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Pero la humanidad también necesita sofiadores,
para quienes el desarrollo desinteresado de una pasién
sea tan cautivante que les resulte imposible
dedicar su atencién a su propio beneficio material.

Sin duda, estos sofiadores no merecen la riqueza,
porque no lo desean. Aun asi, una sociedad bien organizada
debe garantizar a tales trabajadores
los medios para llevar a cabo su labor con eficacia,
en una vida libre de cuidados materiales
y libremente consagrada a la investigacion.

— Maria Salomea Sklodowska-Curie — Cientifica polaca (1867-1934).






Dedicado a Fabricio
seguis siendo mi cable a tierra.






RESUMEN

En este trabajo presentamos el andlisis de grupos y cimulos de galaxias a partir
del fenémeno de lentes gravitacionales débiles. El andlisis incluye la determinacién
de las masas totales de estos sistemas y el estudio de la distribucién de masa proyec-
tada. En la primer parte se detallardn la importancia de la implementacién de este
tipo de andlisis y su contribucién al entendimiento del Universo (Partei).

En la segunda parte del trabajo se realiza una caracterizacién general sobre los
sistemas de galaxias y se introducen los conceptos fundamentales sobre las lentes
gravitacionales. En el Capitulo 1 (Sistemas de Galaxias) se detallan los pardmetros
que describen el modelo cosmoldgico estdndar, la formacién y evolucién de los
cimulos y grupos de galaxias en este modelo y la determinacién de las masas
de estos sistemas. Luego, en el Capitulo2 (Lentes Gravitacionales), se describe el
fenédmeno de lentes gravitacionales, los distintos regimenes y su aplicacién para el
estudio de objetos astronémicos.

En la tercer parte describimos la metodologia empleada para el analisis de lente
débil y la aplicacién de estas técnicas a sistemas de galaxias en un amplio rango de
masas. En el Capitulo 3 (Lentes débiles en sistemas de galaxias) se dan los detalles sobre
el desarrollo de un cédigo para llevar a cabo los estudios de lentes gravitacionales
en forma automatizada y se muestran los resultados de su aplicacién a datos sim-
ulados. Ademds se desarrolla el formalismo de técnicas de apilamiento, utilizadas
para el andlisis de grupos de baja masa o de estudios a partir de imdgenes de baja
profundidad fotométrica. Luego, se desarrollan lo estudios realizados mediante la
aplicacién de la metodologia descripta.

En el Capitulo 4 (Andlisis de ciimulos de galaxias de baja luminosidad en rayos-X) de-
scribimos el anélisis de una muestra de ciimulos de baja luminosidad en rayos-X, a
partir de observaciones obtenidas con los telescopios GEMINI-NORTE y GEMINI-
SUR. Presentamos las masas totales de estos sistemas, las cuales fueron compara-
dos con sus respectivas luminosidades en rayos-X y con la relacion Masa-Lumino-
sidad derivada por otros autores. A su vez, estimamos la distribucién de masa de
aquellos sistemas con mayor relacion sefial-ruido, lo que permitié detectar a un
candidato a camulo en proceso de fusiéon. Parte de los resultados mostrados en
este capitulo se encuentran desarrollados en Gonzalez y col. (2015, ver Material
complementario, Publicaciones vi)

Por otro lado, en el Capitulo 5 (Distribucién de ocupacién de halos y relacion masa-
riqueza) analizamos una extensa muestra de grupos y ciimulos de galaxias utilizan-
do técnicas de apilamiento, a partir de datos del relevamiento Sloan Digital Sky Sur-
vey. Los resultados obtenidos fueron relacionados con la riqueza de los sistemas.
A su vez, la relacién derivada fue comparada con la distribucién de ocupacién
de halos, obteniéndose un buen acuerdo entre ambas distribuciones. El analisis
descripto en este Capitulo fue presentado por Gonzalez y col. (2017, ver Material
complementario, Publicaciones vi)

Ademas, en el Capitulo 6 (Andlisis de ciimulos en interaccién) presentamos resulta-
dos preliminares sobre el andlisis de un cimulo de galaxias clasificado como un

vii



sistema en interaccion. Utilizando imdgenes de SUBARU Suprime-Cam, se obtu-
vieron las masas individuales de las dos componentes del sistema.

Por dltimo, en la cuarta parte de este trabajo (Parteiv), repasamos y discutimos
los resultados destacados obtenidos, enunciamos las conclusiones de cada uno de
los analisis independientes realizados y comentamos los futuros trabajos que se
llevardn a cabo, de acuerdo con las lineas de investigacion desarrolladas.

Palabras claves: Sistemas de galaxias. Lentes gravitacionales. Materia Oscura.
Determinacién de masas. Observaciones.

Clasificaciones:

95.35.+d Dark matter (stellar, interstellar, galactic, and cosmological)
95.75.De Photography and photometry

95.75.Mn Image processing

98.62.Sb Gravitational lenses and luminous arcs

98.65.Bv Small and compact galaxy groups

98.65.Cw Galaxy clusters
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INTRODUCCION

El verdadero conocimiento
es conocer la extensién
de la propia ignorancia.

— Confucio — Pensador chino (559-479 a.c.).

Para poder comprender el Universo y realizar predicciones que puedan ser con-
trastadas observacionalmente, es necesario adoptar un modelo simplificado que
describa las propiedades observadas. Actualmente el modelo que mejor describe
el Universo indica que este se encontraria en expansion y estaria principalmente
dominado por energia oscura (~ 70 %) y en menor medida por materia (~ 30 %),
de la cual aproximadamente un 80 % es definida como materia oscura. El término
oscuro hace referencia a nuestra falta de entendimiento sobre este tipo de energia y
materia. A pesar de la gran cantidad de datos con los cuales se cuenta actualmente
(observaciones en un amplio rango del espectro electromagnético), no podemos ca-
racterizar el 95 % de la composicién del Universo. Sin embargo, poder determinar
nuestro grado de ignorancia es el primer paso en el conocimiento, por lo que el
panorama no seria del todo desalentador. Caso contrario, debe motivarnos a mejo-
rar nuestras herramientas para llevar a cabo el andlisis y la interpretacion de los
datos observacionales.

La estructura en gran escala del Universo derivada a partir de la distribucion de
las galaxias y adecuadamente descripta por el modelo cosmolégico estandar, no
es aleatoria. Por el contrario, de acuerdo con las observaciones, la distribucién de
las galaxias estarfa correlacionada, dando lugar a agrupaciones de galaxias ligadas
gravitacionalmente, desde pares y grupos de galaxias, hasta ciimulos con cientos
de galaxias brillantes. A su vez, estos sistemas de galaxias se encuentran correla-
cionados dando lugar a filamentos y supercimulos, los cuales estdn separados por
inmensas regiones de baja densidad de materia, denominados vacios. Por lo tanto,
la estructura observada constituye una red de filamentos en cuyos nodos se alojan
los sistemas de galaxias masivos y entre estos se encuentran los vacios que poseen
una morfologia aproximadamente esférica.

En este escenario los ciimulos de galaxias, en los cuales se concentraria la mayor
cantidad de materia del Universo, se formarfan a partir de la fusién de sistemas
menores. Por lo tanto, el andlisis de los sistemas de galaxias de diferentes masas nos
permite obtener informacién acerca de la evolucién de estos objetos y, por lo tanto,
de la estructura en gran escala. Ademads, estos sistemas nos proveen un excelente
laboratorio para llevar a cabo el estudio de los constituyentes de materia, dado que
permiten analizar la fisica de las componentes visible y oscura en objetos ligados
gravitacionalmente. Observaciones en distintos rangos del espectro, nos brindan
informacion acerca de las distintas componentes: el gas, las estrellas y la materia
oscura. En particular, la presencia de materia oscura solo puede ser inferida a partir
de las observaciones del material visible.

El fenémeno de lentes gravitacionales es descripto como la perturbacién en la
trayectoria de la luz debido a la presencia de un potencial gravitatorio. De esta
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forma el campo gravitatorio generado, por ejemplo, por un sistema de galaxias,
distorsionaria la forma de las galaxias distantes que se encuentran por detras del
sistema. La determinacién de la deformacién introducida por el sistema que acttia
como lente, nos brinda informacién acerca de la distribucién y la masa del material
constituyente. Por ello, el fendmeno de lentes constituye una valiosa herramienta
para la detecciéon de materia, tanto visible como oscura. La aplicacién de este feno-
meno en el andlisis de sistemas de galaxias nos permite obtener informacién sobre
la componente no visible de estos sistemas, de forma tal de incrementar nuestro
entendimiento sobre este tipo de materia y su relacién con la materia observable.

En este trabajo presentamos el andlisis de sistemas de galaxias utilizando el feno-
meno de lentes gravitacionales débiles. Este anélisis nos permite obtener informa-
cién acerca de las masas totales y de la distribucién de materia de los sistemas.
La determinacién de masas en astronomia constituye un gran desafio dado que
debe ser inferida a partir del movimiento de las componentes del sistema o de su
luminosidad. Con el objetivo de testear relaciones que permitan estimar masas en
forma directa, llevamos a cabo la determinacién de masas de sistemas de galaxias
aplicando el fenémeno de lentes y comparamos los resultados con observables di-
rectos como la riqueza y la luminosidad en rayos-X. Esto, a su vez, permite testear
los modelos de formacién y evolucién de sistemas de galaxias. Ademds, presenta-
mos resultados preliminares acerca del analisis de un cimulo en proceso de fusién.
El estudio de este tipo de sistemas es de gran importancia dado que permite obte-
ner informacién acerca de las componentes de materia en forma separada.
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SISTEMAS DE GALAXIAS

Because there is a law such as gravity,
the Universe can and will create itself from nothing.

Debido a la existencia de una ley como la de la gravedad,
el Universo puede y se creard a si mismo de la nada.

— Stephen Hawking — fisico britdnico (1942-presente).

1.1 CONCEPTOS FUNDAMENTALES
1.1.1  Modelo cosmolégico estdndar

La cosmologia nos permite entender los origenes del Universo, explicar lo que
observamos y hacer predicciones sobre la evolucién y el destino de las estructuras.
Para ello se basa en la Teoria de Relatividad General.

Es necesario realizar ciertas consideraciones para simplificar la descripcién del
problema, de forma tal de reducir los grados de libertad a considerar. En general,
los modelos cosmolégicos se basan en el Principio Cosmoldgico el cual asume que,
en escalas lo suficientemente grandes, el Universo es is6tropo y homogéneo. La
homogeneidad expresa la propiedad de que es idénticamente igual en cualquier
lugar del espacio, mientras que la isotropia sugiere que no existe una direccién
preferencial.

Si bien sabemos que el Universo no es homogéneo en pequenas escalas debido
a la presencia de estructuras, en escalas mayores la distribucién promedio de las
galaxias es cercana a uniforme por lo que puede considerarse como un espacio
homogéneo. El principio cosmolégico se basa ademads en las observaciones de la
radiacién de fondo de microondas (CMB, por sus siglas en inglés Cosmic Microwave
Radiation). Esta radiaciéon provee informacién acerca de las etapas tempranas del
Universo, la época de recombinacién, en la cual electrones y protones se unieron
para formar los primeros dtomos de hidrégeno. Las primeras observaciones del
CMB mostraron que el Universo es isétropo y homogéneo. Observaciones de ma-
yor precision descubrieron pequefias perturbaciones en el plasma césmico, indican-
do que el Universo no es enteramente homogéneo, consistente con las estructuras
observadas en el presente.

A partir del principio cosmolégico se construyen modelos los cuales dependen
de ciertos pardmetros como la curvatura y las proporciones de las componentes
bariénicas y no bariénicas. Una vez fijados estos pardmetros se puede realizar una
descripcién general del Universo, lo que permite hacer predicciones.

1.1.1.1  Meétrica y materia

La teoria de la Relatividad General es principalmente una teoria geométrica, por
lo cual para poder describir el Universo una vez fijado el Principio Cosmolégi-
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co, debemos investigar las propiedades de los espacios isétropos y homogéneos.
Supongamos que podemos describir el Universo como un fluido continuo en una
variedad, donde a cada elemento del mismo le asignamos tres coordenadas espa-
ciales, x* (« = 1,2,3). Por lo tanto, cualquier punto en el espacio tiempo puede
localizarse a partir de las coordenadas x*, denominadas coordenadas coméviles, y un
pardmetro temporal, medido por un relojes sincronizados localizados en cada pun-
to y que se mueven con estos, al cual llamaremos tiempo propio t. Las propiedades
geométricas del espacio-tiempo estardn descriptas por la métrica de la variedad. Se
puede mostrar que la métrica mds general que describe una variedad isétropa y
homogénea, es la métrica de Friedman-Robertson-Walker:

dr?

2 _ 2 2
ds” = (CdT) _a(T) w

+1%(d0? + sen?0dd?) (1)
donde hemos utilizado coordenadas esféricas, v, 0 y ¢ que son las coordenadas
comoviles; T es el tiempo propio; c es la velocidad de la luz; a(t) es el factor de
escala césmico o el pardmetro de expansion y K es el pardmetro de curvatura que puede
ser escalado de forma tal que tome valores 1, 0y -1, indicando un Universo cerrado,
plano o abierto, respectivamente.

Insertando la métrica 1 en las ecuaciones de campo derivadas de la Relatividad
General, pueden obtenerse las expresiones para a(t) y K. Para poder resolverlas
es necesario introducir el tensor energia-momento, el cual se asume es el que des-
cribe un fluido perfecto, a fin de que que sea compatible con la hipétesis de ho-
mogeneidad e isotropia. De esta manera las ecuaciones de campo se reducen a dos
ecuaciones independientes conocidas como ecuaciones cosmolégicas de Friedmann
(Friedman, 1922):

S A (2)

y la siguiente ecuacion:

ay__4 3y, A
(o) =5 (o 22) +5 ©

Donde G es la constante de Gravitacién. Estas ecuaciones expresan que la materia
puede representarse por un fluido perfecto homogéneo con una densidad p(T)
y una presioén p(t). A es la denominada constante cosmoldgica. Esta constante fue
introducida por Einstein en sus ecuaciones de campo en 1916 debido a que sin
ella no era posible como solucién un modelo de Universo estatico. Observaciones a
finales de la década de 1990 indicaron que la expansién del Universo es acelerada
resultando en A > 0, ddndole una nueva interpretacién a esta constante (Peebles
y Ratra, 2003).

Las dos ultimas ecuaciones pueden combinarse para obtener la denominada

ecuacion adiabdtica:
d

dt

da3(7)

[ (Tp(m)e?] +p(t) <

=0 (4)
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la cual expresa que el cambio en la energfa interna equivale a la presién por el
cambio en el volumen propio. La ecuacién de estado del fluido que describe el
Universo se puede expresar como:

p =wpc? (5)

Esta ecuacion relaciona la presiéon y la densidad de energia de cada uno de los
componentes de materia, donde w es el pardmetro de la ecuacién de estado y se
asume que es constante. El total de masa-energia del Universo estd compuesta por
varios constituyentes: materia (bariénica y oscura), radiaciéon y energia oscura. Ca-
da uno de estos constituyentes puede ser caracterizado por su densidad de energia
y presion.

Si consideramos a las particulas constituyentes de la materia con velocidades
aleatorias cercanas o equivalentes a ¢, w = 1/3 y a partir de la ecuacién 4 obtene-
mos:

Pr X a? (6)

A este tipo de materia se le denomina radiacion y estd compuesta principalmente
por fotones (particulas elementales sin masa con velocidades equivalentes a ¢ por-
tadoras de radiacion electromagnética). La ecuacién anterior expresa que si la den-
sidad de particulas que constituyen la radiacién decrece con a3
vidual decrece con a~'. A esto se le atribuye el corrimiento al rojo observado en la
radiacion electromagnética, consistente con una disminucién de la energia de los
fotones. Otra componente de la radiacién ademds de los fotones, son los neutri-
nos. Estas particulas elementales son considerablemente més dificiles de detectar

, su energia indi-

debido a que interacttian muy débilmente con el resto de la materia. Sin embargo
los argumentos tedricos sobre la contribucién de los neutrinos a la radiacién son
fuertes.

Si las particulas que constituyen la materia poseen velocidades aleatorias (tér-
micas) mucho menores a la velocidad de la luz, es decir w ~ 0, p < pc2 y por
lo tanto el término de la presion en la ecuacion adiabdtica 4 puede ser despreciado,
obteniéndose:

Pm X a? (7)

En este caso la materia es definida como polvo o simplemente materia. El resulta-
do que arroja la dltima ecuacion es bastante intuitivo dado que nos indica que si
el nimero de particulas de materia en un volumen V se conserva, su densidad
numérica y, por lo tanto, su densidad de masa deben decrecer con p oc V=1 oc a™3.

La materia baridnica es toda forma de materia constituida por d4tomos ordinarios,
es decir toda la materia que podemos ver y de la cual estamos constituidos. Se es-
tima que el Universo estd compuesto por ~ 4 % de materia bariénica. La principal
contribucién a la masa total de este tipo de materia estd dada, actualmente, por el
gas presente en los sistemas de galaxias. La presencia de materia puede ser inferida
a partir de su relaciéon con la radiacién. En principio, podriamos estimar la canti-
dad de masa a partir de la luminosidad de las estrellas o de la emisién del gas de
los sistemas de galaxias, dado que conocemos qué cantidad de masa es necesaria
para producir la radiacién observada. Existen otros métodos para la estimacion
de masas que no consideran la relacién entre la materia y la radiacién, sino que
se basan en las determinaciones del campo gravitatorio de un dado sistema. Las
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observaciones indican que la razén entre las masas estimadas a partir de determi-
naciones del campo gravitatorio y la luminosidad de los sistemas considerados, es
del orden de 100 para los cimulos de galaxias. Esto ha llevado a postular la pre-
sencia de materia no bariénica que no emite ni interactda (o interacttia débilmente)
con la radiacién electromagnética, denominada materia oscura. No se han llevado
a cabo observaciones directas de este tipo de materia, sino que sus propiedades
son inferidas a partir de la interacciéon gravitatoria con el resto de las componentes
visibles.

En un comienzo el Universo estaba principalmente dominado por radiacion.
Eventualmente, dado que la energia de las particulas relativistas cae como 1/a,
la materia super6 la densidad de energia. Actualmente, debido a que las observa-
ciones indican una expansion acelerada del Universo, este parece estar dominado
por la presencia de alguna forma de energia. Esta energia poseeria una densidad
que permanece aproximadamente constante en el tiempo, y a la cual denominamos
energia oscura. Una vez mds, el término oscuro hace referencia a que su interaccién
es débil o nula con la radiaciéon electromagnética. Las propiedades de esta energia,
inferidas a partir de las observaciones que indican una expansién acelerada del
Universo, indican que es aproximadamente homogénea, de baja densidad y que
interactuaria solo gravitatoriamente. Uno de los candidatos a energia oscura, es
la presencia de la constante cosmolégica, que seria interpretada como la energia
del vacio. Considerando una densidad de energia constante, a partir de la ecuacién
adiabdtica obtenemos py = —pvc?, es decir w = —1.

1.1.1.2  Pardmetros cosmoldgicos

La tasa de expansion del Universo estd descripta por:

i) = (£) ®

Para el tiempo presente (t = 0) la tasa Hp se define como constante de Hubble y
posee un valor de:
Ho ~ 1,0 x 10~ '°h afios ™' (9)

Donde h parametriza nuestra falta de conocimiento acerca del valor real de Hp.
h ~ 0,7 de acuerdo con las estimaciones a partir de la observacién del CMB y la
medicién de oscilaciones bariénicas (Grieb, 2016; Planck Collaboration y col. 2016).
Si suponemos un Universo sin curvatura (K = 0) y con constante cosmolégica
A = 0, podemos obtener su densidad a partir de la ecuaciénz, a la cual se la
denomina densidad critica:

3H3

Per i= 3G ~1,9x 10*29hzgcm*3 (10)

A partir de este parametro se definen los parametros de densidad:

A
Q= Lmo; Q= @; Qna — PV

: = 11
Per Per per  3H3 (11)

Donde los subindices ‘0" indican que estos son los valores de densidad para el tiem-
po presente. Para esta época, se puede despreciar la influencia de la radiacién en
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la tasa de expansion (Q, < Q). Introduciendo estas definiciones en la ecuacién 2
obtenemos una expresion para la tasa de expansion:
> o2 [Qm Ke?
H=H; | — — =5 +QAa (12)

a3 a? Hé

Donde elegimos para la época actual a(0) = 1 se puede obtener, K = (Qy + QA —
1 )H% /c?. Podemos definir el pardametro de curvatura Qg, el cual mide la curvatura
del espacio, a partir de la relacién:

Om+0A+Qk =1 (13)

Una vez definida la métrica, es decir una vez especificada la geometria del pro-
blema y los pardmetros cosmolégicos dados en la ecuacién 11, queda completa la
eleccion del modelo cosmolégico y por lo tanto la descripcién del Universo.

Actualmente el modelo mds aceptado es el ACDM, el cual describe un Universo
plano (K = 0), compuesto por materia bariénica y materia oscura fria (CDM, del in-
glés Cold Dark Matter) y en expansion, es decir, con constante cosmolégica o una for-
ma de energia oscura con ecuacion de estado w = —1. Este modelo es el mds acep-
tado en la actualidad por ser el modelo de mayor simplicidad en concordancia con
las observaciones, dado que es capaz de explicar adecuadamente las observaciones
del CMB asi como de la estructura en gran escala. Algunos de los pardmetros que
definen este modelo obtenidos de acuerdo con mediciones del CMB son (Planck
Collaboration y col. 2016): Oy, = 0,308? £0,0062, QA = 0,6911 £0,0062,K = 0,
Ho = 67,74 £ 0,46km s~ Mpc~!. Existe discrepancia entre estos pardmetros y los
obtenidos a partir de las determinaciones de distancias utilizando patrones lumi-
nosos (en inglés standar candles), como supernovas tipo Ia (SN Ia) y estrellas varia-
bles Ceféidas. En particular Hp = 73,03 £1,79km s Mpc_1 es el valor obtenido
mediante SN Ia. Las diferencias entre las determinaciones de estos pardmetros
pueden deberse a la presencia de errores sistematicos en los datos astrofisicos. Una
de las posibles explicaciones son determinaciones sistematicamente erréneas de los
redshifts de las supernovas causados por la densidad del ambiente local, siendo es-
ta la prueba de la existencia de inhomogeneidades (Calcino y Davis, 2016). Otro
posible motivo para estas discrepancias puede ser debido al modelo cosmolégico
adoptado. Posibles explicaciones incluyen que el Universo no es plano (Qx # 0),
que la ecuacién de estado no es constante (W # 1), que la suma de las masas de los
neutrinos es mayor que la predicha por el escenario jerdrquico y/o que el niimero
efectivo de los neutrinos relativistas difiere del valor asumido en el modelo estan-
dar (Bonvin y col., 2016).

1.1.1.3 Distancias

El corrimiento al rojo (6 redshift, del inglés) de un objeto es la fraccién del co-
rrimiento la radiacién electromagnética ocasionada por el movimiento radial del
mismo. El redshift que se observara de un objeto, zops, estard compuesto por el red-
shift cosmoldgico, z¢s, es decir ocasionado por el movimiento debido a la expansién
del Universo o flujo de Hubble, y el redshift relacionado al movimiento del objeto
a través del espacio (velocidad peculiar). Para definir las distancias consideraremos
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la parte cosmolégica y denotaremos z = z¢os. En términos cosmogréficos, z esta
directamente relacionado con el factor de escala a(t):

1+z:a( ) (14)

En donde 10 y Te son los tiempos para los cuales la luz del objeto es observada y
emitida, respectivamente.

A continuaciéon veremos diferentes formas de definir la distancia entre dos ob-
jetos. La distancia comdvil es aquella que permanece constante si el movimiento de
los objetos es tinicamente debido al flujo de Hubble. La distancia total comévil a lo
largo de la linea de la visién se obtiene como:

z Z/
D¢ =Dy JO £ (15)

Donde Dy = HLO (distancia de Hubble) y E(z) se define como:

E(z) = /Qm(1 +2)° + Qx (1 +2) + Qa (16)

Esta es una distancia fundamental medida en cosmografia, dado que todas las
demas definiciones de distancias son derivadas respecto de esta. La distancia comévil
es utilizada para medir aspectos de la estructura en gran escala plasmados en el
flujo de Hubble.

La distancia comovil entre dos eventos al mismo redshift cosmolégico pero sepa-
rados en el cielo por un dngulo 0 serd La distancia coméuvil transversal, Dy, estarad
relacionada con la distancia comévil a lo largo de la linea de la visual, D¢, median-
te la siguiente ecuacion:

DH\/ETKsinh[\/KTKDC/DH] paraQy >0

Dm =4 D¢ paraQy =0 (17)
DHﬁ sin[y/|[Qk[Dc/Dn]  paraQy <0

El factor que contiene las funciones trigonométricas tiene en cuenta la curvatura
del espacio.

Ahora definiremos una distancia que nos sera ttil para introducir las ecuaciones
de lentes gravitacionales en el siguiente capitulo. Esta es la distancia diametral an-
gular D, la cual se define como la razén entre el tamafio transversal fisico de un
objeto y su tamafio angular en radianes. La distancia diametral angular esté rela-
cionada con la distancia comoévil transversal como (Peebles, 1993; Weedman, 1986;

Weinberg, 1972):
Dm

T4z
La distancia diametral angular entre dos objetos a redshifts z1 y z,, respectivamente
puede obtenerse a partir de:

D3 D%
Dma2y/1+Qk I\éﬂ —Dmi1y/ T4+ Qx ]\;2 (19)
DH DH

A (18)

1
DA1z=m
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Es importante tener en cuenta que no se calcula restando las distancias diametrales
individuales (Da12 # Da1 —Da2) sino que se obtiene a partir de la siguiente
ecuacion:

1.2 FORMACION DE ESTRUCTURAS

Si bien puede utilizarse la aproximacién de homogeneidad del Universo a grandes
escalas, este presenta grandes inhomogeneidades en pequefas escalas. Mds atn, la
distribucion de galaxias brillantes en el cielo es altamente anisétropa y tiende a es-
tar correlacionada, dado que suelen formar parte de grupos y ciimulos de galaxias.
Las inhomogeneidades observadas en el fondo césmico de microondas generado
en la etapa de recombinacién, son mucho més pequenias que las observadas en el
entorno actual. Un cimulo de galaxias, es una perturbacién masiva con una densi-
dad de masa de cientos de veces la densidad media del Universo. Por ello se cree
que las inhomogeneidades evolucionaron desde pequetias fluctuaciones debido a
la inestabilidad gravitatoria. Una region levemente sobredensa poseerd una tasa de
expansion menor que la del Universo como un todo debido al campo gravitatorio
que genera. Si el contraste de densidad inicial es suficientemente grande, esta ines-
tabilidad puede frenar la expansioén localmente y la regiéon puede colapsar bajo su
propia gravedad para formar galaxias y ciimulos.

Dado que la componente principal de masa del Universo es la materia oscura,
la cual por definicién solo interactia gravitatoriamente, el proceso dominante en
la formacién y evolucién de las estructuras es la gravedad. Esto puede estudiarse
a través de simulaciones de N-cuerpos, en las cuales puede conocerse la historia
de acrecién y fusion que intervienen en la formaciéon de las agrupaciones de ma-
teria oscura, definidos como halos. El resultado de las simulaciones sugiere que el
Universo estda compuesto principalmente por vacios, cuya densidad puede llegar
a ser menor al 10% de la densidad media del Universo, mientras que la materia
principalmente se encuentra en filamentos y halos, los cuales poseen una intrinca-
da estructura (ver Figura 1). Estos forman grupos de galaxias, camulos de galaxias
y supercamulos.

Las simulaciones de N-cuerpos revelaron el escenario de formacioén de las estruc-
turas, a partir de la formacién de los halos de materia oscura. De acuerdo con este
modelo, las estructuras creceran jerdrquicamente debido a la inestabilidad gravi-
tatoria; halos de menor masa colapsardn y se fusionardn para formar halos mas
grandes, los cuales a su vez, se fusionardn (ver revision por, Kravtsov y Borgani,
2012). En este escenario de formacion jerarquico los halos son aproximadamente
esféricos, virializados y encierran una densidad de masa de ~ 200 veces la den-
sidad de media del Universo. Para analizar el proceso de formacién de los halos
se utilizan los denominados drboles de fusion (Lacey y Cole, 1993), los cuales listan
los progenitores de un determinado halo en una serie de redshifts y describen la
secuencia en la cual ellos se fusionan (Figura 2).

1.2.1  Distribucién de ocupacion de halos

La distribuciéon de los halos de materia oscura no es directamente observable,
solo es posible observar la distribuciéon de las galaxias la cual no necesariamente se
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Figura 1.: La compleja distribucién de la materia oscura (izquierda) obtenida de acurdo con
simulaciones puede ser reemplazada con una distribucién de halos (derecha) con
la funcién de masa de acuerdo con la que se encuentra en las simulaciones y con
un perfil para la distribucién de materia oscura dentro de los halos - Extraido de
Cooray y Sheth (2002)

corresponde con la materia subyacente. Si se analiza la distribuciéon de la materia en
simulaciones a partir del espectro de potencias y se la compara con la distribucién
observada de las galaxias, se observan discrepancias entre estas (Cooray y Sheth,
2002). Estas discrepancias no son lineales y dependen de la escala.

Las diferencias entre estas distribuciones podria explicarse si se considera que
la componente barionica gaseosa puede enfriarse y formar estrellas solo si se en-
cuentra en pozos de potencial de materia oscura, es decir, en halos. El contenido
luminoso de las galaxias resultarfa del enfriamiento y la fragmentacién del gas
residual dentro de los pozos de potencial de los halos. Por lo tanto, se espera que
todas las galaxias estén embebidas en un halo, donde los més masivos pueden con-
tener varias galaxias, mientras que algunos halos de baja masa podrian no contener
galaxias. Cada galaxia se forma entonces como un niicleo luminoso concentrado
embebido en un halo extendido de materia oscura (White y Rees, 1978). Si bien al-
gunos halos, tipicamente de bajas masas, podrian no contener galaxias, no habrian
galaxias sin halos de materia oscura. Aunque no es claro el escenario de fusién de
los halos respecto a lo que sucederia con las galaxias, se cree que cuando los halos
de las primeras galaxias de baja masa fueron perturbados para formar un halo ma-
yor, el gas residual nuevamente puede enfriarse y colapsar para formar una galaxia
central masiva. De esta forma es posible relacionar a las galaxias inmersas en halos
masivos con subhalos.

Dentro de este contexto, las propiedades fisicas de las galaxias estarfan deter-
minadas por la tasa de formacién estelar y la evolucién estelar en el gas frio, de
acuerdo con la masa y el momento angular del halo que las contiene, entre otras
cosas. El modelado de estos efectos determina cudntas galaxias se forman dentro
de un halo y cémo éstas se distribuyen en torno al centro. Esto provee un marco
para pensar la ocupacién de los halos y modelar el agrupamiento de galaxias y su
diferencia con la materia oscura. La relacién entre la materia oscura y las galaxias
puede estudiarse a partir de la distribucién P(N|M), que expresa la probabilidad
que un halo de una determinada masa M contenga N galaxias y a la cual deno-
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Figura 2.: Arriba: Representacion esquematica de un arbol de fusiéon que describe el crec-
imiento en la masa de un halo como resultado de una serie de fusiones. El tiem-
po se incrementa desde arriba hacia abajo y el ancho de las ramas del arbol
representa la masa de los halos involucrados en la fusién. Tajadas horizontales
a disntintos tiempos brindan la distribucién de masa de los halos progenitores.
to representa el tiempo presente, ts es el tiempo de formacién definido como
el tiempo para el cual la masa de el halo progenitor posee mas de la mitad
de la masa final del halo. Crédito: Lacey y Cole (1993). Abajo: Arbol de fusion
en 3D, las esferas corresponden a los tamafios y las posiciones de los halos de
materia oscura desde z ~ 5 a z = 0 para formar el halo mads masivo de la si-
mulacién cosmolégica MDR1 (Prada y col., 2012, First Multi Dark Simulation).
Los colores representan los diferentes pasos temporales; la esfera roja en el cen-
tro corresponde a la posicion y el tamafio del halo final. Crédito: Kristin Riebe
(https:/ /escience.aip.de/vis/merging-dark-matter-halos-in-3d /).

minamos distribucién de ocupacién de halos (HOD, por sus siglas en inglés Halo
ocupation distribution). La HOD establece una relaciéon entre la distribuciéon de la
materia oscura y las galaxias en el universo y, de esta manera, permite realizar una
extension del modelo de halos a las galaxias contenidas en éstos. Esta distribucién
cambia las contribuciones relativas de los halos de baja y alta masa, de esta forma
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se obtienen distribuciones de las galaxias que pueblan los halos en las simulaciones
comparables con las observadas de acuerdo con los relevamientos fotométricos.

Para estimar la HOD se puede asumir que las galaxias y los grupos de galaxias
son una representacion de los halos. (N|M) puede obtenerse de manera directa a
partir del conteo de las galaxias miembro de los grupos en un rango de magnitud
absoluta, junto con una estimaciéon de la masa total del sistema. Otra forma de
estudiar la HOD es a partir de métodos indirectos, ajustando los parametros libres
de la modelizacién de manera que reproduzca el espectro de potencia o la funcién
de correlacién de algtin catdlogo observado.

Zheng y col. (2005) estudiaron la HOD mediante dos modelos tedricos: una simu-
lacién hidrodindmica de particulas suavizadas y un modelo semianalitico de for-
macién de galaxias. A partir de estos resultados establecieron una parametrizacién
para la HOD en funcién de galaxias centrales y satélites, siendo las centrales aque-
llas que se encuentran mas cerca del centro definido del halo y las satélites son las
galaxias restantes ligadas al mismo halo. Para cada modelo obtuvieron la HOD de
todas las galaxias, de las centrales y de las satélites, las cuales se muestran en la
Figura 3. Como puede observarse si se tienen en cuenta solo las centrales, a partir
de una dada masa (~ 10'?M,) todos los halos poseen una galaxia central y, por
debajo de esta masa, cae drasticamente el nimero medio de galaxias centrales. Por
otro lado las satélites aumentan en ntiimero a medida que se incrementa la masa
del halo. A partir de los resultados obtenidos, Zheng y col. (2005) propusieron que
el nimero medio total de galaxias para halos de una determinada masa esta dado
por la contribucién de las galaxias centrales y las satélites:

<N|M> = <Ncen|M> + <Nsat|M> (20)

Donde N¢en ¥ Nsqt es el nimero de galaxias centrales y satélites, respectivamente,
tal que N = Nc¢en + Ngqt. De acuerdo con esto, el nimero medio de galaxias

centrales sera:
M/ Mmin) > :|

Ocen

(Neen M) = % [1 terf (“’9( (21)

donde My,in es la masa caracteristicas de los halos que pueden contener una ga-
laxia, 0cen es el ancho de transicién caracteristico y erf es la funcién error dada

por:

2 J X 2
erf=—| e " dt (22)
V7 Jo
En el caso de las galaxias satélites, la HOD puede escribirse como una ley de po-
tencia: N
M-M
(NsqtlM) = [Nho] (23)

Para M < My, donde la masa minima para las satélites, My, es andloga a M in
para el caso de las centrales y no necesariamente coinciden. De esta manera la HOD
puede ser descripta a partir de los Mynin;0cen;Mo; el pardmetro de normalizacién,
M; y la pendiente «.

La importancia de HOD radica en que esta describe la relacion entre las gala-
xias y los halos que las alojan (Yang, Mo y van den Bosch, 2008; Yang y col., 2007).
Esta descripcién es ttil para contrastar modelos de formacién y evolucién de ga-
laxias (e.g. Berlind y col., 2003; Kravtsov y col., 2004b), permite testear modelos
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Figura 3.: Ntimero de ocupacién medio y dispersion en funcién de la masa del halo, para
satélites, centrales y todas. Se muestran los resultados a partir del modelo hi-
drodindmico de particulas suavizadas (izquierda) y del modelos semianalitico
(derecha). En los paneles inferiores se trazan los niimeros de ocupacién media
de las galaxias centrales, satélites y la suma de estas. En los paneles inferiores se
muestra el ancho de la distribucién de densidad, (N(N —1))!/2/(N), para todas
las galaxias (circulos llenos) y para las satélites (circulos abiertos) - Adaptado de
Zheng y col. (2005)

cosmolégicos (van den Bosch, Mo y Yang, 2003; Zheng y Weinberg, 2007) y posi-
bilita el estudio de la contribucion de galaxias centrales y satélites al halo en forma
separada (Cooray, 2005; Kravtsov y col., 2004b; White y col., 2007; Yang, Mo y van
den Bosch, 2008; Zheng y col., 2005). Esta dltima propiedad provee informacién
acerca del escenario de formacioén jerdrquico, dado que el ntimero galaxias satélites
en torno a la galaxia central en los halos de materia oscura permite entender la
formacién de los halos masivos y contrastar modelos cosmolégicos. Ademds, co-
mo Wang y White (2012) destacaron, la predicciéon de las simulaciones numéricas
de un ntmero significativo de galaxias satélites y en desacuerdo con lo observa-
do (conocido como “el problema de las galaxias satelites faltantes”) es uno de los
ejemplos que se destacan de cémo los estudios de galaxias satélites puede servir
para testear modelos cosmoldgicos y la evolucion de las galaxias. Por lo tanto la
HOD brinda importante informacién que puede ser utilizada para ser comparada
con simulaciones y testear modelos semianaliticos.

1.3 PROPIEDADES GENERALES DE SISTEMAS DE GALAXIAS

Como vimos las galaxias no estdn distribuidas aleatoriamente en el Universo,
sino que se encuentran fundamentalmente en filamentos y forman sistemas de ga-
laxias, como pares, tripletes, grupos, camulos y supercimulos. Estos sistemas se
encuentran ligados gravitacionalmente y poseen una morfologia variada. A con-
tinuacion detallaremos sus propiedades generales clasificadas de acuerdo con su
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Tabla 1.: Propiedades generales de grupos y ctimulos de galaxias (Bahcall, 1999)

Propiedades Camulos ricos  Grupos y cimulos pobres
Riqueza“ 30 - 300 galaxias 3 - 30 galaxias
r{’, (1-2) h~"Mpc (0.1-1) h™"Mpc
Rango de of, 400 - 1400 km s~! 100 - 500 km s~
(o%) ~750kms~! ~250kms~!
Masa4 10 —2x 10" "My 10725 -2 x 10" "Mg
Le 6x 10" —6x 10"2h 2L, 10705 —10"2h 2L,
(M/Lg)f ~300h My /Lg ~200h Mg /Lg
Temp%_nllJ 2-14 keV <2 keV

Los datos fueron obtenidos de acuerdo con una muestra del catdlogo de Abell
(1958) en un rango de redshifts desde 0,02 a 0, 2. Referencias: (a) El nimero de
galaxias miembro mds brillantes que m3 + 2 (donde m3 es la magnitud de la
tercer galaxia mads brillante del sistema) y localizadas dentro de un radio de
1,5h~"Mpc. (b) Radio Virial definido como el radio dentro del cual la distribucién
de masa se encuentra aproxiamadamente en equilibrio virial. (c) Dispersion de
velocidades radial observada de las galaxias miembro. (d) Masa dindmica dentro
de un radio < 1,5h~! Mpc. (e) Luminosidad en la banda B del sistema en un radio
de < 1,5h~"Mpc. (f) Valores promedio de la relacién masa-luminosidad. (g)
Rango de temperatura en rayos X observada del gas intracamulo.

riqueza, es decir, de acuerdo con el nimero de miembros considerados para cada
sistema a partir de un dado umbral de luminosidad.

Podemos identificar separadamente a los grupos de los cimulos de galaxias,
siendo los ciimulos los objetos virializados méds masivos que se pueden observar en
el Universo. No existe un limite claro que indique a partir de qué valores de masa
o riqueza, un sistema de galaxias debe considerarse como grupo en lugar de como
camulo. Por el contrario, existe un continuo espectro de masas de sistemas, por lo
que suele hacerse referencia a ciertos grupos de galaxias como a cimulos de baja
masa (My ~ 10'3M,). Sin embargo, estos poseen caracteristicas y clasificaciones
distintivas respecto a los cimulos masivos. Hoy en dia, de acuerdo a cémo se
clasifican, la distincién entre grupo y cimulo ya no es tan comtinmente usada
dado que los sistemas son identificados en un amplio rango de riquezas y sus
propiedades son analizadas en distintos intervalos de riqueza y/o luminosidad.
Sin embargo es ttil caracterizar las distintas propiedades que diferencian a los
sistemas mds masivos respecto a los de menor masa. La tabla 1 se comparan las
propiedades tipicas de los cimulos ricos (alta riqueza) y los cimulos y grupos
pobres (baja riqueza), a fin de caracterizar estos dos tipos de sistemas.

1.3.1  Ciumulos de galaxias

Los cimulos de galaxias son sistemas de decenas a cientos de galaxias brillantes
que se encuentran ligadas gravitatoriamente. Estos constituyen los pozos de poten-
cial més profundos en el Universo (Jones y col., 2009; Voit, 2005) y se localizan en la
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interseccién de filamentos y/o las paredes de la estructura en gran escala, en donde
la densidad de galaxias es significativa y la acrecién de material es considerable. En
general son identificados a partir de sobredensidades de galaxias proyectadas en el
cielo, el cual ha sido el método deteccién més usual, siendo los primeros catdlogos:
Abell, Corwin y Olowin (1989); Abell (1958); Shectman (1985); Zwicky y col. (1961).
Hoy en dia se utilizan técnicas que ademads tienen en cuenta propiedades de estos
sistemas, como la presencia de una galaxia central dominante y los colores de las
galaxias que pertenecen a la sobredensidad. Entre

En general los ciimulos de galaxias se clasifican segiin su morfologia de irregu-
lares a regurales (Abell, 1965, 1975). Existen otras clasificaciones como las de Bautz
y Morgan (1970) y Rood y Sastry (1971) que consideran la presencia de una gala-
xia central dominante (CD) en su clasificacion, y las de Morgan (1961) y Oemler
(1974) que tienen en cuenta la morfologia de las galaxias que componen el camu-
lo, es decir la fracciéon de espirales y elipticas. Todos los métodos de clasificacién
de cimulos mostraron estar correlacionados y pueden ser mapeados en una se-
cuencia unidimensional que describe estos sistemas desde irregulares a regulares.
Los ciimulos regulares son simétricos con una alta concentracion de galaxias en
las regiones centrales, baja cantidad de subestructuras y una alta fraccién de gala-
xias elipticas. Por otra parte los camulos irregulares poseen una baja simetria y a
menudo muestran una significativa cantidad de subestructuras. Estas caracteristi-
cas morfolégicas generales estan relacionadas con el estado evolutivo del sistema,
siendo los cimulos regulares sistemas dindmicamente mds evolucionados y relaja-
dos. Dado que los ciimulos se encuentran al final de la escala de masa de objetos
virializados, el escenario de formacién de estructuras jerdrquico predice que mu-
chos de estos se habrian formado recientemente a partir de la fusién de dos o mas
grupos, la estructura irregular observada en algunos de estos sistemas evidencia
este proceso.

El centro de los cimulos regulares suele estar dominado por la presencia de
una galaxia eliptica con un ntdcleo muy luminoso embebido en un halo amorfo
extendido de bajo brillo superficial. Estas galaxias se definen como galaxias domi-
nante central (Matthews, Morgan y Schmidt, 1964, CD, por sus siglas en inglés
Central Dominant) y son galaxias extremadamente luminosas (excluyendo las ga-
laxias Seyfert y Qudsares), con una magnitud absoluta en el visual My ~ —23,7.
No es clara atn la forma en la cual se formaron estas galaxias. Se cree que las
fusiones y la friccion dindmica tuvieron un importante rol en su formacién. Sin em-
bargo los efectos gravitatorios del potencial del cimulo dominarian la evoluciéon
del mismo en oposiciéon de las galaxias individuales, dado que estas se moverian
a altas velocidades en la parte central disminuyendo la probabilidad de fusiones
(Merritt, 1983, 1984, 1985). Por lo tanto, si las galaxias CDs se formaron por las fu-
siones estas debieron ocurrir en etapas previas al colapso del ciimulo, lo cual esta
respaldado por el hecho de que han sido observadas en grupos de menor masa.
Por su parte, el halo extendido observado se deberia a la acrecién de material des-
pojado de las galaxias por el potencial del ciimulo. Las observaciones fotométricas
del brillo superficial de galaxias CDs en ctimulos pobres muestra la falta de estos
halos extendidos en estas galaxias (Oemler, 1976; Stauffer y Spinrad, 1980; Thuan
y Romanishin, 1981), lo que concuerda con el escenario planteado.



1.3 PROPIEDADES GENERALES DE SISTEMAS DE GALAXIAS

Zwicky (1933) y Smith (1936) derivaron por primera vez la masa dindmica de
cimulos encontrando que esta excedia significativamente la masa esperada a par-
tir de sumar las masas individuales de las galaxias que componen el sistema, de
acuerdo con la luminosidad de las mismas. La falta de masa puede asociarse en
un principio a la presencia de un gran nimero de galaxias de baja luminosidad.
Estas galaxias producirian una significativa cantidad de luz difusa. Sin embargo,
la luz difusa observada en el cimulo de Coma es a lo sumo comparable a la de
las galaxias brillantes que componen el cimulo (de Vaucouleurs y de Vaucouleurs,
1970; Melnick, Hoessel y White, 1977, Thuan y Kormendy, 1977) por lo que no
explicarfa los altos valores encontrados de la razén masa-luminosidad. Posterior-
mente se llegé a la conclusién de que las galaxias visibles eran una contribucién
menor a los cimulos y que estaban dominados por materia oscura, siendo esta la
componente principal de estos sistemas.

Observaciones en rayos X de cimulos revelaron la presencia de un medio gaseoso
caliente intracimulo. Uno de los descubrimientos més destacados en rayos X fue
la deteccién de lineas de emisién en el espectro debido a hierro altamente ionizado
(Malina y col., 1978; Mitchell y Culhane, 1977; Mitchell y col., 1976; Mushotzky y
col.,, 1978; Serlemitsos y col., 1977). Esto concluy6 en que el mecanismo de emisién
de los camulos era principalmente térmico y que el gas contenido poseia una
gran cantidad de gas procesado, por lo que habria sido eyectado por las estre-
llas. Ademds, las observaciones en rayos-X revelaron que més de la mitad de los
ctimulos observados mostraban un importante pico de emisién, compatible con la
presencia de un ntucleo denso, brillante y frio de ~ 50kpc, usualmente denominado
nucleo frio (o cool core en inglés). El tiempo de enfriamiento caracteristico debido
a la radiaciéon del gas de un ntcleo frio tipico, es menor a la edad media de los
cimulos debido a la alta densidad del gas en estas regiones. En un comienzo se
pensaba que la presencia de este ntcleo frio producirfa un flujo de masa significati-
vo radialmente hacia el centro, para compensar la disminucién de presién debido
a la baja temperatura (Fabian, 1994). Sin embargo no existe evidencia de este flujo
por lo que deberia existir un mecanismo de calentamiento alternativo. Hasta ahora
se cree que este mecanismo estaria dado debido a la presencia de un ntcleo activo
de galaxia (AGN, por sus siglas en inglés Active Galaxy Nucleus), lo cual es respal-
dado por la observacién de radio galaxias centrales dominantes en los ciimulos
con nucleos frios (Best y col., 2007; Burns, 1990; Dunn y Fabian, 2006; Mittal y col.,
2009).

La masa total de los cimulos de galaxias estd compuesta por estrellas en ~ 3 %,
el medio intrdcumulo contribuye con ~ 15%, mientras que la fraccién restante
(> 80 %) estd compuesta por materia oscura. En la siguiente seccién veremos las di-
ferentes metodologias empleadas en la determinacién de masas de estos sistemas.
Para un ciimulo rico los valores caracteristicos tipicos para el radio virial, es decir,
el radio dentro del cual la distribucién de masa estd aproximadamente en equilibrio
virial, es de Ty, ~ 1,5h™ Mpc.

1.3.2  Grupos de galaxias

Los grupos constituyen los sistemas de galaxias mas numerosos y se estima que
mas del 70 % de las galaxias en el Universo local estdn localizadas en grupos (Tully,
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1987). Son sistemas ligados gravitacionalmente, sin embargo no necesariamente se
encuentran en equilibrio. Los grupos en general son més dificiles de detectar que
los ctimulos, dado que el criterio de sobredensidad estd més afectado por efectos
de proyeccion, por lo tanto los catdlogos de grupos suelen poseer mayor contamina-
cién en la clasificacién de sus miembros por galaxias que no se encuentran ligadas
al potencial del halo del grupo.

Los grupos suelen clasificarse de acuerdo al criterio de seleccién aplicado para su
identificaciéon. A continuacién se detallan las caracteristicas generales de algunos
de los tipos de grupos mas comunes:

GRUPOS POBRES: Un ejemplo tipico de este tipo de sistemas es el grupo local.
Poseen menos de 5 galaxias brillantes (S M., donde M, es la magnitud
absoluta correspondiente a la luminosidad caracteristica de la funcién de lu-
minosidad de galaxias de Schechter, 1976) ligadas gravitatoriamente y una
sobredensidad de aproximadamente 20 veces la densidad media del Univer-
so. La dispersion de velocidades de sus galaxias miembro varia de entre 190
y 560 kms~! (Zabludoff y Mulchaey, 1998).

GRUPOS COMPACTOS: Poseen més de 4 galaxias miembro en un rango de 3 magni-
tudes con un brillo superficial total del grupo menor 26 mag/arcsec?. Usual-
mente su deteccién esta basada en la clasificacién de Hickson (1982). Las gala-
xias identificadas como miembros de estos sistemas se encuentran en regiones
de unos pocos minutos de arco, lo que resulta en densidades comparables a
la de los ntcleos de ciimulos masivos. La dispersiéon de velocidades de sus
miembros se estima que se encuentra entre 150 y 200 kms~! (Duplancic y
col., 2015; Hickson y col., 1992; Sohn y col., 2015).

GRUPOS FOSILES: Estos sistemas de galaxias consisten en una galaxia tipo tem-
prana aislada, embebida en un halo extendido de rayos X (Ponman y col.,
1994). Los grupos fésiles son una consecuencia natural del proceso de fusién
en grupos normales y por lo tanto pueden ser usados para trazar la histo-
ria de unién de los halos. En el 6ptico los grupos fésiles se observan como
grandes galaxias elipticas, sin embargo poseen luminosidades en rayos X com-
parables con grupos de galaxias de mayor riqueza (Lx > 4,4 x 10*2ergs~1,

Jones y col., 2003).

1.4 DETERMINACION DE MASAS

La determinacién de masas de objetos astronémicos, en general, siempre repre-
sentd un desafio para las técnicas observacionales. Dado que no es una propiedad
directamente observable de los objetos, esta cantidad es comtinmente inferida a
partir del movimiento de las componentes del sistema o de su luminosidad. Esto
obliga a realizar consideraciones acerca de las propiedades fisicas de los sistemas lo
cual introduce sesgos en las determinaciones. La importancia en la determinacién
de masas de sistemas de galaxias radica en que a partir de esta se pueden trazar
las propiedades evolutivas y conocer mejor acerca del contenido no bariénico de
los mismos. En particular, la frecuencia de la distribucién de masas de ctiimulos,
es decir la funcién de masa y su evolucién estan relacionadas con los pardmetros
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cosmoloégicos, por lo cual la determinacién de masas para estos sistemas es im-
portante para poner a prueba modelos cosmolégicos y trazar el crecimiento de las
estructuras (Borgani, 2008; Reddick y col., 2014; Sartoris y col., 2014).

Por los general, las masas de los sistemas de galaxias son inferidas a partir de tres
metodologias. Estas son, a partir de la dindmica de las componentes del sistema,
de observaciones del gas intracimulo y del andlisis del fendmeno de lentes gravita-
cionales. Si bien estas han sido las técnicas mas utilizadas para la determinacién de
masas de sistemas de galaxias, existen otras alternativas que consideran funciones
tedricas y/o empiricas de la distribucién de masas en funcién de pardmetros ob-
servables, como la luminosidad en rayos-X, la temperatura del gas y la riqueza.
Estas relaciones usualmente son empleadas en grupos de galaxias, y suelen ser
calibradas usando las metodologias tradicionales que se describen a continuacién.

1.4.1 Determinacion dindmica de masas.

La estimacién dindmica de las masas de sistemas de galaxias se basa en el teore-
ma del virial, el cual establece:
2K+U =20 (24)

donde K y U son las energias cinética y potencial del sistema, respectivamente.
Podemos estimar la energia cinética a partir de la medicién de la componente radial
de la velocidad de las galaxias miembro y relacionarla con la masa total del sistema.
Al medir la componente de la velocidad de las galaxias en la linea de la visual para
derivar la energia cinética, se asume que la distribucién de las 6rbitas es isétropa.
De esta forma, la dispersion de velocidades del sistema puede relacionarse con la
velocidad 3-D de las galaxias si se asume simetria esférica. La determinacién de
masas a partir de este método requiere la mediciéon de muchos redshifts para una
estimacion adecuada de las masas.

Este ha sido tradicionalmente el método para la determinacién de masas de cu-
mulos de galaxias, y fue por primera vez empleado por Zwicky (1933) en el cimulo
Coma. Para derivar las masas a partir de esta técnica se supone que las 6rbitas de
las galaxias son isétropas, lo cual no se cumpliria para el caso en el cual el camu-
lo no se encuentre en estado relajado o estuviese rotando. Si el cimulo estuviese
rotando, debido a que se mantiene el momento angular inicial en su formacién
o por posibles interacciones con vecinos cercanos, esta suposicion llevaria a una
estimacién errénea de la masa del sistema (Manolopoulou y Plionis, 2016).

Si bien también ha sido aplicado en la estimacién de masas de grupos, estas
determinaciones contienen un error significativo debido al bajo ntiimero de miem-
bros observados y consecuentemente, al bajo niimero de mediciones de velocidades
radiales. Para poder lograr estimaciones confiables se suelen considerar las veloci-
dades de miembros de muchos grupos con caracteristicas similares, como es el caso
de los grupos compactos. Sin embargo, dada la alta densidad de estos sistemas esta
dispersion podria estar siendo afectada por los efectos de friccién dindmica.

Un método alternativo para la determinacién de masas a partir de las posiciones
de las galaxias miembro y de las velocidades espectroscépicas fue propuesto por
Diaferio y Geller (1997). Dado que dentro del escenario de formacién de estructuras
jerarquico los cimulos de galaxias aumentan su masa a partir de la acreciéon de
sistemas menores, el campo de velocidad de las regiones internas de los cimulos
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estd compuesto por el movimiento aleatorio de las galaxias miembro superpuesto
con el movimiento de acrecion en la direccién radial. La amplitud del campo de
velocidad de las regiones de acreciéon de los halos de materia oscura, proveen una
determinacién directa de la velocidad de escape dentro de estas regiones, lo que a
su vez permite estimar la masa del halo. A este método se le conoce como método
de las cdusticas, dado que se basa en la medicién de la separacién de dichas curvas
en el plano R—v (donde R es la distancia proyectada al centro del cimulo y v es
la velocidad a lo largo de la linea de la visual) predichas por el modelo de colapso
esférico (Regos y Geller, 1989). El método de las cdusticas permite no solo estimar
el perfil de masa de los halos, sino también identificar las galaxias miembro, las
cuales se encontrarian en la region delimitada por las cdusticas.

1.4.2 Determinacién de masas a partir del gas intraciimulo.

El gas en el cual se encuentran embebidas las galaxias de los sistemas de galaxias,
emiten mediante el proceso Bremsstrahlung (del aleman bremsen frenar y Strahlung
radiacién), que es la emision de radiacién electromagnética generada debido a la
desaceleracion de una particula cargada. Esta emision depende de la densidad y la
temperatura del gas y, a bajas temperaturas, de su composicion quimica. Las tem-
peraturas tipicas observadas van 2 a 14 KeV para los ciimulos ricos y < 2 KeV para
los grupos y cimulos de menor masa. Si bien el gas es un componente significativo
en los sistemas de galaxias, posee densidades bajas (menores a 103 particulas por
centimetro ctibico)

Para estimar las masas se asume equilibrio hidrostatico-isotérmico, es decir que
tanto el gas como las galaxias son isotermos y estdn en equilibrio ligados al ciimulo.
En el pozo del potencial de ciimulo, el gas con una presiéon P debe compensar la
gravedad a partir de:

VP = —pgv_ﬁ) (25)

donde pq es la densidad del gas 'y @ es el campo gravitatorio Newtoniano. Para el
caso de simetria esférica esta ecuacion puede expresarse como:
1 dP do GM
[t e S _72“) (26)
pg dr dr T
A partir del perfil de brillo en rayos-X y la medicién de temperatura, podemos
estimar la masa total del sistema encerrada en el radio r, M(r):

kpTr? /dl InT
Mir) — —<TT ( “p9+d“) (27)

~ Gum, dr dr

Donde pm,, es la masa media de la particula que compone el gas y kg es la cons-
tante de Boltzmann. Por lo general no se conoce la distribucién de brillo y de
temperatura, por lo que se asume que la temperatura no varia con la distancia al
centro del camulo y se suelen ajustar perfiles que describen las distribuciones de
brillo observado.

Las observaciones en rayos-X en cimulos de galaxias han mostrado que las re-
giones centrales presentan una estructura mas compleja que la que implica el equi-
librio hidrostético. En el algunos casos la emisiéon en X del gas es afectada por la
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presencia de AGNs, por lo que la estimacién de masas en las regiones centrales
a partir de este tipo de observaciones requieren un tratamiento especial. Ademas,
es importante considerar la presencia procesos no térmicos, los cuales pueden in-
crementar la presién del gas y causar una subestimaciéon de la masa total. La con-
tribuciéon de procesos no térmicos puede ser estimada a partir de la combinacién
de observaciones en rayos-X, radio y rayos gamma, de forma tal de establecer el
efecto de los campos magnéticos, turbulencia, etc (Lagana y col., 2009).

Otra forma de observar el gas intracimulo y derivar la masa total del sistema,
es a partir del efecto Sunyaev-Zeldovich (Sunyaev y Zeldovich, 1972). Este efecto
se basa en el proceso de dispersiéon Compton inverso producido por los electrones
libres del gas en los fotones del CMB. Dado que el gas se encuentra a una tempe-
ratura més elevada que la de estos fotones, la energia de la radiacion es alterada
produciendo modificaciones en el espectro. Mediciones en la modificaciéon del es-
pectro del CMB dan lugar a determinaciones de la densidad de electrones y por
lo tanto, puede relacionarse con la masa del gas. Conociendo, ademads, la tempera-
tura del mismo es posible determinar la masa total del sistema. Existen otros dos
posibles fenémenos capaces de afectar el espectro observado del CMB: el efecto
Sunyaev-Zeldovich dindmico, debido al movimiento del gas del cimulo como un
todo, y las propias variaciones en la radiacién. Sin embargo pueden ser distingui-
dos dado que afectan el espectro en forma diferente. Las ventajas de este efecto
es que no depende de la distancia al sistema, por lo que puede observarse a altos
redshifts. Determinaciones de masas de cimulos a partir de esta técnica compara-
das con las derivadas utilizando observaciones en rayos-X sugeririan que el efecto
Sunyaev-Zeldovich serfa menos sensible a los detalles acerca de las propiedades
fisicas de los centros de los cimulos (Marrone y col., 2009).

1.4.3 Lentes gravitacionales débiles y fuertes.

El efecto de lente gravitacional (el cual serd detallado en el siguiente capitulo)
ocasiona que las galaxias de fondo observadas en sistemas de galaxias se distor-
sionen debido al potencial gravitatorio del halo, dando lugar a gigantescos arcos
e imdgenes mdltiples. A este efecto se le conoce como lente gravitacional fuerte, y
sucede principalmente en las partes centrales de los ciimulos. Esto puede usarse
para mapear la distribuciéon de masa de estos sistemas. En el caso en el que se
observen varios arcos y/o imdgenes multiples, se puede realizar un modelado de-
tallado de la distribucién de masa del sistema. El proceso es tipicamente iterativo:
en primer lugar se identifican las imagenes multiples (basdndose en los colores
o la morfologia de las galaxias), luego se asume un modelo de masa con para-
metros que se fijan a partir de las posiciones de las imagenes observadas y que
expliquen correctamente la presencia de los arcos. Una vez hecho esto, se analizan
las predicciones del modelo y se buscan posibles imagenes multiples no detectadas
en el primer paso. Si nuevas imdgenes son detectadas, se reajusta el modelo con-
siderando estas nuevas posiciones y luego se analizan sus predicciones una vez
mas. Detalles sobre el modelado de la distribucién de masa de la lente se veran en
la Subseccién 2.3.2.1

Las observaciones de arcos en cimulos demostraron que la masa en las regiones
centrales parece estar mdas concentrada de lo que predicen los modelos basados
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en observaciones de rayos-X. Ademds se encontré que la regién interna de los
ctimulos a menudo muestra un fuerte grado de subestructura y multiples picos. La
orientacién de la masa del halo parece seguir la orientacién de la luz de la galaxia
CD. Por ultimo, si bien existen algunos desacuerdos entre las masas determinadas
a partir de lentes fuertes y las estimaciones en rayos X (Clowe y Schneider, 2001;
Dye y col., 2001; Taylor y col., 1998; Tyson y Fischer, 1995, por ejemplo el caso
de A 1689,), en general se observa un buen acuerdo entre ambas determinaciones
(Donahue y col., 2003; Ettori y Lombardi, 2003).

Las lentes gravitacionales también pueden ser aplicadas a sistemas de galaxias
que no cuentan con arcos e imagenes multiples, a partir del andlisis de lente débil.
Este fendmeno permite estudiar las distribuciones de masa en regiones angulares
grandes con respecto al centro del sistema, obteniéndose informacién acerca de la
densidad de masa en regiones de hasta 30 veces el radio virial. Ademads, permite la
reconstruccién de la distribucién de masa proyectada del grupo o cimulo sin tener
en cuenta consideraciones acerca de la estado dindmico o fisico del sistema.

La determinacién de masas de sistemas de galaxias a partir de las lentes gravita-
cionales, no es restrictiva a cimulos masivos. Se han observado arcos en grupos de
galaxias con dispersiones de velocidades que van desde 350 a 1000 kms~! (Foéx
y col.,, 2013, 2014). El efecto de lente débil también ha sido usado para la determi-
nacioén de masas de este tipo de sistemas, pero dada la baja masa de los mismos,
la deteccién del efecto es compleja por lo que se recurren a técnicas de apilamien-
to que consisten en superponer la sefial de un gran ntimero de estos objetos que
acttan como lente (Foéx y col.,, 2014; Leauthaud y col., 2010; Mandelbaum y col.,
2006; Melchior, 2013; Rykoff y col., 2008) y que seran discutidas en la seccién 3.5.

En el resto de los capitulos se discutira sobre la determinaciéon de masas a partir
del fenémeno de lente gravitacional, principalmente a partir del fenémeno de lente
gravitacional débil.



LENTES GRAVITACIONALES

Gravity tells us why an apple doesn’t go to heaven.

La gravedad nos cuenta por qué una manzana no va al cielo.

— Anénimo - en The Best Howlers (1957)

2.1 HISTORIA DE LAS LENTES GRAVITACIONALES

La teorfa de gravitacion de Newton predice que la trayectoria de una particula
de prueba en un campo gravitatorio, depende de la posicién y la velocidad inicial
de la particula y es independiente de su masa. Es por ello que desde finales del
siglo XVIII varios fisicos y astrénomos especularon con la idea de que, si la luz era
tratada como una particula de prueba, los rayos de luz deberian verse influenciados
bajo la presencia de un campo gravitatorio. Haciendo referencia a este fendmeno
John Mitchell le escribi6 en una carta en 1784 a Henry Cavendish y posteriormente
Johann Soldner (Soldner, 1804) presenté un trabajo acerca de la desviacién de la
luz debido a la presencia de un objeto masivo. En este trabajo Soldner obtuvo
que la desviaciéon que sufriria un rayo de luz que se acercara al limbo solar serfa
equivalente a 0,84”. Sin embargo, estas ideas fueron descartadas y consideradas
meras especulaciones.

Mas de un siglo después Albert Einstein (Einstein, 1911), desconociendo el tra-
bajo de Soldner y previo al desarrollo completo de su teoria de relatividad general,
obtiene una desviacién de 0,83” para un rayo de luz rasante al sol haciendo uso de
la fisica Newtoniana. Ademas, se descubrieron en sus notas de 1912, derivaciones
de la ecuacién de la lente, y el estudio de la posibilidad de imédgenes dobles y la
magnificacion de fuentes (Renn, Sauer y Stachel, 1997). Los resultados anteriores
fueron derivados asumiendo que la luz podia considerarse como una particula de
baja masa, antes de que el concepto de fotén fuese introducido. Entre los afios
1907 y 1915 Einsten comienza a desarrollar su teoria de relatividad general, deriva
nuevamente el dngulo de deflexién y obtiene un valor de 1,74” (Einstein, 1916).
En 1912 se realiza la primera expedicién para la observacién de un eclipse total de
Sol, organizada por el Observatorio Nacional Argentino (actualmente Observatorio
Astronémico de Cérdoba), con el objetivo de comprobar la por entonces novedosa
teoria sobre la deflexion de la luz. El eclipse total sucederia el 10 de Octubre de
1912 y el mismo serfa visible en Sudamérica. La expedicion se llevé a cabo en el es-
tado de Mina Gerais, Brasil, sin embargo las observaciones no pudieron concretarse
debido a las inclemencias del clima. En 1913, Einstein se contacta con el entonces
director del Observatorio del Monte Wilson, George Ellery Hale, consultdndole si
era posible medir la posicion de estrellas cercanas al sol con el objetivo de medir
la desviacién producida por la presencia de este astro (Physics, 1996). Se hicieron
planes de observacion durante el eclipse solar en 1914 en la peninsula Rusa Crimea,
sin embargo no pudieron concretarse debido a que los observadores fueron captura-
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dos por soldados rusos que participaban en la Primera Guerra Mundial (Brecher,
1982).

Para el eclipse del 29 de Mayo 1919, se planearon dos expediciones gemelas di-
rigidas por astrénomos britdnicos, una dirigida por Frank Dyson en Sobral (Brasil)
y la otra por Arthur Eddington en la isla de Principe ubicada en el golfo de Guinea.
Ambas expediciones pudieron medir la desviacién de la posicion de una estrella
cercana al sol durante el eclipse solar, con una precisién suficiente como para dis-
tinguir entre la teorfa Newtoniana y la Relatividad General. Esto desencadena el
éxito de la fisica relativista y el inicio de una nueva etapa para la fisica en gene-
ral. Fue Lodge en 1919 (Lodge, 1919) el primero en usar el término ‘lente’ en el
contexto de la deflexiéon gravitacional de la luz. En 1936 Einstein publica sus re-
sultados derivados en 1912 (Einstein, 1936) acerca del efecto de lente producido
por una estrella, incluyendo la posibilidad de imagenes miiltiples, la formacién de
una imagen en forma de anillo en el caso en que la fuente y la lente se encuentren
alineadas (posteriormente denominado anillo de Einstein) y ecuaciones de magnifi-
cacién. Sin embargo en su trabajo concluye que la separacién entre las imagenes
(del orden del milisegundo de arco) tratdindose de estrellas dentro de la galaxias es
demasiado pequefia para poder ser observada.

Zwicky en 1937 tuvo una visién mds optimista acerca del fendmeno de lente gra-
vitacional en dos articulos visionarios (Zwicky, 1937a,b). En lugar de considerar el
efecto de lente producido por estrellas dentro de la galaxia, analiz6 el efecto oca-
sionado por galaxias, en ese entonces conocidas como ‘nebulosas extragalacticas’.
Considerando galaxias como lentes, él estim6 una separacioén entre las imagenes
del orden de los 10". Ademds sugirié que las lentes podrian ser utilizadas como
telescopios naturales, dado que las mismas causarian la magnificacién de objetos
lejanos permitiéndonos observar a grandes distancias. Mds atin, Zwicky calcula
que la probabilidad de observar este fendmeno, concluyendo en que 1 de cada 400
fuentes observadas en las placas fotograficas estaria afectada por el fenémeno de
lente. Basicamente, todas las conclusiones de Zwicky fueron comprobadas poste-
riormente.

A pesar de las predicciones de Zwicky, las lentes permanecieron en suspenso
durenta mas de una década. A principios de los ‘60, tres trabajos independientes
revivieron el interés por este fenémeno. En ellos se discutia a la lente producida
por una galaxia sobre otra galaxia (Klimov, 1963), a la lente producida por estrellas
de la Via Lactea sobre las estrellas de Andrémeda (Liebes, 1964) y el uso de la
lente para determinar la constante Hubble a partir de la medicién de los tiempos
de retraso de dos imédgenes de una misma fuente variable (Refsdal, 1964a,b).

Recién en 1979 se observaron por primera vez imagenes multiples de una misma
fuente, debido a la presencia de una lente. Walsh, Carswell & Weymann observaron
dos imagenes de un qudsar que compartian el mismo color, redshift (z = 1,04) y
el mismo espectro (Walsh, Carswell y Weymann, 1979). Este envento desencadené
una serie de nuevos descubrimientos. Un afio después se observaron tres imagenes
de un mismo quadsar, una de ellas mucho maés brillante que las dos restantes (Wey-
mann y et. al. 1980). Luego se demostré que esta imagen estaba conformada por
dos imdgenes superpuestas, separadas por o,5". La década del ‘8o fue un éxito
para los descubrimientos de lentes gravitacionales fuertes, se observaron arcos lu-
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minosos en cimulos de galaxias (Lynds y Petrosian, 1986; Soucail y col., 1987) e
imagenes en forma de anillo (Hewitt y col., 1988; Langston y col., 1989).

Finalmente, durante la década de los ‘9o se desarrollaron trabajos en los demads
regimenes de las lentes gravitacionales, lentes débiles y microlentes, que junto con
las lentes fuertes conformaron una sorprendente herramienta con numerosas apli-
caciones. Entre las més usadas se encuentran: conocer las propiedades de la lente,
como su distribucién de masa; propiedades de las fuentes, ya que actia como un
telescopio natural magnificando objetos lejanos; la busqueda de exoplanetas y la
estimaciéon de pardmetros cosmolégicos.

2.2 TEORIA DE LENTES
2.2.1  Eldngulo de deflexion

En esta subseccion derivaremos la ecuacién que describe el dngulo de deflexiéon
causado por una masa estacionaria y esféricamente simétrica. Los detalles acerca
de la deduccién de esta cantidad se encuentran en el Capitulo 6.3 de Wald (1984),
remitimos al lector a esta fuente para mayores detalles.

La métrica que describe un campo gravitatorio exterior generado por un cuerpo
estacionario y esféricamente simétrico de masa M, es la métrica de Schwarzschild,
que en coordenadas esféricas posee la siguiente forma:

2GM 2GM\
ds? = —c? (1— 5 >dt2+(1— 5 ) dr® +12(d0% + sen?0dp?)  (28)
cer cer

A partir de esta métrica y calculando la ecuacién de geodésica nula, podemos

1, 112 M\ T,
2’ +2r2(]_r> =3t (29)

obtener:

Donde E y L son constantes de movimiento y representan la energia total y el mo-
mento angular del fotén. Las cantidades involucradas estdn escaladas de forma tal
que G =1y ¢ = 1. Esta ecuacién muestra que el movimiento radial de una geodési-
ca es el mismo que el descripto por la mecanica no relativista de una particula de
masa unitaria, con energia EZ /2, en un potencial efectivo:

2 MIL2

V= 72 3 (30)

Este potencial posee un maximo en v = 3M, por lo tanto, en relatividad general,
existen drbitas circulares inestables de los fotones a un radio 3M. La energia mini-
ma requerida de forma tal de contrarrestar la barrera del potencial seré:

Tp2 =V(R=3M) = ‘M = [2/E? =27M? (31)
P S TEIVIE - 3
Por lo que, cualquier fotén con un pardmetro de impacto aparente menor que
V27M?, serd capturado. Para un rayo de luz propagandose en un espacio tiem-
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po plano, es decir en la regién asintética plana descripta por la geometria de
Schwarzschild (r > M), L/E representard el pardmetro de impacto aparente:

E=L/E (32)

Ahora procederemos a analizar la deflexién de los rayos de luz que no serdn cap-
turados en la geometria de Schwarzschild. Para ello deberemos analizar d¢/dr
y asumiremos que la direccién inicial del rayo de luz estd dada por 0 y que el
movimiento se mantiene en el plano (lo cual puede ser demostrado). Teniendo en
cuenta la definicion de L y la ecuacién 29:

b= TLZ (33)
I_Z
f:;l:\/Ez—Ts(T—ZM) (34)
Por lo tanto: 5 —1/2
%‘f _ TLZ {El . Ir"s(r—ZM)] (35)

Queremos encontrar el cambio, A¢ = 1o — P_, en la coordenada angular
¢ de un rayo de luz que atraviesa una geometria descripta por la métrica de
Schwarzschild como se muestra en la Figura 4. Un rayo de luz que no es capturado,

Figura 4.: Diagrama ilustrativo del efecto de curvatura de un rayo de luz por la presencia
de una masa M - extraido de Wald (1984)

tendra un punto de giro en la coordenada r = Ry para la cual V(Rp) = E2/2, es decir:
R} —&2(Ro —2M) =0 (36)

Dada la simetria, las contribuciones a A¢ por las regiones de la trayectoria anterio-
res y posteriores al punto de giro serdn iguales. Por lo tanto, el cambio total en la
coordenada angular se podra obtener integrando la ecuacion 35,

Ad)ZZJ")" dr

Ry /T4E"2 —1(r—2M) (57)

Para el caso de M = 0, estd ecuacion arroja A = 71, coherente con lo esperado dado
que la trayectoria serd una linea recta. Para M # 0, resolver la ecuacién es complejo,
pero puede lograse una aproximacién a primer orden diferenciando respecto de M,
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considerando Ry constante y evaluando el resultado en M = 0, a partir de lo cual
se obtiene: M
Reinsertando las constantes G y c, y redefiniendo al dngulo de deflexién & = 3¢,

obtenemos:
4GM

&c?
Para un rayo de luz que pasa rasante por la superficie del sol, esta ecuacién predice
un angulo de deflexién de 1,75”.

Las ecuaciones de campo de Relatividad General pueden linealizarse si el cam-

A

& = (39)

po gravitatorio es débil. El angulo de deflexion de un conjunto de masas pun-
tuales puede obtenerse como la suma vectorial de los d&ngulos de deflexién debido
a las componentes de masas individuales. Una distribucién de masa con una densi-
dad volumétrica p(¥), puede considerarse como constituida por elementos de masa
dm = p(¥)dV. Consideremos un rayo que pasa la distribucién de masa describien-
do una trayectoria espacial a partir del vector con componentes (&1(A), £2(A), r3(A)),
donde A es el parametro afin y cuya direccion inicial era a lo largo del eje 3. Si el
angulo de deflexion es pequefio, el rayo puede aproximarse a una linea recta en el
entorno de la distribucién de masa, en cuyo caso denominaremos a esta distribu-
cién como una lente geometricamente fina. En este caso £ = (&1, &2) es independiente
del pardmetro afin. El pardametro de impacto del rayo de luz relativo al elemento
de masa dm en la posicion ¥ = (&}, £}, 15) serd entonces E-¢& independiente 15, y
por lo tanto el angulo total de deflexién podréa escribirse como:

. = 4G £

A(E) = Z dm(&y, &5, 75) == : E,

- o (40)
4G §—¢&
:(:ZJJ (61/62/T3)|z drlgdzgvl
el cual es a su vez un vector bi-dimensional. Definimos la densidad de masa superficial
como la densidad de masa proyectada en el plano perpendicular a la direccién
inicial del rayo de luz:

5(E) = Jp(ahaz,rs)drg (41)

Utilizando esta definicién, podemos escribir al &ngulo de deflexién producido por
una distribucion de densidad arbitraria como:

-5 o= (42)

& — &2

Esta ecuacién describe la desviacion de un rayo de luz de su trayectoria lineal, para
el caso en el que la extensién de la distribucién de masa es pequefia comparada
con las distancias involucradas, por lo cual es valido asumir que todo el efecto de
lente acontece en un mismo plano. En muchas situaciones astrofisicas, las distan-
cias involucradas entre el observador, la lente y la fuente son mucho mayores que
la extension de masa que genera el efecto gravitatorio de lente. Por ejemplo, un
cumulo de galaxias posee una extensién de algunos pocos megaparsecs, mientras
que las distancias al caimulo y a la fuente son fracciones de la longitud de Hubble
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(cHp =3 x103h~! Mpc). Por lo tanto, la condicién de lente geométricamente fina
se satisface en la mayoria de estas situaciones.

2.2.2 La ecuacion de la lente

A

/ Plano de la fuente
| .

/

Observador

Figura 5.: Esquema general de una lente gravitacional. Adaptado de Schneider, Kochanek
y Wambsganss (2004)

La Figura 5 es un esquema de una situacién general para el caso de una lente
gravitacional fina, es decir asumiendo que todo el efecto de lente sucede a una mis-
ma distancia diametral angular D del observador. Los rayos de luz de una fuente
situada a una distancia diametral angular Dgs, se curvardn en las proximidades
de la masa que actia como lente y pueden representarse usando lineas rectas. La
desviacion sufrida por el rayo esta descripta por el dangulo de deflexién &, el cual
depende de la distribucién de masa de la lente y del pardmetro de impacto £. Las
ecuaciones derivadas en esta seccién asumen que la lente puede aproximarse a
una lente gravitacional fina, cuyas componentes son objetos aislados no relativistas.
Derivaciones de las ecuaciones que describen el efecto de lente gravitacional y que
prescinden de estas restricciones puede encontrarse en Gallo y Moreschi (2011).

En la Figura 5, los planos de la lente y de la fuente se encuentran perpendiculares
al eje Optico. Observando el esquema y considerando que los dngulos involucrados
son pequefios (sen & ~ tg& ~ &), puede deducirse la siguiente ecuacion:

D -
n=g &~ Disd(d) (43)
L
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donde Dy es la distancia diametral angular de la lente a la fuente (recordar que
Dis # Ds — Dy, ver Sub-subseccién 1.1.1.3). Si introducimos coordenadas angu-
lares (f = Dgp y £=D6) y definiendo el angulo de deflexién escalado como:

- Dis.. -
&(6) = D—Lscx(a) (44)
S
obtenemos la ecuacién de la lente:
B=0—a(0) (45)

Esta ecuacion relaciona la posicién de la fuente con su posiciéon observada en el
cielo, por lo que la imagen de una fuente que se encuentre a una distancia angular
B del eje Optico, se observard a una distancia 6. En los casos en los cuales exista
mas de una coordenada @ que satisfaga la ecuacion 45, la lente producira imégenes
multiples y se observard mds de una imagen correspondientes a una misma fuente.

Definimos ahora dos cantidades, la densidad superficial de masa critica L., y la

convergencia, K:
2(D6) ¢ Ds

;o Leri=m———
Zcr ! v 4nG DLDLS

Notemos que Z., depende tinicamente de la configuracién del sistema observador-

k(6) := (46)

lente-fuente, es decir de las distancias involucradas entre estas componentes. Pode-
mos expresar el dngulo de deflexién escalado en funcién de estas cantidades:

(8 = 1| Ot )

Tt

La ecuacion de la lente 45 describe la transformacién 6 — 3, desde el plano de la
lente al plano de la fuente, para una distribucién de masa Z(E). Esta tranformacién
puede, en principio, ser facilmente calculada. Sin embargo, dado que la tranforma-
cién @ — {3 no es lineal y teniendo en cuenta que el nimero total de imagenes no

se conoce a priori, resolverla no es una tarea sencilla en la mayoria de los casos.

2.2.3 El potencial de la lente y el tiempo de retraso

Una distribucién de masa estd caracterizada por su potencial efectivo de lente,
definido a partir de la proyeccién del potencial gravitatorio Newtoniano, ®(¥),
proyectando en el plano de la lente y escalado adecuadamente:

& _ Dis 2 -
0@ = B [ orma (48)

Puede demostrarse que el gradiente del potencial estd relacionado con el dngulo
de deflexién:

V() = &(6) (49)

A su vez, el laplaciano estd relacionado con la convergencia:

Ap(6)

2x(6) (50)
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Lo cual se conoce como la Ecuacién de Poisson en dos dimensiones. Cabe destacar la
semejanza entre esta relacion y la ecuacién de Poisson estdndar para la gravedad
tridimensional, en donde 1 es andlogo al potencial gravitatorio, & corresponde al
vector aceleracion y k a la densidad volumétrica.

Definimos la funcién escalar denominada potencial de Fermat como:

(0,6) = 2(6— B2~ (0) 61

Puede mostrarse que (Schneider, 1985):

T(é, g) = Tgeom + Tgrav = L —’;ZL DSES <;(§_ 6)2 _11)> (52)
a la cual denominamos tiempo de retraso o tiempo de delay. El tiempo de retraso es
una funcién de la geometria de la imagen, (5, [§ ), del potencial de la lente, \, y de la
configuracion del sistema a través de las distancias. Esta cantidad expresa el tiempo
de arribo de un rayo de luz que parte inicialmente de la posicién {3 y que atraviesa
el plano de la lente en 6. El término geométrico, Tgeom, refleja el camino extra que
debe recorrer la luz debido a la presencia de la lente. El término gravitatorio, Tgrav,
es el retardo debido al potencial gravitatorio de la lente, conocido como retraso de
Shapiro.
A partir de la ecuacién 52 se puede obtener:

SNV
Fo (- B2—v) —o0 53)
Esta ecuacién expresa que las imagenes se formardn en las regiones en las que el
tiempo de retraso sea estacionario, lo cual expresa el principio de Fermat en el
contexto de las lentes para una distribucién de materia en un plano.

2.2.4 Magnificacion y distorsion

Dado que la deflexion de la luz dependeré de la posicion inicial del rayo de luz,
las formas originales de las fuentes de objetos extendidos se modificaran. En gene-
ral, para poder encontrar la forma de la imagen resultante seria necesario resolver
la ecuacién de la lente para cada uno de los rayos de luz que componen la fuente.
Sin embargo, si analizamos el efecto de lente gravitacional como una tranforma-
cién lineal, podemos describir las distorsiones que sufriria una fuente extendida
infinitesimal a partir de la matriz Jacobiana asociada a la transformacién. En las
cercanias de un punto arbitrario, la transformacién de la lente puede describirse a
partir de la matriz Jacobiana,

S )
A(6) = i (5” 30:0, ) (54)

Definiendo las componentes de un pseudo-vector en el plano de la lente denomi-
nado shear, y = y1 + iy2, como:

¥1(8) = (011 —b22) = y(B)cos26(6)] (55)
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v2(0) = P12 = Y21 = v(0)sen24(6)] (56)

En esta ecuacién ¢ representa la direccién de la fuerza de marea inducida por el
shear, relativo al sistema de coordenadas. Teniendo en cuenta ademaés, la relacién
entre el Laplaciano del potencial de la lente y la convergencia (Ecuacién 50), pode-
mos expresar la matriz Jacobiana como:

A(6) = ( A > (57)
—Y2 T—xk+v1

.A(@) —(1—-x ( 10 ) —v< cos(2d) sen(2¢) ) (58)
0 1 sen(2¢p) —cos(2¢)

La ultima ecuacion explica el significado de la convergencia y el shear. La distorsién
producida por la convergencia es isétropa, es decir que la imagen solo es escalada
por un factor constante en todas las direcciones. Por otro lado, el shear prolonga la
forma de la fuente en una direccion privilegiada. Por esta razén, una fuente circular
infinitesimal de radio r serd transformada en una elipse, cuyos semiejes seran:

T T
a=-—— P b = —
T—x—h " "7 T=k+h o)
Es util definir el shear reducido como:
g= vl e2id (60)

1—«k

cuyas componentes determinan el cambio de la forma entre la fuente y la imagen.
Una consecuencia importante sobre la distorsion de la fuente, es la magnificacion
de la imagen. La ecuacién de la lente nos indica cémo el elemento de dngulo sélido
52 es transformado en el angulo s6lido 502. De acuerdo con el Teorema de Liouwille,
no se emiten ni se absorben fotones durante la deflexién de la luz, el efecto de
lente conserva el brillo superficial. Sin embargo, dado que el angulo sélido de la
imagen se modifica, el flujo recibido a partir de la fuente es magnificado o demag-
nificado segtin sea el caso. La inversa de la matriz Jacobiana es llamada el tensor

de magnificacién:
M) = A (61)

Esta matriz, contiene la informaciéon acerca de la transformacién de la fuente al
plano de la imagen. Se define la magnificacién como el determinante de esta matriz:

1 1
detA  (1—x)2— |yl

nw=detM = (62)
Por consiguiente, a primer orden, tanto la forma como el tamafio de la fuente
son distorsionadas. La distorsién es un efecto generado por el campo gravitatorio,
descripto por el shear vy, mientras que la magnificacién es causada por el desen-
foque isétropo ocasionado por la distribucion de materia local k y el desenfoque
anisotropo debido al shear. El signo de la magnificacién define la paridad de la ima-
gen, una paridad negativa indica que la imagen estara invertida con respecto a la
fuente, en forma analoga al efecto producido por un espejo. Los flujos observados
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Figura 6.: Ejemplo de arco en el cimulo de galaxias Abell 1689. El cimulo acttia como
una lente gravitacional distorsionando las formas y causando imdagenes multi-
ples de las galaxias que se encuentran por detrds del camulo. Crédito: NASA,
N. Benitez (JHU), T. Broadhurst (The Hebrew University), H. Ford (JHU), M.
Clampin(STScl), G. Hartig (STScI), G. lllingworth (UCO/Lick Observatory), the
ACS Science Team and ESA.

estdn determinados por el valor absoluto de la magnificacién, de esta forma una
fuente con | p |< 1 se verd demagnificada mientras que si | i [> 1 la imagen de la
fuente serd magnificada.

2.2.5 Curvas Criticas y Cailsticas

Las regiones en las cuales se anula el determinante de la matriz jacobiana, de-
finen funciones det.A4(6) = 0 en el plano de la imagen denominadas curvas criticas.
Al mapear las curvas criticas al plano de la imagen se obtienen las cdusticas, las
cuales no son funciones necesariamente suaves, sino que pueden presentar picos.

En estas regiones, para el caso de una fuente puntual, la magnificacién formal-
mente diverge de acuerdo con la ecuacién 62, sin embargo esto no es fisicamente
plausible. Para este caso particular, la aproximaciéon de 6ptica geométrica deja de
ser védlida y es necesario realizar consideraciones acerca del cardcter ondulatorio
de la luz. El resultante patréon de difraccion predice valores de magnificacion muy
altos pero finitos (Ohanian, 1983). Por lo tanto, una fuente que se localice cerca de
una catstica producird imagenes altamente magnificadas cerca de las correspon-
dientes curvas criticas en el plano de lente.

Asumiendo un perfil de masa para la lente tal que el angulo de deflexién tienda a
cero para grandes valores de 6] (lo cual es vélido para todas las lentes reales), una
fuente localizada a una gran distancia || 3|| respecto del eje 6ptico tendra una tnica
imagen en 6 ~ f. Es decir, una fuente que se encuentre a una gran distancia respec-
to del eje Optico, no verd modificada su posicion respecto a la presencia de la lente.
Es posible resolver la transformacion de la lente, descripta por la Ecuacién 54, siem-
pre y cuando el det A # 0. Esto implica que el cambio de la posicién de la fuente
no conduce a la creacién de nuevas imagenes, mientras la misma no atraviese una
cdustica. Cuando la posicién de la fuente cruza una cdustica, un par de imagenes
cercanas a la curva critica correspondiente son creadas o destruidas, dependiendo
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de la direccion en la cudl se mueve la fuente. Si una fuente extendida se encuentra
sobre una caustica, las dos o tres imdgenes correspondientes se fusionan. Dado que
el det A = 0 en esta regién, al menos uno de los autovalores de A se anula, por
lo que la imagen sufrird una fuerte distorsiéon en la direccion del autovector co-
rrespondiente. La imagen de una fuente circular puede ser altamente elongada lo
cual explica la presencia de los arcos luminosos que se observan en los cimulos de
galaxias (Figura 6). Por lo tanto, el nimero de imdgenes que se observardn de una
determinada fuente dependerd de su localizacién respecto a las curvas cdusticas
(Figura 7). Por otro lado, mientras que las cdusticas, dividen el plano de la fuente
en regiones en las cuales el nimero de imédgenes es constante, la curvas criticas
divide el plano de la imagen en regiones de paridad positiva (1 > 0) y negativa

(L<0).

I'Lano FUENTE

Figura 7.: Curvas criticas (panel superior) y cadusticas (panel inferior) para una lente con
una distribucién de masa eliptica. Los ntimeros en el panel inferior representan
el ndmero de imagenes que se obervaran para una fuente localizada en estas
regiones (Extraido de Wambsganss (1998)).
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Figura 8.: Superficies de tiempo de retraso calculadas para una lente con una distribucién
de masa axialmente simétrica. El panel derecho muestra el caso para el cual la
fuente y la lente se encuentran alineadas con el eje 6ptico. En el panel medio
e izquierdo se muestran los casos en los cuales la fuente se aleja del eje 6ptico
(Extraido de Meneghetti, 1996)).

2.2.6 Tipos y niimero de imdgenes

Como vimos de acuerdo con la ecuacién 53, las imdgenes solo se formaran en
aquellos puntos en los cuales el tiempo de retraso sea estacionario. Esto arroja
una util clasificacién de las imagenes de acuerdo a si las mismas se ubican en un
maximo, un minimo o un punto ensilladura de la funcién 1(5, [.3; ). Dado que la
matriz jacobiana es el Hessiano de T (Ai; = o2t/ (00;00;)), podemos clasificar las
imagenes teniendo en cuenta la traza y el determinante de A en la posicién de la
imagen 0, tr A(0) y det A(0). Definimos entonces, tres tipos imdgenes teniendo en
cuenta estos criterios:

IMAGENES TIPO I: son aquellas que se forman en los minimos de la superficie de
tiempo de retraso, para el cual se cumple trA > 0y det A > 0y que por lo
tanto tienen una magnificacién positiva.

IMAGENES TIPO II: corresponden a los puntos de ensilladura de la superficie del
tiempo de retraso, donde det A < 0 y por consiguiente la imagen se observa
demagnificada.

IMAGENES TIPO III: correspondientes a los maximos de la superficie del tiempo
de retraso, donde tr A < 0y det A > 0y, al igual que las imagenes tipo I, se
observan magnificadas.

Dado que tr A = 2(1 — k), las imégenes tipo I y tipo III suceden siempre y cuan-
do k < 1y k > 1, respectivamente. Como el Hessiano, A, describe la curvatura de
la superficie del tiempo de retraso, la magnificacién de la imagen serd mayor en
la direccion en la cual la curvatura es menor. En la Figura 8 se muestran algunos
ejemplos de superficies de tiempo de retraso para una lente con una distribucién
de masa axisimétirca cuya densidad decrece con la distancia al cuadrado. Las su-
perficies se grafican para tres posiciones de la fuente. Cuando la fuente y la lente
estdn alineadas, el minimo de la superficie estd localizado en un anillo, mientras
que el maximo se encuentra en la posicién del centro de la distribucién de masa
de la lente. En este caso la fuente posee dos imagenes, una imagen tipo I en forma
de anillo (Anillo de Einstein) y una imagen tipo III en el centro de la lente. A me-
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dida que la fuente se aparta del eje 6ptico, el anillo se rompe dando lugar a tres
imagenes; tipo I, tipo Il y tipo IIL

Burke (1981) demostré que, para el caso de una lente con una distribucién de
densidad superficial de masa suave que decrece mas rapido que [|6]~' para ||6]] —
0o, el nimero de imagenes que se observaran de la fuente con paridad positiva (tipo
I y tipo III) serd igual al nimero de puntos de ensilladura mds uno (n; +ny; =
ni1 + 1, donde ny, ni; y nyyp corresponde al ntiimero de imégenes tipo I, II y III,
respectivamente) y al menos una de éstas corresponderd a un minimo (n; # 0).
Por lo tanto el ntimero total de imagenes serd impar (ot = N1 + Ny + N1 =
2n11 + 1), lo cual es consistente con el hecho de que cuando la fuente atraviesa una
catstica cambia el niimero de imédgenes en +2. El hecho de que al menos una de
las imédgenes debe corresponder a un minimo de T se debe a que esta funcién se
comporta como ||6]|2/2 para ||6]| — oo, es decir es creciente para grandes valores
de ||6]|, y como la misma es suave debe poseer al menos un minimo.

La distribucién de masa de una lente puede producir imdgenes multiples si, y
solo si, existe un punto 8 tal que det.A(8,) < 0. Esto puede demostrarse teniendo
en cuenta que 6y correspondera a un punto de ensilladura, y considerando lo de-
mostrado por Burke (1981), existirdn al menos dos imdgenes mds de la fuente. Si
el detA(8) > 0 para todo 6, la transformacién es globalmente invertible y por lo
tanto no ocurriran imagenes multiples. Una condicion suficiente para la formaciéon
de imagenes muiltiples es que exista un punto 8y tal que k(8p) < 1. En este caso, la
fuente posee una imagen que corresponde a un maximo y por lo tanto deben existir
al menos dos imdgenes mds. Sin embargo, esta no es una condicién necesaria dado
que es posible la existencia de imdgenes multiples para distribuciones de masas en
las cuales k(6) > 1 para todo 6, en cuyo caso se formaran imagenes tipo I y II.

2.2.7 Degeneracion de hoja de masa

Si multiplicamos el jacobiano por un factor A # 0,
A—=MN=A (63)

Escalar el jacobiano de esta forma, simplemente agranda las fuentes sin modificarle
las formas, por lo que el shear permanece invariante mientras que la convergencia
es reescalada:

(T—xkx)=A1T—k) =2k =1—A+AK (64)

La ecuacion de la lente en este caso seré:

=0—ap(0) (65)

==l

con,
ota(0) = (1 —A)0 —A&(0) (66)

Combinando estas dos tltimas ecuaciones obtenemos:

> |y

=0—&(0) (67)
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por lo que para esta transformacién, la ecuacién de la lente permanece invariante
salvo que las coordenadas en el plano de la fuente son multiplicadas por un factor
1/A. Sin embargo, este reescaleo no es directamente observable y, a menos que se
establezca una escala para la fuente (tamafio o luminosidad) o una escala para la
masa de la lente, no puede diferenciarse entre una situacién descripta por k o por
Kx. Si asumimos A =146 ~ 1,

Kx =04k (68)

por lo que la transformacion se corresponde con sumarle una constante de densi-
dad de masa superficial a la lente. A esta invarianza se la conoce como la degene-
racion de hoja de masa (Falco, Schneps y Kurtz, 1985; Gorenstein, Shapiro y Falco,
1988). En general, si no es especificada una escala absoluta para la fuente (tamafio
0 luminosidad) o una escala absoluta para la masa de la lente (por ejemplo a partir
de determinaciones dindmicas), no puede distinguirse entre un modelo descripto
por k de un descripto por k). Esta degeneracién puede romperse si se observan
fuentes a distintas distancias Ds afectadas por la lente, dado que para una dada
distribucion de masa proyectada la convergencia serd diferente para las distintas
distancias a las fuentes, debido a que « esta relacionada con la X, y, por ende, con
el redshift de la fuente.

2.2.8 Modelos de masa simples

Podemos obtener soluciones analiticas para el dngulo de deflexién para algunos
modelos de distribucién de masa de la lente relativamente simples. Esto nos per-
mitird establecer algunas propiedades generales de las lentes y resolver ciertas
situaciones sobre qué configuraciéon de lente-fuente da origen a las imdgenes ob-
servadas. Existe una gran cantidad de modelos con simetria esférica que describen
relativamente bien las situaciones fisicas en diferentes escalas. La distribucién de
masa de objetos compactos que actian como lentes, como agujeros negros, puede
describirse a partir de un modelo de lente puntual, mientras que la de las galaxias
elipticas estd descripta por perfiles de esfera isoterma. Sin embargo, para una des-
cripcién mds detallada de la distribuciéon de masa de las lentes es necesario llevar
a cabo consideraciones acerca de las desviaciones de la simetria, de forma tal de
realizar descripciones més realistas.

En esta subseccion describiremos algunos de los modelos de masa mas amplia-
mente usados para estimar masas de lentes, a partir de la medicién de las formas
y magnitudes de las imagenes observadas de las fuentes.

2.2.8.1 Masa puntual

Para una masa puntual, vimos que el dngulo de deflexién estara dado por:

~ - 4GM £
X&) =—F73 (69)
cz g)?
La ecuacion de la lente para este caso sera,
_ 4GMDis 6 -~ , 6
=0 =0—-0f—— 0
P =9~ 2D Ds oz ~° %ol 70)
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en donde hemos definido el radio de Einstein como:

0r = 4GMD1s (71)
E=\ 2D Dg

el cual depende de la masa de la lente y de las distancias entre el observador,
la lente y la fuente. Dada la simetria del modelo, 3 se encuentra en la misma
direccion de 0, por lo que podemos analizar la situacién en una dimensién sin
perder generalidad. Escalando los dngulos x := 0/0¢ e y := 3/B¢, la ecuacién de
la lente puede escribirse como y = x — 1/x y tendrd dos soluciones:

X = 2y V2 +4) 72

es decir, una imagen a cada lado de la lente. Podriamos preguntarnos por qué no
se forman tres imadgenes, dado que vimos que el ntiimero total de imagenes de una
fuente serd impar. Esto se debe a que la distribucién de masa adoptada es singular,
por lo que el tiempo de retraso no sera una superficie suave. Si la fuente esta alineada
con la lente, es decir y = 0, x4+ = 1, la imagen tendra forma de anillo con radio 0.
Para el caso para el cual B — oo, 0 = x_0¢ — 0 mientras que 6 = x40 — f3, por
lo que para grandes separaciones angulares entre la fuente y la lente, la posiciéon
de la fuente permanece inalterada.

Podemos analizar la magnificaciéon de las imagenes a partir del determinante de
la matriz jacobiana:

0
A=22

(-9 (-5)
:7((1;32)(1:;2):?_; (73)

Por lo tanto la magnificaciéon de cada imagen sera:

T deta T
- (74)
1 Y y 4,
4\ Vy2+4 y
Mientras que la magnificaciéon total puede obtenerse como:
2
Yy +2
p=p s =L (75)
' yvy? +4

Como puede apreciarse, dado que x4 > 1, la imagen se vera magnificada, p(x4) =
uy > 1. Por otro lado, la imagen correspondiente a x_ es demagnificada, y la
magnificacion tenderd a cero cuando la separacion angular entre la fuente y la lente
sea mayor (3 — oo = x— — 0 = p — 0). Cabe notar que para el caso en el cual
la lente se encuentra alineada con la fuente, vimos que x = £1, y la magnificacién
diverge formalmente.
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2.2.8.2  Modelos de masa axisimétricos. Generalidades.

La principal ventaja de estos modelos es que la distribucién de materia esté ca-
racterizada por una densidad de masa superficial que es independiente del d&ngulo
de posicién con respecto al centro de la lente (Z(E) = Z(HzH) = Z(&)), por lo que
podemos realizar el andlisis en una dimensién sin perder generalidad. El &ngulo de
deflexién puede calcularse a partir de la ecuacién 47 teniendo en cuenta la ecuaciéon
46:

£ 4G
IE]|2 ¢

(&) =

QW

£, .
mkaﬂmﬁy (76)

Considerando que & y & son colineales, podemos escribir al d&ngulo de deflexién
escalado como:

. 4GM(§) 77)
Donde M(£) es la masa proyectada encerrada por el circulo de radio ||| = &.

Definiendo la masa adimensional dentro de un radio [|6] = 6 y la densidad super-
ficial de masa media dentro de 6, &k(0):

0
m(o) = | o'k(0)a0, &(o) - m{9) (78)
0 0
Podemos escribir la ecuaciéon de la lente como:
B =0—a(6) =6—«(]|6])6 = [1—&(]|6])16 (79)

A partir de esta ecuacién podemos calcular el jacobiano diferenciando,

i 2
A=1—&(6])7— = ( % 9‘92) (80)
10l \ 6,6, 03

donde J es la matriz de identidad bidimensional, k’ = dk/d0 = 2[k(0) — &(0)]/0, 0,
y 02 son las componentes del vector posicién en el plano del imagen. Expresando
las componentes de 6 en coordenadas polares, 8; = ||8]|cosd y 8, = ||8]|send,
obtenemos:

A=[1—K(II§IIJ<1 °>—(K(||§||J—z(|é’un<“""2“’ 56“2“’) (81)
0 1 sen2dp —cos2d

Comparando esta ecuacién con la ecuacién 58, podemos notar que la expresion del
shear sera:
v(6) = [x(16])) — &(||6])]e** (82)

donde la fase del shear es la misma que la del polar 6. El determinante de la matriz
Jacobiana sera:
detA = (1—«&)(1+ Kk —2k) (83)

Las curvas criticas, que en este caso seran circulos, ocurrirdn cuando 1 —&(||6]]) =0
o cuando 1+ &(|6]]) — 2x(]|6]|) = 0. Las primeras definen las llamadas curvas tan-
genciales mientras que las segundas definen las curvas radiales, dado que la imagen
de una fuente posicionada en las regiones donde se anula el primer autovalor es-
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tard fuertemente elongada en la direccién tangencial, mientras que si se encuentra
cerca de las regiones donde se anula el segundo autovalor se vera elongada en la
direccion radial.

A continuacion veremos algunos ejemplos de los modelos méas usados de lentes
axisimétricos para la descripciéon de halos de materia oscura.

2.2.8.3 Perfil singular de esfera isoterma - SIS

Un modelo simple, el cual se aplica para describir las distribuciones de densidad
de galaxias y cimulos, es el perfil singular de esfera isoterma (a partir de sus si-
glas en inglés, SIS). Este surge de la caraterizacién de particulas auto-gravitantes
las cuales poseen una distribucién de velocidad Maxwelliana para todos los ra-
dios, y que estan descriptas por un tnico parametro, la dispersion de velocidades
tridimensional v/30y. La distribucién de densidad est4 descripta por:

oy
=— 8

P = nGr2 ®4)
Esta distribucién de masa diverge con p « r~2 y la masa total de la distribucién
diverge con r — oo. Dada la simetria del sistema, es conveniente utilizar coor-
denadas polares, de forma tal que ||£|| = & y ||6]] = 6. Proyectando la densidad
tridimensional a lo largo de la linea de la visual, obtenemos la densidad de masa
proyectada

5(£) = U%, J‘X’ dz?
- T2nG |y E2+22
.2 (85)
= Vgl
2G

El radio de Einstein para esta distribucién de masa, se puede obtener integrando
esta ecuacion para calcular la masa dentro de este radio, M(0 < 8¢ ) = M(0¢):

\/4GM(6E) Dis
O =

CZ D]_DS (86)
B ov\Z Drts
N 471( (¢ ) Dg
En términos del cual podemos obtener:
j— eE . i — eE . —_ eE . ~ 2t —_— A

Notar que el médulo del dangulo de deflexién es constante y estd en la misma
direccién que el versor, = 6/(6].

41



42

LENTES GRAVITACIONALES

2.2.8.4 Perfil de densidad de Navarro-Frenk & White

A partir de simulaciones numéricas, se puede estudiar el perfil de densidad de
halos de materia oscura. Navarro, Frenk y White (1997) encontraron la siguiente
expresion para describir la distribucion de densidad de masa de halos:

6(3 pCT (Z)

P = )+ 1/ 2

(88)

que se define como el perfil NFW, donde rs es un radio de escala carateristico
y Per(z) = 3H2(z)/(8nG) es la densidad critica del universo al redshift del halo.
El radio caracteristico se relaciona con el radio Ryoo a partir del pardmetro de con-
centracion czo0 = R200/7s, donde Rzpo se define como el radio que encierra una
densidad media igual a 200p.-(z). A partir de esta definicién podemos relacionar
el parametro de concentracién con . a partir de:

w ¢
3 In(T+c¢)—c/(1+¢)

dc = (89)
Este perfil parece ser una buena descripcion de la distribucién radial de masa de
los halos simulados, cubriendo 9 érdenes de magnitud en masa, desde ciimulos
globulares hasta cimulos de galaxias. La generalizacién aparente de este perfil ha
sido confirmada por un gran ntmero de estudios (e.g., Bartelmann y col., 1998;
Cole y Lacey, 1996; Kravtsov, Klypin y Khokhlov, 1997; Thomas y et. al. 1998;
Tormen, Bouchet y White, 1997), sin embargo hay varios trabajos que contradicen
la validez de este modelo en las regiones centrales (e.g., Ghigna y col., 2000; Mamon
y Lokas, 2005; Moore y col., 1998).
Adoptando x = /15 podemos obtener una estimacién del shear para este perfil
teniendo en cuenta la ecuacién 82:

Inrw (x) — EnFw(X)
Zer

YNFW(X) = (90)

podemos obtener Znrw (x) ¥ EnFw () integrando la ecuacion 88. Por lo tanto, la
dependencia radial del shear serd (Wright y Brainerd, 2000):

TsOcPc (

YNEW(X) = r., 9 x) (91)

donde:

8arctanhy/(1—x)/(1+x) 4 (X
VT2 5t (3)
2 N 4arctanh+/(1—x)/(1 +x) <1
x2 —1 (x2 —1)V1—x2

10 1

g(x) = 3 +41n (2> x =1 (92)

8arctanhy/(x—1)/(1+x) 4 m (X
x2v/x2 —1 +xi2 n<§>
2 4arctanh+/(1—x)/(1+x)
+ x> 1

21 (x2—1)3/2




2.3 CLASIFICACION Y APLICACIONES

El shear introducido debido a la presencia de una dada lente puede calcularse a
partir de la distorsion inducida en las imagenes de las galaxias fuentes, el cual a su
vez puede relacionarse con los pardmetros que describen el perfil (el pardmetro de
concentracion y el radio caracteristico) a partir de la ecuacién anterior.

2.3 CLASIFICACION Y APLICACIONES

Podemos dividir el fenémeno de las lentes gravitacionales en tres regimenes,
las lentes gravitacionales fuertes, que comprenden las imagenes multiples y los
arcos, las lentes gravitacionales débiles, las cuales abarcan las distorsiones débiles
en las imédgenes individuales de las fuentes, y las microlentes, en donde las lentes
son objetos compactos. Dependiendo de cada régimen es la metodologia empleada
para analizar el sistema y obtener informacién del mismo, y el campo de aplicaciéon
de este fenémeno. En las siguientes subsecciones daremos los conceptos basicos de
cada uno de estos regimenes y los resultados que se pueden obtener a partir de su
analisis.

2.3.1  Microlentes

El efecto de microlente se describe como la accién de un objeto compacto (de ex-
tension menor al radio de Einstein) de baja masa (=~ 1076 —10°Mg) alo largo de la
linea de la visual sobre una fuente distante (estelar o galactica). En otras palabras,
para clasificar un evento como microlente, se necesitan masas suficientemente bajas,
y lentes y fuentes a distancias suficientemente lejanas. Las lentes pueden ser plane-
tas, estrellas o cualquier objeto compacto en el halo o en el ntcleo de la Via Lactea
o de otras galaxias. A continuacién veremos los casos mds comtinmente estudiados
de microlentes y sus aplicaciones

2.3.1.1 Lente de estrellas individuales a fuentes estelares individuales

Estudiaremos el efecto de lente producido por objetos estelares en fuentes tam-
bién estelares. Para ello utilizaremos el formalismo introducido en la seccién 2.2.8.1
acerca de la lente producida por un objeto puntual, en la cual concluimos que
se podrian observar dos imadgenes de la misma fuente (ecuaciény2) y obtuvimos
las magnificaciones de cada una de las imadgenes (ecuaciény4). Consideremos las
estrellas moviéndose alrededor del centro galactico. En este caso se introduce una
componente temporal en la geometria de la lente causando que la magnificaciéon de
la estrella fuente varie como funcién del tiempo. El tiempo caracteristico de variacién
estard dado de acuerdo al tiempo de cruce de la longitud correspondiente al radio
de Einstein:

tg = (D1Og) /vy (93)

en donde v, es la componente de la velocidad transversa de la lente relativa a
la linea fuente-observador. Para y < 1 la magnificacién total de la fuente puntual
puede ser significativa en un periodo tg. Las lentes estelares en nuestra galaxia
estdn asociadas con tiempos caracteristicos del orden del mes.

Asumiendo que para la duraciéon del evento observable este movimiento es rec-
tilineo, el movimiento relativo entre la lente y la fuente difiere solo en el signo. Si
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Figura 9.: Curvas de luz de una fuente puntual para diferentes pardmetros de impacto (de
arriba hacia abajo yo = 0,1;0, 3;...;1, 1) y sus correspondientes trayectorias a través
del anillo de Einstein. Adaptado de Schneider, Kochanek y Wambsganss (2004),
cortesfa de Penny Sackett.

consideramos a to como el tiempo para el cual la separacién fuente-lente, y, toma
su menor valor minimo yy, la trayectoria de la fuente puede representarse como:

y(t) =4 [y3+ (t;Et‘)) (94)

La magnificacién total para todo t puede obtenerse reemplazando y(t) en la ecuacién
75. Por lo tanto, la correspondiente curva de luz puede obtenerse como F(t) =
i(t)Fs (en donde F; es el flujo de la fuente sin ser afectada por la lente), algunos
ejemplos se muestran en la Figurag. Este evento de microlente puede describirse
a partir de cuatro parametros: Fy, el cual puede estimarse a partir del brillo de la
fuente antes o después del evento de microlente; to, que fija un tiempo de escala
arbitrario; yo que depende de la posicién aleatoria entre la fuente y la lente; tg,
que contiene toda la informacién fisica acerca del sistema. Asumiendo que puede
conocerse la distancia a la fuente, Dg, atin quedan por determinar 3 pardmetros
fisicos: la masa de la lente M, la distancia a la lente, D y la velocidad transversal
relativa v, . Por lo tanto la observacién del evento de microlente no es suficiente
para obtener informacién sobre los parametros v, D y la masa de la lente, en
forma independiente.

Sin embargo este fenémeno fue utilizado para la biisqueda de objetos compactos
masivos en el halo de la galaxia (MACHOs, por sus siglas en inglés Massive As-
trophysical Compact Halo Objects), uno de los posibles candidatos a materia oscura.
En el caso de que el halo estuviese altamente poblado de objetos compactos ma-
sivos, la observacion de fuentes estelares lejanas (por ejemplo en la direccion de
las nubes de Magallanes) arrojaria una gran cantidad de eventos de microlentes.
La deteccién de estos eventos representa una dificil tarea dado que implica moni-
torear un gran ntimero de estrellas, con buena resolucién temporal con el fin de
detectar fluctuaciones en sus luminosidades. Durante la década de los ‘9o se llevo
a cabo el proyecto MACHO con el fin de detectar eventos de microlentes en la di-
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reccién de la Nube Mayor de Magallanes. La cantidad de eventos observados no
serian suficientes para explicar la cantidad de masa en materia oscura detectada
a partir de estos objetos compactos. Las detecciones realizadas concluyen en que
aproximadamente un 20 % de la masa del halo estd constituida por objetos com-
pactos, cuyo rango de masas més probables se encuentra entre 0,15 Mg y 0,9 Mg,
(Alcock y et. al. 2000). Sin embargo, este proyecto tenfa como objetivo monitorear
eventos con duraciones de entre las horas y los cientos de dias, lo que resultaria en
un rango de masas detectable de entre 107°M, y 15M,. Este limite superior en
masas fue considerado dado que se planeaba encontrar objetos estelares en sus fa-
ses evolutivas finales, i.e. enanas blancas, estrellas de neutrones, agujeros negros o
enanas marrones cuyas masas no excederfan ~ 15M, (correspondiente a la masa de
un agujero negro formado por el colapso de una estrella masiva). Actualmente se
discute si este limite en masa podria afectar considerablemente los resultados, da-
do que se espera que algunos agujeros negros primordiales superen esta cantidad.
Ma4s aln teniendo en cuenta los resultados recientes de LIGO, sobre la deteccién
de la colisién de agujeros negros con masas iniciales ~ 30M¢ (Abbott y al. 2016).

2.3.1.2 Lentes binarias

Consideraremos ahora el efecto de lente producido por dos fuentes puntuales
con masas M4 y My, respectivamente. Dado que el dngulo de deflexién tiene una
dependencia lineal con la masa, el dngulo total de deflexién para un rayo de luz
que cruza el plano de la lente en z sera:

4G M, - - .
= | === —&)+ ==&
2 | ¢, ”2( ) i HZ( b) (95)

QU

El principal efecto de una lente binaria es la ocurrencia de causticas extendidas
en plano de la fuente, lo que genera mdltiples imdgenes, que si bien no pueden
ser resueltas, se manifiesta en una curva de luz con grandes picos a medida que
la fuente pasa cada una de las cdusticas. En este escenario se introducen nuevos
pardmetros, la razén de masas, ¢ = M/My, la separacién entre las componentes
del sistema binario, d, y el d&ngulo entre la linea que conecta estas componentes y
la trayectoria de la fuente, ¢. La Figura 10 muestra las curvas criticas y las cdusticas
para el caso particular en el que q = 1 para distintas separaciones d. Como puede
apreciarse cuando d es del orden del radio de 0¢ las curvas criticas se fusionan.
Para distancias atin menores la curva critica se divide en tres partes. Las curvas
de luz observadas dependerdn del dngulo ¢, dada la complejidad de las causticas.
En la Figura11 se muestran las diferentes curvas de luz observadas para distin-
tas trayectorias de la fuente. Dado que se requieren separaciones pequefias entre
las estrellas para que sean notorios los efectos de lente (caso contrario el sistema
actuard como dos lentes individuales), se espera que solo el 10 % de los eventos
de microlensing obervados posean signos que refleje la naturaleza binaria de los
sistemas.

Este tipo de situacién puede ser extendida para el andlisis de lentes binarias
cuyas componentes son una estrella y un planeta, a fin de ser aplicado en la detec-
cién de sistemas planetarios, en cuyo caso ¢ = M,/M, < 1, en donde M, y M,
son las masas del planeta y de la estrella, respectivamente. A la fecha, se cuenta con
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Figura 10.: Curvas criticas en el plano de la lente y sus correspondientes cdusticas en el
plano de la fuente para una lente binaria de masas iguales (Mq = My) para
separaciones en unidades del radio de Einstein (x = d/0g) decrecientes de
arriba hacia abajo. Adaptada de la Figura 2 de Schneider y Weiss (1986).

la deteccién de 51 exoplanetas empleando esta técnica (http:/ /exoplanet.eu/catalog).
Si bien este niimero representa solo el 2 % de los exoplanetas conocidos, los eventos
de microlentes permiten detectar planetas de masas comparables a la de la Tierra a
una distancia de ~ TUA de la componente estelar del sistema, lo cual es de interés
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Figura 11.: En el panel de la izquierda se muestran las cdusticas correspondientes a una
lente binaria con componentes de igual masa, separadas por una distancia igual
a O, junto con diferentes trayectorias de la fuente. A la derecha se muestra las
curvas de luz correspondientes con offsets de una magnitud para facilitar la
visibilidad. Extraido de Schneider, Kochanek y Wambsganss (2004).

dado que serian sistemas con planetas similares al nuestro y consecuentemente
potenciales candidatos a albergar vida.

2.3.1.3 Microlentes en qudsares

Los qudsares pueden estar afectados por dos efectos de lente: Lente fuerte, oca-
sionada usualmente por una galaxia que produce imagenes multiples de este objeto;
y eventos de microlentes, que ocasiona variabilidad en el perfil de brillo y donde
las microlentes son objetos compactos componentes de la galaxia que acttia como
lente fuerte. Este altimo efecto puede utilizarse para estudiar el tamafio y el perfil
de brillo de los qudsares, y la distribucién de materia en forma de objetos com-
pactos a lo largo de la linea de la visual. Lo que hace posible la observaciéon de
este efecto es el cambio de la configuracion en el tiempo, y por lo tanto la variacién
en la magnificacién total de las imagenes del quasar, por lo que el fenémeno de
microlentes es dindmico.

Al momento de llevar a cabo el andlisis de eventos de microlentes en quésares
es importante tener en cuenta que estos objetos poseen variaciones intrinsicas en
su magnitud (“one man’s signal is another man’s noise...” Paul Schechter). Si se cuenta
con una tnica imagen del qudsar es muy dificil distinguir entre ambas variaciones.
Sin embargo, si es posible observar multiples imdgenes del objeto, debido al efecto
de lente gravitacional fuerte, es posible aislar el efecto de microlente, considerando
las que la variacién intrinseca en la magnitud, serd la misma en todas las imagenes
(previas correcciones temporales y teniendo en cuenta la magnificacién de cada una
de ellas). Tanto la ausencia como la observacién de los eventos de microlentes en
qudsares permiten obtener informacion acerca de las masas de las componentes in-
dividuales de la galaxia que produce la lente fuerte utilizando simulaciones numéri-
cas. En la Figura 12 se muestran las curvas de luz para dos imédgenes del quéasar
Qo957+561, las cuales se mantuvieron constantes a lo largo del tiempo en un rango
de 0,05 magnitudes. En el trabajo de Wambsganss y col. (2000) se analiz6 este ob-
jeto, y a partir de simulaciones de curvas de luz para diferentes rangos de masas
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Figura 12.: Curvas de luz observadas de cada imagen del qudsar Qo957+561; en el panel
superior se muestran ambas curvas de luz para las imdgenes observadas (con el
corrimiento en magnitud y en tiempo correspondiente aplicado a fin de super-
ponerlas). En el panel inferior se muestran las diferencias entre ambas curvas
(Wambsganss y col., 2000).

de las microlentes y diferentes tamafios del qudsar, fue posible excluir un rango
de masas para el sistema de microlentes, descartando a su vez un rango completo
de masas para candidatos a materia oscura que abarca desde 107" Mg a 1072M.
En la Figura 13 se muestran las diferentes curvas de luz obtenidas a partir de la
simulacién para diferentes rangos de masas.

2.3.2 Lentes gravitacionales fuertes

El fendmeno de lentes fuertes se observa en las regiones internas de las galaxias
y los cimulos, donde se encuentran las curvas criticas y las causticas. Dado que los
potenciales de las lentes que generan el efecto son mas complejos de describir que
para un objeto puntual, las propiedades de lente fuerte son determinadas a partir
de un gran ntiimero de pardmetros.

Los camulos de galaxias y las galaxias pueden distorsionar los objetos de fon-
do de manera significativa produciendo imagenes multiples y arcos (ver Figura 14).
Las separaciones angulares entre las imagenes multiples son del orden del radio de
Einstein (~ 1" para el caso de galaxias actuando como lente y ~ 1,5 para el caso de
un cimulo) lo que significa que pueden ser resueltas. Entre los datos que pueden
extraerse de este tipo de imagenes se encuentran: las posiciones astrométricas de
las imagenes, sus flujos relativos, para el caso de fuentes variables los tiempos de re-
traso, propiedades de la lente (dindmicas, fotométricas, etc), efectos de microlente.
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Figura 13.: Curvas de luz simuladas para el quasar doble Qog957+561; en el panel de la
iquierda se muestra el patrén de cadsticas generado por objetos compactos en
tres rangos de masas, la linea entre cortada en tres partes muestra la trayectoria
del quésar; en el pnel de la derecha las correspondientes curvas de luz para las
tres fracciones de trayectoria del quasar (Wambsganss y col., 2000).

A continuacién veremos cémo pueden utilizarse las lentes fuertes para estudiar
la distribucién de densidad de la lente y la determinacién de la constante de Hubble

a partir de la variacion en el brillo de las distintas imdgenes de una fuente variable.

Las lentes gravitacionales fuertes, a su vez, permiten la observaciéon de objetos a
altos redshifts gracias a la magnificaciéon que este efecto produce. Particularmente
en las regiones criticas de ciimulos de galaxias, se esperan altas magnificaciones
(~ 10 a 50 veces).

2.3.2.1 Densidad superficial de la lente

Las galaxias y los camulos estdn formados por materia oscura y bariones (gas,
polvo y estrellas). Estas componentes poseen distribuciones espaciales diferentes.
Para llevar a cabo el andlisis de la densidad de masa superficial de la lente se
utilizan modelos paramétricos, que se basan en la determinacién de los pardmetros
de un modelo analitico seleccionado, 0 modelos no paramétricos, que determinan
directamente la densidad de masa superficial.
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Figura 14.: Imagen del camulo de galaxias SDSS J1004+4112. Cerca de la galaxia mds bri-
llante del cimulo pueden observarse 5 imdgenes de un qudsar. A su vez varias

galaxias de fondo estdn fuertemente afectadas por el potencial del cimulo -
Extraido de Meneghetti (1996)

Los modelos paramétricos consisten en pensar a la lente como compuesta por
una componente principal de materia y muchas subestructuras orbitando a su
alrededor. Siguiendo esta idea podemos escribir la convergencia como una expan-
sién de multipolos:

K(6) = ko(0) + ) km(0)e'™® (96)
m=1

En esta expansion el término ko es el monopolo y describe la parte axialmente
simétrica de la lente, el término con m = 1 es el dipolo que describe el desequili-
brio en la distribucién de densidad, el término m = 2 es el cuadrupolo el cual des-
cribe el grado de elipticidad de los iso-contornos de densidad. Ordenes mayores
representan las subestructuras presentes en el potencial de la lente. Dependiendo
de la forma de la distribucién de masa de la lente, esta puede ser mas o menos
sensible a las perturbaciones externas ocasionadas por las subestructuras. Una dis-
tribucién de densidad del halo descripta por un modelo SIS es menos sensible a
perturbaciones que uno modelado por un perfil NFW. Esto se debe a que el perfil
SIS es considerablemente més pronunciado en la region central que un NFW. Por
lo tanto 6rdenes mayores son mads significativos para lentes con halos que poseen
una distribucién mads suave.

Para modelar el monopolo se utilizan expresiones analiticas. La eleccion mads
simple es trazar la luz. En el caso de las galaxias este término puede modelarse a
partir de un perfil de Sérsic (1963):

_ 1/n
(1) = e (7/Re(m)) (97)
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donde Ij es la intensidad en v = 0 y Re(n) es el radio efectivo, definido como el
radio el cual encierra la mitad de la luz. Para n = 4 la ecuacién describe un perfil de
Vaucouleurs y para n = 1 un disco exponencial. Otros modelos mds comtinmente
utilizados para describir la distribucién de densidad del halo son un perfil SIS y
un NFW. A este modelo analitico se le afiade elipticidad a partir del cuadrupolo y
componentes de masa adicionales son modeladas en los términos de mayor orden.
Teniendo en cuenta que

B =0; —&(6;,p) (98)

podemos encontrar los pardmetros que describen el potencial de la lente, a partir
de las posiciones de las imagenes observadas 6;:

o o N 2
X =) <e‘(6(;_61> (99)

i

Los modelos no paramétricos, por su parte, consideran el potencial efectivo de la
lente y las ecuaciones de deflexién como funciones lineales de la densidad superfi-
cial. Como vimos la densidad superficial podia descomponerse en multipolos, por
lo que también es valido descomponerla en pixeles o cualquier otra forma en la
cual pueda ser representada a partir de una combinacién lineal. En este escenario
la ecuacién de la lente puede escribirse como:

{3 = éi —Aik (100)

donde A; es la matriz que contiene la informacién sobre la deflexion en la posicién
de la imagen i en términos de la descomposicién en los coeficientes de densidad
superficial k. Si observamos un total de Nj;,4 y dividimos el plano de la lente
en N, celdas, cada una con masa m; (1 < j < N), la matriz tendrd 2N, g x N¢
elementos. El factor 2 considera el hecho de que la posicion de las imagenes esta
dada a partir de dos coordenadas. Si observamos dos imdgenes de una misma
fuente:

01 — 02 = (A1 —Az)k (101)

pudiendo encontrar k despejando en la ecuacién
k= (A1 —Az)" (07 —02) (102)

Desafortunadamente, el niimero de variables en la ecuacién excede la cantidad de
datos, dado que se cuenta con un total de 2N, 4 ecuaciones y, si consideramos las
posiciones de las fuentes como desconocidas, el total de incégnitas es 2N g + Ne.
Una solucién para resolver la ecuacion es usar regularizacion lineal. Otra opcién es
usar programacion lineal imponiendo restricciones, es decir considerando informa-
cién adicional como exigir densidades superficiales positivas, gradientes negativos
con respecto al centro, simetrias, etc.

Richard y col. (2010) presentaron el anélisis de 20 ctimulos en donde se obser-
varon lentes fuertes a partir del relevamiento LoCuSS (por sus siglas en inglés: Lo-
cal Cluster Substructure Survey), basado en imagenes de alta de resolucién obtenidas
con el telescopio espacial Hubble. Los resultados fueron comparados con la dis-
tribucion de bariones en los niicleos de estos sistemas, derivada a partir de las
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poblaciones estelares viejas y de la emisién en rayos-X del gas intracimulo. Estos
autores obtuvieron que la razén entre las masas calculadas modelando las ima-
genes de lentes con respecto a las derivadas a partir de rayos-X es de 1,3, con
una significancia de 3o0. Estas diferencias eran mayores para los cimulos que pre-
sentaban un alto grado de subestructura y, por lo tanto, mayores desviaciones del
equilibrio hidrostético.

Las lentes fuertes permiten detectar las subestructuras en forma directa. Las mag-
nificaciones, los tiempos de retrasos de fuentes variables, las razones de flujos y las
posiciones de las imdgenes observadas son sensibles al grado de subestructura de
los halos (e.g. Keeton, 2003; Keeton y Moustakas, 2009; Metcalf y Zhao, 2002; Veg-
etti y col., 2010). De este modo, las imagenes de lente fuerte pueden emplearse
para analizar el grado de subestructura de los halos de los objetos que acttan co-
mo lente. Estas determinaciones en los halos de las galaxias y su variacién con el
redshift, la masa y el entorno, proveen informacién acerca de la formacion de estos
objetos.

2.3.2.2 Determinacion de la constante de Hubble a partir de fuentes variables

El estudio de la cosmografia a partir de tiempos de retraso se remonta a 50
afnos atrds y se basa en conceptos simples (Refsdal, 1964a). Cuando una fuente es
observada a partir del efecto de lente fuerte, multiples imagenes se generan en los
extremos de la superficie del tiempo de retraso (ecuacion 52). Si la fuente es variable,
los tiempos de retraso pueden medirse a partir del seguimiento de las curvas de
luz de las imédgenes observadas (Courbin, 2003). Los tiempos de retraso dependen
de la distribucién de masa de la lente, de la distribucién de materia a lo largo de la
linea de la visual y de los parametros cosmolégicos. A partir de modelos detallados
del potencial de la lente, los tiempos de retraso pueden utilizarse para obtener una
distancia absoluta denominada distancia de tiempo de retraso:

Dy Ds
Dis

Dat = (1+zt) (103)
donde z1 es el redshift de la lente. Dicha distancia puede compararse con predic-
ciones del modelo cosmolégico de acuerdo a los redshifts de la lente y las fuentes
(ej. Blandford y Narayan, 1992; Treu, 2010), dado que es sensible a la constante de
Hubble Hy y a mayores 6rdenes a otros pardmetros cosmolégicos.

Para poder llevar a cabo este andlisis es necesario contar con curvas con una
adecuada cobertura temporal. Ademads, imagenes de alta resoluciéon de las fuentes
extendidas y la cinemadtica de la lente, proveen restricciones sobre el modelo de
masa del deflector, de forma tal de reducir la degeneraciéon entre la distancia y el
potencial gravitatorio de la lente. Finalmente, simulaciones numéricas pueden uti-
lizarse para caracterizar la distribucién de masa a lo largo de la linea de la visual, lo
cual usualmente era despreciado en los primeros estudios, pero que actualmente es
considerado a fin de precisar mejor los pardmetros cosmolégicos. Con informacién
complementaria suficiente, la determinacion de tiempos de retraso a partir de una
sola lente puede proporcionar la distancia con una precisién de hasta un 5% y la
constante de Hubble con hasta un 7 % (Suyu y col., 2010).

En el afio 2014 se detectaron por primera vez imagenes multiples de una super-
nova, SN Refsdal. Las cuatro imagenes observadas forman una cruz casi perfecta
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alrededor de una galaxia eliptica miembro del cimulo MACS 1149 (Kelly y col.,
2015). Esta supernova se encuentra en z = 1,49 en el brazo de una galaxia espiral
que se observa distorsionado debido al potencial gravitatorio del camulo. A partir
del modelado de la distribucién de materia del masivo ciimulo (=~ 1,4 x 10'>M,,

Applegate y col., 2014; Kelly y col., 2014; von der Linden y col., 2014), se predijo que
SN Refsdal se observaria dentro de los préximos afios en las diferentes imédgenes
observadas de la galaxia que la aloja, cerca del nicleo del cimulo. Las mismas
fueron detectadas en Diciembre de 2015 (Kelly y col., 2016). El modelado del po-
tencial del ciimulo que actia como lente es muy complejo por lo que no es posible
que la medicién de los tiempos de retraso puedan propiciar determinaciones cos-
moldgicas. Sin embargo, si se adoptan pardmetros cosmolégicos fijos, los tiempos
de retraso y las razones de magnificacién de las imdgenes observadas, pueden ser
utilizados para medir las diferencias en el potencial del cimulo y proveen una
importante prueba para los modelos de lentes.

Dadas las complejidades que presenta el modelado de la distribucién de materia
de camulos de galaxias, la medicién de los tiempos de retraso en fuentes variables
afectadas por lentes fuertes para la determinacién de pardmetros cosmolégicos, ha
sido mayormente utilizada en los casos en que las lentes son galaxias individuales
y la fuentes son qudsares. Como mencionamos, para poder realizar este tipo de
andlisis necesitamos contar con una buena cobertura temporal de la variacién fo-
tométrica de las imdgenes. Con este objetivo es necesario llevar a cabo campafias de
seguimiento fotométrico, para la medicién de los corrimientos en las curvas de luz
de las imédgenes de qudasares afectados por el fendmeno de lente. Las observaciones
deben realizarse con una amplia cobertura y resolucién temporal para poder ob-
tener las posibles variaciones fotométricas en las curvas de luz. Este es el objetivo
del programa COSMOGRAIL (por sus siglas en inglés: COSmological MOnitoring of
GRAwltational Lenses), el cual observé alrededor de 20 quésares afectados por lente
fuerte desde el 2004 (eg. Bonvin y col., 2016; Courbin y col., 2005; Eigenbrod y col.,
2006). A partir de los resultados de este programa se pretende obtener la constan-
te Hp con una precisiéon < 3,5%. Los resultados recientes de este programa son
compatibles con Hy = 71,9:“%;3 (Bonvin y col., 2016), en buen acuerdo con los va-
lores obtenidos utilizando patrones luminosos y en desacuerdo con los resultados
a partir de mediciones del CMB, lo cual pondria en duda la veracidad del modelo
cosmolégico estandar.

2.3.3 Lentes gravitacionales débiles

La observacion de imdgenes mdltiples y arcos, y las microlentes (con una mag-
nificacion significativa) son fenémenos de lentes fuertes. En el caso de las lentes
gravitacionales débiles, la matriz jacobiana A definida en la ecuacién 54 se aproxi-
ma a la matriz identidad, lo cual implica pequefias distorsiones y magnificaciones.

Como vimos anteriormente, una fuente circular serd mapeada en una elipse
(Figura 15) cuyos semiejes fueron definidos en la ecuacién 59. Por lo tanto, a par-
tir de la elipticidad observada en la imagen es posible estimar el shear reducido
(ecuacion 60):

a—b vl

arp T~

gl = (104)
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@] solo convergencia

Figura 15.: A la izquierda una fuente puntual circular es mapeada en una elipse aplicando
la transformacién descripta por la matriz jacobiana A. En ausencia del shear la
imagen resultante es un circulo con su radio modificado de acuerdo con «. El
shear introduce una elipticidad en la imagen observada en una orientacién que
depende del shear- Extraido y adaptado de Schneider, Kochanek y Wambsganss

(2004)

donde la ultima igualdad es vélida en el regimen de lente débil (x < 1). En la
altima ecuacién hemos introducido la elipticidad, la cual al igual que el shear tiene
dos componentes, una orientacién y una magnitud:

e1 = ecos(2¢) e =esen(2¢) (105)

La dependencia con 2¢ se debe a que una elipse es simétrica respecto a rotaciones
en un dngulo 7. Sin embargo las fuentes observadas no son intrinsecamente circu-
lares, por lo que la elipticidad medida serd una combinacién entre la elipticidad
intrinseca, ef, y el shear.

ei =ej +7Vi (106)

Para estimar g la estrategia consiste en promediar las elipticidades de muchas ga-
laxias, asumiendo que las elipticidades intrinsecas estan orientadas aleatoriamente.
Por lo tanto:

(e) = () (107)

2.3.3.1 Componentes del shear y su relacion con la densidad de masa proyectada

Las componentes del vy fueron definidas relativas a un sistema de referencia
cartesiano. Es importante tener en cuenta que esta cantidad no es un vector, por
lo que si el sistema de referencia es rotado un angulo 1, las componentes deben
multiplicarse por cos(2n) y sen(2n).

Es 1til introducir la componente de la distorsién en la direccién tangencial con
respecto a cierto punto, yT, y la componente cruzada, v, la cual se encuentra rota-
da 45° con respecto a esta direccion. Si el perfil de masa de la lente es axisimétrico
en el cielo la componente tangencial contiene toda la informacién acerca de la lente.
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Considerando las componentes relativas al sistema cartesiano, y1 y vz, podemos
obtener las componentes tangencial y cruzada,

—cos2n  —sen2
YT\ _ cos2n —sen2n Y1 (108)
Y % —sen2n cos2n Y2

donde 1 es el dngulo entre la linea definida por el centro de referencia y la posicién
de la imagen, y el eje cartesiano. El signo del yT se escoge de modo que la deforma-
cién de las galaxias fuente (galaxias de fondo a la lente) en la direccién tangencial
sea positiva y radialmente negativa, con respecto al centro de la lente, por lo tanto
Y1 = —Relye?t®rot] y y1 = Im[ye?i®rot], donde ¢prot = & —1y ¢ es el dngulo entre
theta y el eje cartesiano.

Puede demostrarse que en el régimen de lente débil, el promedio de la compo-
nente tangencial del shear en un anillo de radio 0; estd relacionado con la conver-
gencia (Bartelmann y Schneider, 2001) de acuerdo con

(y1)(8:) = R(6 < 0;) — (k) (04) (109)

donde (...) denota el valor promedio en anillos circulares, similar al resultado
obtenido para una distribucién de masa axisimétrica (ecuacién82). (k)(6;) es la
convergencia promedio en el bin radial 0; mientras que k(6 < 0;) es la convergen-
cia promedio en una apertura circular de radio 0; definida como

R(O<0;) = k(67)de’ (110)

2 J\
07 Jo<e,
La ecuacién 109 nos permite relacionar el shear estimado con la densidad de masa
superficial, a fin de poder obtener informacién acerca de la distribucién de masa
de la lente.

2.3.3.2 Efectos de magnificacion

Consideremos una fuente con flujo S contenida en un dngulo sélido w, en pre-
sencia de la lente se observara con flujo uS y distribuida en un dngulo sélido pw.
Por lo tanto la magnificacién modifica el nimero de fuentes de acuerdo con:

. 1 .
n(>S,0,z) = M(gll) no <> M,O) (111)

donde n(> S,z) y no(> S,z) son las densidades numéricas de las fuentes afec-
tadas y sin afectar por la lente, respectivamente. El primer argumento en ng tiene
en cuenta el cambio del flujo, que implica que una magnificacién p > 1 permite
la deteccion de fuentes intrinsecamente mas débiles, mientras que el factor 1/pn
considera en el dngulo sélido aparente. Para el caso en el que ng(S) oc S™%

n(>S)
no(> S)

ox—1

= (112)
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Si consideramos la ecuacién 62 para el caso de lente débil k < 1y |y| < 1, entonces
la magnificacién sera:
p=(1-2¢)"" (113)

Por lo tanto, determinando la densidad numérica local n(> S) de galaxias, se puede
obtener informacién sobre k.

2.3.3.3 Aplicaciones

Las lentes gravitacionales débiles han sido utilizadas para el estudio de la dis-
tribucion de masa de la estructura en gran escala. Dado que la luz es afectada
por las inhomogeneidades de la distribucién de materia del universo, esto produce
distorsiones en las formas de las imédgenes de galaxias distantes, por lo que una
medicién estadistica de estas distorsiones, denominadas shear césmico, brindan in-
formacién acerca de las propiedades de la estructura en gran escala. El estudio de
este fendmeno es complejo debido a que las distorsiones son considerablemente
débiles y que la desviacién de la luz no ocurre en un plano, sino que se debe
a la distribucion de la materia en todo el espacio tridimensional. Las formas de
las galaxias estardn distorsionadas por solo un 1% y es la correlacion estadisti-
ca entre las formas el producto del shear c6smico. Observaciones del fenémeno
de lentes gravitacionales débiles ocasionadas por la estructura en gran escala del
universo constituyen una prueba sobre la presencia de materia y energia oscura,
y de teorias de gravedad modificada. Las primeras mediciones del shear césmico
fueron llevadas a cabo utilizando secciones del cielo con un dreas del orden del gra-
do cuadrado. Tres relevamientos importantes se encuentran en proceso, Kilo-Degree
Survey (KiDS), el Dark Energy Survey (DES) y el Hyper-Suprime Camera Survey (HSC).
Existe una discrepancia entre los resultados arrojados por esta técnica y las medi-
ciones cosmolégicas del fondo de microondas (Heymans y al. 2013), lo cual se ha
interpretado de diversas formas como un signo de una fisica nueva o sobre errores
sistemdticos previamente desconocidos.

Otra de las aplicaciones de las lentes débiles es el andlisis de la distribucién
de materia en galaxias individuales. Si bien las galaxias no son suficientemente
masivas para que pueda ser detectada sefial de lente débil individualmente (lo
que se discutird en mayor detalle en la Subseccién3.1), si se consideran galaxias
de a pares (una fuente y la otra actuando como lente), las galaxias fuente estaran
preferentemente orientadas en forma perpendicular a la linea que conecta la fuente
y la lente. A este efecto se lo conoce como lente galaxia-galaxia (en inglés galaxy-
galaxy lensing), el cual puede ser empleado para la determinacién de la distribucién
de masas en galaxias. La estrategia consiste en considerar pares de galaxias con
diferentes separaciones angulares y determinar la masa en distintos anillos a partir
de la relacién entre el dngulo del semieje mayor de la galaxia fuente y la linea que
conecta el par y la convergencia. Esto permite determinar la distribucién de masa
a grandes radios, los cuales pueden ser modelados con un perfile SIS o un NFW
para obtener las masas totales.

Las lentes gravitacionales débiles han sido ampliamente aplicadas en el estudio
de sistemas de galaxias y la determinacién de masas de estos objetos. Dado que
los cimulos de galaxias son los objetos virializados més masivos del Universo, su
campo gravitatorio produce un efecto apreciable en las galaxias de fondo, por lo
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cual pueden ser analizados a partir de este fendmeno. En las siguientes partes de
este trabajo profundizaremos en el estudio de sistemas de galaxias a partir de las
lentes gravitacionales débiles y aplicaremos esta técnica para el andlisis de estos
objetos.
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You have a mass distribution about which you don't
know anything, and then you observe sources which you don’t know either,
and then you claim to learn something about the mass distribution?

¢ Tienes una distribucién de masa de la cual
no conoces nada, y luego observas fuentes que tampoco conoces
y dices que aprendes algo acerca de la distribucion de masa?

— Miembro de un comité examinador de doctorado,
en Schneider, Kochanek y Wambsganss (2004), pag. 275.

En el capitulo anterior se describi6 como las lentes gravitacionales pueden ser
ttiles para describir la distribucién de masa de los objetos que acttian como lente.
En particular, las lentes gravitacionales débiles han sido ampliamente aplicadas
para el andlisis de camulos de galaxias. Este fenémeno, a diferencia de las lentes
fuertes, permite obtener informacién acerca de la distribucién de masa de los sis-
temas en las regiones mds externas, hasta varias veces el radio virial de los mismos.

En este capitulo veremos los pasos a seguir en el andlisis de lente débil de ima-
genes astrondmicas tomadas desde tierra. A su vez describiremos el c6digo desa-
rrollado a fin de automatizar el andlisis descripto.

3.1 CONSIDERACIONES GENERALES.

Tal como se discutié anteriormente, el promedio de la componente tangencial
de las elipticidades de las fuentes esta relacionado con el shear, el cual a su vez
puede relacionarse con la densidad de masa proyectada del sistema que acttia como
lente. Cada galaxia fuente provee una estimacion del shear, sin embargo, dado que
esta no es intrinsecamente circular, la estimacién es ruidosa. El ruido dependera
de la dispersién de la distribucién de elipticidades intrinseca de las galaxias, o.
Consideremos el shear estimado a partir del promedio de las elipticidades de N
fuentes afectadas por el efecto de lente en la misma magnitud. El error en esta
estimacioén, introducido debido a las elipticidades intrinsecas de las fuentes, puede
obtenerse a partir de la desviacién a 1-o de la elipticidad promedio del verdadero
shear como o /v/N. Es posible reducir este error si promediamos las elipticidades
de la mayor cantidad de fuentes posibles.

La sefal, a su vez, también dependera de la eficiencia de la lente como tal, es de-
cir de qué tan masiva es esta para producir sefial de lente débil apreciable, y de la
configuracion del sistema observador-lente-fuente, a través de las distancias involu-
cradas. Analizaremos la relacion sefial-ruido teniendo en cuenta una lente con una
distribucién de densidad de masa del tipo Singular de esfera isoterma (SIS, descripto
en la Sub-subseccién 2.2.8.3) cuya dispersiéon de velocidades es oy. Considerare-
mos N galaxias en el anillo 8i;, < 0 < 0, centrado en la lente con sus respectivas
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elipticidades afectadas por el shear y con una distribucién de elipticidades intrinse-
ca con dispersién o.. La relacién sefial-ruido de la deteccion de la lente a partir del
promedio de estas elipticidades estd dada por (Bartelmann y Schneider, 2001):

S _ %
2 =

n 1/2 [ 0e - ov 2
—84(— " Oe __9v
(30arcm1n—2 ) (0,3> <600km s~ ) (114)
% LT‘-(eout/ein) 12 Dis
nl1o DS

Donde 8¢ = 4n(oyv/c)?(Dis/Ds) es el radio de Einstein correspondiente a una
distribucién de densidad SIS, n es la densidad numérica promedio de galaxias

n(eout/ein)

fuente y el promedio de la razén de distancias es calculado teniendo en cuenta las
distancias a las fuentes consideradas en la estimacién del shear.

Si bien esta ecuacion nos provee de solo una estimacion a partir de la cual un
sistema sera detectado aplicando el andlisis de lente débil, es ttil para analizar las
condiciones necesarias para llevar a cabo este tipo de estudios. Como vemos, y ya
lo habiamos mencionado, la deteccion de la lente estard relacionada con el nimero
de galaxias fuentes detectadas y a las cuales es posible medirles la elipticidad. Una
forma de incrementar la densidad numérica es obteniendo imédgenes profundas a
partir de largos tiempos de exposicién. Esto permite observar galaxias débiles, que
ademads aumentan la eficacia de la configuracion del sistema debido a que tienden
a encontrarse a mayores redshifts, lo que incrementa la eficiencia de la configuracién
a partir del factor D1 s/Ds. A su vez, las imdgenes son tomadas en el 6ptico hacia
el rojo, dado que en estos filtros el cielo estd mas densamente poblado por galaxias.
Poseer una gran cobertura del campo es también deseable de forma tal de mapear
adecuadamente la distribuciéon de masa de los sistemas, ya sea a través de mosaicos
o de cdmaras que permitan una amplia cobertura angular.

Es importante tener en cuenta que las formas de las fuentes van a estar afec-
tadas tanto por la atmoésfera como por la 6ptica del telescopio. Esto hace que la
distribucién de brillo observada se vea modificada:

— —

J"bs(é)—JJ( "\PSF(6 — 0")a%¢ (115)

donde @ es el vector de coordenadas en el plano de la imagen, 3(07) es la distribu-
cion de brillo fuera de la atmésfera y 3°%(8) es el perfil de brillo observado. La
PSF (por su siglas en inglés Point spread function) es la funcién de dispersion de
punto y contiene toda la informacién acerca de cémo un punto serd mapeado en
la imagen. En una primera aproximacion esta funcién puede ser aproximada con
una distribucién gaussiana y su ancho a mitad de profundidad (FWHM, por sus
siglas en inglés Full Width at Half Maximum) es usualmente denominado el seeing
de la imagen. Dado que el objetivo es determinar las formas de galaxias débiles, se
requieren imagenes las cuales estén lo menos afectadas posible por la PSE, es decir
en excelentes condiciones de seeing (menor a 1"). En imdgenes tomadas desde tierra
el principal efecto de la PSF consiste en redondear los objetos, una fuente con una
dada elipticidad cuyo tamafio sea menor al seeing de la imagen se vera redondea-
da. Mas atin, las variaciones de la PSF en el campo de la imagen, introducirian
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elipticidades a las determinaciones que pueden reproducir el efecto del shear. Una
solucion parcial al problema seria utilizar imégenes tomadas por telescopios espa-
ciales como las del telescopio espacial Hubble, dado que los efectos de la atmosfera
serian completamente despreciables. Sin embargo, la forma funcional de la PSF es
mucho més compleja que la observada en telescopios en tierra, por lo cual se deben
utilizar funciones de mayor complejidad para su descripcion. Es importante tener
en cuenta ademads, que el nimero de rayos césmicos es significativamente mayor,
lo que también modifica los mecanismos de deteccién de las fuentes. Es por ello
que este tipo de imdgenes, si bien son de utilidad para el anélisis de lente débil,
requieren consideraciones especiales y una apliacién diferente de la metodologia a
emplear en el andlisis de las mismas.

Dado lo expuesto, es importante un correcto modelado de la PSF y su variaciéon
en el CCD para poder recuperar el perfil original de brillo de las fuentes. Para ello,
en general suele modelarse la forma de las estrellas, considerando que las mismas
son objetos intrinsecamente puntuales por lo que la determinacién de sus formas
estd directamente relacionada con la PSF. Por lo tanto, es importante tener un buen
muestreo del perfil de brillo de las estrellas, esto requiere que el tamarfio del pixel
sea chico, por lo menos tres veces menor al seeing de la imagen. Una vez establecida
la forma funcional de la PSF y su variacién en el campo, se extrapola a la posicién
de las galaxias.

Podemos concluir en que el anélisis de lente débil requiere imagenes 6pticas en
el infrarrojo cercano de alta calidad, es decir, con campo grande, largos tiempos de
exposicién, buenas condiciones de cielo y tamafio de pixel adecuado. Existen otras
formas de incrementar de manera artificial la densidad de fuentes de forma tal
de aumentar la relacion sefial-ruido a partir del anélisis de multiples imdgenes de
lentes similares, denominadas técnicas de stacking o de apilamiento. Estas técnicas
se discutirdn en la seccién 3.5 y son de gran utilidad cuando se trabaja con lentes
de baja masa o con imdgenes con poca profundidad éptica.

3.2 DESARROLLO DEL CODIGO

En esta seccion detallaremos los pasos a llevar a cabo en el anélisis de lente débil
utilizando imégenes fotométricas tomadas por instrumentos localizados en tierra,
es decir donde la mayor contribuciéon de la PSF sera debido a la presencia de la
atmosfera. Cabe destacar que comenzaremos los pasos del andlisis con imagenes
ya reducidas y calibradas. Las imagenes utilizadas para el andlisis a lo largo de este
trabajo fueron obtenidas de diferentes fuentes y serdn descriptas en detalle en cada
capitulo.

Con el objetivo de automatizar este anélisis, se desarrollé un cédigo basado en
el lenguaje python (versién 2.7. disponible en http://www.python.org). El cédigo
realiza todos los pasos necesarios para determinar las masas de sistemas de gala-
xias. En las siguientes subsecciones describiremos los detalles del cédigo citando
los programas empleados. Cada una de las subsecciones describe una funcién del
cédigo. La primera toma como entrada las imdgenes que se desean analizar y las
restantes utilizan el resultado obtenido a partir de la ejecucion de la funcién ante-
rior. Para el andlisis de sistemas individuales la ejecucién fue en forma interactiva,
mediante la visualizaciéon de los gréficos en cada etapa, de forma tal de controlar
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adecuadamente la ejecucién de cada funcion e ingresar los parametros necesarios.
Para el analisis de un gran ntimero de sistemas a partir de las técnicas de apila-
miento que se describirdn en la seccién 3.5, la ejecuciéon se automatizé fijando los
pardmetros necesarios y las funciones fueron ejecutadas en forma paralela para los
distintos sistemas de galaxias considerados en el andlisis.

3.2.1 Deteccion y fotometria de las fuentes

El primer paso en el andlisis es la identificacién de las fuentes de emision pre-
sentes en la imagen. Una vez identificadas dichas fuentes se procede a realizar la fo-
tometria de las mismas. En general ambos pasos se llevan a cabo simultdneamente
mediante la aplicacién de algoritmos que realizan esta tarea en forma automatica,
tomando como pardmetros de entrada la informacion referente a las caracteristicas
de la imagen.

Para llevar a cabo la deteccién y la fotometria de las fuentes utilizamos el c6digo
SExtractor (Bertin y Arnouts, 1996). Este programa genera un catalogo fotométrico
de las fuentes detectadas a partir de una imagen astronémica. Los detalles acerca
del programa estan brevemente descriptos en el Apéndice A. El andlisis se llevo a
cabo utilizando los pardmetros de salida del programa descriptos en el Apéndice.
El pardmetro MAG_BEST se adopté como la magnitud de las fuentes en el filtro de la
imagen y MU_MAX como el brillo superficial de los objetos (umax).

Empleamos SExtractor a partir de una ejecucion doble, es decir, primero se eje-
cut6 el cédigo de forma tal de detectar solo los objetos mds brillantes (se consideran
solo los objetos cuyas cuentas sean superiores a 50 el nivel de cielo, DETECT_THRESH
= 5) con el objetivo de determinar el seeing y el punto de saturacién de la imagen.
El punto de saturacion se estimé como 0,8 veces el valor méximo del pardmetro
FLUX_MAX. El seeing es estimado a partir de la distribucién de FWHM de los objetos
para los cuales este parametro era independiente de la magnitud, dado que para
las fuentes puntuales estas cantidades son independientes. Para ello, se adopt6 co-
mo seeing el maximo de la distribucion de los FWHM de las fuentes detectadas en
una regioén delimitada en magnitud y FWHM, de acuerdo a una inspeccion visual
del diagrama MAG_BEST vs. FWHM. En la Figura 16 se muestra, a modo de ejemplo,
el criterio utilizado para la selecciéon de los objetos que se consideraron para la
estimacion del seeing para una de las imagenes analizadas en este trabajo, la cual
serd descripta en detalle en la Seccién 4.2.1. El seeing estimado es empleado por
SExtractor para llevar a cabo la clasificacion de las fuentes en objetos puntuales o
extendidos (CLASS_STAR).

La funcién desarrollada para este paso en el andlisis toma como entrada el nom-
bre de los archivos de las imadgenes que se van a analizar, en formato fits (por sus
siglas en inglés, Flexible Image Transport System) y los nombres de los archivos de
configuracién necesarios para la ejecuciéon de SExtractor, que fueron descriptos
en el Apéndice A y que se editaron de acuerdo con las especificaciones de cada
imagen. La funcién puede ser ejecutada en forma interactiva, en la cual se muestra
el grafico MAG_BEST vs. FWHM y luego se piden los pardmetros para la estimacion del
seeing: la magnitud maxima y minima y el FWHM maéximo de los objetos a con-
siderar. Si la funcién es ejecutada en forma automatica los pardmetros son fijados
con antelacién y no se generan gréficos.
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Figura 16.: Estimacién del seeing de una imagen obtenida con el telescopio GEMINI en el
filtro GMOS 1’. Los objetos incluidos en la regiéon sombreada, delimitada por
las lineas rojas son los considerados como objetos estelares. El méximo de la
distribucion de FWHM de los objetos en esta region fue considerada como una
estimacion del seeing (punto rojo).

Una vez estimados el seeing y el punto de saturacién, ambos parametros son uti-
lizados como datos de entrada para la segunda ejecucién de SExtractor. En esta
segunda implementacién del cédigo se detectaron las fuentes a partir de 1,50 el
nivel de cielo (DETECT_THRESH = 1,5). En los casos en los cuales se contaba con imé-
genes tomadas en mds de un filtro, se ejecut6é SExtractor de forma dual, es decir
la deteccion de las fuentes se llevé a cabo solo en el filtro en el cual la forma de las
galaxias fueron determinadas, mientras que los pardmetros fotométricos se deter-
minaron en todos los filtros. Esta implementacién es posible solo en los casos en
los cuales las imagenes de los diferentes filtros posean una astrometria equivalente.
Corregimos las magnitudes obtenidas debido a la extincién galdctica, teniendo en
cuenta los coeficientes de extincion en los campos considerados dados por Schlegel,
Finkbeiner y Davis (1998) y los factores que dependen de los filtros utilizados para
el célculo de la absorcién.

3.2.2  Clasificacion de los objetos

Realizamos la clasificacion de las fuentes en galaxias o estrellas y descartamos
las falsas detecciones siguiendo un andlisis similar al propuesto por Bardeau y
col. (2005). Para ello se tuvo en cuenta el pardmetro numérico FLAG dado por
SExtractor (ver Apéndice A) la posicién de la fuente en el diagrama magnitud /bril-
lo superficial, el FWHM en comparacién con el seeing y el indice estelar. El brillo
superficial, upmax, de las fuentes puntuales posee una relacion lineal con respecto
a la magnitud. Estas se encuentran en una regién en el diagrama magnitud/pnmax
limitada por un valor minimo, correspondiente al punto de saturacién del detec-
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tor, y un valor maximo en donde las galaxias comienzan a solaparse con la regiéon
estelar.

Teniendo en cuenta esto, en primer lugar se descartan las fuentes mas débiles que
los objetos estelares, es decir que se encuentran a la derecha de la region estelar en
el diagrama, que poseen una distribucién de brillo menor al disco de seeing (FWHM
< seeing —0,5 pixeles), y que tuviesen FLAG> 4, son descartadas. Principalmente se
trata de rayos césmicos o pixeles calientes. Luego, los objetos dentro de la linea
magnitud/brillo superficial £0,4 magnitudes, con FWHM < seeing + 1 pixel y CLASS_ -
STAR > 0,8 son considerados como objetos estelares. El resto de los objetos en el
catdlogo son clasificados como galaxias. Finalizamos este paso con un catdlogo de
estrellas y otro de galaxias.

La funcién que tiene como tarea la clasificacién de las fuentes toma como entra-
da el catdlogo fotométrico obtenido de la segunda ejecucién de SExtractor. Para
realizar la clasificaciéon en forma interactiva primero grafica el diagrama MU_MAX vs.
MAG_BEST, luego la funcién solicita que se ingresen los pardmetros para la seleccion:
la ordenada al origen de la relacién lineal que describen los objetos puntuales y las
cotas para pmax. Una vez fijados los pardmetros grafica nuevamente el diagrama
MU_MAX vs. MAG_BEST y el diagrama MAG_BEST vs. FWHM con los objetos identificados a
fin de chequear la clasificacién. Si no se esta conforme con la ejecucioén, la funcién
pide ingresar nuevos parametros y despliega nuevamente los diagramas con los
nuevos parametros asignados. Caso contrario genera dos catdlogos, uno para los
objetos clasificados como estrellas y otro para los clasificados como galaxias. En
caso de que la funcién sea ejecutada de forma no interactiva, los pardmetros son
tijados previamente y no despliega ningtin gréfico para revisién. En la Figura 17 se
muestran, a modo de ejemplo, los diagramas magnitud/punpax y la magnitud en el
filtro v’ como funcién del FWHM para una imdgenes utilizadas en este trabajo que
se describird con mayor detalle en la Seccion 4.2.1. En dicha Figura se muestran las
fuentes detectadas, clasificadas como estrellas, galaxias y falsas detecciones.

3.2.3 Galaxias fuente

En general, no se cuenta con informacién acerca de los redshifts de todas las
galaxias identificadas en la imagen. Es por ello que es necesario llevar a cabo ciertas
consideraciones a la hora de establecer cudles son las galaxias que actian como
fuente, es decir que se encuentran por detrds del sistema lente. En el caso en el
cual se cuenta con informacién fotométrica en una gran variedad de filtros, es
posible estimar los redshifts fotométricos de los objetos clasificados como galaxias.
Caso contrario, se realizan consideraciones fotométricas para la seleccién de las
galaxias. Para ello se utilizan catdlogos de redshifts espectroscépicos o de redshifts
fotométricos de alta precision. A partir de la distribucién de redshifts en funcién de
la magnitud, es posible estimar los cortes fotométricos necesarios para obtener el
catalogo de galaxias fuente.

En el anélisis empleado en este trabajo, no se contaba con determinaciones de
redshifts de todas las galaxias identificadas, por lo que se tuvo en cuenta un criterio
fotométrico a la hora de clasificar las galaxias como fuente. Las galaxias fuente
se seleccionaron como aquellas galaxias con magnitudes entre mp y Mumax. Mp
la definimos como la magnitud mas débil para la cual la probabilidad de que la
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Figura 17.: Clasificacion de los objetos para una imagen en el filtro GMOS 1" tomada con el
telescopio Gemini-Sur usando el espectrégrafo Multi-Objeto en el modo imagen.
Se muestran las estrellas (estrellas azules), galaxias (circulos verdes) y las falsas
detecciones (cruces negras) en el diagrama ppax/r’ (panel superior), en donde
las estrellas se sitdan en la regién marcada delimitada por los contornos rojos, y
en el plano v/ /FWHM (panel inferior), en donde la linea a trazos rojos especifica
el seeing determinado de la imagen.



3.2 DESARROLLO DEL c6DIGO

galaxia se encuentre por detrds del sistema es mayor a 0,7. My qx dependera de la
imagen y principalmente nos asegura no tomar galaxias demasiado débiles ya que
estas poseen mayores incertezas en la determinacién de la forma.

Una galaxia a la misma distancia radial del centro de un sistema pero a diferente
redshift estard afectada por la lente en una magnitud diferente. Esta variacién en la
magnitud del efecto de acuerdo a la configuracién del sistema es tenida en cuenta
a partir del factor geométrico, 3 := Dis/Ds. Para poder estimar las masas de los
sistemas es necesario estimar (f3), donde el promedio se realiza sobre todas las
galaxias consideradas para la determinacion del shear. Este promedio es, en general,
insensible a la distribucién detallada de redshifts siempre y cuando el promedio de
las distancias de las galaxias fuente sea considerablemente mayor que la distancia
a la lente.

Como mencionamos, no utilizamos mediciones directas que nos provean las dis-
tancias de las galaxias del catdlogo, por ello para estimar mp y () empleamos un
catalogo de redshifts fotométricos. En particular en los estudios de lente realizados
a lo largo de este trabajo se utiliz6 el catdlogo de Coupon y col. (2009), basado en
el Campo Profundo 1 provisto por el Canada-France-Hawaii Telescope Legacy Survey,
el cual es completo hasta una magnitud 26 en el filtro r’. Calculamos la fracciéon de
galaxias con z > ziente en intervalos de magnitud y luego establecimos mp como
la menor magnitud para la cual la fraccién de galaxias fuese mayor a 0,7. Luego
aplicamos nuestro criterio de seleccién fotométrico al catdlogo (mp < m; < Mmax)
y calculamos (3 para toda la distribucion de galaxias. Para tener en cuenta la con-
taminacion por galaxias que se encuentren por delante del sistema, consideramos
B(zfot < Zlente) = 0 lo cual balancea la dilucién de la sefial de shear por la in-
clusién de galaxias no afectadas por la lente.

En este paso se generdé una funcién que toma como entrada el catdlogo de red-
shifts fotométricos y el redshift de la lente. Luego calcula mp y (f3) de acuerdo a lo
especificado. Teniendo en cuento esto se filtra el catadlogo de galaxias y se genera
el catdlogo de galaxias fuente, las cuales estarian afectadas por el efecto de lente
gravitacional.

3.2.4 Determinacion de los pardmetros de forma

De acuerdo con la Ecuacién 115, la distribucién de brillo observada de las gala-
xias esta convolucionada con la PSE. Estimamos la forma funcional de la PSF y su
variacion en el CCD a partir de la medicién de las formas de los objetos clasificados
como estrellas. Las formas estimadas parametrizan la PSF en las posiciones de
cada estrella. Para ello, se descartaron aquellas cuya elipticidad fuese superior a
0,2, dado que se trata de falsas detecciones que permanecieron en el catdlogo o de
galaxias muy débiles. Ademds, se suaviz6 la determinacién de la PSF, eliminando
aquellas estrellas cuya elipticidad se encontrase a mas de 20¢1ip y cuyo angulo
del semieje mayor respecto al eje del CCD estuviese comprendido entre () — /4
y (0) + 7/4, donde Oc1ip v (0) es la dispersion de elipticidades y el promedio de
los dngulos de orientacién del semieje mayor de las diez estrellas mds cercanas,
respectivamente.

Luego se extrapol6 la PSF a la posicion de cada galaxia fuente promediando los
pardmetros de forma de las cinco estrellas mds cercanas a la misma. Finalmente se
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midieron las formas de estas galaxias ajustando la distribucién de brillo superficial
observada, convolucionada con la PSF determinada. Este es un paso crucial en
el andlisis dado que las elipticidades se relacionan con el shear que a su vez es
relacionado con la masa de la lente.

Para llevar a cabo la medicién de las formas, tanto de las estrellas como las de
las galaxias, utilizamos el c6digo im2shape (Bridle y col., 2002). Este cédigo calcula
los pardmetros que describen la forma de un objeto modeldndolo a patir de suma
de Gaussianas elipticas, convolucionadas con una PSEF, la cual, a su vez, también es
modelada como suma de Gaussianas. Por razones de simplicidad, en este trabajo,
tanto la PSF como las fuentes se modelan a partir de una tnica Gaussiana eliptica.
Los detalles acerca del codigo im2shape y de su implementacion estan dados en el
Apéndice B.

Con el objetivo de obtener las formas de las galaxias fuente desafectadas por la
PSF, en primer lugar se ejecut6 im2shape considerando el catalogo de las estrellas y
tomando como PSF una & de Dirac, de acuerdo con lo descripto en el Apéndice B.
Luego, se desarroll6 una funcién que toma como entrada el catdlogo de las estrellas
con sus parametros de forma generado por im2shape. Esta funcién filtra el catdlogo
de estrellas, de acuerdo con las condiciones especificadas, a fin de descartar iden-
tificaciones erréneas y suavizar la PSE. Ademads, la funcién extrapola la PSF a la
posicién de cada una de las galaxias fuente. La salida consiste en un archivo que
contiene los pardmetros de forma de la PSF en la posiciéon de cada una de los ob-
jetos del catdlogo de galaxias fuente. Finalmente, se ejecuta nuevamente im2shape
teniendo en cuenta este archivo sobre el catdlogo de galaxias fuente a fin de obtener
los pardmetros de forma de estas galaxias.

3.3 ESTIMACION DE MASAS DE LOS SISTEMAS

La ejecucion secuencial de las funciones descriptas en la seccion anterior finaliza
con el catalogo de las galaxias clasificadas como fuente con sus respectivos pardme-
tros de forma. Una vez obtenido este catdlogo, procedemos a la determinacién de la
masa de los sistemas lente. En general, se cuenta con dos metodologias a emplear
para la estimacion de las masas: métodos paramétricos y metddos no paramétricos.

Los métodos no paramétricos se basan en resolver la ecuaciéon que relaciona el
shear con la convergencia, a partir de la convolucién sobre el plano de la imagen
mediante (Schneider, Kochanek y Wambsganss, 2004):

1 A’ A'\32Q7
ye:ﬂJRzD(G—G Jk(087)d“8 (116)
Donde 6 = (81, 0,) son las coordenadas de la fuente en el plano de la imagen, ()

es la convergencia y
—1

(07 —i62)2

Sin embargo surgen varias dificultades a la hora de invertir la ecuacién y obtener

D(0) = (117)

la distribucién de masa proyectada. Las razones son: el shear es estimado en for-
ma discreta; a partir de las elipticidades no obtenemos vy sino el shear reducido,
g (ecuacién 104); la integral de la ecuacién involucra todo el plano IR? y en reali-
dad se tiene informacién solo del sector provisto por la imagen; la estimacion de



3.3 ESTIMACION DE MASAS DE LOS SISTEMAS

Kk va a estar afectada por la degeneracion de hoja de masa. Este tltimo es el principal
problema a la hora de determinar masas utilizando estos métodos. Ademds, un
andlisis cuantitativo de la masa es complejo dado que pueden observarse picos en
las distribuciones de densidad que, si bien pueden corresponderse con la distribu-
cién de masa real del sistema, también pueden ser ocasionados por el ruido en
las mediciones de elipticidad de las galaxias fuente. Por lo tanto la interpretacién
de los datos es compleja si a su vez se tiene en cuenta que existe una correlacién
entre la convergencia determinada y la localizacién, debido a que la distribucién
de densidad no es aleatoria. Sin embargo, estos métodos son empleados con éxito
para analizar la distribucién de masa de los sistemas que acttian como lente.

Por otro lado los métodos paramétricos proveen una forma simple de cuantificar
la masa de la lente. Para ello se asume una distribucién de densidad que describa
las observaciones de shear y se ajustan los pardmetros libres a partir de la distribu-
cién observada. En general se asumen modelos de masa esféricos y, promediando
las elipticidades en intervalos radiales, se obtiene un perfil de shear el cual se ajusta
minimizando la correspondiente funcién x? que contiene los pardmetros del mode-
lo. Los modelos mds comtnmente empleados para la descripcion de la distribucién
de masa de la lente son el SIS y el NFW, descriptos en el capitulo anterior (2.2.8.3
y 2.2.8.4).

Para llevar a cabo la estimacién de la masa total de los sistemas analizados en
este trabajo ajustamos modelos paramétricos a los perfiles de shear obtenidos a
partir del promedio de las elipticidades de las galaxias fuente en intervalos radiales.
Ademas, para algunos sistemas para los cuales se contaba con una significativa
densidad de galaxias fuente (> 40 galaxias/arcmin?) analizamos su distribucién
de masa aplicando métodos no paramétricos. A continuacién se describird cémo
implementamos los métodos descriptos para obtener informacién acerca de la masa
de la lente y su distribucién.

3.3.1 Elaboracion y ajuste del perfil de shear

Para calcular el perfil de shear es necesario establecer el centro del potencial gra-
vitatorio del sistema lente. En general, consideramos a la galaxia mas brillante del
sistema como el centro de masa del mismo, lo cual es cominmente empleado para
este tipo de andlisis (Foéx y col., 2012; Hoekstra y col., 2011; Okabe y col., 2010a).
Se discutird acerca de los posibles errores debido a la eleccién de este centro en los
capitulos posteriores. Una vez establecido el centro, calculamos los perfiles prome-
diando las elipticidades tangenciales (et, donde las componentes de la elipticidad
se obtuvieron segtn lo descripto en la subseccién 2.3.3.1) de las galaxias de fondo,
en anillos con espaciado logaritmico sin superposicién. El espaciado logaritmico,
permite obtener una relaciéon S/N similar en cada anillo (ver ecuacién 114).

Finalmente estimamos las masas de los sistemas lente ajustando los perfiles de
shear utilizando modelos de distribucién de masa. Para ello adoptamos dos mode-
los, SIS y NFW (descriptos en las Sub-subsecciones 2.2.8.3 y 2.2.8.4), los cuales son
modelos paramétricos estdndares empleados en este tipo de andlisis para caracteri-
zar las lentes.
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En el caso del perfil SIS, el parametro ajustado es la dispersion de velocidades oy
del sistema, la cual puede relacionarse con la masa dentro del radio R0 (M200 =
ZOOpCT(z)%ﬂRgoo) (Leonard y King, 2010):

3
20y,

M2o0 = \/%TH(Z) (118)

El perfil NFW estd descripto a partir de dos pardmetros, el radio Rypo y el
pardmetro de concentracion c¢. Si ajustamos el shear medido en diferentes radios,
podemos estimar ambos pardmetros. Sin embargo, existe una conocida degenera-
cién entre estos. Esto se debe a la falta de informacién acerca de la distribucién de
masa en las regiones centrales del halo de materia oscura y solo puede romperse si
se cuenta con informacion acerca de la distribuciéon de materia estas regiones, por
ejemplo, a partir de determinaciones de lente fuerte. Los sistemas analizados en
este trabajo, no contaban con arcos y/o imagenes multiples que permitieran hacer
este tipo de andlisis. Por lo tanto, se opt6 por fijar el pardmetro de concentracién
usando la relacién c200(Mz00,z) dada por Duffy y col. (2011), obtenida a partir
de simulaciones de N-cuerpos para una muestra completa de halos. Para ello uti-
lizamos una estimacién de la masa Mo y el redshift de la lente. La eleccién del
modelo de la relacion Moo — c200, NO tiene un impacto significativo en la esti-
macioén final de la masa, dado que los errores en la masa debido al ajuste del perfil
son considerablemente mayores. Por lo tanto, una vez que fijamos c;¢0, se procedié
a ajustar el perfil con un tnico pardmetro libre: Ry¢0, a partir del cual puede obte-
nerse la masa Mo directamente comparable con la obtenida utilizando el perfil
SIS (Ecuacién 118).

Para derivar los pardmetros de cada modelo de distribucién de masa, llevamos
a cabo un ajuste a partir de la minimizacién de la x? estandar:

N
({er) (i) —v(ri,p))?

Donde la suma se realiza sobre los N intervalos radiales de ancho r; + 81, p es
el parametro que desea ser ajustado (ov en el caso del perifl SIS y Ryppo para el
NFW), y1(ri,p) es la predicciéon del shear a una distancia r; dada por el modelo,
(eT) es el promedio de la componente tangencial de las elipticidades de las gala-
xias fuente dentro del intervalo radial y G%, es el error considerado en la determi-
nacion del shear (principalmente dado por la dispersién de la distribucion intrinse-
ca de elipticidades de las galaxias fuente, 0y = 0¢/v/Nfyentes). Para el computo
y la minimizacién de la x? utilizamos la funcién de la biblioteca de python SciPy,
scipy.optimize.minimize'. Se adoptaron como errores de los pardmetros los provis-
tos por esta funcién, determinados a partir del cdlculo de la matriz de covarianza.

3.3.2 Estudio de la distribucién de masa proyectada de los sistemas lente

Para encontrar la distribucién de densidad de los sistemas de galaxias utilizamos
el codigo LensEnt2 (Marshall y col., 2002). A continuacién se resumird el formalis-

1 https://docs.scipy.org/doc/scipy-0.18.1/reference/generated /scipy.optimize.curve_fit



3.4 TESTEO DEL CODIGO CON IMAGENES SIMULADAS

mo en el cual se basa el cédigo y los detalles de su aplicacion.

Una vez estimado el shear a partir de las elipticidades de las galaxias fuente, es
posible encontrar el mapa de convergencia invirtiendo la ecuacién 116, y por lo
tanto la distribucion de la masa proyectada maximizando la siguiente cantidad:

Pr(dato | k)Pr(k)

Pr(k | dato) = Prdato)

(120)

Donde dato son las componentes de la elipticidad de las N galaxias de fondo. Se
considera que cada una de las 2N componentes de las elipticidades, e;, siguen una
distribucién gaussiana con media g; y varianza o2, donde g; es el valor real de la
j-ésima componente del shear reducido en la posicion de la galaxia. Por lo tanto, la
funcién de probabilidad puede expresarse como:

1
Pr(dato | k) = Z—eT (121)
L

Donde Z; es la constante de normalizacién y x? es el estadistico usual

N 2

i=1j=1

Como primera aproximacion se asume que la distribucién de densidad no est4
correlacionada. Sin embargo, se espera que los sistemas de galaxias posean una
distribucién de masa suave, por lo tanto es importante agregar esta informacién
en el andlisis. Para ello se hace uso del formalismo de una Funcién de Correlaciéon
Intrinseca (ICF por sus siglas en inglés Intrinsic Correlation Function, Gull, 1989).
De esta forma, la distribucién fisica de la masa y por lo tanto de la convergencia,
es expresada como la convolucién de una distribucién (que es la que se pretende
conocer) con un nucleo ancho, la ICF. El suavizado de los datos es realizado du-
rante el proceso de reconstruccién. La inclusion de la ICF introduce nuevos grados
de libertad al problema que estan relacionados con la parametrizacion de esta fun-
cién. En particular se escoje el ancho de la funcién, w, como el parametro que la
caracteriza, y por lo tanto como una nueva variable. Esta cantidad es fijada en el
cédigo y puede ser variada de forma tal de maximizar la cantidad Pr(dato | w). Es
importante a su vez, llevar a cabo una inspeccién visual de los mapas de densidad
de masa superficial obtenidos en funcién del pardmetro w. Una ICF caracterizada
por un w alto, si bien se puede corresponder con un un maximo para Pr(dato | w),
podria resultar en una sobre-estimacion del grado de subestructura del sistema o,
por otro lado, generar la fusién entre la distribucién de masa de la lente con otras
distribuciones a lo largo de la linea de la visual. Es por ello que las distribuciones
de masa resultantes a partir de la aplicaciéon de esta técnica, requiere informacién
adicional acerca de la distribucién esperada a fin de seleccionar adecuadamente w.

3.4 TESTEO DEL CODIGO CON IMAGENES SIMULADAS

Con el objetivo de testear el desempefio del c6digo, se aplicé el mismo a las
simulaciones DES Cluster ptblicamente disponibles (Gill y col., 2009). Estas simula-
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ciones consisten en una serie de imagenes distribuidas en forma de mosaico, cons-
tituidas por galaxias y estrellas. Las galaxias poseen una deformacién adicional a
su forma intrinseca, la cual responde al efecto que le ocasionaria una lente con
una distribuciéon de densidad SIS descripto por una dispersién de velocidades de
1250kms~'. La serie de imdgenes poseen diferentes niveles de complejidad, va-
riando en el ruido (ruido bajo: incluye solo el ruido de lectura y el ruido foténico;
ruido alto: considera ademads el ruido del cielo), en la inclusién de una PSF que
varia en el campo y en la incorporaciéon de galaxias que se encontrarian por de-
lante de la lente (sin shear). Estas simulaciones constituyen un test adecuado para
el c6digo dado que se planea aplicar a sistemas de galaxias que pueden describirse
a partir de este tipo de distribucién de materia. Se aplicé el cédigo de anélisis de
lente débil a tres de los mosaicos de imagenes simuladas, aquellas solo con shear
y ruido alto, con shear + PSF + ruido bajo y con shear + PSF + ruido alto. Esto nos
permiti6 testear la clasificacion de las fuentes detectadas y la correcta medicién e
inclusion en las formas de las galaxias de la PSE.

Para llevar a cabo el andlisis se ejecutaron las funciones descriptas en la secciéon
3.2 en forma automatica y en paralelo para todas las imagenes de cada mosaico.
Con el objetivo de corroborar que la PSF estuviese correctamente determinada,
volvimos a medir las formas de las estrellas esta vez considerando la PSF. Si la mis-
ma se estim6 adecuadamente, la distribucién de las formas recuperada deberia ser
la correspondiente a la medicién de objetos puntuales. En la Figura 18 se muestran
los semiejes mayores de las estrellas para una de las imdgenes con ruido alto del
mosaico, sin considerar y considerando la PSF en la determinacién de las formas.
Como puede apreciarse, una vez que la PSF es tenida en cuenta, el semieje mayor
de las galaxias es mucho menor y su orientacioén es aleatoria, asemejandose a la
distribucién de objetos puntuales.

Dado que las imdagenes utilizadas estaban constituidas solo por galaxias con
shear, todas las galaxias detectadas fueron consideradas como fuentes posicionadas
az = 0,8, el cudl es el redshift promedio de las mismas. Para el cdlculo del perfil
se utilizaron solo aquellas galaxias FWHM > 6 pixeles. Los perfiles resultantes se
muestran en la Figura 19. Para la serie de imagenes de mayor complejidad con la
cual se trabaj6 (imédgenes con ruido alto y PSF aplicada), obtuvimos un pardmetro
de desviacion de 1.2, definido como el valor de o para el cual el resultado se encuen-

tra alejado del valor original impuesto por la simulacién de oy = 1250 km/sec, i.e.

result —input . . .
o= P , donde el error es el error obtenido en el parametro de ajuste.

error
Con estos resultados, concluimos en que el cédigo desarrollado es capaz de recu-
perar la sefal de shear simulada, por lo que puede ser aplicado a imagenes reales
con el fin de extraer la sefial de lente y estimar la masa de sistemas de galaxias.

3.5 ANALISIS A PARTIR DE TECNICAS DE APILAMIENTO

Dado que la sefial de la lente esta estrechamente ligada a la densidad numérica
de galaxias fuente a las cuales es posible determinarles la forma, es ttil incremen-
tar la sefial artificialmente a partir de las técnicas de stacking o apilamiento que
describiremos a continuacién. Estas técnicas no solo permiten aumentar significa-
tivamente la sefial de la lente, sino que ademads poseen otras ventajas, a las cuales
nos referiremos en esta seccion.
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Figura 18.: Tratamiento de la PSF aplicado a las estrellas para las imagenes del DES con
ruido alto: Distribucién de los semiejes mayores de las estrellas en el CCD (a
cos 6, a sin 0) antes (izquierda) y después (derecha) de la convolucién de la PSE.
Notar que los semiejes se encuentran mds aleatoriamente distribuidos y que
la escala (dada por el primer segmento rojo en el borde superior izquierdo y
que corresponde a 3 pixeles) es mucho menor luego de introducir la PSF en la
determinacién de las formas



74

LENTES D

EBILES EN SISTEMAS DE GALAXIAS

- ‘
0.06 Imagen con ruido bajo |
- - - SIS simulado: ¢ = 1250 km/s
7 —— SIS ajustado: 0 = 1130 + 100 kmy/s, x2,=0.0
0.04f \), ,
[ P\
= 0.020 .
0.00Hft4—F——f—F—Ffp——F—F %
-0.02} 1
2 1 6 8 10 12 12 16 18
- ; ;
0.06L" Imagen con ruido alto |
T - - - SIS simulado: ¢ = 1250 km/s
\ —— SIS ajustado: o = 1060 + 160 km/s, x2,=0.1
0.04\|* 1
™
= o002t ¢ 1
——————— - - ooz _______
0.00 T X
-0.02} 1
2 1 6 8 10 12 12 16 18
- ; ; ;
0.06L" Imagen con ruido alto (sin PSF) |
\ - - - SIS simulado: o = 1250 km/s
T —— SIS ajustado: o = 1080 + 140 km/s, x2,=0.3
0.04} \|* 1
= 0.020 .
»——g% ________ P
0.00 : + %
0.02} | ,
2 1 6 8 10 12 12 16 18
r [Mpc hy']
Figura 19.: Perfiles de shear obtenidos para la serie de imagenes con galaxias con shear,

ruido bajo (arriba) y alto (medio) con PSF aplicada y con ruido alto sin PSF
aplicada (abajo) de la simulacién DES. La curva a trazos corresponde al perfil SIS
para la dispersién de velocidades simulada y la curva continua corresponde al
perfil ajustado. Las estimaciones de las componentes del shear, tangenciales (yT)
y cruzadas (v x), fueron obtenidas promediando en los anillos las componentes
tangenciales (circulos llenos) y cruzadas (cruces) de las galaxias.



3.5 ANALISIS A PARTIR DE TECNICAS DE APILAMIENTO

Las técnicas de apilamiento se basan en combinar lentes con caracteristicas simi-
lares, por lo que la sefial de subestructura es diluida en el proceso, dado que son
promediadas. Por lo tanto, el apilamiento reduce el impacto de las subestructuras,
presentes en los sistemas individuales, y las desviaciones de la simetria esférica.
Finalmente, dado que las fuentes estan afectadas por toda la materia a lo largo
de la linea de la vision, la estructura en gran escala puede provocar resultados de
masa erréneos. Sin embargo, cuando se promedia la sefial de muchas lentes, estos
efectos son a su vez promediados, produciendo solo un ruido adicional estadistico.
Considerando todas las ventajas que proveen las técnicas de apilamiento, en los
casos en los cuales la densidad de galaxias fuente no era suficiente para llevar a
cabo el anélisis de lente débil, aplicamos este procedimiento.

Teniendo en cuenta la Ecuacién 109 podemos describir el shear a partir del con-
traste de densidad de masa proyectada:

(AL(M) = L(< 1) —(Z)(v) = Zer x (yT1)(7) (123)

En donde £(< 1) y (£)(r) es la densidad de masa superficial promediada en un dis-
co y un anillo de radio r, respectivamente. La componente tangencial del shear, v
es estimada a partir de elipticidad, (yt;)(r) = (eT);j, donde (eT); es la elipticidad
tangencial promediada de Ny entes,j galaxias fuentes, localizadas a una distancia
T £ 8r del centro de la j-ésima lente. Por otro lado, el promedio en el anillo r + or de
la componente de la elipticidad rotada en 7t/4, (e« );, se corresponde componente
cruzada del shear, (yx ;)(r), y deberia ser cero. El contraste de densidad de masa
promedio de Nientes circularmente simétricas se calcula de acuerdo a la compo-
nente tangencial de la elipticidad, et j, de cada fuente i correspondiente a cada
lente j, de acuerdo con:

N Nruentes)
(AZ(r)) = e X wy X ey X Zeriy

NLentes NFuentes,j .
2 i 2 i Wi

(124)

donde wji; son los pesos considerados para cada galaxia fuente y Z.rit; es la densi-
dad de masa proyectada critica para todas las fuentes de la lente j, definida como:
2
Clel |

S o s——vel
crit,j 4G <Bj>DOLj (125)

(B;) es el factor geométrico definido en la subseccion 3.2.3.
Los pesos fueron calculados de acuerdo con el FWHM y el error adoptado en la
determinacién de la forma, o, de cada galaxia:

1
(R§ +02) x I2

crit,j

wi]' =

Donde Ryj es la razén entre el FWHM méximo de la imagen correspondiente a la
lente j y el FWHM de cada galaxia de fondo i, Rij; = FWHM™%* /FWHM;
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La incerteza del estimador (AZ(r)) se obtiene teniendo en cuenta el ruido debido
a la distribucién de la forma intrinseca de las galaxias,

N .
5 Z]N:Lfmes S (w5 X O X epitg)?
GAz(T) — (126)

Nientes NFuentes,j .2
Zj:] D i w;

Finalmente podemos calcular la relaciéon sefial ruido a partir de la ecuacion:

S\ AL(ry))?
(&) -ZShT (127

OAx

donde la suma es considerada sobre todos los anillos radiales usados para ajustar
el perfil.

A partir del contraste de densidad de masa proyectada es posible obtener los
pardmetros que describen la distribucién de masa del sistema lente, minimizando

la x2:
N ) — )2
é-y (<Azm£iz Azl ) (128

Analogamente a la Ecuacién 119, la suma se realiza sobre los N intervalos radiales
del perfil y p es el pardmetro a ser ajustado (ov en el caso del modelo SIS y R0
para el perfil NFW).



ANALISIS DE CUMULOS DE BAJA LUMINOSIDAD EN
RAYOS X

This is real life.
It’s not perfect,
but it’s real.

Esto es la vida real.
No es perfecta,
pero es real.

— Before Midnight / Antes del anochecer, Pelicula 2013.

4.1 INTRODUCCION

Las simulaciones numéricas muestran que los cimulos de galaxias se forman a
partir de la fusiéon de estructuras menores (ver Subseccién 1.2), por ello el estudio
de sistemas de galaxias en un rango amplio de masas y de redshifts provee de im-
portante informacién acerca de la evolucién de estos sistemas y de las galaxias que
los componen. En particular el estudio de ciimulos de baja luminosidad en rayos-X,
puede ser 1til para entender los procesos de formacién y los efectos del entorno en
las galaxias miembro. En este tipo de sistemas, las velocidades de dispersiéon son
menores que en los cimulos masivos (< 800 kms~'), favoreciendo las interacciones
y las fusiones entre las galaxias que los componen, lo cual aumenta la frecuencia
de las transformaciones morfoldgicas. Ademads, estos sistemas son mds numerosos,
como puede observarse en la distribucién de masa de cimulos de galaxias. Sin em-
bargo son, a su vez, mds débiles y maés frios, dificultando su deteccién y es por esto
que no han sido ampliamente estudiados, como sucede con los cimulos masivos y
luminosos en rayos-X.

Se ha demostrado que la evolucién de los cimulos de galaxias estd determinada
por los pardmetros cosmolégicos. En particular, la funcién de masa provee restric-
ciones observacionales a la cosmologia, dado que es altamente sensible a estos
pardmetros (e.g., Allen, Evrard y Mantz, 2011; Mandelbaum y Seljak, 2007; Planck
Collaboration y col., 2014; Rozo y col., 2009; Vikhlinin y col., 2009b). La principal
limitacién en el uso de la funcién de masa es la determinacién de las masas, debido
a que posee varias complicaciones (ver Seccién 1.4). Es por ello que el estudio de
relaciones simples que vinculen la masa total de los sistemas con otras cantidades
fisicas (Kaiser, 1986) es importante ya que son ttiles para convertir simples observ-
ables en estimaciones de masa. En particular, la luminosidad de rayos-X de los
cimulos y grupos puede considerarse un buen trazador de la masa de los halos,
con una dispersiéon en la relacion M-Lx de aproximadamente un 20% (Maugh-
an, 2007; Pratt y col., 2009; Rozo y col., 2008; Rykoff y col., 2008; Stanek y col.,
2006; Vikhlinin y col., 2009a). La principal ventaja en utilizar la luminosidad como
trazador de materia, es que este observable puede ser determinado a altos redshifts,
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requiriendo solo la deteccion y posterior estimacion de la distancia del sistema. Las
lentes débiles proveen una técnica apropiada para el estudio de la relacion M-Lx y
ha sido recientemente aplicada en varios trabajos (Bardeau y col., 2007; Hoekstra,
2007; Leauthaud y col., 2010; Okabe y col., 2010a; Rykoff y col., 2008). En este sen-
tido, tres estudios que abarcan ctiimulos de baja luminosidad en rayos-X y grupos
(Kettula y col., 2015; Leauthaud y col., 2010; Rykoff y col., 2008) muestran que estos
siguen una Unica relacién con una pendiente bien definida, en buen acuerdo con
los ciimulos masivos.

Este trabajo estd enmarcado en una serie de publicaciones orientadas a entender
los procesos involucrados en la formacién y evolucién de los cimulos de galaxias
de baja luminosidad en rayos-X a redshifts intermedios (Nilo Castellén y col., 2014;
Nilo Castellén y col., 2016, Gonzalez y col. 2015, ver Material complementario,
Publicaciones vi). Nilo Castellén y col. (2016) presenta los detalles acerca de la
selecciéon de la muestra y las especificaciones observacionales, tanto sobre la fo-
tometria como la espectroscopia. Por su parte, Nilo Castellon y col. (2014) presenta
las propiedades fotométricas de siete de los objetos observados con los telescopios
Gemini. A medida que el redshift se incrementa, se observé un aumento en la can-
tidad de galaxias azules y una disminucién de las lenticulares, mientras que la
fracciéon de las tipo tempranas permanece aproximadamente constante. A reshifts
mas bajos, la presencia de una definida secuencia roja extendiéndose por mas de
4 magnitudes prueba que estos sistemas de masa intermedia han alcanzado un
estado relajado.

En este capitulo presentaremos el andlisis de lente débil de ocho ctimulos de
galaxias de baja luminosidad en rayos-X. En la Seccién 4.2.1 describimos la mues-
tra de sistemas analizados y la adquisicién y reduccion de las imagenes. Luego
en la Seccién 5.4 damos los detalles acerca del andlisis de lente para llevar a cabo
la determinacién de las masas. Discutimos los resultados en la Seccién 4.4 y com-
paramos las masas obtenidas con las luminosidades en rayos-X. Finalmente en
la Seccién 4.5 resumimos los resultados principales. Si bien la determinacién de
las masas totales se encuentra publicada en Gonzalez et al. 2015 (vi), se rehizo el
trabajo considerando un mayor ntimero de cadenas y de iteraciones en la imple-
mentacion de im2shape de acuerdo a lo descripto en el Apéndice B. Sin embargo
no se encontraron diferencias significativas entre los resultados presentados en este
capitulo y los publicados.

4.2 CUMULOS DE GALAXIAS, OBSERVACIONES Y REDUCCION DE LOS DATOS
4.2.1  Descripcion de la muestra

La muestra de camulos de baja luminosidad en rayos-X analizada fue selecciona-
da a partir del catdlogo de fuentes extendidas de rayos-X de Mullis y col. (2003).
Este catdlogo es una version revisada de 223 detecciones fortuitas de ciimulos pre-
sentes en el relevamiento ROSAT Position Sensitive Proportional Counter (ROSAT
PSPC) observados por Vikhlinin y col. (1998). La muestra comprende 19 sistemas
de los 140 objetos con luminosidades en la banda [0,5-2,0] keV (en reposo) cerca del
limite de deteccién del relevamiento (~ 1042 erg s~ ). El rango de redshifts es de 0,16
a 0,70 y una completa descripcion acerca de los 19 objetos puede encontrarse en Ni-
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lo Castellén y col. (2016). El proyecto en el cual estd enmarcado este trabajo apunta
al estudio de sistemas de masa intermedia, localizados a redshits intermedios, y al
analisis del contenido morfolégico de las galaxias que los componen.

De los 19 sistemas, se estudiaron 8 de ellos, los cuales contaban con observaciones
de gran calidad fotométrica que permitieron el andlisis de lente. Los mismos poseen
luminosidades en rayos-X desde 1,4 a 26,1 x 1043 erg s~ ! en la banda [0,5-2,0] keV,
y redshifts entre 0,185 y 0,7. En la Tabla 2 resumimos las caracteristicas principales

de los cimulos analizados. La luminosidad promedio es 13,4 x10%3 erg s un
valor relativamente intermedio entre los ~ 10%? erg s, tipicamente observado en

grupos con emisién en rayos-X, y 5 ~ 1044 erg s~1, observado en ctimulos ricos.

4.2.2  Observaciones

Las observaciones fotométricas de los ocho cimulos de galaxias fueron obtenidas
con los telescopios Gemini-Norte y Gemini-Sur, durante el proceso sistema de ver-
ificacion y programas especificos con tiempo de observacion Argentino. Siete c-
mulos fueron observados usando el espectrografo Multi-Objeto (Hook y col., 2004)
en el modo imagen, en las bandas 7" y/o ¢’ o i’ con un arreglo de tres EEV CCDs
de 2048 x 4608 pixeles. La escala del pixel es 0,1454"”, bastante apropiada para la
determinaciéon de la PSF, lo cual corresponde a un campo de visién de 5,5 x 5,5

2 en el cielo.

arcmin

Todas las imagenes fueron obtenidas bajo excelentes condiciones fotométricas,
con valores medios de seeing de 0,75, 0,66 y 0,74 arcsec en los filtros GMOS ¢’ , 7' y
i/, respectivamente. Algunas observaciones fueron realizadas bajo condiciones tem-
porales excepcionales, el cual es el caso del objeto [VMFg8]oo1, con un seeing medio
de alrededor de 0,485 en la imagen correspondiente a la banda 1’. Las columnas 6
a 9 en la Tabla 2 muestran un resumen de las observaciones fotométricas.

Todas las observaciones fueron procesadas por Nilo Castellén y col. con el paque-
te Gemini IRAF v1.4 provisto por IRAF' (Tody, 1993). Se les sustrajo el bias/over-
scan a las imagenes, las mismas también fueron recortadas y corregidas por flat.
Las imégenes finales procesadas fueron registradas a una posiciéon de pixel comdn
y posteriormente fueron combinadas.

1 IRAF es provisto por the National Optical Astronomy Observatories,los cuales son operados the Associa-
tion of Universities for Research in Astronomy, Inc., bajo acuerdo cooperativo con la Fundacién Nacional
de Ciencia.
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Tabla 2.: Muestra de cimulos de baja luminosidad en rayos-X

[VMEFg8] o b Lx Lx z  Programa g/ r’ i’
[0.5-2.0] keV  [0.1—2.4] keV

Id. (J2000) (J2000) (h;Z10%3 cgs) (h,#10%3 cgs) Id.
001 oom 30™ 33.2%5  +26° 18’ 19” 26.1 30.7 0.500 GN-2010B-Q-73 - 15X300 15X150
022 02" 06™ 23.45  +15° 117 16” 3.6 3.8 0.248 GN-2003B-Q-10 - 4X300  4X150
093 10" 53™ 18.4°5  +57° 20" 47" 1.4 1.6 0340 GN-2011A-Q-75 - 5X600  4X150
097 11" 17™ 26.15  +07° 43" 35”7 6.4 7.7 0477 GS-2003A-SV-206 12%x600 7X900 -
102 11" 24™ 13.9°5  -17° 00’ 11” 8.1 9.3 0.407 GS5-2003A-5V-206 - 5X600 -
119 12" 21™ 24.5%  +49° 18’ 13” 42.7 53.6 0.700 GN-2011A-Q-75 - 7X190  4X120
124 12" 52™ 05.4°5  -29° 207 46” 3.4 3.4 0.188 GS-2003A-SV-206 5x300  5x600 -
148 13" 42™ 49.1°5  +40° 28’ 11” 16.2 21.4 0.699 GN-2011A-Q-75 - 7X190  5X120

Notas. Columnas: (1), identificacion del camulo; (2) y (3), coordenadas ecuatoriales del centro en rayos-X; (4), luminosidad en rayos-X en la banda
de energia [0,5 — 2,0] keV obtenida a partir de Vikhlinin y col. (1998); (5), luminosidad en rayos-X en la banda de energifa [0,1 — 2,4] keV calculada
usando la luminosidad Lso a partir del catdlogo Meta-Catalogue of X-ray Detected Clusters of Galaxies (MCXC Piffaretti y col., 2011); (6), redshift
medio del cimulo a partir de Mullis y col. (2003); (7), identificacién del programa Gemini; (8)—(10), niimero de exposiciones y tiempos de
exposicion individual en segundos para cada banda.
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4.3 ANALISIS DE LENTE DEBIL

4.3 ANALISIS DE LENTE DEBIL

Para llevar a cabo el andlisis de lente débil, se aplicé el cédigo desarrollado
descripto en la Seccién 3.2. Se calculd la fotometria en todas las bandas disponibles
mientras que la determinacién de la PSF y la posterior medicién de las formas de
las galaxias, se llevé a cabo en la banda 1.

Las galaxias de fondo fueron seleccionadas como aquellos objetos clasificados
como galaxias con magnitudes en la banda 1/, m,/, tal que mp < My < Mpax =
mp + 0,5, donde mp, es el méximo de la distribucién de magnitudes en la banda
" de los objetos clasificados como galaxias y mp fue definida en la Subseccién 3.2.3
como la magnitud a la cual la probabilidad de que la galaxia se encuentre por de-
trds del sistema lente es mayor a 0,7. Ademads, solo se consideraron para el andlisis
las galaxias de fondo con FWHM > 6pixeles, de modo que la forma de la galaxia
estuviese bien muestrada, y con errores en la medicién o, < 0,2 (donde o, estd
definido como la suma cuadratica de los errores de las componentes, 1 v 0¢2,
dados por im2shape).

El perfil de shear se obtuvo a partir del promedio de las elipticidades de los ob-
jetos clasificados como galaxias de fondo, pesandolas de acuerdo a la probabilidad
de que la galaxia se encontrase por detrds del camulo, segtiin su magnitud y color.
Dicha probabilidad, al igual que mp y el factor geométrico (), fueron calculados
utilizando el catdlogo de redshifts fotométricos de Coupon y col. (2009) como se
describi6 en la Subseccién 3.2.3. Para el calculo de los pesos se tuvo en cuenta la
fracciéon de galaxias con redshifts mayores al redshift del camulo para cada intervalo
de magnitud en la banda 1" y color g’ — 1’ y ' — 1/, segtin corresponda (Figura 20).
Para el objeto [VMFg8] 102 para el cual se contaba con una tnica imagen en la ban-
da 1, se consideraron solo intervalos en magnitud. Dado que el catdlogo fotométri-
co empleado posee una cobertura de 1 grado?, estimamos el efecto de la varianza
césmica en la determinacién de (f). Para ello dividimos el catdlogo de acuerdo
con 25 areas no superpuestas y calculamos () en cada una de las areas, fijando
el redshift de la lente en 0,5. La dispersién de la distribucién obtenida (~ 0,01) fue
adoptada como la incerteza introducida debido a la varianza c6smica. Teniendo en
cuenta que la propagacion de este error en la masa representa solo el 5% de los va-
lores obtenidos y que los errores debidos al ajuste del perfil son significativamente
mayores, no fueron consideradas estas incertezas en los resultados finales.

Se asumi6 como centro de los sistemas la galaxia mas brillante (BCG, por sus si-
glas en inglés Brightest Cluster Galaxy) en el filtro v/ , un criterio comtinmente usado
para las determinaciones de masa de lentes (Foéx y col., 2012; Hoekstra y col., 2011;
Okabe y col., 2010a). Se probaron diferentes tamafios de anillos para el cédlculo del
perfil, sin embargo no se observo una fuerte dependecia entre este y la determi-
nacién de la masa final, por lo que fijamos el tamafio del bin tal que se maximice
el valor de la x? para el ajuste SIS. Los errores para cada bin fueron calculados de
acuerdo a la dispersion de la distribucion de elipticidades intrinsecas de las gala-
xias, 0y = 0¢/Nfyentes, donde o¢ es la dispersion fijada en 0,3 y Neyentes €s el
numero de galaxias en el bin.

Los perfiles fueron ajustados a partir del radio para el cual la sefial observada
era significativamente positiva para reducir los errores producto de una estimaciéon
incorrecta del centro, hasta el anillo cuyo nimero de galaxias fuese maximo (~ 3’
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Figura 20.: Fraccién de galaxias con z > ziente (N(z > 0,5)/Not), para diferentes inter-
valos de magnitud, en la banda 1/, y colores, v’ — 1/, calculados a partir del
catdlogo de redshifts fotométricos de Coupon y col. (2009). Para el gréfico se
fij6 ziente = 0,5. Los valores obtenidos fueron utilizados para pesar las elipti-
cidades, de acuerdo a la magnitud y color de la galaxia de fondo considerada,
para la posterior estimacion del perfil de shear.

para la mayoria de los ciimulos). Los perfiles obtenidos estan principalmente limi-
tados por el campo de visién de las imdgenes, obteniendo 4 a 6 puntos para cada
perfil. Para el ajuste del perfil NFW se fij6 c;00 = 4 de acuerdo al valor estimado
por Duffy y col. (2011) para un ciimulo relajado con masa M = 1 x 101 M@h;o1
localizado a z = 0, 4.

Para los cimulos de galaxias para los cuales se contaba con una densidad consi-
derable de galaxias de fondo (ppack 2 40 galaxias/ arcmin?), [VMFg8] oo1, [VMFg8] 097
y [VMFg8] 102, se analiz6 la distribucién de masa proyectada aplicando el anélisis
detallado en la Subseccion 3.3.2. Se obtuvo el mapa de masa proyectada asumiendo
una forma gaussiana para la ICF, variando su ancho entre 20 y 300 segundos de ar-
co. Los contornos fueron obtenidos a partir de 30 sobre el nivel del ruido, calculado
de acuerdo al promedio de la sefial en el mapa de residuos generado por LensEnt2
(ver subseccién 3.3.2). Este andlisis se llevo a cabo a fin de describir la distribucién
de masa de estos sistemas y obtener informacién sobre el grado de subestructura
que estos presentan. Los resultados obtenidos no fueron utilizados para realizar
un analisis cuantitativo, ya que las masas totales adoptadas fueron las calculadas a
partir del perfil de shear.

4.4 RESULTADOS

A partir de nuestro andlisis de lente débil, estimamos las masas de siete de los
cimulos de la muestra. Debido a la baja relacién S/N para el cimulo [VMFg8]148,
no fue posible obtener estimaciones de masa confiables. Los resultados del analisis
se muestran en la Tabla 5 junto con las dispersiones de velocidades espectroscopi-
cas, para los grupos para la cual se contaba con esta informacién de acuerdo a los
resultados de Nilo Castellon y col. (2016). Los perfiles de shear obtenidos para los
ctimulos se muestran en las Figuras 21 y 22, con la x? reducida para cada ajuste.
Se incluyen ambos ajustes, SIS (linea sélida) y NFW (linea a trazos). Los errores en

la masa MZNO%W son mayores a los obtenidos para M%(s), dadas las altas incertezas
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en el parametro Ryp9. Como puede observarse, los valores de la x? reducida son
sistematicamente mayores para todos los ajustes NFW, en comparacién con los valo-
res obtenidos para el ajuste del modelo SIS. Esto parece indicar que la distribucién
de masa de los sistemas analizados puede ser descripta mejor a partir de un mo-
delo SIS. Sin embargo, ambas estimaciones de masas son consistentes, siendo las
masas NFW sistematicamente mayores por ~ 20% (( MMW/ M3513) = 1,21 £0,15,
donde la incerteza corresponde a la dispersion alrededor del promedio), en exce-
lente acuerdo con los resultados presentados por Okabe y col. (2010b) para las
masas viriales.

En las siguientes subsecciones discutimos nuestros resultados y estudiamos la
relacion entre las masas derivadas y las luminosidades en rayos-X de los cimulos

analizados.

83



84

ANALISIS DE CUMULOS DE BAJA LUMINOSIDAD EN RAYOS X
r [Mpc hy']
0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8
[VMF98]001
0.3} — - NFW: Ry, = 1.4 + 0.2 Mpc hyy', x2,=1.0 |]
SIS: o = 840 =+ 80 km/s, x2,=0.6
0.2} R
G
0.1F R
____________ o _ _ __
0.0 %
-0.1 : :
80 100 120
0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8
[VMF98]022
— - NFW: Ry = 1.1 + 0.3 Mpc hy', x2,=0.8
0'2\' — SIS:o =590 + 110 km/s, x2,=0.1
3
~ 0.1 4
—g P - —
0.0 >|< hd
'0.1 L 1 1 I
50 100 150 200
0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7
[VMF98]093
0.5p + — - NFW: Ry, = 1.2 + 0.4 Mpc hy', x2,=1.8 [}
0.4} — SIS: ¢ =700 + 120 km/s, x2,=1.0 H
= i
+ |
¥
_0.1 1 1 1 1 1 1 1
20 40 60 80 100 120 140
r [arcsec]
Figura 21.: Perfiles de shear radiales como funciéon de la distancia proyectada al centro

adoptado para el cimulo (en arcsec y Mpc) para los sistemas [VMFg8]ooz1,
[VMFg8]o22 y [VMFg8]og3. La linea sélida y la linea a trazos representan los
mejores ajustes de los perfiles SIS y NFW, respectivamente, con los pardmetros
de ajustes especificados en el recuadro. Los puntos y las cruces representan
las componentes tangenciales ({(yT)) y cruzadas ({yx)) del shear promediados
en intervalos angulares, respectivamente. Las barras de error fueron calculadas
de acuerdo a la dispersién de las elipticidades intrinsecas de las galaxias (ver
texto).
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Figura 22.: fdem Figura22 para los sistemas [VMFg8logy, [VMFg8]102, [VMFg8]119 y
[VMFg8]124.
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Tabla 3.: Principales resultados del anélisis de lente débil

[VMF 98] o § Poack mMp mm () oy SIS NFW

Id. (J2000) (J2000) ov M300 R200 Moo
001 oom 30™ 34.1°  +26° 18’ 10” 48 23.0 26.1 041 - 840 £ 8o 43*13 14*+02 51%18
022 02" 06™ 21.2%5  +15° 117 02” 16 20.7 251 0.61 508 590 £ 110 17+10 11+£03 20=%x17
093 10" 53™ 18.8°5 +57° 20" 45” 17 223 24.0 048 - 700 £ 120 2.7%*14 12=£04 31x27
097 11" 17™ 26,15 +07° 43" 377 37 23.0 260 043 775 790 £ 90 36t12 14+02 48*21
102 11" 24™ 07.8%  -17° 00" 23” 38 227 259 049 675 880 + 7o 52+ 13 15+02 6.0%£1.9
119 12" 21™ 2935  +49° 18" 40” 12 24.5 254 0.29 - 1280 + 140 133+ 4.3 20+ 0.3 199=*79
124 12" 52™ 04.1%  -29° 20" 30” 29 19.5 257 0.71 700 490 £ 90 08+t05 o07+*o02 08=xo05
148 - - 26 24.5 259 0.29 - - - -

Notas. Columnas: (1) muestra la identificaciéon del caimulo; (2) y (3), las coordenadas del centro adoptado para el andlisis de lente; (4), la densidad
de galaxias de fondo (galaxias arcmin—?); (5) y (6), las magnitudes consideradas para la seleccién de galaxias de fondo (ver Seccién 5.4); (7), el
factor geométrico; (8), la dispersién de velocidades a lo largo de la linea de la visién de acuerdo a determinaciones espectroscépicas por Nilo
Castellon y col. (2016); (9) y (10), los resultados del ajuste del perfil SIS, la velocidad de dispersén y masa Moo (Ecuacién 118); (11) y (12), los
resultados del ajuste del perfil NFW, Rz00 ¥ M2oo. Las velocidades de dispersién, Moo v R200 se encuentran en unidades de km s 014h;01 Mg
y h;()] Mpc, respectivamente.
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4.4 RESULTADOS

4.4.1 Propiedades de los ciimulos individuales

4.4.1.1 [VMF98]oo1

Para el camulo de galaxias [VMFg8]oo1 se obtuvo una sefial de shear consistente
con una dispersiéon de velocidades de ~8ookms~'. Este cimulo fue previamente
analizado en detalle por Israel y col. (2010) e Israel y col. (2012). Ajustando el
pardmetro de concentracion, co0 = 3,9, cercano al valor adoptado en este trabajo,
obtuvieron una masa de Mjgg = 5,7:“}:; X 1014}1;01 Mg (Israel y col., 2012), consis-
tente con la masa de rayos-X (6.44+1,30 x 1014h;01 Mg, Israel y col., 2010). Estos
resultados estan en buen acuerdo con el valor de masa estimado en este trabajo de
Mzo0 = 5,14+ 1,8 x 10"h- ] M.

Hay un gran desplazamiento entre la posicion de la BCG, adoptado como cen-
tro del sistema de lente, y el pico en luminosidad en rayos-X a partir de ROSAT
(~110kpC), lo cual no se observa en los contornos de rayos-X obtenidos con XMM-
Newton (Figura 23). Por lo tanto, dada la baja resolucién de ROSAT, la determi-
nacién del centro a partir de esta observacién podria tener grandes errores, con-
duciendo a desplazamientos no realistas.

En la Figura 23 se muestra la combinacién de las imagenes en las bandas i’ y 1/
utilizadas para el andlisis de lentes, junto con los contornos de densidad de masa
superficial y los contornos de luminosidad en rayos-X. Los contornos de densidad
fueron obtenidos de acuerdo a lo detallado en la Subseccién 3.3.2 a partir de un
umbral de 30 adoptando un ancho para la ICF de 60” (~ 370 kpc). Estos contornos
parecen indicar una elongacién del sistema en la direccién de la linea NE-SO, en
buen acuerdo con lo observado por Israel y col. (2010). Ademads se observa una
subestructura en la direccién noreste ubicada en xj200 = 00h30™m375,5 y 8200 =
+26° 19’ 8”7, cercana a un candidato a arco préximo a una galaxia eliptica reportado
por Israel y col. (2010), ubicado en o200 = 00h30™m39s 5 y 8j200 = +26° 20" 56”.
Tanto los contornos de masa como los de luminosidad en rayos-X son consistentes
con el pico de densidad localizado cerca de la BCG, lo que refuerza la eleccién de
este centro para el calculo de los perfiles de shear.
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Figura 23.: Combinacién de las imdgenes en las bandas i’ y " del cumulo [VMFg8]oo1. Se superponen los contornos XMM-Newton de brillo en rayos-X
(contornos rosados) y los contornos de masa superficial obtenidos a partir de las elipticidades de las galaxias de fondo (contornos celestes). El rombo
rojo indica la posicién de la BCG, los circulos azules muestran las posiciones de los dos candidatos a arcos dados por Israel y col. (2010). A la derecha
se muestran las regiones aumentadas de la BCG (izquierda) y de la galaxia eliptica cercana al punto azul ubicado hacia el noreste de la BCG. En ambas
regiones pueden observarse los candidatos de arco.
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4.4 RESULTADOS

4.4.1.2 [VMF98Jo22

El camulo [VMFg8]o22 posee una distribucién de las galaxias miembro elongada
en la direcciéon NE-SO (Nilo Castelléon y col., 2014). El cimulo estd dominado por
una galaxia eliptica brillante la cual se encuentra a ~12” en la direccién suroeste
con respecto al pico de emisién en rayos-X. Calculamos el perfil de shear centran-
dolo en dicha galaxia. Para este sistema se detecté una sefial consistente con una
dispersién de velocidades de 580kms™~!, en buen acuerdo con la dispersién de ve-
locidades encontrada a partir de la distribucién de redshifts de las galaxias miembro
(508 kms—1).

4.4.1.3 [VMF98]og3

Para este ciimulo, a pesar de la baja densidad de galaxias de fondo, obtuvimos
una sefal significativa en acuerdo con una dispersién de velocidades de 750 kms~'.
Como evidencia del estado relajado de este sistema, Nilo Castellén y col. (2016) y
Nilo Castellén y col. (2014) observaron una poblacién dominante de galaxias rojas
y contornos de brillo en rayos-X concéntricos, centrados en la galaxia més brillante

del ciimulo.

4.4.1.4 [VMF98]og7

El camulo [VMFg8]og7 fue previamente analizado por Carrasco y col. (2007), uti-
lizando las mismas imagenes que las empleadas en este trabajo. Ellos obtuvieron
una gran discrepancia entre las estimaciones de masa de lentes y la de rayos-X,
siendo esta tltima mds de tres veces menor que la derivada a partir de lente débil.
Mads atin encontraron un alto grado de subestructura, lo cual también se observa
en la distribucién de redshifts presentada por Nilo Castellén y col. (2016). Sin em-
bargo, la presencia de subestructura en el sistema no puede explicar la alta masa
observada a partir del efecto de lentes, dado que las subestructuras en los alrede-
dores tienden a diluir la sefial en la componente tangencial del shear produciendo
una subestimacién en la masa total estimada (Giocoli y col., 2012, 2014; Meneghetti
y col., 2010).

En este trabajo, mejoramos el perfil obtenido por Carrasco y col. (2007), obtenien-
do un mejor ajuste de los pardmetros. Nuestra determinacién de masa es consis-
tente con la obtenida por estos autores, correspondiéndose con una dispersiéon de
velocidades de ~780kms~! y con la dispersién obtenida a partir de la distribuciéon
de redshifts de las galaxias miembro del sistema por Nilo Castellén y col. (2016)
(775kms™1).

Aligual que para el sistema [VMFg8]oo1, analizamos la densidad de masa proyec-
tada a partir de las determinaciones del shear. Dado que no se obtuvo sefial supe-
rior a 30, decidimos bajar este umbral a 2,50, a fin de llevar a cabo el andlisis de
la distribucién de masa de este sistema. Como puede observarse en la Figura 24,
a pesar de que el umbral de confianza considerado es menor, tanto los contornos
obtenidos a partir de la informacién de lentes, como los de rayos-X son consistentes
con una distribucién de masa aproximadamente simétrica centrada en la BCG del
sistema. A su vez, hacia el norte se observan los contornos de lentes que describen
la distribucién de un camulo ubicado a z = 0,13 (J111730.0+074623), ubicado en
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oj200 = 11h17m29s 6 y 8j200 = +07° 46" 24”, lo cual refuerza la veracidad de los
contornos.
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Figura 24.: Combinacién de las imégenes en las bandas 1’ y g’ del cimulo [VMFg8]ogy. Se superponen los contornos obtenidos con ROSAT de brillo en rayos-X
(contornos rosados) y los contornos de masa superficial obtenidos a partir de las elipticidades de las galaxias de fondo (contornos celestes). Los

puntos amarillos indican las galaxias miembro de acuerdo a los redshifts espectroscopicos determinados y el rombo rojo indica la posicién de la BCG.

El punto azul indica la posicién de un cimulo ubicado a z = 0,13
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4.4.1.5 [VMF]102

Para este sistema obtuvimos un perfil plano compatible con una sefial nula, calcu-
lado al centrar los anillos en la BCG. Por ello, y debido a la alta densidad de galaxias
de fondo, decidimos inspeccionar los contornos de densidad de masa proyectada
para una correcta eleccién del centro. Asumiendo un ancho para la ICF de 100”
(~ 540 kpc h;o] ), se obtienen los contornos que se muestran en celeste en la Figu-
ra26. El centro de estos contornos se encuentra en una regién intermedia entre el
centro en rayos X (contornos rosados) y la galaxia mas brillante del camulo. Cen-
trando el perfil en estos contornos obtuvimos una sefial compatible con 860 km s T,
como se muestra en la Figura 22. Este valor es un 30 % mayor que la dispersiéon de
velocidades calculada a partir de los redshifts espectroscépicos de las galaxias miem-
bro. La masa total de este sistema se adopt6 de acuerdo al resultado del ajuste del
perfil de shear.

Si se asume un ancho para la ICF de 50” (~ 270 kpc h;(; ), obtenemos dos estruc-
turas (contornos verdes en la Figura 26), en donde el gas, de acuerdo a los contornos
en rayos-X, se encontraria en una regioén intermedia, mds cerca de la estructura mas
masiva. Estos contornos parecerfan estar indicando que hubo una interaccién entre
ambas estructuras, en donde la materia oscura y el material bariénico confinado
en las estrellas interactu6é débilmente, mientras que el gas se confin6 en la parte
central. Con el objetivo de verificar esta hipotesis se calcularon los perfiles de shear
centrdndolos en cada una de las estructuras delimitadas por los contornos verdes.
Los perfiles calculados se muestran en la Figura 25, junto con las masas obtenidas
para cada perfil ajustado. Estos perfiles respaldan la hipétesis de que, en efecto,
el camulo estaria conformado por dos estructuras que interactuaron en el pasado.
Para obtener mayores detalles, seria conveniente contar con un mayor ntimero de
redshifts y colores de las galaxias del campo, a fin de realizar un andlisis del estilo
propuesto por de Los Rios y col. (2016).

4.4.1.6 [VMF]119

El cimulo [VMFg8]119 es el sistema a mayor redshift de la muestra de objetos
analizados (z ~ 0,7). A pesar de la baja densidad de galaxias de fondo, muestra una
sefial significativa de acuerdo con una dispersién de velocidades de ~1300kms~'.
El centro adoptado para la elaboracion del perfil de shear es la galaxia mds brillante
del cimulo, situada a ~1” del pico en rayos-X observado con ROSAT. Ademads, a
partir de observaciones del CHANDRA Data Archive, se construyeron los contornos
en rayos-X encontrdndose el pico a ~0.9” del centro encontrado de acuerdo a las
observaciones de ROSAT y a ~0.4" de la galaxia mds brillante del sistema. Este
sistema parece encontrarse fuera del equilibro, lo cual también es consistente con
la irregular distribucién de miembros observada por Nilo Castellén y col. (2014) y
con la sefial encontrada en la componente cruzada del shear observada en el perfil

de la Figura 22.

4.4.1.7 [VMF]124

Finalmente, para el camulo [VMFg8]124, el centro en rayos-X a partir de los datos
de XMM-Newton coincide perfectamente con la posicién de la galaxia mds brillan-
te del cimulo. Ademds, no se encuentra evidencia de otro grupo en el espacio
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Figura 25.: f[dem Figura 21. Perfiles para las estructuras que se muestran en la Figura 26

de redshifts (Nilo Castellén y col., 2016) y Nilo Castellén y col. (2014) observaron
una gran poblacién de galaxias rojas. Todo esto es evidencia del estado relajado
del sistema. A partir del andlisis de lente se encontré una sefial consistente con
430kms~'. Esta difiere considerablemente de la obtenida a partir de la distribu-

cién de redshifts de las galaxias miembro (Nilo Castellén y col., 2016, 7ookms™!

4

Sec.4 en ). Sin embargo, estd tltima estimacién posee un alto grado de incerteza
debido a que se contaba solo con 12 redshifts espectroscopicos para el calculo.
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Figura 26.: Imagen en la banda 1’ del camulo [VMFg8]102. Se superponen los contornos obtenidos con ROSAT de brillo en rayos-X (contornos rasados) y los
contornos de masa superficial obtenidos a partir de las elipticidades de las galaxias de fondo, para un ancho de la ICF de 100” (contornos celestes) y
50” (contornos verdes). Los puntos amarillos indican las galaxias miembro de acuerdo a los redshifts espectroscépicos determinados y el rombo rojo
indica la posicién de la BCG.

v6

’

4

X SOAVI NI AVAISONINWNT VIvd 3d SOTAWND dAd SISITVNV



4.5 RESUMEN Y CONCLUSIONES

4.4.2 Relacion M — Lx

Se investig6 la relacion entre las masas estimadas y las luminosidades en rayos-
X, lo cual es un diagnostico de la fracciéon bariénica en el halo y la estructura de
entropia del gas intracamulo (Rykoff y col., 2008). La relaciéon Lx —M ha sido am-
pliamente estudiada, principalmente a bajos redshifts (z < 0,1) usando datos en
rayos-X (Arnaud, Aghanim y Neumann, 2002; Markevitch, 1998; Morandi, Ettori
y Moscardini, 2007; Popesso y col., 2005; Pratt y col., 2009; Reiprich y Bohringer,
2002; Vikhlinin y col., 2009b). El resultado principal obtenido es que la relacién es
decripta por una ley de potencia, pero con una pendiente y amplitud que difiere
de la prediccién de auto-similitud M oc Li/ % Por el contrario, se encontré una pen-
diente mas baja, o« = 0,56 —0,63. Los mecanismos fisicos que regulan el contenido
de materia bariénica en los ciimulos, pueden afectar fuertemente la luminosidad
en rayos-X y, a su vez, la relaciéon Lx — M, causando desviaciones del modelo gra-
vitacional simple. Las simulaciones que combinan la evolucion gravitatoria de las
estructuras de materia oscura junto con su comportamiento hidrodindmico con-
cuerdan con un valor de la pendiente mas baja que la prediccién de auto-similitud
(Borgani, 2008; Borgani y col., 2004; Kay, 2004).

La Figura 27 muestreada la relacion M — Lx para los camulos de galaxias anali-
zados en el trabajo junto con resultados de otros estudios: la M — Lx basada en 12
cimulos de baja masa a partir de observaciones del Canada France Telescope Legacy
Survey (CFHTLS) por Kettula y col. (2015); 11 cimulos brillantes en rayos-X y 206
grupos analizados mediante técnicas de apilamiento analizados por Leauthaud y
col. (2010), y la Lx — M obtenida a partir de la muestra EXCPRES analizada por
Foéx y col. (2012). En principio, las pendientes de M — Lx, 3, y Lx —M, «, pueden
ser facilmente comparadas («x = 1/f3) siempre y cuando se asuma que la funcién de
masa de los halos es localmente una ley de potencia (Leauthaud y col., 2010). Con
el objetivo de comparar nuestras masas con la del resto de los estudios, utilizamos
las masas derivadas a partir del ajuste del perfil NFW. Dado que las luminosidades
en rayos-X del trabajo de Kettula y col. (2015) fueron determinadas sin considerar la
emision del nicleo de los ctimulos, estas son estadisticamente menores que el resto
de las luminosidades comparadas en el grafico para cimulos de masas similares.
La mayor desviacién en los datos de nuestra muestra se encuentra para los dos
sistemas con menor densidad superficial de galaxias, [VMFg8]o93 y [VMFg8]119,
lo cual afecta la precisién en la estimacion de la masa. Por su parte, la masa del
sistema [VMFg8]124, parece estar subestimada. Esto podria explicarse dado que en
el campo de [VMFg8]124 se encontré la presencia de una estrella con emisiéon en
rayos-X (EXHya8), lo cual tiende a sobreestimar la luminosidad total del grupo.

4.5 RESUMEN Y CONCLUSIONES

En este capitulo presentamos el andlisis de lente débil de ocho ctimulos de gala-
xias de baja luminosidad en rayos-X, aplicando el c6digo descripto en el capitulo
anterior. A partir del ajuste de los perfiles de shear obtuvimos las masas de siete de
los sistemas analizados. En base a los resultados del ajuste, los perfiles obtenidos
estarian mejor descriptos por un modelo SIS que por uno NFW. Cabe destacar que
en este trabajo se fijo el pardmetro de concentracion para el ajuste del modelo NFW,
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Figura 27.: Masas derivadas a partir del andlisis de lentes gravitacioneles vs. luminosidades
en rayos-X para la muestra de cimulos analizada en este trabajo (diamantes
negros), combinada con las mediciones de grupos de Leauthaud y col. (2010)
(triangulos rojos), la muestra de cimulos de EXCPRES por Foéx y col. (2012)
(circulos azules) y sistemas de baja masa del CFHTLS (cuadrados verdes) por
Kettula y col. (2015). Las lineas a trazos roja, punteada azul y sélida verde
representan los mejores ajustes obtenidos por Leauthaud y col. (2010), Foéx y
col. (2012) y Kettula y col. (2015), respectivamente.



4.5 RESUMEN Y CONCLUSIONES

por lo que un parametro de concentracién mayor podria proveer un mejor ajuste
de los datos. Foéx y col. (2014) encontraron para una muestra de grupos un per-
fil obtenido a partir de técnicas de apilamiento compatible con ambos modelos,
por lo que los autores concluyen que el perfil SIS constituye una buena descrip-
cién de la distribucion de densidad de materia de los sistemas de galaxias en la
escala de masas analizadas (~ 2 x 10'>M,). Dado que los grupos de la muestra
contaban con informacién de lente fuerte, ajustaron el pardmetro de concentracién
obteniendo czgg = 8,6f$:;, 30 superior a las predicciones de acuerdo a simulacio-
nes numéricas. En general, el perfil NFW describe mejor la distribuciéon de materia
en cimulos de galaxias. Dados nuestros resultados concluimos en que los grupos
de baja luminosidad en rayos-X pueden ser descriptos adecuadamente por ambos
modelos.

[VMEFEg8]oo1 fue previamente estudiado por Israel y col. (2010) e Israel y col.
(2012). Encontramos un buen acuerdo entre las masas estimadas por estos autores
y las obtenidas en este trabajo. Para [VMFg8]og7 mejoramos el ajuste del perfil de
shear obenido por Carrasco y col. (2007) y estimamos la masa del sistema. Final-
mente, para los objetos restantes de la muestra, se obtuvo la masa por primera
vez.

Para los sistemas con una densidad de galaxias de fondo > 40 galaxias/arcmin?
analizamos la distribucién de masa proyectada. [VMFg8]oo1 y [VMFg8]ogy poseen
una distribucién aproximadamente centrada en la BCG del sistema, con simetria ra-
dial. Por otro lado la distribucién observada para el sistema [VMFg8]102 parece in-
dicar la presencia de dos estructuras que probablemente interactuaron. Esta hipote-
sis es respaldada por la presencia del gas en la region intermedia, el defasaje ob-
servado entre el pico de luminosidad en rayos X y la posicién de las galaxias iden-
tificadas como miembros, y la determinacién de las masas de las dos estructuras
mediante el ajuste del perfil de shear centrado en cada una de ellas. Para poder co-
rroborar esta hipotesis se planea incrementar la cantidad de informacién disponible
para este sistema, como la determinacion de redshifts espectroscépicos para las ga-
laxias del campo, y la obtencién de la imagen fotométrica en otro filtro que permita
obtener los colores de las galaxias identificadas.

Las masas resultantes fueron comparadas con las luminosidades en rayos-X. Nue-
stros resultados muestran un buen acuerdo con andlisis previos de la relacién
M — Lx, en particular con los resultados obtenidos por Foéx y col. (2012). De es-
ta forma proveemos de nuevas estimaciones que sirven para contrastar la relacién
M — Lx en las regiones de luminosidad intermedia en rayos-X para cimulos de
galaxias.
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Dark matter or invisible element?
You decide.

Materia oscura o elemento invisible?
T1i decides.

— Toba beta, Betelgeuse Incident: Insiden Bait Al-Jauza.

5.1 INTRODUCCION
5.1.1 El modelo de halos y la distribucion de galaxias

Como se discutié en el Capitulo 1, el modelo cosmolégico mas aceptado actual-
mente afirma que la materia en el Universo estd dominada por particulas de baja
interaccién atin no identificadas, que componen la denominada materia oscura fria.
De acuerdo con el modelo ACDM la formacién de estructuras ocurre como con-
secuencia del colapso gravitatorio debido a las fluctuaciones iniciales en densidad.
Las simulaciones de N-cuerpos predicen las estructuras creceran jerdrquicamente;
en un principio se formaron los halos de menor masa, los cuales posteriormente se
fusionaron para dar lugar a estructuras més masivas.

La relacién entre las galaxias y los halos de materia oscura puede dar informa-
cién importante acerca de varios aspectos de la distribucién de materia en el Uni-
verso. Existen varios métodos para estudiar como las galaxias pueblan los halos
de materia (Guo y col., 2010). Una forma es analizar la formacién de las galaxias
en simulaciones de N-cuerpos combinados con modelos hidrodindmicos (e.g. Cen
y Ostriker, 2000; Keres y col., 2005; Sijacki y col., 2007; Springel y Hernquist, 2003)
o semianaliticos (e. g., Hatton y col., 2003; Kang y col., 2005; Kauffmann y col.,
1999; Springel y col., 2001, 2005) para estudiar la evolucién bariénica. Estos méto-
dos proveen informacién acerca de diversas propiedades de las galaxias en funcién
del tiempo y han resultado exitosos en reproducir las observaciones. Sin embargo,
utilizan varios parametros determinados “ad hoc” para modelar la formacién de
estrellas y agujeros negros, asi como también los procesos de intercambio. Otra
opcion para estudiar cémo las galaxias pueblan los halos, es a partir de la relacién
entre las funciones de luminosidad de las galaxias y las funciones de masa de los
halos, asumiendo una relacién tnica y monétona entre ambas (e.g. Baldry, Glaze-
brook y Driver, 2008; Conroy, Wechsler y Kravtsov, 2006, 2007; Moster y col., 2010;
Shankar y col., 2006; Vale y Ostriker, 2004). Alternativamente, pueden emplearse
modelos estadisticos simples para relacionar las galaxias con los halos, desprecian-
do la informacién fisica de ambos, como la distribucién de ocupacién de halos,
HOD, definida en la subseccién 1.2.1. Esta distribucién permite obtener el ntiimero
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de ocupacién de un dado halo, es decir, el nimero de galaxias a partir de un deter-
minado umbral de luminosidad o de masa estelar, en funcién de su masa.

En general los estudios de la HOD se realizan de manera indirecta, a partir de
simulaciones numéricas o datos observacionales. La distribucién es calculada ajus-
tando los pardmetros libres de modo que reproduzcan el espectro de potencia o
la funcién de correlaciéon de catdlogos de galaxias. Por otro lado lado, los métodos
directos consideran a las galaxias y a los sistemas de galaxias como una repre-
sentacién de los halos, y a partir de estos sistemas se calcula la HOD. Para ello
se requiere establecer el niimero de galaxias en el grupo y la masa total del halo.
Tanto los métodos indirectos como los directos pueden clasificar a las galaxias iden-
tificadas como centrales y satélites. De acuerdo a los modelos teéricos una galaxia
central es aquella que se encuentra més cerca del centro del halo, mientras que
para los métodos directos esta es identificada como la galaxia mdas masiva. El resto
de las galaxias asociadas a un mismo halo son clasificadas como galaxias satélites.
Los resultados de ambos métodos son andlogos: a masas bajas la distribucién esta
dominada por las galaxias centrales, mientras que para halos masivos dominan las
satélites. Ademas, de las distribuciones obtenidas aplicando ambas metodologias,
se observa que a partir de cierta masa (segtin la magnitud absoluta limite o la
densidad de galaxias de la muestra), todos los halos poseen una galaxia central.
Por debajo de esta masa, el nimero medio cae abruptamente a cero, mientras que
para halos mds masivos se mantiene constante y después crece por la contribucién
de galaxias satélites (ver Figura 3). En consecuencia, la parametrizacion propuesta
para los modelos tedricos y utilizada para una estimacién indirecta es compatible
con las mediciones directas de la HOD.

Uno de los mayores desafios para las determinaciones directas de la HOD es
el cdlculo de la masa de los sistemas de galaxias observados, especialmente para
grupos pobres. Esto se debe a la baja luminosidad en rayos-X de estos sistemas y
a que la masa obtenida a partir de la dindmica posee grandes incertezas. En los
capitulos anteriores vimos que las lentes débiles han probado ser una técnica muy
atil para determinar masas dado que es sensible a la materia tanto bariénica como
no bariénica. Ademads, se discutieron las técnicas de apilamiento (ver Seccién 3.5)
las cuales ofrecen una poderosa herramienta para incrementar la relacién S/N y
por lo tanto, derivar las propiedades del sistema lente combinado cuando se trabaja
con sistemas de baja masa (~ 10'3M) o con imagenes de baja calidad. Por lo tanto,
la aplicacion del andlisis de lentes puede brindarnos informacién acerca de la masa
total del halo de materia oscura, en el cual se encuentran embebidas las galaxias
del sistema.

5.1.2 Relacion masa-riqueza y HOD

En el Capitulo anterior vimos que dadas las dificultades en la determinacioén de
masas de sistemas de galaxias y debido a que este pardmetro no es un observable
directo, el estudio de las relaciones que conectan la masa total de los sistemas
con otras propiedades fisicas, es importante ya que nos permite convertir simples
observables en estimaciones de masa. En particular se analiz6 la relacién entre la
masa y la luminosidad en rayos-X. Otra de las relaciones ampliamente estudiadas
es la relacion entre la masa y la riqueza 6ptica (Mens — N), es decir entre la masa
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del sistema y el nimero de galaxias miembro sobre un cierto umbral de magnitud.
Esta relacion es logaritmica con una pendiente cercana a uno, en acuerdo con los
modelos méas simples de formacién de estructuras (Kravtsov y col., 2004a).

A pesar de que la HOD y la My ¢ns — N son ambas descripciones de cémo la ma-
teria estd distribuida en los sistemas de galaxias, no han sido tratadas en conjunto
en trabajos anteriores (Becker y col., 2007; Foéx y col., 2012; Hilbert y White, 2010;
Johnston y col., 2007; Mandelbaum y col., 2008; Reyes y col., 2008; Rozo y col., 2009;
Rykoff y col., 2008; van Uitert y col., 2016). La HOD permite relacionar la masa
de los halos con la cantidad de galaxias que contienen, conectando los sistemas de
una dada masa con el niimero promedio de galaxias miembro, P(N | My, ). Por otro
lado, las técnicas de apilamiento de lentes débiles nos permiten calcular la masa
promedio de los halos considerados en la muestra de grupos de una dada riqueza,
P(Mn | N). Por lo tanto, para poder relacionar ambas cantidades es necesario trans-
formar la HOD para obtener P(My|N) directamente comparable con la relacién
masa riqueza.

En este trabajo, obtenemos la relaciéon masa-riqueza a partir de dos enfoques
independientes: HOD vy la relacién masa de lente - riqueza. Con este propoésito, de-
terminamos la P(My, | N) siguiendo la técnica descripta por Rodriguez, Merchdn
y Sgré (2015) utilizando un método de descuento de galaxias de fondo. Calcula-
mos la masa de lentes para una muestra de grupos de galaxias para comparar dos
relaciones compatibles e independientes, a fin de asentar las bases para futuros
proyectos.

Las masas de lente para calcular la relaciéon masa-riqueza se determinaron uti-
lizando técnicas de apilamiento. Para testear la aplicacién de las técnicas de api-
lamiento y las masas resultantes, se analiz6 una muestra de sistemas obtenidos
del catalogo maxBCG (Koester y col., 2007), dado que estos sistemas han sido am-
pliamente estudiados por otros autores aplicando lentes gravitacionales (Johnston
y col., 2007; Mandelbaum y col., 2008; Sheldon y col., 2009; Tinker y col., 2012).
Luego de testear nuestra metodologia, aplicamos el andlisis de lente a una mues-
tra de grupos de Yang y col. (2012) a fin de calcular la relacién masa-riqueza y
posteriormente compararla con la P(My|N).

En la Seccién 5.2 describiremos la muestra de camulos y grupos utilizados en este
trabajo. Luego en las Secciones 5.3 y 5.4 daremos los detalles sobre el célculo de la
P(MnIN) y el andlisis de lente débil, respectivamente. Los resultados obtenidos y
la comparacién con trabajos anteriores se detallara en la Seccién 5.5. Finalmente en
la Seccién 5.6 se resumiran los resultados obtenidos.

5.2 MUESTRAS Y ADQUISICION DE DATOS
5.2.1 Adquision de datos

El Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York y col., 2000) es actualmente el relevamien-
to fotométrico y espectroscépico con la mayor cobertura del cielo al presente. Fue
elaborado a partir de un telescopio de 2.5 m que se encuentra en el Observatorio
de Nuevo Mexico. El séptimo lanzamiento de datos (SDSS-DRy, Abazajian y col.,
2009) contiene una cobertura de imagen de 11663 grados cuadrados en cinco ban-
das (u,g,7,1y z) contando con los parametros fotométricos de 357 millones de
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objetos. El relevamiento espectroscépico es una muestra limitada en magnitud a
Tiim < 17,77 (magnitud Petrosiana), la mayoria de las galaxias se encuentran en
un rango de redshifts 0 < z < 0,25, con un redshift promedio de 0.1 (Strauss, 2002).
El tiempo de exposicién efectivo en la toma de la imagen es de 54 segundos. Cada
imagen posee una dimensién de 10 por 13 minutos de arco, correspondiéndose con
2048 % 1489 pixeles, con un tamario del pixel de 0,396".

Para calcular la P(Mp|N) se utilizaron los datos fotométricos y espectroscépicos
del SDSS-DRy al igual que en Rodriguez, Merchan y Sgré (2015). Las imdgenes
para el andlisis de lente débil fueron obtenidas a partir del lanzamiento de datos
10 (SDSS-DR1o, http://data.sdss3.org/sas/dr1i0) en las bandas r e i. Las mismas
se encuentran reducidas y calibradas. Los datos del lanzamiento 10 incluyen todas
las imagenes de los lanzamientos previos del SDSS, lo cual nos permite seleccionar
la imagen en el campo de un dado grupo detectado en DRy, con las condiciones
de seeing suficientes para llevar a cabo el andlisis de lente. Solo los objetos con
imdgenes en la banda i con seeing menor que 1,3” fueron analizados.

5.2.2  Catdlogo maxBCG

Para testear el andlisis de lente utilizamos la muestra de cimulos de Koester y
col. (2007) construida aplicando el algoritmo maxBCG de bisqueda de la secuencia
roja a partir de los datos fotométricos del SDSS. Este método estd basado en tres
caracteristicas principales de los ctiimulos: 1) el agrupamiento de las galaxias, 2)
la similitud en los colores de las galaxias miembro mads brillantes del sistema y 3)
la presencia de una galaxia brillante, BCG, que usualmente estd localizada en el
centro de masa de los caimulos (Oegerle e Hill, 2001).

El primer paso del algoritmo es calcular para cada galaxia del catdlogo fotométri-
co dos probabilidades independientes. La primera, es la probabilidad de que la
galaxia se encuentre en una sobredensidad en la regién E/So del diagrama color-
color, g—1vsi—r. La segunda es la probabilidad de que la galaxia sea una BCG de
acuerdo con su color y su magnitud. El redshift que maximiza el producto de ambas
probabilidades es adoptado para cada galaxia y constituye la primera estimacién
de redshift del potencial cimulo. Cada galaxia es tratada como una potencial BCG
y se construye una lista de posibles miembros para cada camulo. El tamario del ct-
mulo, Ry, se define como el radio dentro del cual la densidad de galaxias con -24
< M, <-16 (donde M, es la magnitud absoluta en la banda ) es 200 veces la densi-
dad media de dichas galaxias. Este radio es estimado partiendo de una estimacién
inicial de la riqueza del cimulo (Ngq1) utilizando la relacion riqueza-tamafio dada
por Hansen y col. (2005). A su vez, Ngq1 es estimado como el nimero de galaxias
mas débiles que la BCG, con colores que se encuentren en la regiéon E/SO del dia-
grama color-color y luminosidades mayores a 0,4L, (donde L, es la luminosidad
caracteristica de la funcién de luminosidad de galaxias de Schechter, 1976), y que
estén comprendidas en un radio de 1 h~! Mpc. Las posibles BCGs son ordenadas
en orden decreciente de acuerdo al producto de las probabilidades asignadas, y el
primer objeto en la lista es considerado como el primer centro de un camulo. Todos
los objetos de la lista que se encuentren en un rango de redshifts, z+ 0,02, y den-
tro del radio Rzpp son descartados como candidatos a BCG. El proceso es repetido
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para el siguiente objeto de la lista y se contintia en ese orden. Las galaxias restantes
constituyen el catalogo de BCGs del listado final de ciimulos.

El catalogo final contiene 13823 ctimulos que incluyen las propiedades indivi-
duales, las cuales son localizacion, redshift (fotométrico y espectroscépico si esta
disponible) y estimadores de masa y riqueza. Los pardmetros de interés para lle-
var a cabo el trabajo descripto en este capitulo son la localizacién, el redshift y la
riqueza Njop. Este dltimo es definido como el niimero de galaxias en la regién
E/So mas brillantes que 0,4L, y dentro del radio Ry¢o. La pureza y la completitud
del catdlogo es superior al 9o % para Nzoo = 10y 0,1 <z < 0,3.

5.2.3 Muestra de grupos de Yang

Para llevar a cabo comparaciones con la P(Mu|N) analizamos una muestra de
grupos de galaxias del catdlogo de Yang y col. (2007), construido a partir del bus-
cador de grupos presentado por Yang y col. (2005), actualizado al DRy (Yang y col.,
2012). Este buscador de grupos utiliza un algoritmo de percolacién tipo amigo de
los amigos (FOF, por sus siglas en inglés friends-of-friends) convencional combinado
con la funcién luminosidad. Se basa en el FOF para asignar las galaxias a los gru-
pos. Los centros geométricos de todos los grupos FOF con mds de dos galaxias son
considerados como potenciales centros de los grupos. Las galaxias que no fueron
asociadas a un grupo FOF y que son las més brillantes dentro de un cilindro de
radio 1Th~"Mpc y con una profundidad de +500kms~' de velocidad, fueron a su
vez consideradas como potenciales centros de grupos. Una vez que los potenciales
centros son obtenidos, la luminosidad total se calcula para cada grupo y se estima
la masa usando un modelo de la relacién masa-luminosidad. Esta masa es utilizada
para estimar el tamafio y la velocidad de dispersion del halo en el cual se encuentra
embebido el grupo, lo cual a su vez se utiliza para determinar los miembros del
grupo en el espacio de redshifts. El procedimiento es repetido hasta que no hayan
cambios en la membresia. Este método provee la ventaja de identificar los grupos
de galaxias con un solo miembro detectado.

Analizamos los grupos que poseen al menos un miembro con magnitud ab-
soluta en la banda r,M, < —21,5. Para los grupos con 2 < Npm, <215 < 6
(donde Nmp,<—21,5 es el nimero de galaxias miembro con magnitudes absolutas
M, < —21,5) usamos aquellos con redshifts, 0,1 < z < 0,2. Para los sistemas con
Nm, <—21,5 = 1 restringimos la muestra de grupos hasta z = 0, 15, debido a la gran
cantidad de tiempo de computo que consume el analisis de lente. La muestra total
analizada consiste en 18 208 grupos.

5.3 DETERMINACION DE LA P(Mp|N)

El calculo de la P(My|N) utilizado en este trabajo fue realizado por Rodriguez,
Merchan y Sgré utilizando un método de substraccién de galaxias de fondo, el cual
combina un catdlogo espectroscépico de grupos con un relevamiento fotométrico
de galaxias (Rodriguez, Merchan y Sgré, 2015). Dadas las caracteristicas del ca-
tdlogo fotométrico, este método puede ser aplicado a grandes volimenes y, con-
secuentemente, la HOD puede ser estimada en un rango mdas amplio de masas,
incluso para las magnitudes débiles. Ademas, el uso de datos fotométricos permite
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incluir galaxias mas débiles que no poseen informacién espectroscépica, lo cual
mejora la estadistica en el anélisis.

Para la aplicacién de este método se requiere un catdlogo de grupos, con las
respectivas galaxias miembro y sus magnitudes, ademds del redshift, el radio y la
masa total. solo pueden utilizarse para el andlisis aquellos grupos en el catdlogo
completos en el rango de magnitud absoluta considerado. Esta técnica involucra
contar los objetos en una regién donde hay una dada sefial superpuesta con ruido
aleatorio, el cual es substraido a partir de estimaciones estadisticas. La sefial se co-
rresponde con las sobredensidades donde yacen las galaxias, mientras que el ruido
estd dado por la inclusién de galaxias de fondo (principalmente) y superpuestas,
no asociadas con la sobredensidad.

El método procede de la siguiente forma, en primer lugar se calculan las mag-
nitudes absolutas de las galaxias miembro asumiendo que se encuentran a una
distancia equivalente al redshift del grupo. Luego se define un circulo centrado en
cada sistema cuyo radio es determinado de acuerdo a la distancia proyectada ca-
racteristica. El siguiente paso consiste en contar las galaxias dentro de este circulo
y que poseen una magnitud absoluta mayor a M < M. Para estimar el ruido
se asume que la distribucién de las galaxias en gran escala es uniforme, mientras
que los grupos son sobredensidades locales. Como no es posible determinar direc-
tamente el nimero de galaxias no asociadas al sistema que contaminan la riqueza
determinada, se aplica un método estadistico. Para ello se tiene en cuenta el com-
portamiento jerarquico de la estructura en gran escala, por lo tanto la distribucién
de galaxias de fondo se calcula de acuerdo al ntiimero de galaxias que cumplen el
criterio de seleccién alrededor de un anillo del grupo. Finalmente, la HOD puede
estimarse restando la densidad de galaxias de fondo local multiplicada por el area
de cada grupo.

Este método fue evaluado utilizando un catdlogo sintético construido a partir
de un modelo semianalitico de formacién de galaxias (Guo y col., 2010) aplicado
sobre la simulacién Millennium I. Los resultados obtenidos demostraron que el
método de descuentos de galaxias de fondo es capaz de recuperar la HOD del
modelo y del catdlogo sintético utilizando conteos directos en muestras limitadas
en volumen, como se describe en el trabajo de Yang, Mo y van den Bosch (2008).
Adicionalmente, se estudiaron los efectos de proyecciéon como una posible fuente
de sesgos, como asi también los errores en las estimas de las masas. Los autores
encontraron que solo el 17 % de los grupos tienen uno o mas grupos superpuestos
en proyeccion, lo que genera una distorsiéon imperceptible estadisticamente con
respecto al modelo (mayores detalles acerca de este procedimiento estan dados en
Rodriguez, Merchén y Sgré, 2015).

A partir del método descripto se obtuvo la P(My|N) utilizando el catdlogo de gru-
pos provisto por Yang, Mo y van den Bosch (2008), calculando las masas promedio
de los halos en intervalos de riqueza. Para ello se utilizaron las galaxias miembro
con una magnitud absoluta M, < —21,5, a fin de poder comparar la distribucién
obtenida con la relacién masa-riqueza derivada a partir de las masas de lentes.
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5.4 ANALISIS DE LENTE DEBIL
5.4.1 Ejecucion del cédigo

Dado el gran namero de objetos a analizar se automatizé el andlisis de lentes
generdndose un pipeline el cual toma como entrada el catdlogo de los sistemas
a analizar con sus determinados pardmetros (posiciones, redshifts, coeficientes de
extincion y demds pardmetros que caracterizan los sistemas), obteniéndose como
salida el catdlogo de todas las galaxias clasificadas como fuente para las lentes
consideradas y sus respectivas formas.

El pipeline comienza con la adquisicién de las imadgenes. A partir de las localiza-
ciones de los sistemas de la muestra, se descargan las imédgenes en la banda i en
forma automética y se determina su seeing correspondiente, en orden de cercania
del centro de la misma a la posicién del sistema a analizar. La descarga termina
cuando se obtiene una imagen con seeing menor o igual a 0,9” o hasta que el ob-
jeto deje de estar incluido en el campo de visién, con un margen de 50 pixeles a
cada lado. Luego se conserva la imagen con menor seeing para llevar a cabo las
mediciones. Si ninguna de las imdgenes en el campo del objeto posee seeing menor
a 1,3”, el objeto es descartado del analisis. Una vez encontrada la imagen mas
conveniente para el andlisis en la banda 1, se descarga su correspondiente en la
banda r. Este procedimiento se repite en forma secuencial hasta obtener un arre-
glo con los sistemas a analizar y sus respectivas imagenes en ambas bandas. La
ejecucion de este proceso tarda por sistema en promedio dos minutos. Posterior-
mente se ejecutan las funciones descriptas en las subsecciones 3.2.2, 3.2.3y 3.2.4 en
forma paralela alternando con las ejecuciones de im2shape necesarias. El tiempo
de cémputo en esta etapa del andlisis por sistema dependera del nimero nicleos
disponibles, del procesador y del uso de la computadora en el momento de eje-
cucién. Considerando el equipo de cémputo disponible en las instalaciones donde
se desarroll6 el trabajo (Instituto de Astronomia Tedrica y Experimental, IATE"), corri-
mos el pipeline en los clusters SERSIC, MIRTAT y MIRTA2, dando un total de 8o
nicleos disponibles y permitiendo el analisis de 8o sistemas (imégenes) a la par.
Por cada ejecucion en paralelo el pipeline tarda entre 25 y 30 minutos. Teniendo en
cuenta esto y considerando, ademads, el tiempo necesario para la adquisicién de las
imagenes en forma secuencial, el anélisis total de la muestra de ~ 32000 sistemas
de galaxias consume un tiempo de computo de aproximadamente dos meses. El
pipeline finaliza con el catdlogo con los pardmetros de forma de las galaxias fuente
identificadas para cada uno de los sistemas.

La fotometria se lleva a cabo en ambos filtros y las formas de las galaxias son
determinadas en las imdgenes de la banda i, dado que estas cuentan con mejores
condiciones de seeing. La deteccién, fotometria, clasificacién de los objetos y medi-
cion de las formas se lleva a cabo como se detall6 en la Seccién 3.2 ejecutdndose en
paralelo. Se seleccionaron las galaxias de fondo como aquellas con magnitudes en
la banda r tal que mp < m; < Mpmax (donde My ax = 21) con FWHM > 5. Dadas
las condiciones de seeing, tamafio del pixel y el bajo tiempo de exposicién de las
imagenes del SDSS, estas no cuentan con una calidad 6ptima en la cual pueda

http:/ /iate.oac.uncor.edu/,
https:/ /wiki.oac.uncor.edu/doku.php?id=infra_comp
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determinarse adecuadamente las formas de los objetos. Es por ello que los para-
metros de forma determinados por im2shape poseen un alto grado de incerteza.
Para poder limpiar la muestra de galaxias de fondo y considerando que im2shape
utiliza métodos de cadenas de Markov Monte Carlo, se implement6 este programa
dos veces para cada galaxia, adoptdndose como error el médulo de la elipticidad
la diferencia entre la primera y la segunda medicién de este pardmetro, o.. Aquel-
las galaxias para las cuales 0. > 0,1 son descartadas del anédlisis. Como resultado,
se obtiene un catdlogo con las galaxias de fondo de cada objeto y sus respectivos
pardmetros, entre ellos las elipticidades.

5.4.2 Ajuste del perfil de masa

A partir del catdlogo de galaxias de fondo obtenido, se elabor6 el perfil de con-
traste densidad de masa proyectada, como se detall6 en la Seccién 3.5. Los perfiles
obtenidos de acuerdo a la Ecuacién 124 fueron construidos a partir de anillos con-
céntricos no solapados con espaciado logaritmico, asumiendo como centro de cada
sistema la galaxia més brillante del mismo.

Los perfiles de densidad de masa proyectada pueden ser utilizados para estimar
las masas totales de los sistemas a partir del ajuste de un modelo parametrizado.
Usualmente estos perfiles son modelados a partir de tres componentes: la masa
estelar central contenida en la BCG, el halo de materia oscura principal del sis-
tema y la contribuciéon debido a las concentraciones de masa cercanas a la lente (e.
g., Johnston y col., 2007; Leauthaud y col., 2010; Mandelbaum y col., 2005; Oguri
y Takada, 2011; Umetsu y col., 2014). La primer componente posee una influencia
significativa a pequefas escalas (hasta ~50kpc), mientras que la tercer componente
contribuye mads alld del radio virial del halo principal (Oguri y Takada, 2011).

Como mencionamos en la seccién anterior, solo se utilizé una imagen por grupo,
y teniendo en cuenta el campo de vision del SDSS, no consideramos la tercer com-
ponente para modelar el perfil. Por otro lado, los perfiles fueron calculados a partir
del radio para el cual la sefial se volvia significativamente positiva, més alla de
90kpc, para evitar las regiones en las cuales el potencial de la BCG es dominante.
Teniendo en cuenta esto, las masas fueron obtenidas solo a partir del ajuste del
perfil de un modelo del halo principal de materia oscura. Dicho halo fue modela-
do utilizando los perfiles SIS y NFW (2.2.8.3 y 2.2.8.4), cuyos pardmetros fueron
determinados a partir de la Ecuacién 128. Para el ajuste del perfil NFW, fijamos el
pardmetro de concentracién de acuerdo a la relacién c,00(M20o, z) dada por Duffy
y col. (2011) para una muestra completa de halos, a partir de la masa estimada por
el ajuste del perfil con el modelo SIS y el redshift promedio de las lentes utilizadas
para el apilamiento.

5.4.3 Errores sistemdticos en las determinaciones de masa

En esta seccion discutiremos las incertezas en la determinacién de los pardmetros
debido a la estimacion de distancias de las galaxias de fondo y la dispersién en la
muestra tenida en cuenta para el cdlculo del perfil de densidad de masa proyectada.
Consideraremos a estas fuentes de error como independientes, de forma tal de que
las incertezas introducidas son sumadas cuadraticamente a la estimacién final de
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los errores de los pardmetros ajustados. Por otra parte el error sistemético debido
a problemas de centrado introduce un sesgo en el calculo de los pardmetros y es
corregido incluyendo un término aditivo.

Centrar el perfil en la galaxia mds brillante del sistema asume que la galaxia esta
correctamente identificada y que se encuentra en el centro del potencial gravitato-
rio. Diferencias en la posicién de la BCG con respecto al centro de gravedad pueden
disminuir significativamente la sefial en las regiones centrales, lo cual lleva a una
subestimacién de la masa (Johnston y col., 2007; Mandelbaum y col., 2008). John-
ston y col. (2007) analizaron la distribucién de diferencias entre los centros de los
halos y las BCGs en simulaciones de N-cuerpos en donde las galaxias son incluidas
en los halos de acuerdo con la técnica ADDGALS (Wechsler y col., 2006). A su vez
a cada galaxia se le asigna una galaxia real observada por SDSS, de acuerdo a su
luminosidad y a la densidad local donde se encuentra. Luego se aplica el algoritmo
maxBCG en la simulacién para la identificaciéon de los sistemas. Se asume que una
fraccion de los halos de los sistemas, p., se encuentran correctamente centrados
en la BCG, mientras que la fraccion restante sigue una distribucién gaussiana 2-D
centrada en la BCG. Estos autores encuentran una relacién entre p. y la riqueza de
los sistemas:

Pc(N200) = 1/(1+1/(1,1340,92(N200/20)) (129)

No incluir un perfil descentrado en el modelado del perfil puede llevar a una
subestimacién de la masa en un factor ~ p.. La componente descentrada no con-
tribuye significativamente a la densidad de masa proyectada observada para r <
Th~T Mpc. Debido a esto y teniendo en cuenta que los perfiles obtenidos en este
trabajo estdn confinados a una regién menor a 1h~! Mpc, no es posible modelar
adecuadamente esta componente en base al andlisis realizado. Por lo tanto, a fin de
corregir adecuadamente la subestimacién debido a errores en el centrado en nues-
tras masas, corregimos las masas obtenidas aplicando un factor 1/p.. En el caso de
los sistemas analizados de la muestra de grupos de Yang, calculamos las riquezas
de acuerdo con el niimero de galaxias miembro identificadas con luminosidades
mayores a 0,4L,, de forma tal que sea comparable con la riqueza N3¢ del catdlogo
maxBCG.

Debido a que no se cuenta con informacién sobre los redshifts de las galaxias de
fondo, estimamos el factor geométrico, 3, como se describi6 en la Seccién3.2.3 a
partir de un catalogo de redshifts fotométricos. Al igual que en el Capitulo anterior
(Seccidén 4.3) estimamos como afecta la varianza césmica en este pardmetro y, por
lo tanto, en la estimacién de las masas. Para ello consideramos la dispersion de los
(B) calculados en 25 dreas no superpuestas de ~ 144 arcmin?, fijando el redshift de
la lente en z = 0,18 y z = 0,14, dado que estos son los redshifts promedio para las
muestras analizadas del maxBCG y de los grupos de Yang, respectivamente. Las
incertezas en el factor geométrico varfan entre ~ 0,04 y ~ 0,05, lo cual se corresponde
con errores en la masa de ~ 9 %.

Dado que la masa que obtenemos se basa en el andlisis de la sefial combinada
de un gran ntimero de sistemas, los valores en las masas derivados pueden estar
afectados por la dispersiéon de las lentes de la muestra. Para testear la estabilidad
de cada muestra se llev6 a cabo un andlisis jacknife, ajustdindose los perfiles de
densidad calculados a partir de 100 muestras aleatorias generadas con el 80 % del
total de los sistemas. Las distribuciones de los parametros ajustados (ov y Rz00)
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son gaussianas con dispersiones < 8 %, lo cual es tenido en cuenta en el calculo del
error de estos parametros.

5.5 DETERMINACION DE MASA DE LENTES
5.5.1 Resultados maxBCG

Seleccionamos del catdlogo maxBCG los sistemas con z < 0,25 , debido a que los
cortes fotométricos establecidos para la seleccién de las galaxias de fondo, no per-
mitieron extendernos a mayores redshifts. Ademads, solo se analizaron los sistemas
con riquezas Nzpo < 24, dando un total de 7797 objetos. No extendimos el andlisis
a sistemas mds masivos, dado que el ntimero de cimulos (975) no era suficiente
para realizar intervalos detallados basandonos en nuestro andlisis. La muestra fi-
nal consistié en 6701 objetos, los sistemas restantes no fueron analizados dado que
no se encontraron imdagenes que satisfagan las condiciones de seeing impuestas
o porque los enlaces para efectuar la descarga de las imédgenes correspondientes
estaban inhabilitados.

A partir del andlisis de apilamiento obtuvimos los perfiles de densidad de masa
proyectada para tres intervalos de riqueza (Figura29). Ajustando los perfiles se
estimaron las masas Moo para las muestras combinadas. Las masas resultantes
junto con los pardmetros ajustados y las relaciones S/N se muestran en la Tabla 4.
Para la muestra de cimulos de mayor riqueza (19 < Njpp < 24) las masas NFW
son mayores en ~ 20 % que las masas SIS, similar a lo observado en el andlisis de
cimulos de baja luminosidad en rayos-X detallado detallado en el capitulo anterior
(ver Seccién 4.4). Esto puede deberse a que el perfil SIS no es capaz de modelar a
radios altos la curvatura de un halo que posee una distribucion NFW (Okabe y col.,
2010a). La caida aguda del perfil SIS a grandes escalas, compensa, pero no en su
totalidad, por la sobreestimacion de la masa a pequefios radios, lo cual causa una
subestimacion global de la masa.

Estos resultados pueden ser comparados con las determinaciones de otros au-
tores. Sheldon y col. (2009) y Johnston y col. (2007) presentaron un andlisis comple-
to de la toda muestra de ciimulos maxBCG extendida a sistemas de menor riqueza,
hasta Nypp = 3. La muestra total analizada incluia ~ 130000 sistemas de galaxias
con redshifts entre 0,1 y 0,3. Para llevar a cabo el andlisis, seleccionaron las galaxias
de fondo utilizando redshifts fotométricos estimados para cada galaxia. Estimaron
las masas modelando el perfil de densidad desde 25 h~"kpca ~ 30~ Mpc, teniendo
en cuenta las contribuciones de la BCG y de las concentraciones de masa cercanas,
junto con un perfil NFW que describe el halo de materia oscura del sistema. Las
masas Moo obtenidas para diferentes intervalos de riqueza estdn detalladas en
Johnston y col. (2007). Simet y col. (2012) calibré la relacién masa-riqueza para
una submuestra de 492 cimulos del catdlogo maxBCG con el objetivo de testear
el efecto de co-adicién de imédgenes con el objetivo de obtener mayor profundidad.
Para ello, al igual que en el presente trabajo, modelaron sélo la componente del
halo principal de los sistemas 0.1h~'kpc a ~ 5h~! Mpc y consideran un factor de
correccion de forma tal de tener en cuenta la subestimacién introducida por diferen-
cias entre el centro del halo y la posicion de la BCG. En la Figura 28 se muestra las
relaciones masa-riqueza obtenida por Simet y col. (2012) y Johnston y col. (2007),
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junto con sus respectivas masas y las estimadas en este trabajo para los diferen-
tes intervalos de riqueza. Encontramos un buen acuerdo entre estos resultados y
nuestras estimaciones de masa, demostrando la eficacia de nuestro método.

M, <—19.45

A Johnston et al. 2007
TE Jq'l[&‘[rl{

B My

Mool ™" M ol

1.0 3.0 5.0 Lo.0 16.0 30.0 0.0 100.0 1/0.0

Noao

Figura 28.: Relacién masa-riqueza obtenida por Johnston y col. (2007) (linea sélida) y por
Simet y col. (2012) (linea a trazos), junto con las masas Moo empleadas para
obtener la relacién (tridngulos) y las estimadas en este trabajo (cuadrados para las
masas NFW vy circulos para las masas SIS) vs Nop para la muestra de objetos
del catdlogo maxBCG.
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Figura 29.: Perfiles de contraste de densidad promedio AZ(r) de la muestra de objetos del
maxBCG, para diferentes intervalos de riqueza. La linea sélida y a trazos re-
presentan los mejores ajustes de los perfiles usando los modelos SIS y NFW,
respectivamente, con los respectivos pardmetros y errores de ajuste especifica-
dos en cada grafico. Los paneles inferiores muestran los perfiles resultantes
del promedio de las componentes cruzadas de la elipticidades, los cuales de-
berfan ser nulos. Las barras de error para cada punto del perfil son calculadas
de acuerdo a la Ecuacién 126. Los pardmetros ajustados junto con los errores
fueron calculados considerando la discusién dada en la Seccién 5.4.3.
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Tabla 4.: Resultados del maxBCG

Criterio de seleccion (N200) Ntiens (zrens) S/N SIS NFW
ov M200 €200 R200 M2o0
[kms~ '] [10"*h;J Mg] [hog Mpc] [10'?h;d Mg]
10 < Njypo <13 11,29 + 0,02 3854 0,18 44 398 +63 54 + 26 4,09+0,23 0,724+0,13 49 + 26
14 < Njpo < 18 15,64 £ 0,03 1852 0,18 54 445457 76 +29 4,00+0,21 085+4+0,12 83+ 36
19 < Nyopo <24 21,15+ 0,01 995 0,17 6,3 503+62 110 +£40 3,87+0,20 1,00£0,14 135 +58

Referencias. Columnas: (1) intervalos Nj¢; (2) promedio N, y su correspondiente desviacién estdndar ; (3) nimero de grupos considerados para llevar a cabo el analisis; (4) z
promedio de las muestras consideradas; (5) relacién S/N (Ecuaci6n 127); (6) y (7) resultados a partir del ajuste del modelo SIS, oy y M3(3; (8), (9) y (10), resultados a partir del
ajuste del modelo NFW, c¢;¢0 adoptado de acuerdo con M%g y (ZLens) (ver el texto para detalles), Ryp0 v MZNOFOW.

Tabla 5.: Resultados de la muestra de grupos de Yang

Criterio de seleccion  Niens (Zrens) S/N SIS NFW

ov M200 €200 R200 M200

[kms~'] [10"?h;dMg] [hog Mpc] [10'?h5J Mg]

N=1 7348 013 46 313+42 27+ 11 4,50£0,22 0,57+£0,08 24£10

N=2 4875 0,15 55 457 +64 84 + 35 4,15£0,21 0,86+£0,13 84 £ 37

N=3 1669 0,14 49 406+£53 58+23 4,03+0,21 0,74=£0,10 53 £21

4<N<K6 1698 0,14 54 486=+60 100 £ 37 393+0,19 0,920+0,12 95+ 37
Referencias. Columnas: (1) Criterio de seleccién para limitar la muestra de grupos considerada para el apilamiento; (2) ndmero de grupos considerados para llevar a cabo el
andlisis; (3) z promedio de las muestras consideradas; (4) relaciéon S/N (Ecuacién 127); (5) y (6) resultados a partir del ajuste del modelo SIS, oy y M%(S); (7), (8) y (9), resultados a

partir del ajuste del modelo NFW, c¢,00 adoptado de acuerdo con M%g y (ZLens) (ver el texto para detalles), Ryp0 y MzNo%W.
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5.5 DETERMINACION DE MASA DE LENTES

5.5.2 Resultados de la muestra de grupos de Yang

Determinamos la masa de cuatro submuestras del catdlogo de grupos de Yang
descripto en la Subseccién 5.2.3: Niniembros =1, 2, 3, 4 a 6. Los perfiles de densidad
de masa proyectada calculados se muestran en la Figura 32. En la Tabla 5 se listan
los resultados obtenidos a partir del ajuste de los perfiles. Ambas masas, NFW y
SIS, se encuentran en acuerdo, (MZNO%W / M%g) = 0,91 £0,03, mostrando que, en
contraste con los camulos, el perfil SIS es un modelo adecuado para describir la
distribucién de masa de los sistemas de menor masa.

En la Figura 30 graficamos la distribucién de masas M, obtenida por Yang y col.
(2012) para cada submuestra junto con nuestras determinaciones de masa. Para
las cuatro muestras observamos un buen acuerdo entre las masas determinadas en
este trabajo y las distribuciones My,. Por lo tanto, concluimos que existe un acuerdo
general entre las masas derivadas a partir de las lentes gravitacionales y las masas
calculadas utilizando la relacién masa-luminosisad.

Estos resultados fueron utilizados para ser comparados con la relaciéon P(Mp|N).
Como se explicé en la Subsecciéon 5.1.2, la HOD no puede ser directamente com-
parada con la relacién masa-riqueza. Por lo tanto es necesario transformar la HOD
para obtener P(Mp|N). Obtenemos esta distribuciéon utilizando el mismo método
de substraccién de fondo descripto en Rodriguez, Merchan y Sgré (2015) para obte-
ner la HOD, con la diferencia de que se toman intervalos de riqueza para calcular
las masas promedio. Tenemos en cuenta solo las galaxias miembro con magnitudes
absolutas M, < —21,5. Por lo tanto, esta distribucién puede ser directamente com-
parada con la relacién masa-riqueza obtenida para esta muestra de grupos. En la
Figura 31 se muestra la P(My|N) junto con Moo vs N. Como puede notarse, am-
bas determinaciones de masa, SIS y NFW, estan bien descriptas por la relaciéon
P(MnIN).
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Figura 30.: Distribucién de la masa de los halos calculadas por Yang y col. (2012) para las
cuatro muestras de grupos analizados, junto con las masas de lentes estimadas
en este trabajo, M35 y MOW. Las regiones en gris corresponden con los erro-
res en las masas debido al ajuste.
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Figura 31.: P(My|N) obtenida a partir de datos del SDSS-DRy implementando un método
de substraccién de fondo considerando una magnitud absoluta limite M™ =
—21,5. Los cuadrados y los circulos representan las masas derivadas del analisis
de lentes MDY W and M3[3 versus N, respectivamente.
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Figura 32.: Idem Figura 29 para la muestra de grupos de Yang.
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56 DISCUSION Y CONCLUSIONES

En el trabajo expuesto en el presente capitulo se derivo la relacion masa-riqueza
obtenida mediante el andlisis de lente débil de sistemas de galaxias. Compara-
mos la relacién obtenida con la distribucién P(M | N) calculada a partir de una
técnica de substraccién de fondo directa, obteniéndose un buen acuerdo entre am-
bas relaciones. Es importante destacar el resultado obtenido para Nyniembros = 1,
el cual estd en acuerdo con la distribucién P(M | N). Estos grupos incluyen sis-
temas que estdn compuestos por una Unica galaxia con informacién de redshift
disponible, haciendo imposible determinar la masa de estos grupos a partir de con-
sideraciones dindmicas. Sin embargo, el andlisis de lente aplicado permiti6 derivar
la masa promedio de estos sistemas.

La correspondencia entre la relacion M — Ny P(M | N) refuerza la confianza en el
método empleado para el calculo de la HOD a partir de técnicas de substraccién de
fondo. Ademds, presenta un nuevo enfoque para testear la relaciéon masa-riqueza.
Cabe destacar que los resultados obtenidos no son directamente comparables con
otros andlisis de HOD (ej. Guo y col., 2015; Tinker y col., 2012) debido a que la
distribucién es calculada tomando intervalos en riqueza en lugar de intervalos en
masa. En este andlisis se utilizé la misma informacién que para el cémputo de la
HOD, calculdndose la P(M | N) de manera directa, permitiendo la comparaciéon
entre dos relaciones independientes, la relacién masa-riqueza y la P(M | N). Este
resultado puede ser extendido a magnitudes limites més débiles lo cual podria
proveer un entendimiento mds profundo acerca de la relaciéon entre las galaxias y
la distribucién de masa en los halos.

Los resultados obtenidos en este trabajo ademads, sirvieron para testear las téc-
nicas de apilamiento descriptas en las Seccién 3.5 y su aplicacion a imédgenes del
SDSS. Dado que este relevamiento posee la mayor cobertura fotométrica del cielo
al presente, se puede considerar el andlisis de una gran diversidad de sistemas de
galaxias a partir de la aplicaciéon de estas técnicas. Esto es posible gracias a la es-
tadistica con la que se cuenta y que permite sobrellevar las dificultades debido a la
baja calidad de las imédgenes.



ANALISIS DE CUMULOS EN INTERACCION

Nothing happens,
until something moves.

No pasa nada,
hasta que algo se mueve.

— Albert Einstein — Fisico aleman (1879-1955).

6.1 INTRODUCCION
6.1.1 Cumulos en interaccién

Tanto en las galaxias como en los sistemas de galaxias, las distintas formas de
materia que los constituyen contribuyen al potencial gravitatorio comun con dis-
tribuciones aproximadamente concéntricas. Esto dificulta las determinaciones de
la distribucién de masa de las componentes bariénica y oscura por separado. Los
cimulos de galaxias en interaccién proveen una forma de estudiar estas distribu-
ciones en forma separada. Esto se debe a que el gas intracimulo y la materia os-
cura pueden desacoplarse durante el proceso de fusion. Las galaxias actdian como
particulas no-colisionales, mientras que el plasma bariénico intracimulo se com-
porta como un fluido experimentando presién dindmica (en inglés ram pressure) y
la materia oscura solo interacttia gravitatoriamente. De esta forma, los ciimulos en
interaccién permiten estudiar separadamente el material bariénico que constituye
el gas y el potencial gravitatorio que es generado en su mayor parte por la materia
oscura.

Las fusiones de ciimulos de galaxias son los eventos energéticos mds grandes en
el Universo desde el Big Bang y ademds proveen una evidencia contundente de la
existencia de la materia oscura. En la interaccién de los sistemas, las galaxias asocia-
das a cada uno de estos se mueven dejando atras el plasma en emisién en rayos-X,
el cual se retrasa debido a la ram-pressure. Este escenario provee una excelente prue-
ba de la existencia de materia oscura. En ausencia de materia oscura el potencial
gravitatorio serfa trazado por la componente visible dominante, es decir, el plasma.
Sin embargo, si la masa de los cimulos estd dominada por la presencia de materia
oscura no-colisional, el potencial estard trazado por esta componente que se espera
que sea coincidente con la distribucién de galaxias. Por lo tanto, derivar la dis-
tribucion del potencial gravitatorio permite discernir entre estas posibilidades. Las
lentes gravitacionales nos dan la posibilidad de derivar la distribucion de densidad
de los sistemas sin hacer distincién acerca del estado dindmico de los mismos, por
lo que constituyen una excelente herramienta para realizar este tipo de andlisis.

1E0657-558, the Bullet cluster (del inglés el camulo bala) es uno los cdmulos maés
calientes y luminosos en rayos X. Este ctimulo, localizado a z = 0,296, fue des-
cubierto por Tucker, Tananbaum y Remillard (1995) a partir de observaciones en
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rayos-X obtenidas con Chandra. El cimulo estaria formado por la interaccién entre
dos sistemas y la fusién estarfa dada en el plano del cielo (Barrena y col., 2002;
Markevitch y col., 2002), en donde el sistema de menor masa habria atravesado el
nicleo del sistema principal. Las observaciones en rayos-X revelaron la presencia
de una subestructura con aspecto de bala, relativamente fria (T ~ 6 KeV), saliendo
del nicleo de la componente principal (T ~ 14 KeV) a una velocidad de 4500 km s~ ',
generando una prominente onda de choque (Markevitch y col., 2002). Dado que la
separacién actual entre los centros de ambos sistemas es 0,66 Mpc, la aproximacién
méxima entre estos habria ocurrido hace 0,1 — 0,2 Giga-afios. Los andlisis de lentes
gravitacionales débiles del Bullet Cluster mostraron que el potencial gravitatorio no
traza la distribuciéon del plasma, sino que aproximadamente sigue la distribucién
de las galaxias (Clowe y col., 2006, , ver Figura 33). La discrepancia entre el centro
de masa total y el centro de masa bariénico posee un nivel de significancia de 8o,
lo cual prueba que la mayor parte de la materia en este sistema no es observable.

Con el fin de testear el modelo cosmolégico estindar ACDM se analiz6 la pro-
babilidad de encontrar un sistema con las caracteristicas del Bullet Cluster en simu-
laciones numéricas. Existe un amplio debate en cuanto a si estos sistemas serfan
viables en un escenario descripto por el ACDM. Una serie de trabajos concluyen en
que la velocidad observada descripta por la segunda componente no seria compati-
ble con este modelo cosmolégico (Markevitch y col., 2002; Springel y Farrar, 2007).
Atun teniendo en cuenta que la velocidad de la materia (~ 2600km s~ 1, Milosavl-
jevi¢ y col., 2007) seria menor a la del plasma, algunos trabajos concluyen que un
modelo ACDM no seria capaz de crear este tipo de sistemas (Lee y Komatsu, 2010;
Thompson y Nagamine, 2012). Sin embargo andlisis recientes utilizando grandes
simulaciones cosmolégicas encontraron que objetos como el Bullet Cluster no serian
casos excepcionales (Hayashi y White, 2006; Thompson y Nagamine, 2012; Watson
y col., 2014). Thompson y Nagamine (2012) concluyen en que deberian utilizarse
simulaciones con un volumen de (4,5h~!' Gpc)? para poder observar este tipo de
objetos.

Analisis de otros sistemas similares al Bullet Cluster han sido realizados a lo largo
de los dltimos afos (e.g., Andrade-Santos y col., 2015; Bradac y col., 2008; Dawson
y col., 2012; Jee y col.,, 2014; Menanteau y col., 2012; Merten y col., 2011) propor-
cionando mayor evidencia en favor de la existencia de materia oscura. Si bien el
modelo cosmoldgico con materia oscura fria ha probado tener un amplio éxito a es-
calas cosmoldgicas, existen grandes desafios a escalas menores: el modelo predice
incorrectamente que los cimulos de galaxias tendrian un perfil mas concentrado
(Dubinski y Carlberg, 1991), grandes cantidades de subestructura (Klypin y col.,
1999; Moore y col,, 1999) y que la Via Lactea tendria mds satélites capaces de pro-
ducir estrellas que los observados (Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat, 2011).
Estas inconsistencias pueden ser resueltas si la materia oscura fuera tibia (Bardeen
y col., 1986) o sus particulas fueran auto-interactuantes (Rocha y col., 2013; Spergel
y Steinhardt, 2000; Zavala, Vogelsberger y Walker, 2013). El andlisis de cimulos en
proceso de fusién provee ademds la oportunidad de conocer més detalles acerca de
las particulas que componen la materia oscura, permitiendo determinar un limite
superior para el cociente entre la seccién eficaz y la masa de estas particulas, permi-
tiendo determinar si estas particulas son auto-interactuantes (Harvey y col., 2014,
2015; Kahlhoefer y col., 2014; Massey, Kitching y Nagai, 2011). Las estrellas que se
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encuentran en las galaxias poseerian una seccién transversal efectiva compatible
con cero, dado que la separacién entre estas es significativa de forma tal que las
colisiones son muy poco probables. Por otro lado, las particulas que componen el
gas alojado entre las galaxias poseen una seccién transversal considerable. Conse-
cuentemente son desaceleradas y despojadas de la region entre las galaxias debido
a la ram pressure. La materia oscura que puede ser detectada aplicando andlisis de
lentes, tendria un comportamiento intermedio entre estos extremos (segun la in-
tensidad de las interacciones que experimente consigo misma y con los bariones).
Las separaciones resultantes entre las tres componentes es utilizada para determi-
nar la fuerza de arrastre que acttia sobre la materia oscura. Harvey y col. (2015)
a partir del andlisis de 30 cimulos en proceso de colisiéon obtuvieron una seccién
transversal de transferencia de momento opypm/m = —O,25f8:3§ cm?/ g con un nivel
de confianza del 68 %, 0 opm/m < 0,47 cm?/ g con un nivel de confianza del 95 %.
Los resultados por lo tanto sugieren que las particulas de materia oscura no serian
auto-interactuantes.

6.1.2  Descripcién del trabajo

Dadas las caracteristicas y la informacién que proveen los cimulos de galaxias
en proceso de fusién, obtener un catdlogo completo y uniformemente seleccionado
es necesario para entender mejor la naturaleza de la materia oscura y testear ade-
cuadamente los modelos cosmolégicos. de Los Rios y col. (2016) presentaron un
método para la deteccién de estos sistemas a partir de catdlogos de redshifts de ga-
laxias que permite separar adecuadamente las galaxias que forman parte de cada
una de las componentes. La selecciéon de cimulos de galaxias que hayan sufrido
una fusién importante con un alto grado de probabilidad fue llevada a cabo apli-
cando técnicas de aprendizaje automatico (Machine Learning) en una muestra de
entrenamiento y considerando las propiedades observables de las galaxias, como
los colores y las magnitudes. Esta técnica fue aplicada para la deteccion de estos
cimulos a muestras de sistemas de galaxias obtenidos de SDSS-DR7, WINGS (Ca-
va y col., 2009) y HeCS (Rines y col., 2013), obteniéndose 61 sistemas, de los cuales
21 habfian sido identificados anteriormente.

En este Capitulo describiremos el andlisis realizado a uno de los sistemas identi-
ficados a partir de la metodologia descripta en de Los Rios y col. (2016), el cimulo
A1204. Este sistema fue por primera vez identificado como ciimulo en interaccién a
partir de este método y estaria compuesto por dos estructuras. La estructura princi-
pal mas masiva, de acuerdo a la dispersién de velocidades observada, a z = 0,1703
se encuentra en xj200 = 11M13m215 4 y 8j200 = +17° 36" 50”. Por su parte, la com-
ponente secundaria ubicada en z = 0,1705 se encuentra en &jz00 = 11M14™m10s,8 y
8j200 = +17° 31" 5”.

En la Seccién 6.2 describiremos las imdgenes utilizadas junto con el andlisis de
lente llevado a cabo. En la Seccién 6.3 presentamos la estimaciéon de las masas in-
dividuales de las componentes identificadas del camulo a partir del andlisis de
lentes gravitacionales. Los resultados obtenidos fueron comparados con determina-
ciones de masa previas del sistema a partir de estudios basados en observaciones
en rayos-X. Ademads analizamos la distribucién de brillo de ambas componentes y
comparamos con observaciones en rayos-X.
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6.2 ADQUISICION DE DATOS Y ANALISIS DEL SISTEMA
6.2.1  Observaciones

Para llevar a cabo el andlisis de lentes utilizamos imédgenes obtenidas a partir de
la base de datos SMOKA (Subaru Mitaka Okayama Kiso Archive). Las observaciones
fueron realizadas utilizando la Suprime-Cam (Komiyama y col., 2003), situada en
el telescopio de 8,2m Subaru localizado en el Observatorio Mauna Kea en Hawdi,
bajo el programa de colecciéon de datos COSMOS (Cosmic Evolution Survey). La
Suprime-Cam consiste en 10 chips CCDs de 2048 x 4096 pixels, proporcionando un
amplio campo de visién de 34’ x 27’ (0,202” /pixel'). Las im4genes utilizadas
fueron obtenidas en los filtros i+ y V, poseen valores de seeing de 0,75” y 0,917,
respectivamente. La reduccién se llevé a cabo utilizando el programa SDFRED2"
en forma estdndar. Para ello se combinaron 9o y 70 imdgenes correspondientes a
los filtros i+ y V respectivamente, cada una con un tiempo de exposicion de 240
segundos.

Ademas realizamos un andlisis descriptivo sobre la distribucién del gas intract-
mulo a partir de la distribucién de brillo en rayos-X. Para ello utilizamos las ima-
genes obtenidas de la base de datos de la NASA High Energy Astrophysics Science
Archive Research Center (HEASARC). Las observaciones utilizadas fueron adquiri-
das por el telescopio CHANDRA, disefiado para la deteccién de la emisién en
rayos-X, con el detector Advanced CCD Imaging Spectrometer en modo pointing. La
observacién utilizada posee un tiempo de exposiciéon de 23900s y la reduccién
fue llevada a cabo utilizando el procesamiento estandar de datos, aplicando el pro-
grama CIAO v4.4 (Fruscione y col., 2006). Con los datos obtenidos se elaboraron
los contornos de brillo en rayos-X, a fin de caracterizar la distribuciéon de gas del
sistema.

6.2.2 Aundlisis de lente débil

El andlisis de lente débil se llevé a cabo aplicando el cédigo desarrollado descrip-
to en la Seccién 3.2. Se calcul6 la fotometria en los filtros i+ y V, la determinaciéon
de la PSF y la posterior medicién de las formas de las galaxias se llevé a cabo en la
banda i+ debido a que esta imagen posee mejores condiciones de seeing.

Al igual que para el andlisis de los sistemas descriptos en el Capitulo4, las ga-
laxias de fondo fueron seleccionadas como aquellos objetos clasificados como gala-
xias con magnitudes en la banda i+, mi4, tal que mp < My < Mmax = Mmm +0,5,
donde mp es el maximo de la distribucién de magnitudes en la banda i+ de los
objetos clasificados como galaxias (mpm = 25,8) y mp fue definida en la Subsec-
cién 3.2.3. Para el calculo de mp asi como también para la estimacién del factor de
escala, 3, utilizamos el catalogo de redshifts fotométricos de alta precisién de Laigle
y col. (2016) que cuenta con la informacién fotométrica adecuada de acuerdo a los
filtros utilizados para el andlisis, obteniendo mp = 18,8 en la banda i+ y () = 0,69.
Ademas de los cortes fotométricos, solo se consideraron las galaxias de fondo con
FWHM > 6pixeles, de modo que la forma de la galaxia estuviese bien muestrea-

Suprime-Cam Deep Field REDuction package 2,
http:/ /subarutelescope.org/Observing /Instruments/SCam /sdfred /sdfred2 html.en
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da, y con errores en la medicién o, < 0,2 (donde o, estd definido como la suma
cuadratica de los errores de las componentes, 0.1 y 0¢2, dados por im2shape).

Teniendo en cuenta los criterios mencionados, obtuvimos una densidad de gala-
xias de fondo de ~ 19 galaxias/arcmin?. Debido a la baja densidad de galaxias no
fue posible realizar un analisis acerca de la distribucién de masas del ciimulo. Sin
embargo se estimaron las masas de cada componente a partir del ajuste de perfiles
de shear. Para ello se calcularon dos perfiles centrados en la galaxia mas brillante
identificada de cada una de las componentes, de acuerdo con los resultados del
método presentado por de Los Rios y col. (2016). Los perfiles fueron construidos a
partir de 9o kpc hasta 1500 kpc (~ 8 arcmin), para el caso de la componente principal
y hasta 8ookpc (~ 6 arcmin) en el caso de la componente secundaria. Ajustando un
modelo SIS y un NFW fue posible estimar las masas individuales de cada compo-
nente. En el caso del ajuste del modelo NFW, fijamos el parametro de concentracién
€200 = 4, de acuerdo con la relacién de Duffy y col. (2011), para un halo con masa
del orden de 10'* Mg a z = 0,17.

6.3 RESULTADOS Y DISCUSION

En la Figura 34 se muestran los perfiles de shear obtenidos a partir del anélisis de
lente, junto con las masas estimadas para cada componente. Dado que no pudo ob-
tenerse la distribucién de densidad de masa del sistema, se calcularon los contornos
de brillo teniendo en cuenta las magnitudes en el filtro r de las galaxias identifi-
cadas como miembro de cada componente. Los contornos de brillo obtenidos, junto
con la distribucién de las galaxias y los contornos de luminosidad en rayos-X se
muestran en la Figura 35.

La razén de masas de las componentes obtenida es ~ 0,75. La masa estimada
para la componente principal se encuentra en buen acuerdo con la determinacién
de Babyk, Melnyk y Elyiv (2012), a partir de observaciones en rayos-X con CHAN-
DRA asumiendo un modelo NFW para la distribucién de masa. Estos autores ob-
tienen Moo = 3,1 84:831 x 10" Mg h_ol , en excelente acuerdo con la masa derivada
ajustando un modelo NFW al perfil de shear (M 00 = (3,9 +1,3) x 104 Mg h;()] , ver
Figura 34).

A1204 fue clasificado recientemente como un sistema con un fuerte ntcleo frio
(Zhang y col., 2016). En general se cree que los ciimulos con ntcleos extendidos son
producto de fusiones de estructuras menores, debido a que los sistemas con nticleos
frios compactos no suelen mostrar perturbaciones en sus morfologias, mientras que,
aquellos con nticleos extendidos, tienden a presentar una morfologia més irregular
(Buote y Tsai, 1996; Edge, Stewart y Fabian, 1992). El enfriamiento radiativo pro-
duce cimulos relajados con ntcleos compactos frios, de forma tal que un proceso
de interaccion significativo con otros sistemas de galaxias perturbaria la estructura
del gas dando lugar a un ntcleo tibio (Poole y col., 2008). Esto, a su vez, puede ob-
servarse en la Figura 35 dado que los contornos de luminosidad en rayos-X poseen
una distribucién radialmente simétrica y concentrada, alrededor de la BCG del
sistema, por lo que la porcién significativa del gas se encontraria principalmente
en dicha regién. A partir de lo expuesto podemos concluir que el cimulo A1204
no habria atravesado una fusién reciente con otro sistema y que las estructuras
identificadas se encontrarian comenzando un proceso de interaccién.
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6"58M42° 36° 30° 24° 18° 12°

Figura 33.: Arriba: Imagen a color obtenida por los telescopios Magellan ubicados en el
Observatorio de Las Campanas del cimulo en interaccién 1E0657-558. La linea
blanca indican 200kpc a la distancia del ciimulo. Abagjo: Imagen en rayos-X de
Chandra. Los contornos verdes en ambos paneles indican la reconstruccién de
k. Los contornos blancos indican los errores en la posicién de los picos y corres-
ponden a niveles de confianza del 68,3 %, 95,5% y 99,7 %. Los signos mas en
azul muestran las localizaciones de los centros utilizados para la determinacién
de la masa de las nubes de plasma. Extraido de Clowe y col. (2006)
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Figura 34.: Perfiles de shear radiales como funcién de la distancia proyectada centrados en
la posicién de la galaxia mds brillante de la componente principal (Arriba) y
de la componente secundaria (Abajo) del ciimulo A1204. La linea sélida y la
linea a trazos representan los mejores ajustes de los perfiles SIS y NFW, re-
spectivamente, con los pardmetros de ajustes especificados. Los puntos y las
cruces representan las componentes tangenciales ((y+)) y cruzadas ({(yx)) del
shear promediados en intervalos angulares, respectivamente. Las barras de error
fueron calculadas de acuerdo a la dispersion de las elipticidades intrinsicas de
las galaxias.
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Figura 35.: Distribucién de las galaxias identificadas de la componente principal (cruces azules) y de la componente secundaria (signos positivos negros), junto
con los contornos de brillo en la banda 1, verdes y azules, respectivamente. Los puntos rojos indican las posiciones de las galaxias mds brillantes de
cada componente, utilizados como centro para el célculo de los perfiles de shear. A partir de los contornos de luminosidad en rayos-X (contornos
violetas), puede notarse que el gas posee una distribucién radialmente simétrica centrada en la BCG de la componente principal.
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DISCUSION Y CONCLUSIONES

Un autor no entiende necesariamente el significado de su propia historia mejor que los
demds.

— Lewis Carroll, Alicia en el pais de las maravillas — Escritor britdnico (1832-1898).

En este trabajo llevamos a cabo el estudio de grupos y cimulos de galaxias a
partir de la aplicacion de las lentes gravitacionales débiles. Para ello desarrollamos
un c6digo de forma tal de automatizar el andlisis de imagenes fotométricas adquiri-
das desde tierra. El c6digo realiza la identificacién, fotometria y clasificacién de las
fuentes, la determinacién de la PSF en la posicién de cada una de las galaxias detec-
tadas y la obtencién de los pardmetros de forma de las galaxias que se encuentran
por detrds del objeto lente (galaxias de fondo) considerando la PSF estimada. A par-
tir de las elipticidades de las galaxias de fondo, se construye el perfil de shear y se
ajustan los parametros que modelan la distribucién de masa de la lente, con el fin
de estimar la masa total de este objeto. Asimismo, las elipticidades determinadas
fueron utilizadas para caracterizar la distribucién de masa proyectada de la lente.
Ademas, discutimos las técnicas de apilamiento que pueden ser empleadas para
el estudio de objetos de baja masa o cuando se cuenta con observaciones de baja
profundidad 6ptica, de forma tal de incrementar la relacién sefial-ruido. El c6digo
desarrollado fue aplicado satisfactoriamente en el andlisis de datos simulados. Esto
permiti6 testear su aplicacién a fin de que pueda ser utilizado para el andlisis de
sistemas de galaxias.

En primer lugar realizamos el anélisis de 8 grupos de baja luminosidad en rayos-
X a partir de observaciones adquiridas con el telescopio GEMINI. Parte de este
andlisis fue presentado en Gonzalez y col. (2015, vi). Pudimos obtener las masas
totales de 7 de los sistemas estudiados, 5 de estas fueron calculadas por primera
vez. Las determinaciones de las masas de 2 de los grupos dadas por otros autores,
mostraron buen acuerdo con las derivadas en este trabajo. Las masas resultantes
fueron comparadas con las respectivas luminosidades en rayos-X y con anteriores
determinaciones de esta relacion. Encontramos buen acuerdo con la relacién deriva-
da en este trabajo y las obtenidas por otros autores. Las masas totales estimadas
permitieron incrementar restricciones a la regiéon intermedia de la relacién Masa-
Luminosidad. Para 3 de los sistemas analizados, los cuales contaban con imagenes
con mayor profundidad 6ptica, fue posible llevar a cabo un andlisis descriptivo
acerca de la distribucién de masa de estos grupos. 2 de ellos mostraron un buen
acuerdo entre la distribucién de masa y de brillo en rayos-X. A su vez, los con-
tornos de densidad de masa proyectada obtenidos, poseen simetria radial centrada
en la posicién de la galaxia mds brillante identificada en cada uno de los sistemas.
En la distribucién de masa proyectada del sistema restante se identificaron dos es-
tructuras individuales, mientras que los contornos en rayos-X estarian confinados
a la region intermedia entre estas estructuras detectadas. Ademads, fue posible esti-
mar (sin hacer consideraciones acerca de la contaminacién en el perfil de shear por
la presencia del material circundante) la masas individuales de ambas estructuras.
Consideramos que podria tratarse de un cdmulo que habria atravesado un proceso
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de fusién, de forma tal que el gas habria quedado confinado a la regién central.
Es necesario contar con una mayor cantidad de informacién acerca del sistema
(una mayor cantidad de redshifts espectroscopicos de las galaxias que componen
cada estructura e informacién acerca de los colores) a fin de llegar a confirmar esta
hipétesis.

Posteriormente analizamos aplicando técnicas de apilamiento dos muestras de
grupos y cimulos de galaxias, utilizando imédgenes del relevamiento SDSS. Las
masas promedio derivadas para las distintas muestras de los sistemas analizados
fueron comparadas con la riqueza media de los mismos. Obtuvimos resultados
compatibles con determinaciones anteriores y, a su vez, analizamos por primera
vez, utilizando lentes gravitacionales, una extensa muestra de grupos identificados
en el SDSS. Los resultados obtenidos para esta muestra fueron comparados con
la relacién masa-riqueza derivada a partir de técnicas de determinacién directa de
la distribucién de ocupacién de halos. Esto permitié testear, tanto las técnicas de
apilamiento llevadas cabo para el andlisis de lentes, como asi también el método
de estimacién directo de la distribucion de ocupaciéon de halos. Los resultados de
este andlisis fueron presentados por Gonzalez y col. (2017, vi) y pueden extenderse
a diferentes rangos de magnitud limite a fin de lograr un mejor entendimiento de
la relacién entre las galaxias y los halos de materia oscura.

Finalmente analizamos un ctimulo recientemente clasificado como ctimulo en
proceso de fusion (de Los Rios y col., 2016), utilizando imédgenes obtenidas con el
telescopio SUBARU. Debido a la baja profundidad éptica de la imagen utilizada,
no fue posible caracterizar la distribucién de masa de este sistema. Sin embargo,
se estimaron las masas de ambas estructuras identificadas por de Los Rios y col.
(2016). Debido al amplio campo de visién de la imagen el ajuste de los perfiles,
teniendo en cuenta el limite angular, adoptado permiti6 la estimacion de las masas
en forma separada. Observaciones en rayos-X muestran una distribucién del gas
con simetria radial, centrada en la galaxia mds brillante del cimulo. Ademés, se
identificé recientemente la presencia de un ntcleo denso y frio de gas. Dado que
estas caracteristicas no serfan compatibles con un reciente proceso de interaccion,
concluimos en que este sistema se encontraria en una etapa de pre-fusiéon. Ima-
genes con mayor profundidad Optica serian necesarias para estudiar en detalle la
distribucién de masa de las estructuras identificadas.

A partir del trabajo realizado fue posible desarrollar un cédigo para el andlisis
de lentes débiles que permiti6 el estudio de una gran variedad de sistemas. Las
determinaciones obtenidas fueron contrastadas con estimaciones previas, en los
casos en los cuales se contaba con esta informacidn, obteniéndose un buen acuerdo.
Los resultados presentados pueden ser extendidos a otro tipo de analisis, asi como
también propicia la aplicaciéon de las técnicas utilizadas a distintas clases sistemas
de galaxias con propiedades diferentes a los ya considerados, como pares, tripletes
o grupos compactos de galaxias (Chalela y col. 2017, vi). Se pretende ademas, en
trabajos posteriores, incluir modelos més realistas para la determinacién de las
masas, a fin de considerar la influencia del material no asociado a la lente analizada,
desviaciones de la simetria, etc. Asimismo se planea implementar mejoras en la
mediciéon de las formas de las galaxias y la determinacién local de la PSE, con
el objetivo de incrementar la precisiéon de los resultados, principalmente para la
aplicacién de estas técnicas en el caso de imdgenes con baja calidad fotométrica

125



126 ANALISIS DE CUMULOS EN INTERACCION

como las del SDSS. Lejos de ser este el final de un trabajo, es el comienzo del
desarrollo de técnicas de andlisis de lentes y su aplicacién para incrementar el
entendimiento de las agrupaciones de materia del Universo.
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SEXTRACTOR

A.1 DESCRIPCION DEL PROGRAMA

SExtractor (del inglés, Source-Extractor) es un programa que confecciona un ca-
tdlogo de objetos a partir de una imagen astronémica. Tanto la documentacién
como lo necesario para instalar el c6digo y ponerlo en funcionamiento pueden ser
encontrados en la pagina http://www.astromatic.net/software /sextractor.

El analisis completo es realizado recorriendo la imagen dos veces. Primero se con-
struye un modelo del fondo de cielo y se estiman algunos parametros estadisticos
globales. En el segundo recorrido se le sustrae el fondo de cielo a la imagen, al mis-
mo tiempo en que se detectan las fuentes sobre un cierto umbral. Luego se aislan
las fuentes, se les realiza fotometria, se clasifican y se registra toda la informacién
de cada objeto en un catdlogo de salida. A continuacién detallaremos los pasos
llevados a cabo por el programa, junto con una breve descripciéon de los mismos
(para mayores detalles remitimos al lector al manual provisto en la pagina):

1. Medicién del fondo y del ruido cuadratico medio: El valor medido en cada
pixel es una funcién de la suma del fondo de cielo y la luz de las fuentes.
Es importante tener una medicién apropiada del fondo para medir adecuada-
mente el flujo de las fuentes, por lo que es necesario construir un mapa del
fondo. SExtractor estima este mapa recorriendo los pixeles que conforman
cada regién en una grilla que cubre toda la imagen.

2. Substraccién del fondo: El mapa del fondo es substraido de la imagen.

3. Filtrado (convolucién con un perfil especifico): La deteccién de las fuentes
estd limitada para aquellas con niveles de flujo bajo. Se puede mejorar la
deteccién a partir de un filtrado lineal de los datos, que basicamente es un
suavizado de la imagen. Esto ayuda a la deteccién de objetos débiles, sin
embargo puede ser contraproducente si se trabaja con campos con una alta
densidad de fuentes.

4. Deteccién de las fuentes: En este paso se consideran los pixeles a partir de
un cierto umbral con respecto a la desviacion estandar del fondo de cielo
local. Si existe un niimero minimo de pixeles que satisfacen esta condicién y
que sean adyacentes unos a otros, son considerados candidatos a fuente.

5. Separacién de los objetos: En esta etapa se define cudles pixeles son parte
de una misma fuente. Para ello el programa genera un drbol de objetos, pro-
duciendo ramas cada vez que el valor de los pixeles superen cierto umbral.
De ahi se separan las fuentes considerando el nimero de ramas definidas.

6. Medicién de formas y posiciones: Se calculan los momentos de cada objeto
y se determinan los parametros elipticos a partir de estos (dngulo de posicion,
semieje mayor y menor).
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7. Limpieza: Se considera cada objeto por separado y se analiza si el mismo
hubiese sido detectado sin la presencia de los objetos vecinos, para lo cual se
calcula la contribucién de los vecinos al flujo de este.

8. Fotometria de las fuentes: Calcula las magnitudes de las fuentes. Puede cal-
cular cuatro tipos de magnitudes a partir de: isofotas, isofotas con correccién
(adecuada solo para objetos estelares), apertura fija y apertura adaptativa.
Todas las magnitudes son corregidas por con una magnitud (punto cero) adi-
tiva.

9. Clasificacién de las fuentes: Se clasifican las fuentes como objetos puntuales
(estelares) o como objetos extendidos para lo cual se emplean redes neu-
ronales.

10. Catalogo de salida: Se elabora el catdlogo de salida con todas las fuentes
detectadas junto con sus respectivos pardmetros.

A.2 PARAMETROS DE INTERES
A.2.1  Pardmetros de entrada

Para llevar a cabo cada uno de los pasos descriptos en la seccién anterior, SExtractor
lee los pardametros a tener en cuenta desde un archivo de configuracion. Estos para-
metros pueden ser editados a fin de controlar cada una de las acciones que ejecuta.

A continuacién se muestra el archivo de configuracién por defecto:
# Default configuration file for SExtractor 2.12.4
# EB 2010-10-10

R TR TP Catalog ------------------------
CATALOG_NAME test.cat # name of the output catalog

CATALOG_TYPE ASCII HEAD # NONE,ASCII,ASCII HEAD, ASCII SKYCAT,

# ASCII_VOTABLE, FITS_1.0 or FITS_LDAC

PARAMETERS_NAME default.param # name of the file containing catalog contents
R R R Extraction -----------------------
DETECT_TYPE CCD # CCD (linear) or PHOTO (with gamma correction)
DETECT_MINAREA 3 # min. # of pixels above threshold

DETECT_THRESH 1.5 # <sigmas>or <threshold>,<ZP>in mag.arcsec-2
ANALYSIS_THRESH 1.5 # <sigmas>or <threshold>,<ZP>in mag.arcsec-2
FILTER Y # apply filter for detection (Y or N)?

FILTER_NAME default.conv # name of the file containing the filter
DEBLEND_NTHRESH 32 # Number of deblending sub-thresholds
DEBLEND_MINCONT 0.005 # Minimum contrast parameter for deblending
CLEAN Y # Clean spurious detections? (Y or N)?

CLEAN_PARAM 1.0 # Cleaning efficiency

O WEIGHTing -----------------------
WEIGHT_TYPE NONE # type of WEIGHTing: NONE, BACKGROUND,

# MAP_RMS, MAP_VAR or MAP_WEIGHT

WEIGHT_IMAGE weight.fits # weight-map filename

R TR PP FLAGging -----------------------
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FLAG_IMAGE flag.fits # filename for an input FLAG-image
FLAG_TYPE OR # flag pixel combination: OR, AND, MIN, MAX

# or MOST

 EEE E TR Photometry -----------------------
PHOT_APERTURES 5 # MAG_APER aperture diameter(s) in pixels
PHOT_AUTOPARAMS 2.5, 3.5 # MAG_AUTO parameters: <Kron_fact>,<min_radius>
PHOT_PETROPARAMS 2.0, 3.5 # MAG_PETRO parameters: <Petrosian_fact>,
# <min_radius>

PHOT_AUTOAPERS 0.0,0.0 # <estimation>,<measurement>minimum apertures
# for MAG_AUTO and MAG_PETRO

SATUR_LEVEL 50000.0 # level (in ADUs) at which arises saturation
SATUR_KEY SATURATE # keyword for saturation level (in ADUs)
MAG_ZEROPOINT 0.0 # magnitude zero-point

MAG_GAMMA 4.0 # gamma of emulsion (for photographic scans)

GAIN 0.0 # detector gain in e-/ADU

GAIN_KEY GAIN # keyword for detector gain in e-/ADU

PIXEL_SCALE 1.0 # size of pixel in arcsec (O=use FITS WCS info)
R R T Star/Galaxy Separation -------------------
SEEING_FWHM 1.2 # stellar FWHM in arcsec

STARNNW_NAME default.nnw # Neural-Network_Weight table filename
R R Background -----------mmmmiao s
BACK_TYPE AUTO # AUTO or MANUAL

BACK_VALUE 0.0 # Default background value in MANUAL mode
BACK_SIZE 64 # Background mesh: <size>or <width>,<height>
BACK_FILTERSIZE 3 # Background filter: <size>or <width>,<height>
N Check Image -----------------------
CHECKIMAGE_TYPE NONE # can be NONE, BACKGROUND, BACKGROUND_RMS,
# MINIBACKGROUND, MINIBACK_RMS, -BACKGROUND,

# FILTERED, OBJECTS, -OBJECTS, SEGMENTATION,

# or APERTURES

CHECKIMAGE_NAME check.fits # Filename for the check-image
R Memory (change with caution!) -----------------
MEMORY_OBJSTACK 3000 # number of objects in stack
MEMORY_PIXSTACK 300000 # number of pixels in stack
MEMORY_BUFSIZE 1024 # number of lines in buffer
T R T ASSOCiation ---------------------~
ASSOC_NAME sky.list # name of the ASCII file to ASSOCiate
ASSOC_DATA 2,3,4 # columns of the data to replicate (0=all)
ASSOC_PARAMS 2,3,4 # columns of xpos,ypos[,mag]

ASSOC_RADIUS 2.0 # cross-matching radius (pixels)

ASSOC_TYPE NEAREST # ASSOCiation method: FIRST, NEAREST, MEAN,

# MAG_MEAN, SUM, MAG_SUM, MIN or MAX

ASSOCSELEC_TYPE MATCHED # ASSOC selection type: ALL, MATCHED or MATCHED
R R P TR Miscellaneous ----------------------
VERBOSE_TYPE NORMAL # can be QUIET, NORMAL or FULL

HEADER _SUFFIX .head # Filename extension for additional headers
WRITE_XML N # Write XML file (Y/N)?
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XML_NAME sex.xml # Filename for XML output
XSL_URL file:///usr/local/share/sextractor/sextractor.xsl
# Filename for XSL style-sheet

En general a lo largo de este trabajo, el archivo de configuracién empleado se
ejecuta por defecto, salvo algunos pardmetros de interés. En primer lugar se es-
pecifica el archivo de salida (CATALOG_NAME), es decir el nombre del catdlogo que
contendré los pardmetros de las fuentes detectadas una vez finalizada la ejecucién
del programa. Ademas se especifica el archivo PARAMETERS_NAME el cual contiene los
pardmetros de salida requeridos. En cuanto a la extraccién de las fuentes se modi-
fica el pardmetro DETECT_THRESH, el cual indica el umbral respecto a la desviacién
estdndar del ruido, a partir del cual se consideran las fuentes. Este parametro se
modifica de acuerdo asi se requieren detectar las fuentes mds brillantes, para ob-
tener una estimacion del seeing de la imagen o si requerimos detectar la mayor
cantidad de fuentes posibles. Con el objetivo de lograr la deteccién de objetos dé-
biles se utiliza una funcién gaussiana para llevar a cabo el suavizado de la imagen
(referente al paso 3 detallado en la seccién anterior). Para ello se edita el pardmetro
FILTER_NAME y se indica que se utilice el archivo que contiene los pardmetros de una
funcién gaussiana cuyo tamano dependerd del seeing de la imagen. En lo referente
a la fotometria se especifican el parametro de saturacién, SATUR_LEVEL, y los pa-
rdmetros que se refieren a cada instrumento de observacién: MAG_ZEROPOINT, GAIN
y PIXEL_SCALE. Finalmente se indica el seeing de la imagen a partir del parametro
SEEING_FWHM. El resto de los pardmetros se mantienen por defecto.

A.2.2  Pardmetros de salida

Para llevar a cabo el andlisis descripto en el trabajo se utilizaron los siguientes
pardmetros de salida:

= MAG_BEST: Magnitud de la fuente. Esta magnitud equivale a MAG_AUTO siempre
y cuando ninguna fuente vecina contribuya en el flujo observado en mas de
un 10 %, caso contrario MAG_BEST=MAG_ISOCOR. MAG_AUTO es calculada definien-
do una apertura eliptica de acuerdo a los momentos calculados para la fuente.
Por su parte MAG_ISOCOR se calcula de acuerdo con el umbral de deteccién a
partir de la isofota de menor intensidad y es corregida de acuerdo al flujo
perdido debido al umbral.

2

= MU_MAX: Brillo superficial en mag x arcsec™~, es calculado de acuerdo al pico

de mayor intensidad (pixel més brillante).

= FLUX_MAX: Flujo en ADUs calculado de acuerdo al pico de mayor intensidad
(pixel mads brillante).

= FWHM: Ancho a mitad de profundidad de la gaussiana que describe la distribu-
cién de brillo de la fuente.

= CLASS_STAR: Indice estelar de la fuente. Es un valor entre o (objetos extendidos
- galaxias) y 1 (estrellas).
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= FLAG: Pardmetro numérico que indica si hubieron complejidades en alguno
de los procesos efectuados por el programa. Los valores indican: 1, si el ob-
jeto posee vecinos lo suficientemente cerca y brillantes como para afectar la
magnitud MAG_AUTO en més de un 10 %; 2, el objeto estaba solapado con otro;
4, al menos un pixel del objeto estd saturado; 8, el objeto esta truncado (cerca
de un borde); etc.

Estos figuran en el archivo indicado a partir del parametro PARAMETERS_NAME.



IM2SHAPE

B.1 DESCRIPCION DEL PROGRAMA

im2shape (Bridle y col., 2002) es un cédigo que permite la determinacién de
pardmetros que describen la forma de fuentes astronémicas (galaxias y estrellas).
El programa esta principalmente enfocado en la determinaciéon de la elipticidad
de galaxias para llevar a cabo estudios de lentes gravitacionales. Para ello uti-
liza una aproximacién Bayesiana en donde las galaxias son parametrizadas como
suma de gaussianas, convolucionadas con una funcién de dispersién de punto
(PSF, del inglés Point Spread Function). Esta funcién considera los efectos de re-
dondeo en las imédgenes de las galaxias debido a la presencia de la atmosfera,
y las deformaciones introducidas por la 6ptica del telescopio. A partir de la dis-
tribuciéon de la funcién de probabilidad de los pardmetros del modelo que des-
cribe la forma junto con los datos, el programa estima los valores més proba-
bles de los pardmetros y sus incertezas. im2shape puede obtenerse de la pdgina
http:/ /www.sarahbridle.net/imz2shape/ junto con la documentaciéon que describe
su funcionamiento.

A continuacién describiremos el formalismo empleado en el modelado de las
galaxias y los detalles acerca de la determinacién de los parametros que describen
la forma de estos objetos.

B.1.1 Parametrizacion de las galaxias
Si consideramos a la distribucién de brillo de una galaxia como una suma de

n gaussianas 2D elipticas, podemos describir la intensidad como funcién de la
posicién X = (x,y) como:

A o -
B(X) = Z Mile*(xfxiﬁei(x*xi)/l (130)

en donde A es la amplitud y € es la matriz de covarianza cuyas componentes son:

cos?0  sen?0

€11 =2< 2 T2 > (131)
1 1

Cip= vl a2 sen(20) (132)
cos?0 sen?f

C22=12 ( vz T a2 ) (133)
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Esta matriz es simétrica (C12 = €2,1), a y b es el semieje mayor y menor de la
gaussiana, y 0 es el angulo de inclinacién del semieje mayor con respecto al eje x.
Definimos la elipticidad como:
a—>b
a+b
Por lo tanto, la elongacion paralela a los ejes x e y, e, y la elongacion en la direc-
cién diagonal, ey, pueden obtenerse como:

(134)

er = ecos(20) (135)

ex = esen(20) (136)

Cada componente gaussiana es modelada a partir de 6 pardmetros: la posicién del
centro (x,y), la elipticidad e, el &ngulo de inclinacién 6, el producto de los semiejes
ab y la amplitud A.

Dado que la PSF es a su vez modelada a partir de suma de gaussianas, la con-
volucién de la parametrizacion de las galaxias junto con la PSF, es analiticamente
simple. Si describimos a la PSF de acuerdo con la Ecuacién 130, con m componentes
gaussianas, la convolucién a su vez puede describirse a partir de esta ecuacién con
n x m componentes, con los siguientes parametros:

Ay = AL A4 (137)
Cy =Cj(Cj+Cy) "¢ (138)
Xij = Xi +Xj (139)

Por lo tanto la funcién distribucién de intensidad observada podrd modelarse a
partir de:

m
= A (RN (R
Bgal*psf(x) = Z Z 2 - ] € (X6 )€y (X ) /2 (140)

B.1.2 Determinaicion de los pardmetros

Consideremos una seccién de la imagen (estampa) de rxs pixeles, D, que con-
tiene una galaxia. Asumimos que el ruido en cada pixel es independiente, y que
la distribucion de probabilidad de la imagen dados los pardmetros de la galaxia es
gaussiana:

1
Pr(D | g, PSF) = ﬁe—xz/ 2 (141)

r s N 2
2 (Bgatspst(Xk1) +b—Dyr)
=) )

L (142)

k=11=1
donde o es el nivel de ruido de la imagen y b es el nivel de fondo de cielo, los cuales
son tratados como pardmetros libres. Definimos el vector g, el cual contiene todos
los parametros a ajustar, § = (o, b,x1,y1,e1,01,aby, A1, ..., Xn, Yn, €n, On, abn, An).
Por conveniencia y para facilitar el computo, asumimos que la PSF es conocida.
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Para determinar los pardmetros el programa hace uso del c6digo BayeSys de-
sarrollado por Maximum Entropy Data Consultants Ltd. (Skilling & Gull), el cual
utiliza métodos de cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC).

B.2 IMPLEMENTACION
B.3 DATOS DE ENTRADA Y DE SALIDA DEL PROGRAMA

El programa toma como datos de entrada el archivo . fits de la imagen, un cata-
logo que contiene las posiciones de los objetos a analizar, el archivo que contiene la
parametrizacién de la PSE, y un archivo de configuracién en donde se especifican
algunos pardmetros para su funcionamiento.

En el archivo de configuraciéon pueden especificarse: los nombres de los archivos
que se necesitan procesar (imagen, catdlogo y parametrizacion de la PSF); el tamafio
de la estampa en pixeles dentro de la cual se llevard a cabo el ajuste de los pardme-
tros; la forma funcional y el nivel méximo y minimo del ruido y del fondo de cielo;
la cantidad de gaussianas utilizadas para modelar la forma de los objetos junto con
los valores maximos y minimos de los pardmetros que las describen; pardmetros
referentes al ajuste mediante MCMC, ntimero de cadenas y ntimero de iteraciones.

La salida del programa es un catdlogo que posee los pardmetros ajustados junto
con los correspondientes errores, para cada uno de los objetos incluidos en el catélo-
go de entrada. Opcionalmente, se proveen las imagenes residuales y los muestreos.

B.4 PARAMETROS SELECCIONADOS. PARAMETRIZACION DE LA PSF

Para el anélisis de lentes descripto en el trabajo, las galaxias fueron parame-
trizadas utilizando una gaussiana. El tamafio de la estampa seleccionado, fue el
sugerido por el programa, de 16 x 16 pixeles. Para el ajuste de los pardmetros uti-
lizamos 4 cadenas de Markov, junto con 500 iteraciones. En el caso de las imagenes
obtenidas del relevamiento Sloan Digital Sky Survey, dado que las mismas poseian
un tamafio del pixel mayor y ademads las condiciones de seeing no eran 6ptimas
en comparacion con el resto de las imagenes utilizadas, se aument6 el ntimero de
iteraciones a 1000.

Debido a que el programa requiere como informaciéon de entrada la parametri-
zacién de la PSF, primero se llevé a cabo el analisis de estrellas utilizando como
parametrizacién de esta funcién una funcién 6 de Dirac, a fin de recuperar la forma
de las estrellas. Esta funciéon se model6 a partir de una elipticidad y un angulo de
inclinacién nulos (e = 0 y 6 = 0), un ancho pequefio (ab = 0,000001), y una
amplitud A = 1. Si consideramos a las estrellas como puntuales, los pardmetros
obtenidos describen la PSF en las posiciones de estos objetos. A partir de estas
determinaciones, se extrapol6 a la posicién de cada galaxia. El modelado de las
estrellas, al igual que para las galaxias, se realiz6 a partir de una gaussiana.
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