataron los datos usando el paquete DIMSUM de IRAF.

También se han llevado a cabo campanas de observacién con INT/WFC con objeto de
obtener datos en las bandas U y B.

Los resultados cientificos han estado centrados en dos objetivos principales: Obtencién
de cuentas de galaxias en la banda K, y estudio de las masas estelares de galaxias a z =
0.3 — 1.3 a partir de la fotometria en bandas 6pticas e infrarrojas.

En el primer apartado los resultados més importantes a destacar son:

= Kl desarrollo de un procedimiento para corregir las cuentas de galaxias en funcién
de la eficiencia de deteccién. Vimos que el cédlculo de la eficiencia mediante imagenes
sintéticas produce sesgos, y que por ello es necesario calcular la eficiencia en las image-
nes de ciencia. Vimos asimismo que la eficiencia de detecciéon depende del tamaifio y
el brillo superficial de las fuentes.

= Presentamos una forma de estudiar la fiabilidad de las detecciones. Tener bien carac-
terizados, tanto la fiabilidad, como la eficiencia de deteccion es de suma importancia
para ir lo mas profundo posible en las imagenes. Vimos que la forma de corregir
la completitud de las cuentas de galaxias produce diferencias sustanciales entre los
distintos autores.

= Hicimos la separacién entre estrellas y galaxias, que resulta importante en el rango
de magnitudes mas brillantes, y proporcionamos tablas con las cuentas de estrellas en
los campos Groth y Coppi.
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= Confirmamos el cambio de pendiente en las cuentas de galaxias en el infrarrojo a
magnitudes ~ 17.5. La pendiente cambia de v = 0.54 en la parte més brillante a
~v = 0.25 para las magnitudes débiles.

= Comparamos las cuentas de galaxias obtenidas en la banda K con modelos, viendo
que estos no reproducen bien el cambio de pendiente en K ~ 17.5, a menos que se
retrase la época de formacién de la mayoria de las galaxias hasta valores de z o ~ 2.

= Usamos las cuentas de galaxias en el infrarrojo para estudiar la contribucién de las
galaxias al fondo de luz extragalactica. Vimos que extrapolando la pendiente de las
cuentas de galaxias en el rango méas débil, suponiendo que esta no cambia a magnitudes
mayores, las galaxias s6lo aportan el 50 % de la luz de fondo extragaldctica observada
en el NIR.

En lo referente a las masas estelares de galaxias, en el capitulo 7 se explica el procedi-
miento que hemos seguido para tener una estimacion de la masa a partir de su fotometria
Optica e infrarroja. Los resultados mas importantes que hemos obtenido en este campo,
pueden resumirse en lo siguiente:

= Se ha confeccionado un cédigo, de aplicacién general, para estimar la masa estelar
de las galaxias a partir de su fotometria en bandas épticas e infrarrojas. El codigo
usa dos componentes estelares: Una poblacion joven que simula un brote reciente de
formacién estelar y una poblacién subyacente mas vieja.

= A partir de simulaciones, se ha deducido que los pardmetros que maés influencia tienen
en la determinacion de la masa estelar, son la edad de la poblacién subyacente, la
metalicidad y la cantidad de extincién. Los otros parametros: la ley de extincién, la
historia de formacién estelar y la funcién inicial de masas (si se mantienen los limites
inferior y superior de masas estelares) tienen una menor influencia en la masas finales
de las galaxias.

= Las masas estelares de las galaxias luminosas compactas azules estdn en torno a las
10'° My, y cubren el rango desde 2 x 109 hasta 5 x 10'Y M. Muchas de estas galaxias
(~ 30%) a pesar de tener luminosidades comparables a L*, Mp < —20.5, tienen
masas 30 veces menores que galaxias del tipo L* a z = 0.

= La alta luminosidad de las LBCGs en el 6ptico se debe a un estallido reciente de
formacién estelar (20 — 100 Manos), que involucra un 5 — 10 % de la masa estelar de
la galaxia. Esto hace que estas galaxias tengan luminosidades similares a L* con unas
masas 10 veces menores que las de una galaxia tipica con L* en el Universo local.

= La evolucién pasiva de las LBCGs a z ~ 0.6 hasta z = 0 conlleva una pérdida de
luminosidad de ~ 3.0mag en las bandas dpticas, y un enrojecimiento A(B — V) ~
0.5. Esta evolucion da a las LBCGs menos masivas unas propiedades similares a las
elipticas enanas locales.

= Cuando comparamos con muestras de galaxias elipticas y espirales, vemos que a pesar
de cubrir el mismo rango de luminosidades épticas, las LBCGs son ~ 10 veces menos
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masivas que las elipticas. Las galaxias espirales cubren un rango de masas mucho
mayor. Las de colores mas azules, tipos tardios, tienen masas similares a las LBCGs.
Por el contrario, las galaxias espirales mas masivas llegan a M* ~ 3 x 10! Mg y
tienen masas estelares similares a las elipticas.

= Hemos comparado las masas estelares con estimaciones de masas dindmicas para las
galaxias dadas en Gebhardt et al. (2003). Las masas dindmicas son en media 0.3 dex
mayores que las masas estelares.

= A partir de las distribuciones espectrales de energia que mejor ajustan a la fotometria
observada, estudiamos las razones masa-luminosidad para los distintos tipos de gala-
xias. Vemos que las LBCGs tienen razones masa estelar-luminosidad mas bajas, en
la banda B generalmente son menores que 1, mientras que estas razones son mucho
mayores en los tipos tempranos, algunas galaxias elipticas tienen razones M*/Mp > 6.

» Las masas estelares de las galaxias tempranas pueden estimarse bien (indertidumbres
~ 0.16 dex) a partir de la magnitud aparente en un filtro infrarrojo y del desplazamien-
to al rojo. Transformando la magnitud aparente en absoluta usando las ecuaciones de
la cosmologia y considerando espectros modelo segin el tipo morfolégico de la gala-
xia. Usar la relaciéon M* /L obtenida para las galaxias tempranas conlleva errores de
alrededor de un factor 1.6 cuando se aplica a galaxias con formacién estelar intensa.
Sin embargo, este error puede corregirse de forma simple introduciendo un término
de color, obteniéndose predicciones con incertidumbres de sélo ~ 0.22 dex.

Como principal conclusiéon de este trabajo, tenemos que destacar el hecho de que las
galaxias LBCGs son galaxias de masas intermedias ~ 10'° M. La tercera parte de las
galaxias de la muestra tienen masas menores que 7 x 10? M. Estas galaxias tienen una masa,
estelar al menos 30 veces menor que la de una galaxia L* tipica. Sin embargo mantienen
unas luminosidades altas Mp < —20, similares a las de galaxias masivas, debido a un brote
reciente de formacion estelar.

Considerando una evolucién pasiva de las LBCGs, estimamos una caida en luminosidad
> 3.0mag en By el enrojecimiento de la poblacién estelar es A(B — V') > 0.6 mag después
de ~ 5 Ganos de acontecer el estallido de la formacién estelar. Con estos cdlculos una galaxia
LBCG tipica con Mp = —20.5, B—V = 0.3 a z = 0.6, al evolucionar pasivamente hasta
z = 0 se convierte en una galaxia menos luminosa Mp = —18 y maés roja B —V = 0.9.
Vemos como las LBCGs, salvo que se fusionen con otras galaxias similares, van a perder
gran parte de su luminosidad y van a enrojecerse hasta convertirse en galaxias similares a
las elipticas enanas.

10.2. Trabajo futuro

En la actualidad el proyecto GOYA posee una base de datos de més de ~ 5000 objetos
en el campo Groth, con detecciones en mas de 3 bandas fotométricas. Para unas 600 de
estas fuentes se dispone la fotometria en los 6 filtros UBV IJ K, y se han hecho estimaciones
del desplazamiento al rojo fotométrico usando HYPERZ (Bolzonella et al. 2000). Con estos
objetos se pueden extender las muestras de galaxias de los diferentes tipos morfolégicos,
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lo que va a permitir tener medidas mucho mas relevantes de las masas estelares y otras
propiedades. La extensién natural del presente trabajo es determinar masas para todo el
catdlogo de GOYA. Un estudio detallado de la funcién de selecciéon permitird obtener la
funcién de luminosidad en la banda K y su evolucién con z, asi como la evolucién con z de
la funcién de masas.

Para extender la determinacion de masas estelares mas alld de z = 1.5 hay que contar
con longitudes de onda més largas, por ejemplo, a z ~ 2 la banda K se convierte en R en
reposo. Por ello, los datos que se obtengan con el Spitzer Space Telescope van a ser de gran
utilidad para determinar eficientemente masas estelares a z > 1.5, pues permitirdn definir
la forma de la distribucién espectral de energia en la zona del infrarrojo cercano en reposo.
Para caracterizar mejor la fuerza del brote reciente de formacién estelar pueden considerarse
modelos que cuentan con las lineas y el continuo nebular, como por ejemplo Starburst99
(Leitherer et al. 1999). También anadir informacién en el UV (GALEX) permitird definir
mejor las caracteristicas del brote para objetos cercanos, aunque esto no es necesario a
medida que nos alejamos en z debido al desplazamiento al rojo cosmolégico.

Recientemente se han medido pardmetros estructurales para todos los objetos de la
base de datos. Para eso se ha usado el cédigo CAS (Conselice 2003), que proporciona
medidas de la concentracién y asimetria de las fuentes. Esto nos va a permitir obtener unas
sélidas muestras de comparacion basadas sélo en parametros morfoldgicos, lo que va a evitar
los sesgos que se tienen al seleccionar las muestras por colores. A su vez las medidas de
parametros morfolégicos permiten un proceso automaético y sistematico para la definicién
de muestras, exento de la subjetividad inherente a la intervencién humana.

GOYA también esta ampliando sustantivamente el drea de cielo observada. El objetivo
es tener observaciones en 6 filtros, cubriendo unos 0.5 grados cuadrados de cielo. Estas
observaciones incluirdn zonas de cielo en las que muchos otros grupos estdn centrando
su ciencia en otras longitudes de onda, o realizando apuntados con el telescopio espacial.
Esto abre las puertas a colaboraciones y a disponer de datos de gran calidad. Para hacer
estimaciones sélidas de las masas estelares es muy importante tener informacion de la
emision infrarroja en reposo, esto hace que para medir las masas de galaxias mas alla de
z = 2 sea necesario disponer de datos en longitudes de onda > 5um. GOYA estd observando
zonas de cielo donde Spitzer con los instrumentos IRAC (3.6,4.5,5.8 y 8.0 um) y MIPS
(24,70,160 pm) va a proporcionar estos datos.

La puesta en funcionamiento del Gran Telescopio de Canarias y del espectrografo mul-
tiobjeto infrarrojo EMIR, es uno de los hitos tecnoldgicos més significativos para el equipo
GOYA. EMIR permitird obtener el espectro éptico en reposo en bandas del IR cercano,
simultaneamente para varias decenas de fuentes. Para objetos a z ~ 2 EMIR va a permitir
estudiar el rango espectral de 3500 a 8000 A en reposo. Estos estudios van a proporcionar
resultados muy relevantes en la medida de la tasa de formacién estelar (emisién en Ha y
OI13727), metalicidad, contenido de polvo (decremento Balmer) y cinemdtica interna (an-
chura de lineas). Estos resultados permitirdn también ajustar en gran medida las masas
estelares de estas galaxias, al disponerse de medidas sélidas de algunos de los pardmetros
que mas incertidumbre introducen en la estimacién de las masas: cantidad de polvo, edad
y fuerza del brote y metalicidad.
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A.1. Introduccion

Cuando se estan estudiando galaxias fuera del Universo local donde los efectos cos-
moldgicos son considerables, es necesario contar con una teoria cosmoldgica que nos permita
cuantificar como afectan diversos factores como por ejemplo el desplazamiento al rojo, la
expansion del Universo o la evolucién de las galaxias, al flujo de fotones que recibimos de
las fuentes. En esta seccion se describird el modelo cosmolégico estandar y la influencia que
tiene éste en las magnitudes aparentes y brillos superficiales de las galaxias.

En el modelo cosmolégico estdndar se usa la métrica de Robertson-Walker, cuyo ele-
mento diferencial de linea viene dado por la ecuacién A.1.

dr?

2 27942 2

+ 7r2d6? + r* sin? fdo* (A1)
r,0 y ¢ se conocen como coordenadas coméviles y son constantes para cada punto del
Universo, en especial r se denomina distancia comévil (notar que ésta no es la distancia que
mediria un observador). R(t) es el factor de escala del Universo, responsable del movimiento
aparente de las galaxias.

Esta métrica describe un espacio-tiempo que cumple el principio cosmoldgico, esto es,
el espacio es homogéneo e isétropo en cada instante t, de tal forma que mantiene una
curvatura espacial constante, kc?/R?. k es el signo de la curvatura y segin su valor sea -1,
0 6 1 hablaremos respectivamente de universos abiertos, euclideos o cerrados.

Conocida la métrica a usar, es el momento de comentar como se llega a partir de ésta
a algunos términos bien conocidos.

A.2. Desplazamiento al rojo

Vamos a considerar una galaxia con coordenadas coméviles (r1, 01, ¢1), cuya luz obser-
vamos en la época ty. Sin pérdida de generalidad podemos suponernos situados en r = 0,
como consecuencia del principio cosmoldgico esto no significaria darnos ningin estado es-
pecial. La luz en su camino desde la galaxia hacia nuestra posicién seguira una trayectoria
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geodésica, que dada la simetria del espacio-tiempo, es de suponer que no variara su direc-
cién espacial, dicho de otro modo, solamente r y ¢ varian a lo largo de la geodésica. Con
estas consideraciones y usando la ecuacién de la geodésica ds = 0, tenemos:

R(t)dr
(1 —kr?)

cdt = + (A.2)

Para describir la trayectoria de luz desde la galaxia hasta nuestra posicién (r = 0), como r
disminuye al aumentar ¢, debemos tomar el signo negativo en la expresion. Llamando 1 al
tiempo cuando la luz partié de la galaxia,

to r
[y . a
y R() o (1—kr?)

Si conociésemos el valor de k y la funcién R(t) podriamos conocer el valor de ¢; sin més
que operar en la ecuacién A.3.

Para llegar a comprender lo que se entiende por desplazamiento al rojo, consideremos
dos crestas sucesivas de la onda de luz, emitidas por la galaxia en los instantes t1 y t; + Aty
y recibidas en tg y to + Atg, tendremos como en la ecuacién A.3:

/t0+At° cdt B /” dr (A.4)
nean B@E)  Joo /(1 —kr?) '
Si R(t) es una funcién suave, que se mantiene practicamente constante en los intervalos At;

y Atg, restando las ecuaciones anteriores se obtiene:

CAto CAtl

_ =0
R(to) R(t)
de donde,
Aty R(to)
=0 _ -1 A5
A R 7 (A.5)

la cantidad z que aparece en la tltima ecuacion es el desplazamiento al rojo de la galaxia.

A.3. Magnitud aparente

La magnitud aparente da una medida de la cantidad de fotones que recibimos de una
fuente. Vamos a ver cémo esto estéd relacionado con la luminosidad de la galaxia y con la
distancia que la separa del observador en un universo en expansion.

Sea L la energia total por unidad de tiempo emitida por la galaxia, situada en (r1, 01, ¢1),
en el instante ¢ de forma que la luz de la galaxia la recibamos en ty. Denominemos I (A, t) y
Jy, (v, t) respectivamente al flujo de energia por longitud de onda y por unidad de frecuencia
emitido por la galaxia en el instante t. Ambas estan ligadas por la relacién.

(v, t) = NI\, 1) (A.6)

En el caso de emisién isotrdopica en un universo regido por la métrica de Robertson-
Walker, la luz que nos alcanza se habra distribuido homogéneamente sobre una esfera
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centrada en la galaxia, de radio r; en coordenadas comoviles. Esta superficie verifica que,
tanto 7, como ¢ son constantes y asi,

ds? = —12R(ty)2(d6? + sin® 0d¢?) (A7)

que es el elemento de linea en la superficie de una esfera euclidea de radio r1 R(to). Entonces
la luz se distribuye sobre una superficie con un drea propia igual a 4773 R(to)?.

Para calcular los fotones procedentes de la galaxia que recibimos por segundo hay que
contar con varios factores:

= Si nosotros estamos interesados en medir la cantidad de fotones recibidos en el inter-
valo de longitudes de onda (A, A + d\), hay que notar que estos fotones dejaron la

galaxia en el intervalo
A A+dA
1+2 142

= Segiin vemos en la ecuacién A.5, los fotones que recibimos de la galaxia en el intervalo
de 1seg fueron emitidos por la galaxia en un intervalo de 1/(1 + z) seg.

= Los fotones que salieron con longitud de onda A, nos llegan con longitud de onda
A(1+ z), por lo tanto han reducido su energia en un factor 1/(1 + z).

Teniendo en cuenta todas las anteriores consideraciones, el nimero de fotones por se-
gundo y unidad de drea que recibimos en el intervalo (A, A + dA\) es:

1 A A dA
N, (AN)dA = I t ) ———= A8
) 412 R(t)? A (1 + 2’ 1) he (1+ z)3 (A.8)

y segun esto el flujo de energia que recibimos en el intervalo considerado de longitudes de
onda, vendra dado por:

1 A dA
A = 4777‘%]%@0)2[A (1 + z’t1> (14 2)3 (A.9)

La definicion precisa de flujo medio de energia a través de un determinado paso de banda
P(\) es (Horne 1988):

_ S P AK)ADA
[P\
Usamos la definicién de f\(P) que se da en Horne (1988), lo que lleva a magnitudes ST
cuando se calibra con una fuente de fy constante y de un nivel adecuado. Igualmente se

podria haber usado f,(P) que daria lugar a las magnitudes AB (Oke & Gunn 1983), ligado
con fy(P) por la relacién:

Ix(P) (A.10)

fA(P) = fu(P)ﬁ

donde A\p(P) es la longitud de onda pivote de la banda

~ [TPO)AN
=R
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Sustituyendo la ecuacién A.9 en la A.10 se tiene:

1 J POV (125, 11) AdA
- AmriR(to)? (1 + 2)3 [ P(A\)AdA

IA(P) (A.11)

Por dltimo, tras operar adecuadamente, se llega a la siguiente expresiéon equivalente a
la ecuacion A.11 expresada en magnitudes:

J POYVIA(\, to)AdA
J POV (25, t0) AdA

mp = Mp—>5+45logDy+ |2.5log(l+ z)+ 2.5log

[ PO, (ﬁ,to) AdA
POV, (% tl) AdA

+2.5log (A.12)

donde los términos son:
Mp, magnitud absoluta en la banda considerada:

1 [ POV, to)AdA
102 [ POYAN >+ !

Mp = —2.5log (

Dy, =r1R(to)(1 + 2), distancia de luminosidad a la que se encuentra la galaxia.
Los ultimos dos términos se conocen como correccién K (K, ) y correccién evolutiva (Ecoy ).
Para calcular la magnitud aparente de una galaxia es necesario conocer cudl es la dis-
tancia de luminosidad a la que se encuentra. Esta depende del factor de expansion del
Universo para el que todavia no hemos dado una expresiéon formal. Otro factor en el que
influye indirectamente el modelo cosmoldgico es en la correccién evolutiva, ya que para co-
nocer ésta, que generalmente se hace con modelos de evolucién galdctica, hay que conocer,
dado el z a que se encuentra la galaxia, cudl era su edad t; cuando emitié la luz que hoy
nos estd llegando. A continuacién se tratan estos dos aspectos.

A.4. Ecuaciones de Friedmann

Como ya se comentd, una vez conocida la métrica quedaban dos interrogantes abiertos,
cudl es la razén de expansion del Universo y si éste es abierto, euclideo, o cerrado. Para
responder a esto es necesario disponer de una teoria dindmica. Usando la teoria general de
la relatividad y la métrica de Robertson-Walker se derivan las ecuaciones de Friedmann:

R R?+4kc?
R+ k> 81Gpo R} 1, ,

p vy G son la densidad de materia en el Universo y la constante de gravitacion respectiva-
mente.
El factor A aparece como una constante de integracion en las ecuaciones de la relatividad.
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El subindice 0 se usa para designar los valores de las variables evaluadas en la época actual
to.

Las ecuaciones de Friedmann no son independientes sino que estan ligadas por la ley de
conservacion:

d (pR?%)
dR

Esto significa que basta integrar una de ellas con el fin de obtener una expresién para R(t).

Antes de pasar a integrar estas ecuaciones, se introducen las funciones H(t) y q(t)
definidas de la siguiente forma:

=0

R(t) R 2
H=—"2, = =—q)H(t
=g 7= —OHO
Sus valores en ty, Hy y qo se conocen como constante de Hubble y pardmetro de deceleracion.
Evaluando la ecuacién A.14 en ¢y tenemos:

HE + kR—Cg - éAc2 = ?po (A.15)
También se introducen las constantes:
QA:A_02 M:87rG,00 k:_k_c2
3HZ’ 3HZ R3H?
que en funcion de la relacién A.15, verifican
QA +Qu + Q=1 (A.16)

y evaluando la ecuacién A.13 en ty puede comprobarse que también se verifica:
1
o = 58 — 2p (A.17)

Usando estas constantes y considerando que el desplazamiento al rojo viene dado por:

Ro RO
— =1 =dR=————d
R +z (17127 z
operando en A.14 se obtiene la siguiente relacién:
d
dt = : (A.18)

Ho(1+ 2)3/(Qa + (1 +2)2 + Qu (1 + 2)?)

Distancia de luminosidad

Como vimos con anterioridad, la distancia de luminosidad esté definida de la siguiente
forma:
D = TlRo(l + Z)

Aqui distinguiremos dos casos:
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= k=1,—-1< Q # 0. Sustituyendo A.18 en A.3, llegamos a:

/’“l dr / V] [dz (A.19)
o VA—k2)  Jo O+ U+ 2)2+ (1 + 2)3

Desde aqui, operando se llega a la siguiente expresién para la distancia de luminosidad:

e z |k |dz .

D, - U+ g m (fo Vi aears ) S <0 (A.20)

e z |Q|dz . ’

(1+2) Hor ] sinh ( [; \/(1+ZQM)(1+Z)2_QAZ(2+Z)) si Q>0
m k=0< Q =0. Usando A.3 y A.18, con k = 0 se llega a:
c o dz

D, =—(1+4z / A21
t HO( ) 0 VOl +2)3+Q (4.21)

Tiempo cosmolégico

Para calcular el lapso tiempo que estamos mirando atrds cuando observamos una galaxia
a un determinado desplazamiento al rojo basta integrar la ecuacién A.18, resultando:

1 z dz .

1 O £ 0
HofO 142 1420 142)2—Qp2(24+2 S1 3%k

to —t] = . Z(+)\/(-EZ M) (1+2)2=Qp2(2+2) G O = 0 (A.22)

Ho J0 (1+42)y/ Qs (142)3+Q

En particular, la edad actual del Universo puede obtenerse usando 0 y oo como limites de
integracién en la expresion anterior.

A.5. Brillo Superficial

Se define el brillo superficial de una fuente como el flujo recibido de la fuente dividido
por el area que subtiende en el lugar de observacién. Para simplificar consideraremos que la
proyeccién de la galaxia en la esfera celeste es circular y de tamano angular 6, con lo que:

_ AM(P)

762

BSp (A.23)
Es interesante en este punto ver como varia el tamano angular de un objeto debido a la
geometria del Universo.

A.5.1. Tamano angular

Si consideramos una galaxia, colocada en (r1, 61, ¢1) con un didmetro d, para saber cul
es el angulo que subtiende vamos a volver a echar mano del principio cosmoldgico con el
fin de situar los dos extremos del didmetro d en las coordenadas 61, ¢1 y 01 + Ab1, ¢1. Con
esto, la distancia propia entre estos extremos se obtiene sustituyendo en la ecuacién A.1,
t =cte,r =cte,¢p = ctey df = Aby:

ds? = —r2R(t)2A02 = —d? (A.24)
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De esta 1ltima expresién, se deduce:

Cd(l4z)  d(1+ z2)?
A= R~ Dy (A.25)

Una vez conocido cémo varia el tamano angular con z, para dar una expresién del brillo
superficial de una galaxia en funcién de su desplazamiento al rojo z, sustituimos en la
ecuacién A.23 las expresiones de f)(P) y del tamano angular dadas en las ecuaciones A.20
y A.11, llegando a:

1 SPOL(250) A

BSp (A.26)

Ahora, calibrando con una fuente de flujo conocido y definiendo K., y Feor, al igual
que se hizo cuando operamos con la magnitud, se llega a:

pwp = Mp +2.5log(1 + 2)* 4+ 2.510g(d*) + Keor + Feor + 37.815 (A.27)

El dltimo término que aparece en la ecuacién A.27 se obtiene simplemente operando con
las constantes y contando que consideramos el tamano angular en segundos de arco y d en
kpc.

Es muy interesante notar que aunque tanto la magnitud aparente como el tamano
angular dependen de los pardmetros (Hyp, 7, 2)) del modelo cosmoldgico, el BS es inde-
pendiente del modelo considerado, pues los términos de la Dy, se cancelan. Unicamente se
da una disminucién del BS del objeto en un factor 1/(1 + 2)*, ademés de las correcciones
K y evolutiva. Notese que en la correccién evolutiva siguen afectando los valores que este-
mos considerando para los parametros del modelo cosmolégico, al calcular el tiempo que
se esta mirando atrds al observar una galaxia a un determinado z, y al computar la edad
actual del Universo, lo que afecta a la edad supuesta para la galaxia.

A lo largo de este estudio usaremos los siguientes valores para los pardmetros cosmolégi-
cos: Hy = 70kms~! Mpc™t, Qp = 0.3, Qy = 0.7.



Desplazamiento en z de galaxias

B.1. Introduccién

A la hora de estudiar cémo varia el brillo superficial de las fuentes con el desplazamiento
al rojo al que se encuentran, hemos visto necesario desarrollar una serie de herramientas que
nos permitan estudiar como se verian, bajo diferentes condiciones de observacién, galaxias
cercanas si éstas estuvieran situadas a desplazamientos al rojo mayores.

En este capitulo se van a enumerar brevemente los pasos que se siguen para, a partir
de la imagen de una galaxia en un determinado filtro, reproducir una imagen simulada de
ésta, situada en otro z y vista bajo otras condiciones de observacion.

Las tareas que hemos desarrollado estdn en el paquete COSMOPACK y funcionan dentro
de IRAF. La tarea central (COSMOSHIFT) tiene como entrada los parametros de la figura B.1.

Los pasos principales que sigue el programa son: cambio de escala espacial, conversién
del nimero de cuentas, convolucién con la PSF (Point Spread Function) y ajuste del nivel
y ruido de cielo. Cada uno de estos pasos se va a comentar con mas detalle en las siguientes
secciones:

B.2. Cambio de escala espacial

Con este paso se consigue que el tamano fisico de la galaxia se mantenga al cambiar
a la escala de pixel que deseemos para la imagen final y modificar el desplazamiento al
rojo al que se encuentra la galaxia. Para hacer esto, tomamos una misma escala fisica (por
ejemplo 1 pc) y vemos cudntas escalas corresponden a 1 pixel, tanto en la imagen de entrada,
pcxpz':z'”, como en la de salida, pcxpia:o“t. La razon
pCXpiJJOUt

pexpiz!n

nos indica cuantos pixeles de entrada debe haber por cada uno de los de salida. Para hacer
la repixelacién de la imagen usamos la tarea MAGNIFY en IRAF.
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images = "@galaxias.txt" Images to shift

zout =0.05 redshift of output image

outimages = "@outgalax.txt" Output image names

(zin ="lredshift") Redshift input image, or 'keyword

(aspxIn = "larcspix") Input image arcsec/pix, or !keyword

(pzeroln ="lphotzero") Input photom zero (mag/DN), or 'keyword

(filtin = "Ifilter")  Input image filter, or keyword

(texpln "ltimexpos") Input exp time (s), or 'keyword

(bckgrin = "Iskyval")  Input sky level (ADU), or 'keyword

(dgainin = "lccdgain") Input detector gain (e/ADU), or 'keyword
(rdnin ="Irdnoise") Input read noise (ADU), or !keyword
(seeingln ="Iseeing”)  Input seeing fwhm (arcsec), or keyword
(galtype ="burst") SED type [E/Sa/Sc/burst]

(aspxOut = 0.25) Output image arcsec/pix

(filtOut = "Ks") Output image filter

(texpOut = 7200.) Output image exp time (s)

(skyOut =13.) Sky brightness (mag/sg.as)

(pzeroOut ="-") Output photom zero (mag/DN)

(tsOut =12.47) Output image telescope surface area (m"2)
(QatmOut =1.) Atm transmission fraction

(QoptOut =0.24) Optics transmission fraction

(QdetOut =1.) Detector quantum efficiency

(dgainOut = 3.6) Gain of output detector (e/ADU)

(rdnOut =10.) Read noise of output detector (ADU)
(darkOut =100.) Dark current of output detector (e/hr)
(seeingOut = 0.7) Seeing output image, fwhm (arcsec)

(HO =70.) Hubble constant (km/s/Mpc)

(OM =0.3) Omega mat

(oL =0.7) Omega Lambda

(verbose =4) verbose index

(logfile = "fiIe.Iog") log file

(db ="db") unix directory w. SED

(lista. = "")

(list3 = )

(mode "gl")

Figura B.1: Pardmetros de la tarea COSMOSHIFT.
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B.3. Conversién del niimero de cuentas

Seguidamente va a estudiarse como ha de modificarse el niimero de cuentas en cada pixel
para adecuarse a la caracteristicas de la imagen de salida, donde el sistema de observacion
puede ser distinto y la galaxia esta en un desplazamiento al rojo diferente.

Los diversos factores que influyen en la eficiencia del sistema de observacién, como son:
la eficiencia cudntica del detector, la transparencia del sistema o6ptico, la transparencia
atmosférica y la ganancia, determinan el punto cero fotométrico de la imagen final. El
punto cero fotométrico de la imagen repixelada obtenida del paso anterior (desde ahora
IMAGEN2) es el mismo que el de la imagen inicial y viene dado como entrada en el
parametro pzeroln. El punto cero de la imagen final, bien puede darse como entrada en
pzeroOut, bien si pzeroOut= 0, se calculard a partir de los pardmetros: tsOut, QatmOut,
QoptOut, QdetOut y dgainOut. La diferencia entre los puntos cero se corrige multiplicando
IMAGEN2 por el factor:

factor; = 10—0.4(pzero|n—pzer00ut) (B.l)

La diferencia en z entre la galaxia de entrada y la que pretendemos simular debe cuan-
tificarse usando las férmulas A.12, A.20 y A.21. Vemos que los factores que tenemos que
corregir son debidos: a la diferencia en la distancia de luminosidad (Dr) y a la diferencia en
la correccion-K. Todavia no estd implementada la posibilidad de contar con la correccién
evolutiva. También hay que hacer una correccién del color de la galaxia, pues estamos usan-
do diferentes filtros para las imagenes de entrada y de salida. Seguidamente comentamos
los términos por los que hay que multiplicar a IMAGEN2.

En cuanto a la diferencia en D, debemos contar con un factor:

oy
factory = pOu (B.2)

Para calcular las correcciones por las diferencias de correcciones-K y de filtros de en-
trada y salida, hay que suponer una cierta Distribucién Espectral de Energia (SED). En el
programa se permite por medio de mascaras, asignar diferentes SEDs a las distintas partes
de la galaxia. Para esto se pone en el parametro de entrada galtype el nombre de un fichero
que en la primera columna debera tener el tipo de SED a usar y en la segunda el nombre
de una méscara que indicard con 0’s y 1’s los pixeles donde usar la SED asociada. También
podria usarse en ciertas zonas una combinacién de varias SEDs asignando valores < 1 en
las méscaras’.

Con estas mascaras y las SEDs asociadas se calculan:

2 con las correcciones-K (Kecorin® y KeorOut') en cada pixel en funcién

del desplazamiento al rojo inicial y final (indicados en zin y zout) y de los filtros de
entrada y salida (filtln y filtOut). Estas correcciones se calculan como en el término
correspondiente de la ecuacién A.12.

= dos imagenes

'En este caso, se pesa en cada pixel la correccién debida a la SED asociada a la méscara por el valor de
ésta en ese pixel. Cuando se usen varias SEDs en una parte de la imagen, en cada pixel la suma de todas
las méascaras a usar debe ser 0 6 1.

2Fl superindice * se usa para indicar que se trata de una imagen.
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= una imagen con el color en reposo en cada pixel, color?,
Con estas imagenes construimos una imagen:

factoré _ 10—0.4(col0ri+KC(wOut’—Kcorlnl) (B3)

Entonces, contando con los factores calculados en las formulas B.1, B.2 y B.3, para
convertir el niimero de cuentas hay que multiplicar la imagen resultante de la repixelacién

(IMAGEN?2) por:

(B.4)

’ texpOut
factory = factors x factors x <p7>

texpln
llamaremos IMAGENS3 a la resultante.

B.4. Convolucién con la PSF

En los parametros seeingln, seeingOut de COSMOSHIFT se indican respectivamente el
FWHM (en ”) del seeing para las imagenes de entrada y de salida. A partir de estos valores
calculamos el valor del o de la gaussiana por la que tendremos que convolucionar (usando
la tarea GAUSS) la imagen IMAGENS.

Inicialmente, calculamos el FWHM del seeing en pixeles que tiene IMAGENS3. En el
desarrollo tenemos que echar mano de los valores de los parametros aspxIn, aspxOut que
dan la razén arcsec/pixel para las imagenes original e IMAGENS3:

seeingln  pexpiz™™
*

FWHMP® =
IMAGEN3 aspxl n pcxpixO”t

(B.5)

Seguidamente calculamos esto mismo pero para el seeing deseado en la imagen final.

seeingOut

FWHMP® = (B.6)

aspxOut

Finalmente, el valor del o para la gaussiana se obtiene restando en cuadratura estas

. .z . piz p'LJ;
dos cantidades (ecuacién B.7), siempre que FWHM?** sea mayor que FWHM[ ;s cpng,> €0
el caso contrario el seeing serd sobrestimado y no se podra proseguir, aqui terminaria el

programa con un mensaje de error.

. . 2
2.355 - 0 = \/ ((Fvvmwm‘)2 ~ (PWHM s ) ) (B.7)

La resultante de convolucionar IMAGENS con la gaussiana de o dado por la ecuacién
B.7 se llamara IMAGEN4 en adelante.

B.5. Ajuste del nivel y ruido de cielo

Hasta el momento sélo hemos contado con la conversion de cuentas en la zona de la
galaxia y todavia no hemos controlado como varia el cielo. Con el parametro skyOut se da
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el brillo superficial del cielo de salida en mag/arcsec. El nimero de cuentas a anadir en
cada pixel de la imagen de salida es:

CP"* = texpOut - (aspxOut)? - 107 0-4(skyOut—pzeroOut) (B.8)

Antes de anadir este nivel de cuentas a IMAGEN4 vamos a estudiar cudl es el nivel
y ruido de cielo que ya tiene esta imagen. Para esto, calculamos la media y la desviacion
estandar que tiene la imagen en 16 zonas exteriores, donde deberia tenerse una buena
estimacién para el cielo (si la galaxia estd en el centro de la imagen). Estas 16 regiones se
ajustan automaticamente segun las dimensiones de la imagen y de manera que al menos
haya 9 pixeles en cada una para tener un nimero razonable de éstos para hacer la estadistica.
De estos 16 valores para la media y o del cielo se eliminan los 2 que mas se separan del
resto en la media y se toman las modas de las medias y o’s restantes como estimacién para
el nivel (cielogyy) y ruido (oqys) de cielo en IMAGENA4.

Una vez calculados estos valores se resta cielog,, a IMAGEN4. El ruido que debemos
introducir en la imagen, supuesto éste gaussiano, tendra como o:

Cpi:v

2 2

0l =———F7——0 B.9
* dgainOut aue (B.9)
si resulta que 02, > %, entonces el ruido final serd sobrestimado y el programa no

seguira.

La mejor forma que hemos encontrado para anadir este ruido a IMAGEN4 ya con el
nivel de cielo sustraido, es sumarle un nivel de valor 0'_2,’_ a toda la imagen, anadiendo en
cada pixel un ruido de Poisson cuya media sea el valor del pixel. De esta manera se anade
un ruido adecuado no sélo en el cielo sino también en el lugar ocupado por la galaxia.

Para contar con el ruido de lectura de la imagen de salida (rdnOut), se crea una
imagen de ruido gaussiano con las mismas dimensiones que IMAGEN4, con media 0 y
o = rdnOut/dgainOut (si rdnOut viene dado en ™) que se suma a la imagen resultante del
paso anterior. Para finalizar se suma CP*® — ai a la imagen con el fin de reproducir las
cuentas en el cielo, concluyendo asi el proceso.

En la figura B.2 se presentan las imédgenes resultantes de cada uno de estos pasos para
el caso en que M51 (observada en el filtro R) se desplaza a un z = 0.5 y se observa con un
instrumento de las mismas caracteristicas que WHT/INGRID en la banda K y con 2h de
integracién.
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. E

G ko

(a) Imagen original (b) IMAGEN2 (c) IMAGEN3

(d) IMAGEN4 (e) Imagen final

Figura B.2: Imagenes intermedias en el proceso de desplazamiento en z de la galaxia M51 hasta z = 0.5.
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Figura B.3: Composicién de imdgenes de galaxias desplazadas en z en las bandas Ry K.




Leyes de extincion

Las subrutinas de extincién que hemos utilizado en el cédigo de célculo de masas estela-
res se han obtenido de HYPERZ (Bolzonella et al. 2000). Se basan en las leyes de extincién
de:

e Allen (1976) para la Via Lactea.

e El ajuste analitico para la extincién Galdctica dado en Fitzpatrick (1986) basado en Sea-
ton (1979).

e La ley para la LMC obtenida en Fitzpatrick (1986).

e La extincién para SMC deducida en Prevot et al. (1984) y Bouchet et al. (1985)

e La ley de Calzetti et al. (2000) para galaxias con formacién estelar intensa.

Estas leyes enrojecen el espectro de intrinseco de la galaxias de la siguiente forma
fobs()‘) = fmt()\) . 10_0'414)‘ (Cl)

La extincién a la longitud de onda A, estéd relacionada con el exceso de color E(B — V)
y con la curva de extincién k() por:

k(M) - Ay
Ry (C.2)
El valor de Ry es de 3.1 para las leyes asociadas a la Via Lactea y a la LMC, 2.72+0.21
para la SMC y 4.05 + 0.80 para la ley de (Calzetti et al. 2000).
La ley de Allen (1976) se obtiene a partir de los valores tabulados en la tablaC.1
Las leyes de extincidn asociadas a la Via Lactea y la LMC, obtenidas en Fitzpatrick
(1986) tienen la forma funcional siguiente:
EA-V)
E(B-YV)

Ay=k(\) - E(B-V) =

= C14+Co\ 1+

+C1 (0539 (A7 = 5.9)" +0.0564 (A"~ 5.9)")

(C.3)
con A dada en pum. Los coeficientes de cada una de las leyes son:
Cy vale cero cuando A > 1695 A. Estas leyes sélo tienen validez para A > 1200 A. Para

longitudes onda mayores que 3650 y 3330A respectivamente, se adoptan los valores dados
por Allen (1976).
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Tabla C.1: Valores de k()\)/Ry para extincién Galdctica Allen (1976).

,\(f&) k(\) /Ry ,\(f&) k(\)/Ry

1000 4.20 3650 1.58
1110 3.70 4000 1.45
1250 3.30 4400 1.32
1430 3.00 5000 1.13
1670 2.70 5530 1.00
2000 2.80 6700 0.74
2220 2.90 9000 0.46
2500 2.30 10000 0.38
2850 1.97 20000 0.11
3330 1.69 100000 0.00

Tabla C.2: Valores de los coeficientes en la parametrizaciones de las leyes de la MW y la LMC, por Fitzpatrick
(1986).

A7 (pm™Y)  y(um™h) G Co(pm)  C3(pm™?)  Ca(um™1)

MW 4.595 1.051 -0.38 0.74 3.96 0.26
LMC 4.608 0.994 -0.69 0.89 2.55 0.50

La ley de extincion asociada a la SMC, se obtiene a partir de los valores de extincién
tomados de Prevot et al. (1984) y Bouchet et al. (1985), y estd tabulada en C.3.

Tabla C.3: Valores de E(A — V)/E(B — V) para extincién de la SMC obtenidos de Prevot et al. (1984) y
Bouchet et al. (1985).

,\(10&) E(A—V)/E(B-V) ,\(10&) EX-V)/E(B-V) ,\(10&) E(A—V)/E(B-V)

1275 13.54 1810 7.17 2778 3.15
1330 12.52 1860 6.90 2890 3.00
1385 11.51 1910 6.76 2995 2.65
1435 10.80 2000 6.38 3105 2.29
1490 9.84 2115 5.85 3704 1.81
1545 9.28 2220 5.30 4255 1.00
1595 9.06 2335 4.53 5291 0.00
1647 8.49 2445 4.24 12500 -2.02
1700 8.01 2550 3.91 16500 -2.36
1755 7.71 2665 3.49 22000 -2.47

La ley que mas se esta utilizando actualmente para parametrizar la extincion de galaxias
a alto z, es la de Calzetti et al. (2000).

k(o = { 2659 (—2.156 + 1502 — 888 4 O0L) 4 Ry 0.12 < A < 0.63 pm
— | 2659 (—1.857 + L59) + Ry, 0.63 < A\ < 2.20 um

(C.4)



Muestras de galaxias

En este apéndice se presentan la muestra de galaxias LBCGs, y las muestras de galaxias
seleccionadas por morfologia, que hemos considerado en los andlisis de los capitulos8 y 9.
Las imdgenes en los filtros U, B, F606W, F814W, J y K, tienen un tamano de 5" x 5”.
Junto con las imagenes también se presentan los espectros que producen mejores ajustes
a la fotometria observada. Para la LBCGs estos espectros se obtuvieron con Z = 0.4Z¢,
la ley de extincién de Calzetti et al. (2000) y Ay = 0.3. En el caso de la muestra de
galaxias tempranas elipticas y S0, estos espectros se obtuvieron con Z = Z), usando la ley
de extincién de la Via Lactea y Ay = 0.3. Para crear los ajustes correspondientes a las
galaxias espirales usamos Z = Z vy la ley de extincién de la Via Lactea con Ay = 0.5.

Las imégenes en los distintos filtros se muestran en escala logaritmica para visualizar
mejor las estructuras de las galaxias. Para crear las imagenes postscript hemos escrito un
programa en IRAF, que a partir de las coordenadas ecuatoriales de los objetos, recorta y gira
la parte deseada de las imagenes. Posteriormente se hace una transformacion que convierte
de forma lineal el rango de valores entre la moda menos dos desviaciones estandar y el valor
méaximo de la imagen, en el rango de 1 a 10000. Tras esto aplica el logaritmo a la imagen
resultante. Todo esto permite ajustar cémodamente los valores de brillo y contraste del
comando export de IRAF, de manera que puedan usarse los mismos para todas las galaxias
de las distintas muestras.
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Figura D.1: Muestra de LBCGs. De izquierda a derecha se muestras las imdgenes (5” x 5”) en los filtros
U, B, F606W, F814W, J y K. Los cuadros de la derecha muestran los ajustes obtenidos. En verde se muestra
la fotometria observada, en azul el espectro correspondiente al brote de formacién estelar, en rojo el del la
componente subyacente, y en negro el ajuste dado por brote+subyacente.
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Figura D.2: Muestra de galaxias tempranas (elipticas y S0) seleccionadas en base a su morfologia. De

izquierda a derecha se muestran las iméagenes (5" x

5") en los filtros U, B, F606W, F814W, J v K. Los

cuadros de la derecha presentan los ajustes obtenidos. En verde se muestra la fotometria observada, en azul
el espectro correspondiente al brote de formacién estelar, en rojo el del la componente subyacente, y en

negro el ajuste dado por brote+subyacente.
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Figura D.3: Muestra de espirales seleccionadas mediante inspeccién visual. De izquierda a derecha se mues-
tras las imdgenes (5" x 5”) en los filtros U, B, F606W, F814W, J y K. Los cuadros de la derecha muestran
los ajustes obtenidos. En verde se muestra la fotometria observada, en azul el espectro correspondiente
al brote de formacion estelar, en rojo el del la componente subyacente, y en negro el ajuste dado por

brote+subyacente.
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AR= 14:17:13.40, DEC= 52:21:45.3, z= 0.55, Mp= -19.7
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AR= 14:16:28.81, DEC= 52:15:23.3, z= 0.55, Mp= -19.2
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AR= 14:16:46.12, DEC= 52:17:53.6, z= 0.43, Mp= -19.9
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AR= 14:16:13.66, DEC= 52:13:20.6, z= 0.37, Mp= -20.3
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