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Resumen

Se presenta un analisis detallado de la distribucionasipde galaxias y sus caracter’sticas en
los entornos de objetos activos utilizando diferentes$dealatos y técnicas. En una primera
etapa se estudiaron las propiedades de galaxias de los@ntte Quasars y AGNs comparando
con los resultados esperados para muestras de galax@sst grupos y cumulos de galaxias
utilizando datos del 2dF Galaxy Redshift Survey y Sloan falgsky Survey. Los resultados
obtenidos indican que en escalas del orden dd h ' Mpc los quasars tienen una sobre
poblacion de galaxias con caracter’sticas particul@es como alta formacion estelar, colores
azules y morfolog as tipo disco comparado con los mediasicdantes de galaxias t'picas o
grupos de galaxias. Ademas, los resultados para medmsdantes de quasars son similares
a los de AGNs dando soporte a la teor'a del modelo uni cado.

Por otro lado se realizd el analisis de estructura en gsaale de los entornos de estos
guasars. Las funciones de correlacion en el espacio déifesdg el espacio real muestran
gue los quasars pueblan en densidades similares a las déagdlpicas con luminosidades
promedio del orden d& = 205. Estos resultados son con rmados usando también el
estimador de densidad super cial proyectada. Sin embangaque las densidades para quasars
y galaxias t'picas son comparables, los quasars presentaxceso de galaxias azules 6%
con respecto a las galaxias t'picas.

Los resultados encontrados para entornos de AGNs de tipa Himilares a los encontrados
para quasars. Por otro lado, se analiz6 la dependenciafetadn de galaxias azules con la
potencia de las AGNs, dada por la luminosidad de la I'nea[tf.(e encontro que las AGNs
con mayor potencia se encuentran en regiones mas ricaseugaa correspondiente a AGNs
con bajos valores de L[OIll] indicando una dependenciaeelaractividad de la AGN vy el
medio circundante hasta escalas d&l h ! Mpc. También las propiedades de las galaxias
huespedie AGNs muestran una relacion con las galaxias de sus @stoAGNs con galaxias
huespedxtremadamente rojas se ubican en regiones con mayordredeigalaxias azules que
las correspondientes a galaxias rojas no-activas de s@witaracter sticas.

Finalmente, los resultados encontrados para tripletesidsags muestran que, en el rango
de redshift analizadd(< z < 1:6), los entornos estan poblados por una signi cativa fraici
de galaxias azules. Asimismo, encontramos a los quasdeygmeemente en los bordes de
estructuras y no fuertemente asociados a los centros dmesgsobredensas.



CAPITULO 1

QUASARS Y AGNS

Que es una AGN? El modelo actualmente mas aceptado paraehismo de una galaxia de
ndcleo activo (Active Galactic Nuclei, AGN) se explica avés del fenomeno que se produce
por la acreciobn de materia dentro de un agujero negro enrgtacde una galaxia (Lynden-
Bell 1969). Esto se mani esta a través de una intensa lusiitaal que no puede ser explicada
Unicamente a través de procesos generados por estigbassta forma las AGNs son labora-
torios especiales para estudiar procesos f'sicos exggnpooporcionan, también, pruebas del
Universo en grandes escalas por lo que su entendimient@psialspara estudiar la formacion
y evolucion de estructuras.
Las AGNs tienen propiedades, que las diferencian de lagigalaormales, tales como:

Luminosidad: Las AGNs emiten intensas cantidades de lundm &l espectro electro-
magnético desde ondas de radio hasta raydsn objeto t'pico es 1 millbn de veces mas

luminoso que el sol.

Masa: Midiendo la luminosidad de una AGN puede estimarseiwel m'nimo para su
masa la cual puede tener 1 billobn de veces la masa del salntasta se encuentra en una
region menor que un d'a luz por lo que solo puede explicatsgvés de un agujero negro

supermasivo.

Combustible: Para producir estas enormes cantidades déald&GN consume com-
bustible en una tasa equivalente a unos cuantos soles@tosa€uales soltiragados'por
la intensa fuerza gravitacional del agujero negro central.

Distancia: Se encuentran entre los objetos mas lejanodmleérso. Los quasars, los
cuales forman parte de la familia de las AGNs mas lumindsason descubiertos mas



alla dez 5 cuando el Universo ten’a un décimo de su edad actual, mpactamente
10 billones de afios atras.

1.1 Modelo Uni cado para Galaxias deli¢leos activos

Se conoce una gran variedad de galaxias con nlcleos adiypandiendo de la luminosidad,

rasgos espectrales, tipo de emision, etc., y aunque estesgm ser objetos diferentes existen
modelos que intentan uni car todas las variedades. Alguesstos modelos (Osterbrock &

Miller 1989, Urry & Padovani 1995) establecen que todas I&NA tienen la misma estructura

interna y que las diferencias observadas dependen fuerterde la orientacion del sistema con
respecto a la I'nea de la visual del observador.

Jets ( <Mpc)

Agujero Negro + disco
de acrecién (<10%pc)

Narrow-line __—%

region ( ~1 kpc)

Broad-line
region ( ~0.1 pc)

Toro de polvo y
gas (~1 po)

Fig. 1.1: Esquema del modelo uni cado de Urry & Padovani @99

La Fig. 1.1 muestra un esquema del modelo uni cado de laestraf sica de una AGN. En



el centro se encuentra el agujero negro supermasivo (Bladd, IBH) cuya energ’a potencial
gravitacional es la fuente fundamental de luminosidad @¢3Bl. La materia que cae al centro
del BH pierde momento angular a través de procesos visgosabulentos en un disco de
acrecion lo cual produce emision en las longitudes de aftdavioleta (UV) y rayos X. Muy
cerca del disco de acrecion hay nubes de gas (puntos pex)ukb@madas broad line cloudgue

se mueven rapidamente en el potencial del agujero negrodupen fuertes I'neas de emision
en el 6ptico y UV. Para algunos angulos de vision estaradin es oscurecida por un Tale gas

y polvo que se encuentra a 10*’cm del agujero negro central. Este toro ha sido con rmado
mediante observaciones en Infrarrojo (IR). Un poco magmadedel centro, entre 108
10?°cm, se ubican otras nubes de gas (puntos grandes) en la llaraadavine regionque se

mueven lentamente y producen I'neas de emision mas sgéaiede presentarse, también, un
ujo de part'culas energéticas que ocurre a lo largo deplalss del disco o toro y que se escapa
formando jetscolimados que emiten en radio. El plasma en el jet puede, gumepas escalas,
impulsar hacia afuera a muy altas velocidades la radiaeitivista en direccion frontal. Este
modelo axisimétrico de AGNs implica una diferencia ratlit® la apariencia dependiendo de
la orientacion.

Existen basicamente 3 clasi caciones segn el angufmdecion para este modelo y dentro
de cada grupo aparecen distintas clases de AGNs dependiersdduminosidad intr'nseca:

AGNss tipo 2: El sistema se observa a lo largo del plano del dismdge-on' La region
central, incluyendo el agujero negro, disco de acrecirgad line region’ son oscure-
cidas por el Toro molecular que emite radiacion en el Infjar En el espectro optico
solo se observan I'neas angostas y un continuo suave. &tipstle objetos la galaxia
huéspedpuede observarse alrededor del nlcleo activo. La luzutgenpuede ser re e-
jada por el gas caliente que se encuentra por arriba y pao dedjoro y que actlia como
una especie de espejo. Dentro de este grupo se incluyenriSegfélarrow Line Radio
Galaxies y Quasars tipo 2.

AGNSs tipo 1: El Sistema se encuentra inclinado permitiendo observactdimente la
region central. Puede verse la region de I'neas anchasegd angostas en el espectro
optico y también la emision directa del disco de acnec®i la AGN no es muy luminosa
puede permitir ver su galaxiaéspedSeyfert 1). Las AGNs tipo 1 mas luminosas son
los Quasars.

AGNs tipo 0: Son los Blazars, BL-Lac Objects y Optically-Violent Varieb (OVV).



Este es un caso especial de objetos Tipo 1 no oscurecidog @bstema es visto con
un angulo dé con respecto a la I'nea de la visuéce-on', y se observa directamente
el nlcleo y el jet. La materia en el jet se mueve a velocidadesimas a la de la luz
y la radiacibn emitida es intensi cada y puede variar rapiegnte en periodos cortos
de tiempo (de horas a d'as). Aunque es posible obsenead de emision anchas y
angostas la emision del jet puede ser tan fuerte que opatguier I'nea espectral, estas
son las BL-Lacs. Los OVV son similares a las BL-LACs pero laeds de emision son
generalmente observadas en sus espectros.

1.2 ldenti cacion y clasi cacibn de AGNs deéeas Angostas

Una importante fraccion de galaxias tienen I'neas de iémisn sus espectros las cuales han
sido clasi cadas en diferentes categor'as (narrow-ladia galaxies, active galaxies, Seyfert,
quasars, galaxias con regiones Hll, etc.) usando esquentdesi cacion que dependen mucho
de los criterios de seleccion, morfolog'a, ancho de l&ss, etc. La informacion contenida en
las intensidades relativas de las I'neas de emision de gataxias podr'a dar una medida directa
del mecanismo de excitacion que opera en el gas. Los mevaside excitacion predominantes
para objetos extragalacticos son, en general, algunossdgiduientesa) fotoionizacion por
estrellas O y Bb) fotoionizacion por por un continuo de ley de potenc@salentamiento por
ondas de choque (shock wave heating). Una cuarta clase ite@ogxe es la de nebulosas plan-
etarias las cuales son fotoionizadas por estrellas que ehasicasos son mas calientes que las
estrellas normales O galacticas. Las galaxias fotoialsiggor estrellas calientes son llamadas
"galaxias con regiones tipo HII” mientras que las galax@®ibnizadas por un continuo no
térmico o "power-law” son las conocidas como galaxias deeos activos, AGNSs.

De acuerdo al modelo uni cado estandar de Antonucci (1983)AGNs pueden dividirse
en 2 categorias, dependiendo de si el BH central, su contisaoiado y regiones de I'neas
anchas de emision son vistos:

a) directamentes) AGNSs tipo I. En este caso el continuo optico es dominado puosién
No-termal lo cual convierte en un desaf o al estudio de lagahuéspedy su poblacion estelar.
Esto es especialmente cierto en los quasars donde la &ui@ei continuo de la fuente central
supera la luz estelar de la galakiagsped

b) oscurecido por un medio circunnuclear de poh)o AGNSs tipo Il. Este medio no cubre
completamente la fuente central entonces una parte deiki@a escapa y fotoioniza el gas
circundante, por lo que se observan fuertes I'neas de @masigostas permitidas y prohibidas



de la Narrow Line Region (NLR)

Las galaxias con regiones HIl o "star-forming” pueden sasictadas por medio de un
Unico parametro como es el cociente de intensidades d@asas de emision: [O111 ] 5009/I(H )
o I([Ol1'] 372%/I([Ol11 ] 500%. En el caso de las AGNs, estas no pueden ser facilmente dis-
tinguidas usando esquemas de clasi cacion de un solarpra debido a la presencia de I'neas
que indican alta y baja ionizacion simultaneamente.

Baldwin, Phillips & Terlevich (BPT 1981) propusieron un toéo para distinguir entre
AGNSs tipo2 y galaxias star-forming usando el cociente derisidades de 2 pares de I'neas
de emision relativamente fuertes. Los cocientes de $ sedeccionados, basados en experi-
encias observacionales y modelos, permitiran una bueataiminacion entre los diferentes
mecanismos de excitacion. Ademas, las I'neas seleadandeben cumplir con los siguientes
requisitos:

1. Los cocientes deben realizarse para |I'neas fuertesaguefacilmente medidas en el es-
pectro.

2. Las I'neas que estan mezcladas con otras deben desegrtaa evitar incertezas en la
medicion del ujo.

3. La separacion en longitudes de onda de 2 I'neas debarspetueiia como sea posible
para que el cociente entre ellas sea insensibleeatojecimiento” y calibracion del
ujo.

4. Se pre eren los cocientes de I'neas de un elemento y nea e Balmer porque son
menos sensibles a la abundancia.

5. Las I'neas deben estar en una region del espectroi@aie accesible con los instrumen-
tos actuales.

Los cocientes formados por las I'neas mas intensg3l11{ 3707) / I[([Olll ] s007) dan la
secuencia mejor de nida para ir desde regiones HIl de bajitapion pasando por regiones
HIl de alta excitacion hasta nebulosas planetarias, ponegivo fue elegido por BPT a pesar
de la amplia separacion entre las I'neas involucradassdree de diagramas testeados por
BPT involucran I[OI1 ] z727) / I([Olll ] s007) Versus los siguientes cocientes de intensidades:
Ol 5007/ H 4861, NIl gsga/H 6563, Ol 6300/ H 6563, HE 4686/ H 4861, N€ 3406/

OIl 3727, Ne 3426/ Olll 5007, NIl 4584/ Olll  5007. También fue considerado el diagrama

NIl esea/H  6563VS.Olll 5007/ H 4861



Inspeccionando estos diagramas se observa que todos amumstrlos objetos extragalacticos
pueden ser facilmente clasi cados en grupos correspobeseal mecanismo de excitacion pre-
dominante: Regiones HlI, fotoionizacibpower law", "shock waveheating' y nebulosas
planetarias. Sin embargo, estos grupos pueden ser méaneeanente separados usando las
relacionedNIl  gsga/H 6563 VS. Ol 5007/H 4861 (Ver Fig. 1.2) yOII  3757)/OH  5007)
versusOlll  so07/H 4861, NI 6584/H 6563001 g300/H 6563

(500774861 )

(6584 /6563)

Fig. 1.2: Relacionentrlll g5g4/H 6563y Ol 5007/H 4861 de Baldwin, Phillips & Ter-
levich (1981). S‘'mbolos: = regiones HIl,4 = regiones HIl extragalacticas,= nebulosas
planetarias, = objetos fotoionizados por power-laws,= galaxias "shock heated”

Por otro lado, Veilleux & Osterbrock (1987), en un estudisdmo en una muestra de 264
objetos encontraron que los cocientes de I'neas, los csale insensibles al enrojecimiento,
Ol 5007/H NI g584/H ,SIH  g706+ 6730/H 6563y Ol 6300/H Son muy atiles para
la clasi cacibn de galaxias con I'neas de emision arg®sn galaxias con nlcleos activos y
galaxias con regiones HIl. El diagran@ Il s907/H Vvs. Ol g300/H e€s probablemente la
mejor herramienta para discriminar entre los dos tipos geto.

La demarcacion exacta entre galaxias starburst y AGNs &gstav’a, sujeta a considerables
incertezas. Kewley et al. (2001) us6 una combinacion ddeaios de s'ntesis de poblacion
estelar y fotoionizacion para encontrar el I'mite tedrsuperior de la ubicacion de las galaxias
con formacion estelar en el diagrama BPT. Este modelo peteclasi cacion para un amplio



rango de metalicidades, parametro de ionizacion, efedeexcitacion por supernovas, etc.
La ventaja de este I'mite tan conservador es que todas lasi@gmcon cocientes de I'neas de
emision que se ubican por arriba de este I'mite no puedeexgdicadas por ninguna posible
combinacion de modelos de formacion estelar.

1.3 Clasi cacion detallada de AGNs

El modelo uni cado es, hasta ahora, ampliamente aceptadoife explicar de manera com-
pacta la gran variedad de fenbmenos observados en lasagadativas. Algunos autores, Wolt-
jer (1990), pre eren crear una subdivision entre estaeldes objetos no muy bien de nidos de
acuerdo a las caracter’sticas observadas. Una breve ylenéitada clasi cacion y caracteri-
zacion de galaxias activas es la siguiente:

1- Radio Galaxias Mientras que una débil emision en radio #@nGHz < 10733WHz *
ocurre en la mayor'a de las galaxias y es particularmentdiocen espirales debido a la pro-
duccion de electrones relativistas generados por supash@l termino "Radio Galaxia' esta
reservado para mas intensas emisiones en radio. Se pustteydir entre Radio Galaxias
PoderosasRRG) y Radio Galaxias DébileS{RG) considerando la separacion Bp,GHz <
10?%3WHz 1. Las primerasPRG, tienden a estar asociadas con galaxias el’pticas muy lu-
minosas con peculiaridades muy pronunciadas y fuertead' mle emision, ademas muestran
un intensa evolucion cosmolbégica, es decir que el nurdergalaxias por unidad de volumen
comovil es mucho mayor en= 2 que localmente em = 0. LasWRG son estad’sticamente
asociadas con galaxias elpticas menos luminosas, sead de emision débiles o ausentes y
no se encuentra evidencia de evolucibn cosmolbgica.

En base a sus propiedades espectrales se realiza una sidindarntre fuentes de espectro
plano £S) y fuentes de espectro inclinad89. La separacion se realiza, considerafdo

, alrededor de 1 GHz para 0:4. Las fuented=S tienden a ser compactas y variables
con nuevas componentes dpticamente gruesas aparecrenaldiacion sincrotron. LaSSson
galaxias 6pticamente delgadas y extendidas y pueden segrandes.

2- Radio Quasars (RQ) Las caracter’sticas en radio de estas fuentes quaskestemiso-
ras en radio son similares a las®IBG pero la imagen 6ptica esta dominada por un nucleo azul
(U B < 0), muyluminosoMy < 220 23 ynoresuelto (< 1")con fuertes y anchas
I'neas de emision en el espectro optico que frecuentEmeuestran una importante polar-
izacion I'neal. El nucleo optico tiende a ser variabdeno en laf=S. La mayor'a de 10RQ
han sido detectados como fuentes de emision en X. La e@olewcismolbgica en esta clase de



objetos es muy fuerte.

3- Objetos BL Lac: Son similares a loRQ con espectro plano pero no tienen I'neas de
emision anchas en el 6ptico. Tienden a ser fuertemeniablas en radio, opticox( 1mag) y
en rayos X, con fuerte y variable polarizacion optica. i&frtpo de variabilidad en X y 6ptico
puede ser menor que un d'a. Parecen tener débil evolaoEmologica.

4- Variables Opticamente Violentas (OVV) Son una subclase de quasars (principalmente
en radio) con caracter’sticas 6pticas comddhd. ac, excepto que presentan I'neas de emision
anchas aunque mas débiles que en los quasars. Algunadasi8ke Lac y OVV son agrupadas
y llamadasBlazars. Estas tienden a ser menos azules que los quasars.

5- Quasars no emisores en radio (QQstos objetos son 6pticamente similares &RQs
pero su emision en radio no ha sido detectada. Sin embargwmy@r'a de 10QQ tienen
emision en radio en el rang®cy, = 1022 10%*WHz . La separacion entr®@Q y RQ es
tomada erPsgy, = 1024#"WHz 1, el cual corresponde a la m'nima potencia de separacion de
PRGy WRG. LosQQ son10 30veces mas abundantes dr®. La emision en rayos X de
los QQ es mas débil que en 1d8Q y algunos tienen distinto porcentaje de I'neas anchas de
absorcion en el espectro optico.

6- Seyfert 1 Las Syl son similares a l0QQ pero con luminosidades menores. El I'mite
entreSyly QQ es tomado M, = 23 Las I'neas de hidrbgeno son muy anchas , con alas
extendidaskWHM 1000 500kms 1). La mayor'a son fuentes de radio @, en el
rangolC®® 102WHz 'y son t)picamente encontradas en galaxias espiralesaitetigprano.

7- Seyfert 2 Son similares a laSy1pero sin alas tan anchas. La clasi cacion precisa entre
Syly Sy2 es discutida por (Osterbrock 1981). No parece haber unaedife signi cativa
entre las luminosidades en radio y tamafio de ambas, ademéasn en galaxias similares. Los
diametros de estas fuentes nucleares cubren un rango fiesdes puntuales a tamafios del
orden de 3kpc con una media alrededor de 0:5kpc. La mayor'a de laSy2 son débiles
fuentes de rayos X.

8- LINERS: Estos nlcleos son caracterizados por I'neas relatintarfaertes de especies
de baja ionizacion (O I, S |l, etc.). En contraste con lasugak Seyfert en las cuales la ion-
izacion parece ser principalmente radiativa, erLIidERS la ionizacion por shocks puede ser
importante.

9- Regiones Nucleares de H IIMuchos nlcleos galacticos muestran I'neas angostds@s,
O[lll 1) caracter’sticas de regiones de H Il ionizadas por eatrahlientes. A menos que el
fendbmeno sea muy intenso, parece ser caracter’sticola@agnormalesen lugar de AGNs.



10- Star Burst Galaxies Son galaxias en las cuales la formacion de estrellas®emruna
tasa mucho mayor que la promedio, en el tiempo de vida de #&xigalEste fenbmeno puede
verse a través de el color 6ptico, espectro de estralaenigs y por la radiacion intensa en el
IR. Estas explosiones ("burst’) de formacion de estrgllaesden ser inducidos por mergers de
galaxias.

11- Galaxias IRAS intensas El satélite IRAS (Infrared Astronomical Satellite) lato
en 1983 realiz6 un relevamiento del cielo en 4 longitudesrd#a: 100, 60, 25 y 12 micrones.
Este detectd una gran cantidad de galaxias extremadatoeniteosas en el infrarrojo lejano.
La mayoria de estas galaxias son dpticamemnte débilegg@eentran a alto redshift. Mucha
de esta radiacion infrarroja es debida al polvo calentamdgs AGNs o a 'burst' de formacion
estelar.

1.4 Modelos de Formaon de AGNSs

Un Gnico modelo para la formacion de AGNs no ha sido aln betablecido. Ademas existe
un amplio debate con respecto a si las AGNs forman parte solmdubconjunto de galaxias
0 si todas las galaxias poseen una AGN por un periodo de ti@mqpo (Cavaliere & Szalay
1986, Rees 1990). Distintos mecanismos han sido propueshos responsables de 'disparar’
la actividad nuclear. El ujo de gas hacia adentro produgdotorques tidales durante la inter-
accion entre galaxias podr'a alimentar al agujero negrtral y la actividad nuclear (Sanders
et al. 1988). La co-evolucion de galaxias y BH es ampliamactptada aunque muchos de-
talles sobre como trabaja esta coexistencia no son aunddts (Heckmann et al. 2004). En
los Gltimos afios gran cantidad de evidencia observatiod&a que la evolucion de galaxias
normales y galaxias con nlicleos activos esta estrechamatationada y que las AGNSs tienen
tiempos de vida cortos. Existe una in nidad de modelos gatatr de explicar el fenobmeno
AGN. Aunque ninguno puede reproducir completamente la gasiedad de AGNs tal vez una
combinacion de todos ellos sea necesaria. Algunos de emidslos propuestos para la for-
macion de AGNs son los siguientes:

Interacciones Mayores (Major Mergerd}sto se produce por la interaccion de dos galax-
ias de tamafos comparables. Utilizando modelos semitianalKauffmann & Haehnelt
(2000) incorporaron un esquema simple para el crecimiemtmdigujero negro superma-
sivo (SMBH) gque sigue la formacion y evolucion de galax@asun Universo dominado
por materia oscura fra. En este modelo asumen que los SMBHosmados y alimen-



tados cuando dos galaxias de masa comparable interaccEusaya existentes agujeros
negros centrales se fusionan y un pequeiio porcentaje sleiga remanente del merger
es acretado por el nuevo SMBH en escalas de tiempo d€’ afos. Este modelo re-

produce cuantitativamente la relacion observada entnénlosidad del bulge y masa del
agujero negro en galaxias cercanas, la fuerte evolucida peblacion de quasars con el
redshift y la relacion entre luminosidades de quasarsacexy sus galaxidsesped

La fuerte disminucién de la densidad de quasars desde hastaz = 0 es un resultado
de la combinacion de tres efecto$) un decrecimiento en la tasa de mergetks,un
decrecimiento en la cantidad de gas fr'o disponible panaegitar los agujeros negros y
3) un incremento en el tiempo de escala para la acrecion de gas.

Este modelo también demuestra que la evolucion con ehifede galaxias y quasars
puede explicarse uni cadamente dentro de un modelo jaréocgde formacion de estruc-
turas. El requerimiento para este proceso implica la axistede galaxias masivas en
medios densos y no puede explicar la presencia de AGNsedeébil

Interacciones Menores (Minor Mergersyolo el 10 15% de las AGNs poseen una
galaxia luminosa cercana que pueda justi car su actividae\&s de los major mergers.
Fue as” como Roos (1981, 1985) y Gaskell (1985) prestaemciin a la importancia
de los mergers menores. Los minor mergers se producen potel@accion entre una
galaxia y una compafiera de muy baja masa, que puede ser lanéagatélite, y se
dan con major frecuencia que los major mergers, particidatenfuera de los medios de
alta densidad. Simulaciones numéricas de merger mendesaduist & Mihos 1995)
muestran que estos pueden inducir torques que llevan edesdu cientes de gas desde
la galaxiahuéspedhasta la region central de la AGN y donde la estructura dgejuega
un rol importante en el destino de este gas.

Estos mergers ocurren relativamente rapido 1Gyr) y no involucran la extrema de-
formacion del disco producida durante los major mergeesattividad nuclear tiende a
producirse en entornos como los de galaxias de campo, csmeln sistemas aislados,
por lo que no se observan diferencias signi cativas enteenieedios de AGNs y las de
galaxias no-activas. Las desventajas de este procesamaglicla di cultad de observar
galaxias de muy baja luminosidad que podr'an estar invatlas en los minor mergers y
ademas, no permite explicar la formacion de las AGNs mi@srosas.

Perturbacbn por interacciones tidales (Galaxy HarassmertEgste mecanismo fue ini-



cialmente propuesto para explicar la perturbacion en #axgps azules observadas en
cumulos &  0:3, conocido como el efecto Butcher-Oemler. Este efecto ablore en
cumulos de galaxias donde las velocidades de impacto soasiedo grandes para per-
mitir un merger. Lake et al. (1998) presentd un modelo dangteerosas interacciones
de alta velocidad experimentadas por una galaxia de bajsmdsmad entrando en un
cumulo ofrecen un e ciente mecanismo de transporte de gaislel centro de la galaxia
huésped De esta forma encuentran evidencia de que la mayor a @&bls con galaxias
huéspedde luminosidades menores quehabitar’an entornos de alta densidad donde el
galaxy harassment ocurre. Uno de los problemas de este imexade generacion de
AGNSs es la di cultad para explicar AGNs aisladas o en medebdja densidad.

1.5 Origen Cosmadlgico de los Quasars

Como fue mencionado anteriormente, el modelo mas aceptdcexplicar el mecanismo que
genera actividad en los nlcleos de las galaxias es a tdmiésnomeno que se produce por la
acrecion de materia dentro de un agujero negro en el cesatla galaxia. Por este motivo, el
origeny evolucion de quasars, y AGNs en general, esta@stmente relacionado con el origen
y evolucibn de agujeros negros.

La mas reciente evidencia de la existencia de agujeroosegasivos en los centros de
galaxias proviene de la presencia de discos compactosggessemn altas velocidades de rotacion.
Por ejemplo, imagenes obtenidas por el telescopio edpdatable y observaciones espec-
troscopicas d&l 87 revelaron un disco de 20pccon una velocidad de rotacion de500kms *
lo cual implica la presencia de un agujero negr@de 16°M

La luz integrada de los quasars puede ser usada para emé¢amraima densidad de masa
del remanente de un agujero negro. Este calculo implicaigadraccion 3 10 ° de todos
los bariones del universo han nalizado dentro de un agupegro. La formacion de agujeros
negros debe ser entonces una consecuencia no despreeahésidbilidad gravitacional en el
universo temprano, aungue el origen de estos agujerossiegro 1 °M en cosmologa
estandar es enigmatico. En realidad, la mayor'a de larhasinosa es observada en gas y
estrellas que se salvan de su condensacion en los centgadadkéas por sus momentos angu-
lares. Una galaxia como un todo es un sistema altamente aivista cuyo tamafio es0®
veces mas grande que el radio de Schwarzschild. Loeb & Ra8@1) a través de simula-
ciones hidrodinamicas de colapso de nubes de gas pratiigal concluyeron que los bariones
improbablemente alcancen un estado relativista solanpemtgumergirse en los centros de las



galaxias, a menos que una semilla’ de agujero negro eXisté&ban una “semilla’ masiva, el
gas fr'o soportado rotacionalmente es fuertemente ibkestase fragmenta debido a su auto-
gravedad , convitiéndose en estrellas antes de aprox@émaagscalas realitivistas. Sin embargo,
si una “semilla’ masiva es puesta arti cialmente en el siteesta podr'a dominar la gravedad
cerca del centro y estabilizar un suave disco de acrecicgadealrededor de €l. La m'nima
masa necesaria para este proposito ek0’M , consistente con la menor estima de masa de
agujeros negros encontrada emp’ricamente para galagiasicdeos activos. Sin embargo el
porqué una pequefia fraccion de masa naliza en “seriiidativistas, mientras el resto no
lo hace debido a su momento angular puede responderse emgid el origen del momento
angular de sistemas colapsantes en cosmolog’a.

Regiones inicialmente sobredensas en el universo queualsr@nte forman un objeto viri-
alizado adquieren momento angular a través de torqudegigeevistos por las irregularidades
en la distribucibn de masa circundante. Es posible entimeaginar que para diferentes en-
tornos podr'an resultar diferentes cantidades de rotagéra el objeto nal virializado. Si las
condiciones iniciales son especi cadas en términos deanmpo gaussiano aleatorio de pertur-
baciones iniciales se puede calcular la funcion de digtiin de momento angular para objetos
colapsados en el universo. Esta distribucion tiene objeto baja rotacion los cuales pasaron a
residir en entornos con baja deformacion o “shear' tidatoiapso cosmoldgico de sistemas de
baja rotacion es aproximadamente esférico debido a suafamicial esférica y el bajo “shear'.
En resumen, debido a la inusualmente baja amplitud del rsésdarno , el gas en estos sis-
temas probablemente no sea dividido por torques externes ae que este forme un disco
compacto. En una fraccion de mase “ de los objetos en la escala de masdde ‘M  los
bariones pueden establecerse, después del colapsd ynfase de enfriamiento, en un disco
compacto de un tamafio inicial d&’cm y velocidades de rotacion 50kkms *. Debido a
este pequefio tamafo inicial el tiempo de evolucion es coéo que el tiempo caracter’stico
gue toma una estrella o supernova en formarse. Estos disoogactos evolucionan hasta
‘semillas’ de agujeros negros.

Cada bulge galactico contiene 10* sub-unidades d&(PM . Entre estas sub-unidades
hay una clase de objetos raros que tienen picos de alta derpigd adquieren bajo momento
angular durante su colapso cosmologico. Estos picos satap tempranamente ( 20), mu-
cho antes que cualquier otro objeto en sus entornos coneeaZzarmarse. Debido a sus bajos
momentos angulares, estos picos forman discos compacatgsugalen evolucionar a agujeros
negros masivos en un tiempo corto (L(° aflos) como se mencion6 anteriormente. Solo una



sub-unidad de baja rotacion por galaxia brillante , con igo pde densida¢s 2:5 con10® 7
masas solares en gas es capaz de formar un agujero negr@sielgbicolapso cosmologico
inicial.

Los picos de alta densidad@ M ) estan probablemente rodeados por regiones de alta
densidad sobre escalas de masa d&0'°M . Entonces, los agujeros negros que se forman
fuera de los altos picos son muy probablemente circundamtsigiemas de masa galactica que
colapsa mas tarde y lo alimenta con gas adicional, regldtaste proceso de acrecion en un
guasar brillante.

1.6 Evolucon Cosmaddgica de los Quasars

Los quasars aparecen a altos redshufts, 4, y su evolucion parece ser muy suave eatre 3y
el redshift crticoz, 2. Debajo dez; los quasars brillantes parecen desaparecer rapidamente.
La idea mas aceptada con respecto al fenbmeno quasaraaeden masiva de gas dentro
de un agujero negro, pero no ha sido aclarado por qué losarguas apagan repentinamente
az < 2. Para responder a esto se podr'a pensar que las galaxi@st @elyajos redshift son
remanentes de quasars (Huchra & Bur 1992) aunque esto @hadkak solo una hipbtesis. Yi
(1996) presenta un modelo de evolucion cosmologica ashoi que la energa del quasar se
debe al ujo de acrecidbn dentro de un agujero negro masiwrgaliza una transicion desde
alta e ciencia radiativa ( 10%) a baja e ciencia radiativa, el denominado ujo de 'adviect
es cuanddV=Mgyy cae debajo del valor cr'tico 0:3 2 10 2, dondeM. es la tasa de
acrecion de masaleqg / M es la tasa de Eddington usual con una e ciencia nominal del
10%y ( 1) es el parametro de viscosidad adimensional. Yi identesta transicion con el
quiebre observado a = 2 en la evolucion de la luminosidad en rayos X de los quasars. E
rapido crecimiento de los agujeros negros a través deidcrgpueden naturalmente conducir
atal transicibn & 1 3. Antes de la transicion la luminosidad decrece suavemente
alta e ciencia) y después de la transicion evolucionaapnadamente comd. + z)X ?) donde
K (z) var'a gradualmente desde= z. hastaz Oalrededor d&K 3.

1.6.1 Tiempos de vida de los Quasars

Un parametro fundamental para el crecimiento del agujegranesta dado por el tiempo de
vida de los quasarsg, el cual proporciona el tiempo de escala para la fase masbsa de
la actividad. Las observaciones establecen tiempos deevidd rangato  10° 1P afos



(Martini 2004). Existe una diferencia entre los tiempos davntr'nsecos y observados de
los quasars. Los tiempos de vida observados para quasapsacacon la longitud de onda no
solo como resultado de un cambio en el tiempo de vida irgcosino principalmente como
resultado de la variacion en los niveles de atenuaciofesetites frecuencias.

Hopkins et al. (2005) estudi6 los tiempos de vida de los angabasandose en simula-
ciones numeéricas de interacciones entre galaxias ricagaery utilizando un modelo en el
cual la actividad de los quasars esta conectada al cretiona&ito-regulado de agujeros ne-
gros super-masivos en galaxias. Sus resultados indicafoguéempos de vida intr'nsecos
sistematicamente decrecen para longitudes de onda mgas lanientras que los tiempos de
vida observados se incrementan debido a que la atenuaziamret/e mas débil, estas diferen-
cias desaparecen para longitudes de onda correspondigmiéarrojo cercano. Es de esperar,
entonces, que los quasars tengan extensos tiempos de tvidagoos y que la mayor'a de este
tiempo el quasar esté oscurecido para las longitudes deaptetas.

El proceso, el cual alimenta el periodo de actividad del guaanalizando signi cantes
cantidades de gas dentro de la region central de una galaxiducira extensos tiempos de
vida intr'nsecos mayores que 10° afios. Sin embargo, para una signi cativa fraccion de este
tiempo, el mismo proceso que produce la actividad del qugessra grandes columnas de den-
sidad las cuales oscurecen fuertemente la luminosidaduidshq y lo antenuan bien por debajo
de los I'mites observables en la banda B y otras longitudesndia visuales. Eventualmente,
el feedbaclde la energ’a de acrecion puede remover el gas circundesgado una ventana en
la cual el quasar es opticamente observable aln despu@sedla tasa de acrecion caiga por
debajo de la necesaria para mantener la luminosidad dediqUResa la mayor a del réegimen del
guasar, deber’a ser posible observarlo en las frecuedeigsyos Xdurosdonde la atenuacion
es débil. Esta distincion produce naturalmente una paislade quasars oscurecidos como una
fase estandar en la evolucion del quasar. As’, las magedr quasars seleccionadas en las ban-
das opticas y rayos X presentan diferencias en su evaluelacionadas con la dependencia
del oscurecimiento de la luminosidad intr'nseca y propitxd de la galaxiauéesped

La atenuacion también es débil en el infrarrojo y grardian de la energ'a absorbida en
las bandas o6pticas y ultravioleta durante la fase de osicoiento puede ser re-procesada por
polvo apareciendo como una emision térmica en el IR. Egtcamismo podra ser responsable
de obtener un tiempo de vida observable mas extenso quengbdi de vida intr'nseco para
longitudes de onda largas.



1.6.2 Relaodbn entre formacion estelar y actividad nuclear de las galaxias

Hasta ahora los modelos mas estudiados para la formaatimgntacion de agujeros negros
estan basados en interacciones involucrando galaxiagederdes tamafos, distintos niveles de
distorsiones entre ellas, etc. Las interacciones no soigm@xplican parcialmente el fenébmeno
observado para la acrecion de materia en un agujero negoogge también son responsables
de una fase en la cual se produce una intensa formacioarestelas galaxias que intervienen.
No es obvio como un tiempo de vida de los quasarsyde 107 afios puede ser explicado en
el contexto de ujos de gas producidos por las interacciategalaxias. La duracion total de
la intensa fase de formacion de estrellas se produce cuanélgerte ujo de gas es excitado,
determinado por el tiempo en el que importantes fuerzase8dson ejercidas sobre el gas.
Simulaciones numéricas (Mihos & Hernquist 1996) mostrajoe esto ocurre en per'odos de

2 10 afos los cuales son mucho mas cortos que el tiempo de w@radoidn t'pica de
> 10° afos.

Recientemente, Springel et al. (2005) han desarrolladomegtadolog a para incorporar
crecimiento yfeedbackde agujeros negros en simulaciones hidrodinamicas deemsedg
galaxias que incluye modelos multifase para formacioelasy presurizacion del gas inter-
estelar por retroalimentacion de supernovas. Usand@apsbaimacion se estudio el impacto de
estos procesos en la formacion y evolucion de galaxiasrarato que el ujo de gas producido
por torques gravitacionales durante una interaccion @gederar dos fenébmenos diferentes: la
produccion de una intensa formacion estelar y una raglideentacion del crecimiento de un
agujero negro, pero para la mayor'a de la duracion dekhdetformacion estelar el agujero
negro estéoscurecido'limitando la visibilidad de quasar, principalmente en lasdas 6ptica
y ultravioleta.

Este crecimiento del agujero negro es determinado por ehsstno de gas y termina abrup-
tamente cuando una signi cante cantidad de gas es expedioidal al acople entre la energ’a
de feedbackde la acrecion del agujero negro y el gas circundante. Eeémente, como el
gas es calentado, por la energ’a de acrecion, y expulshdemanente no mantiene al nicleo
activo durante mucho tiempo porque el agujero negro no ptezte una alta tasa de acrecion
dejando como consecuencia un quasawerto' en una galaxia ordinaria. Este crecimiento
auto-regulado de los agujeros negros permite explicarfeele@ion observada entre la masa
del agujero negro y las propiedades de galaxias normalegléieo et al. 2005).

Algunas teor’as sugieren la existencia de agujeros negres centro de todas las galaxias
y, de esta forma, entre las fasesakurecimientoy 'muerto’ hay una ventana en el tiempo en



la cual una galaxia deber’a ser vista como un quasar luminos

1.6.3 Crecimiento auto-regulado de agujeros negros

Una gran fraccion de la masa de los agujeros negros obseraatialmente en galaxias podr'a
haber sido recolectada durante el pico de actividad de lasaga en el Universo temprano
cuando una gran cantidad de materia estaba disponiblegacadcion dentro del agujero ne-
gro central. Las interacciones entre galaxias son consgidaser responsables de gran parte
del ujo de gas hacia los nlcleos el cual es un pre-requisita el crecimiento de agujeros
negros centrales por acrecion. También, el modelogeréo de formacion de galaxias implica
que los mergers de galaxias forman galaxias el pticas gooentes esferoidales en galaxias,
destruyendo los discos estelares y disparando brotes m@dayn estelar nuclear.

Estos resultados sugieren que la relacion observada lantnasa de agujeros negros y la
dispersion de velocidades de estrellas en el bulge (felddizy ) podra surgir de las
interacciones entre galaxias, donde un fuerte ujo safiezg producido en respuesta a una
mayor fase de acrecion, capaz de poner n al futuro crecitoielel agujero negro. En este
contexto, se espera que el proceso de acrecion del ag@gro tenga un impacto fundamental
en la evolucion de las galaxihsésped

Di Matteo et al. (2005) realizd un analisis detallado detamiento auto-regulado en simu-
laciones numéricas de interacciones de galaxias inctiyenfriamiento radiativo, formacion
estelar, crecimiento del agujero negro, energ teddbaclkpor supernovas y acrecion de materia
en agujeros negros y también, dinamica gravitacionabds| estrellas y materia oscura. En
estas simulaciones se observa que en un tiempo postermmaiczo de la interaccion € 1:6
Gyr) cuando las galaxias se han fusionado, la mayor parigadets rapidamente convertido en
estrellas en un intenso brote de formacion estelar. Dehlidaimento en la densidad del gas,
los agujeros negros (que se unen formando un Unico objrp@Erienentan una fase rapida de
acrecion cercana a la tasa de Eddington que resulta en wrtenge crecimiento de su masa.
La energ’a ddeedbackproducida por esta acrecion calienta el gas circunnuglgzarte de
este gas es expelido por un potente viento debido a esta@n&grante esta fuerte fase de
acrecion, y para este intervalo de tiempo, el objeto sarguasar brillante con un tiempo de
vida espec’ co. Al nal de este proceso el gas es expelidmptetamente poniendo n a la
formacion de estrellas y a la acrecion del agujero negmme&consecuencia la actividad del
guasar se frena y la formacion estelar es inhibida, tal ueneanente de este proceso resulta
en una galaxia el pticenuertacuyo contenido estelar se enrojece rapidamente.



En el modelo jerarquico de formacion de galaxias, un naisco puede crecer alrededor de
este esferoide, convirtiendose en la componbaotgede una galaxia espiral. En interacciones
muy ricas en gas, una componente disco puede sobrevivitainente, entonces es de esperar
gue los agujeros negros énlgesde galaxias espirales sean formados de manera similar que
aguellos de galaxias elpticas, por lo tanto estos redogt@odr'an ser directamente aplicables
a casos que involucreminor mergers

Estos resultados, para la evolucion en el crecimiento-eaegolado de agujeros negros, son
independientes de la masa. Sin embargo, la formacioraestelctividad del agujero negro se
apagan mas abruptamente en sistemas mas masivos dehiddaaagrecion es mayor por un
potencial gravitacional mas profundo por lo que la camntida energ’a suministrada durante
la acrecion puede expeler el gas circundante con mayarsitted. El tiempo de vida para la
fase activa se incrementa para agujero negros de masasasgingolicando que los quasars de
baja luminosidad son mucho mas numerosos que los brifaotesistente con los resultados
encontrados en catalogos recientes. Esta dependenedsemasa y el crecimiento del agujero
negro podra explicar la relaciavi g mencionada anteriormente.

1.6.4 El medio circundante de quasars

Los quasars estan entre los objetos mas luminosos dektd$oiwy pueden ser detectados a
grandes distancias cosmologicas. Los quasars masiesldnan sido descubiertos a redshifts
mas lejanos que = 6 y se estima que contienen un agujero negro central con mabkasdén
de un billon de veces la masa del solzA 6 la densidad espacial comovil de quasars es esti-
madaer( 22 0:73) 10 °h®Mpcy el hecho de saber qué objetos deber’an estar asociados
a estosprimeros quasars'es aun materia de debate. En el Universo local parecieraapee
galaxia brillante albergara un agujero negro super-masesste una excelente correlacion en-
tre la masa del agujero negro central y la masa estelar ordiépale velocidades del bulge de
la galaxishuésped Tremaine et al. 2002) por lo que ser"a natural asumir quaialguier época
los quasars mas luminosos estan siempre ubicados emmesde las galaxias mas grandes.
Con el objetivo de analizar el destino de los primeros qsaSaringel et al. (2005) im-
plementd un modelo semi-anal’tico a las SimulacioneseMiilium para seguir los procesos de
gas, estrellas y agujeros negros supermasivos dentro desinga de procesos de interaccion
(merger history trees) de halos de materia oscura y sus®uliciras. Asumiendo que las
galaxias mas grandes (identi cadas de acuerdo a la masa dele de materia oscura, masa
estelar o tasa de formacion estelar instantaneahsespedde quasars se identi caron los 10



objetos mas grandesae 6:2. Estos tienen masas estelare$@e 10°°h 'M  y masa virial

de materia oscurad®9 10*?h M y para lograr la luminosidad observada deben convertir
la masa acretada en energ’a radiativa con una e ciencimntye  0:1c?, esperada para la
acrecion en un agujero negro sin spin.

Los resultados de esta simulacion mostraron que los desrgas de los primeros can-
didatos a quasars evolucionaron hasta terminar, en lal@zdaen el centro de cimulos ricos.
Sin embargo, los tiempos de vida intr'nsecos de los quasaesen ser mucho menores que la
escala de tiempo necesaria para la formacion de un cunwal@or lo que su actividad puede
haberse agotado tempranamente di cultando la posibildkadbservarlo en los centros de los
cumulos de galaxias. El estudio del entorno de galaxiamnéeteos activos es fuente de am-
plios debates con el proposito de determinar el tipo dexgedajue pueblan sus vecindades y
entender mas profundamente los procesos que generaroeiéan observado.

El modelo de materia oscura fr'a es actualmente el escetednico mas aceptado para para
la formacion de estructuras en el Universo. Junto con légee in acion cosmica, este modelo
hace claras predicciones de las condiciones inicialesladoamacion de estructuras y predice
gue estructuras creceran jerarquicamente a travésestainlidades gravitacionales. Las ca-
racter’sticas inducidas por los bariones en las condésiagmiciales del Universo son re ejadas
en la forma distorsionada de la distribucion de galaxiagja bedshifts. Recientemente, los
grandes catalogos tales como 2 degree Field Galaxy Re8shifey (2dFGRS) y Sloan Digital
Sky Survey (SDSS) permiten caracterizar con mayor exatctaudistribucion espacial y las
propiedades de las galaxias a bajo redshift.

En esta Tesis se pretende realizar un exhaustivo estudas gedpiedades de galaxias en las
vecindades de quasars utilizando los catalogos 2dFGRSS5S1ara lograr una adecuada ca-
racterizacion de las poblaciones que rodean a esto objetos’ y que pueden estar vinculadas
con los procesos de formacion y alimentacion de agujezgsas. En el Cap’tulo 2 se presenta
un analisis comparativo detallado de diferentes progiedae las galaxias en el entorno local
de quasars (AGNs tipol). En el Cap'tulo 3 se estudia lailistibn en gran escala de galaxias
alrededor de estos quasars determinando las regiones aelepbidades t'picas en las que se
ubican estos objetos activos en el Universo local. En eltGlap! se investigan los efectos en las
galaxias en los entornos para muestras de AGNs con I'neammidén angostas. En el Cap'tulo
5 se exploran los sistemas de quasars como trazadores det@sts en gran escalaza< 0:2
y en el Cap’tulo 6 se describe brevemente la obtenciomcaon y analisis preliminares de
imagenes infrarrojas de galaxias en campos de tripletes mgo0:9 < z < 1:6 Finalmente,



se detallan las conclusiones de los resultados obtenidestaesis en el Cap’tulo 7.



CAPITULO 2

PROPIEDADES DEL MEDIO LOCAL DE
QUASARS

Diversas propiedades de las galaxias dependen de los esittwnde ellas se formaron y evolu-
cionaron ya que una variedad de procesos tales como fasmesiélar, fuerzas tidales, mergers,
etc. pueden determinar la naturaleza de las galaxias yiretieencias externas. Por ejemplo,
el proceso de "feedback” de galaxias de nilcleos activosgatucir cambios signi cativos
en la evolucion de sus galaxias compafieras (Croton et(dl6)2 Importantes indicios sobre
la formacién y evolucion de diferentes objetos puedermditse mediante la caracterizacion
estad’stica de sus entornos.

Diversos trabajos realizados con el objetivo de cara@eiias medios circundantes de
guasars indican que a alto redshifts, los quasars puedarsados como indicadores de re-
giones de alta densidad (Djorgovski 1999; Hall & Green 19@&kugita et al. 2004). Sin
embargo a redshift mas bajp,<= 0:3, diferentes estudios indicar'an que los quasars residen
en entornos similares a los de galaxias normales (SmithieBoyWaddox 1995; Sorrentino,
Radovich & Rifatto 2006) o también, podr'an estar ubicada grupos (Fisher et al. 1996,
Coldwell, Mart'nez & Lambas 2002) o cimulos de galaxiasiMre & Dunlop 2001).

Toomre & Toomre (1972) fueron los primeros en sugerir la pdisiad de que las galaxias
circundantes pueden ser las responsables de "alimentadteficiar’ la energ’a de los quasars.
Las galaxias interactuantes y los merger podr'an ser ptee medios de transporte del gas
a las regiones internas de la galakigéspedtal que esta actividad puede estar relacionada
con la formacion y evolucion de galaxias. Ademas el gergo de in uencia de los quasars
puede afectar a la formacion de estructuras a mayoresasscaegin Rees (1988) y Babul &
White (1991) los quasars pueden ionizar el medio circuredamiscalas de varios megaparsecs.
Otra teor'a (Voit 1996, Silk & Rees 1998) indica que unadian de energ'a proveniente del
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guasar ser’a transferida a través de un ujo energéticoalio gaseoso. Teniendo en cuenta
las diferentes teor’as es factible analizar las propiegae las galaxias circundantes de objetos
activos con el propo6sito de entender la relacion entresashjetos y sus entornos.

Los actuales relevamientos espectroscopicos, tales &woam Digital Sky Survey (SDSS)
y 2dF Galaxy Redshift Survey (2dFGRS) permiten investigaamplio rango de propiedades
de galaxias usando muestras limitadas en volumen. En egtril©aealizaremos una detallada
caracterizacion de las propiedades de galaxias, ob®edel@dFGRS y SDSS, en los entornos
de diferentes objetos activos comparando adecuadamentedoltados con los correspondi-
entes a medios de moderada y alta densidad.

2.1 Aralisis de las muestras del 2dFGRS

El catalogo Two Degree Field Galaxy Redshift Survey (2dBSE&8ispone de aproximadamente
250000 espectros obtenidos con el espectrografo de 2 gidoampo en el telescopio anglo-
australiano en Siding Spring, Australia, el cual puede to#® espectros simultaneamente.
Las galaxias cubren un area de aproximadamente 2000 graddsados ubicadas en 2 franjas
de declinacion contiguas, la franja Sur @7 :5 22 :5; 21"4Q" 3"30M)

y la franja Norte ( 7 :5 2 :5, 950" 14"50") y 100 campos distribu’dos
uniformemente sobre 7000 grados cuadrados en la regiorfCRililess et al. 2001). Estas
galaxias fueron seleccionadas del catalogo fotomé#iel con magnitud I'mite corregida por
extincionh = 19:45. También se tomaron espectros de25000quasars. Algunas pequefias
de ciencias que presenta este catalogo son la incompdetiebido a la falta de uniformidad
espacial en las mediciones de los espectros, y las varecEmmagnitud I'mite aparente para
diferentes posiciones en el cielo debido a las calibrasidomeétricas. Estos efectos pueden
tenerse en cuenta y cuanti carse con mascaras de conplefite se encuentran disponibles
para este catalogo.

Las propiedades espectrales de estas galaxias son caetasrusando el método de Analisis
de Componente Principal (PCA) (Madgwick et al. 2002)el usal toda la informacion espec-
tral dentro del rango de longitud de onda 3700 a 6&850los diagnoésticos 6pticos entre Oll y
H . Los espectros de las galaxias de 2dF son clasi cados poatamgtro simple,, el cual
es una combinacion lineal de la primera y segunda compemeimicipal que aisla la intensidad
relativa de las I'neas de emision y absorcion del espetdrcada galaxia. F'sicament@s un
buen indicador de la tasa de formacion estelar por unidadrdaosidad y esta relacionado
con el tipo morfologico de la galaxia. La tasa de formaaistelar es re ejada en el espectro



de la galaxia y puede ser cuanti cada con el ‘'ndice de tigmeesal (Norberg et al. 2002).
Las galaxias tempranas con baja tasa de formacion estientvalores t'picos de< 1.4

y las galaxias tard"as débiles tiener 1:4. Madgwick et al. (2002) mostrd que existe una
correspondencia razonable entrg el tipo morfoldgico, usando espectros con buena retacid
sefal-ruido de una muestra de Kennicutt (1992), donde 1:4 aproximadamente delimita
la transicion entre tipos morfologicos tempranos y @sdcomo se observa en la Fig. 2.1.
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Fig. 2.1: Distribucion observada de tipos espectraldsas I'neas de punto dividen las regiones
correspondientes a los distintos tipos morfolégicos. &g inferior muestra la correlacion
entre y el tipo morfolégico para una muestra de galaxias tomadhtas de Kennicutt
(1992) (Madgwick et al. 2002)

2.1.1 Muestras seleccionadas

Para realizar un analisis comparativo seleccionamosatifes muestras de objetos tomadas de
diferentes catalogos con distribucion de redshifts pradamente similar, para obtener resul-
tados comparables. La muestra de quasars y galaxias deos(agtivos, AGs, fue obtenida del
catalogo de Véeron-Cetty & Véron (200T)Quasars and Active Galactic Nuclei, 10th editipn

el cual incluye también a quasars del 10K 2dF Quasar redStifey (Croom et al. 2001).
Ademas se utilizb una muestra aleatoria de galaxias ygrames de completitud, también se



analizb una muestra de grupos de galaxias del 2dFGRS (Bie&hZandivarez 2002). Te-
niendo en cuenta que la mayor'a de las galakigspedde quasars y AGNs son galaxias
el’pticas muy luminosas (McLure & Dunlop 2001, Dunlop et2003) se selecciond una mues-
tra de galaxias brillantes de tipo temprane( 1:4y My, < 21) del 2dFGRS para comparar
el medio de los quasars con el de galaxias de similares edsdittas que susuéspedesEl
rango de redshift de estas muestras esta restringitdtb<«z < 0:2 debido al fuerte gradiente
de galaxias @ = 0:2y la falta de quasars proximosza 0:1. Las principales caracter'sticas
de las muestras seleccionadas estan resumidas en la Thbla 2

Tab. 2.1: Caracter'sticas de la muestras.

Muestra Numero de objetos centro Referencia PrincipalesdB=’sticas
Quasars 18 Véron-Cetty & Véron (2001) Mg 23

AGs 50 Véron-Cetty & Véron (2001) Mg > 23
Grupos 328 Merchan & Zandivarez (2002M,; =8:5 10%h M
G. Tipo Temprano 512 Colles et al. (2001) < L4 Mp < 21
Galaxias 1530 Colles et al. (2001) byim =19:45

Para cada objeto de estas muestras se buscaron galaxaotesy, tomadas del 2dFGRS,
dentro de una distancia proyectagley restringidas a una diferencia de velocidad radi® <
500kms * con respecto a las muestras de centros. Este I'mite\éres debido a que, por
la presencia de velocidades peculiares, los efectos deepaguescalas son dispersados sobre
algunos megaparsecs en la direccion radial y el valor pdionestimado en la dispersion de
velocidades es 300kms 1.

2.1.2 Andlisis de tipos espectrales

Como fue mencionado anteriormente=  1:4 es el valor aproximado de la transicion entre
tipos morfologicos tempranos y tard os. Por otro ladeMalores de > 3:5son indicadores de
galaxias particularmente activas, tales costarbursts' con episodios recientes de formacion
estelar o galaxias de nlcleos activos, AGNSs.

Teniendo en cuenta los valores de estos parametros, stodaléraccion F1, de'starburst'
y AGNs ( > 3:5)y la fraccion,F,, de galaxias de tipo espectral tempraro  1:4, relativos
al numero total de objetos en cada bin de distancia progagqtara todas las muestras selec-
cionadas. Para el calculo de la distancia proyectada asosnina cosmolog a plang (= 0:5)
y una constante de Hubbi, = 100kms * h * Mpc

Enla Figura 2.2 puede observarse que los entornos de qassesntan una mayor fraccion
de galaxias con una fuerte actividad de formacion estelstahdistancias proyectadasrge
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Fig. 2.2: Fraccibn de galaxias con I'neas de emision (3:5), Fi, y fraccion de galaxias
tempranas (< 1:4), F,, relativo al numero total de objetos en cada bin de distgrcigec-
tada. Las vecindades de quasars, galaxias activas (AGsyppg2dF son representadas por
cuadrados vac'os, c’rculos y triangulos llenos respactente. La I'nea solida representa los
entornos de la muestra de galaxias normales y la I'neadaotarresponde a la muestra de
galaxias brillantes tempranas{ 1.4y My, < 21) (Coldwell & Lambas 2003).

3h ! Mpc. Por otro lado, los entornos de galaxias activas, AGs, maresina alta fraccion
de galaxias con I'neas de emision dentragle 1h * Mpc. En los medios circundantes de
galaxias 2dF t'picas se observa una fraccion constanegygiia de galaxias cor» 35, la
cual es similar a la de los entornos de galaxias tempranaspogrde galaxias. Es importante
destacar que la fraccion &garburst'y AGNSs en los grupos no es signi cativamente menor que
la correspondiente a los entornos de galaxias t'picagando que los entornos de sobreden-
sidad moderada no inhiben completamente la presenciaaetgsts de galaxias. La fraccion
de tipos espectrales<  1:4 es mayor en las vecindades de galaxias tempranas lumithosas,
cual es consistente con la segregacion morfologica @e$980), mientras que esta fraccion
es similar para las muestras restantes. Las barras de ar@s gyuras de este Cap’tulo fueron
calculadas con la técnidmotstrap resamplingBarrow et al. 1984).



Como fue mencionado anteriormente, las galaxias con tigosotrales > 3:5 presentan
una intensa actividad que puede ser debida a episodiostesigde formacion estelar o a galax-
ias de nlcleos activos no encontrandose discriminadas de otras. Existe una gran cantidad
de estudios sobre esta conexion entre AGNstarburst' (Coziol et al. 2000, Kewley et al.
2000). Los'starburst' pueden inducir la formacién de un agujero negro masivo YAGSIs
pueden disparar la formacion estelar en la galéxisped Observacionalmente, las galaxias
'starburst’ pueden separarse de las AGNs mediante diagramas de diagrigRT del cociente
de intensidades de sus I'neas de emision, como fue edpliea el Cap’tulo anterior, pero las
regiones del espectro que indican la formacion estelalgruestar contaminadas si el espectro
nuclear no fue extra’do apropiadamente. Ademas se debeda cuenta algunas AGNs de baja
luminosidad pueden estar ocultas por una region de fodnagstelar circunnuclear (Donzelli
& Pastoriza 2000).

H1rl o

Fig. 2.3: Relacion entre el ancho equivalente EW{ y el parametro espectralpara galaxias
con I'neas de emision (Madgwick et al. 2002).

Existen otros parametros vinculados con la formacion steebas y que muestran una

relacion aproximadamente lineal, aunque con cierta digje entre el ‘ndice de tipo espectral

y el ancho equivalente d¢ , EW(H ), como indica Madgwick et al. (2002) en la Fig 2.3,
la tasa de formacion estelar por unidad de luminosidad [BFRr 1))y la tasa de nacimiento



Tab. 2.2:< SFR > y < b > para las diferentes muestras dentr®de * Mpc.

Muestras <SFR> (M =yr) <b>

Quasars 1:10 0:36 Q92 014
AGs 0:64 0:10 Q90 0:09
Grupos 0:34 001 080 0:01
G. Tipo temprano 0:44 0:.02 Q74 0.01
Galaxias 0:31 002 083 0:.01

de estrellas dada por el paramébados por Kennicutt (1998) y Carter et al. (2001). Teniendo
en cuenta estos trabajos adoptamos las siguientes redadinpales:

SFR(M =yr) 28 10 *Lg=Lg EW(H ); (2.1)
EW(H )=5:64 +10:9; (2.2)
b=0:25 +1:06 (2.3)

En un intento por diferenciar la contribucion de galaxias mtensa formacion estelar en la
alta fraccion de tipos espectrales 3:5de los entornos de quasars, se calculb el parametro de
nacimientob para todas las muestras. Los resultados de la Fig. 2.4 camiatendencia de
los entornos de quasars y AGs a estar poblados por galaxiamaypor formacion estelar que
la encontrada para los medios circundantes de grupos deagalagalaxias t'picas. La Tabla
2.2 muestra los valores promedios de estos parametrosgsattsstintas muestras.

Estos resultados fueron también testeados para una degjalaxias de baja luminosidad
M > 195y > 3:5las cuales tienen altos valores@®V/ (H ) y estan libres de contami-
nacion por AGNs (Carter et al. 2001). Estas muestras nggtlas mostraron valores similares
a los encontrados para la muestra total, lo que nos permitgwioque los entornos de quasars
estan poblados por galaxias con intensa actividad de foémastelar.

2.1.3 Distribucion de luminosidades y tipos espectrales

En la seccion anterior se mostrd que existe un exceso @igalcon I'neas de emision en
los entornos de quasars, comparado con los valores urlegrspe se extiende hasta

3h ! Mpc. Agu” exploramos las distribuciones de luminosidad y siespectrales dentro de
este radio para las muestras de galaxias, AGs y quasars. guatodhabsoluta de las galaxias
trazadoras en 2dF fue calculada aplicando diferentescmomes K de acuerdo al tipo espectral
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Fig. 2.4: Tasa de formacion estelar promedio en funciom,de_as vecindades de quasars,
galaxias activas (AGs), y grupos 2dF son representadas yamrados vacos, c’rculos y
triangulos llenos respectivamente. La I'nea solidaesgnta los entornos de la muestra de
galaxias normales y la I'nea cortada corresponde a la maudstgalaxias brillantes tempranas.
El recuadro pequeiio muestra el valordb > para las galaxias en las vecindades de todas las
muestras (Coldwell & Lambas 2003).

de la galaxia segun indica Madgwick et al. (2002).

En la Fig. 2.5 se muestran ambas distribuciones. Es podiskerear un exceso de galaxias
débiles en los entornos de AGs comparado con los entorrgalaeas t'picas cuya distribucion
puede ser bien ajustada por una funcién gaussiana, msequiealos entornos de quasars mues-
tran una tendencia a estar poblados por galaxias de mayendsidad (con un exceso de

12%. Por otro lado, la distribucion de “ndices espectralegstra un exceso de galaxias
con > 3:5con rmando los resultados obtenidos anteriormente.

2.2 Aralisis de las muestras del SDSS

Los resultados encontrados en las secciones previas saameetevancia y necesitan ser re-
forzados con estudios utilizando mayor cantidad de datasl€lse puedan, ademas, analizar
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Fig. 2.5: Distribuciones de luminosidall,, y tipos espectrales,, de galaxias dentro dg
3 h ! Mpc de los targets. La I'neas solida na, cortada y solidaegaicorresponden a los
entornos de la muestra de galaxias, quasars y AGs respaetiva (Coldwell & Lambas 2003).

otras propiedades de las galaxias.

Sloan Digital Sky Survey (SDSS), es un catalogo fotornétyi espectroscopico realizado
en 5 bandas oOpitcas u (3543, g (4770A), r (6231A), i (7625A), z (9134A) el cual cubrira
un cuarto de cielo. La fotometr'a de los objetos se realmd el telescopio de 2.5 metros de
Monte Palomar, mientras que la espectroscop’a se realiaa telescopio de 0.5 metros lo cual
es posible dada la magnitud I'mite de la muestra espeéipas. Este catalogo dispone de una
gran cantidad de datos divididos en distintas muestrasulzersion nal la muestra principal
de galaxias, completa en magnitud (Petrosian) higgtac 17:77, tendra 90000Qalaxias, en
el rango0 < z < 0:25con redshift medioa 0:1. Ademas tendra una muestra deL00000
galaxias rojas luminosas (LRG) mas brillantes que r=18l8cgionadas por color y redshift
fotomeétrico para obtener una muestra de galaxias de tippremno corD:25< z < 0:45; una
muestra de 100000candidatos a quasars seleccionados por color o como fudR&TFo
ROSAT; una muestra estelar @180000Cestrellas de varios tipos, asteroides ,etc.

Una gran ventaja de este Survey es su gran area de cobartupgegnite, entre otras cosas,
correlacionar informacion con otros catalgos, realasaen distintas longitudes de onda, que se
encuentran en la misma region del cielo. La Fig. 2.6 muedtéaea de cobertura de varios
survey gue se encuentran en la misma region que SDSS tates 20FGRS, Las Campanas
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Fig. 2.6: Area de cobertura de SDSS y otros catalogos (€280€0).

Redshift Survey, REFLEX, etc.

La muestra de quasars SDSS utilizada para este trabajoeestdadpor aquellos objetos
que tienen al menos una I'nea de emision con un ancho a dstédea mayor qu&00kms !
y luminosidades mas brillantes g = 23 (Schneider et al. 2003).

Los grupos de galaxias fueron identi cados por Merchan &disarez (2005) usando una
version mejorada del algoritmo friends-of-friends desédasdo por Huchra & Geller (1982).
Estos grupos tienen dispersiones de velocidades med2&0tens *

Para descartar de nitivamente la hipbtesis de que los ayga®siden en regiones corre-
spondientes a las de centros de grupos de galaxias utilizgram este analisis, tres muestras
diferentes, tomadas del SDSS, con el objetivo de realizarapmopiada comparacion de los
entornos de quasars con los de galaxias t'picas y gruposlaeias.

El andlisis de las propiedades de galaxias en los difesemttornos se realizb en 2 rangos
de redshifts para explorar la dependencia de los resultamola luminosidad. Las muestras de
galaxias fueron seleccionadas al azar y con la misma distfib de redshifts que los quasars
para obtener resultados comparables. La muestra de gregedakias fue restringida a grupos
de mas de 8 miembros para obtener entornos de mayor dengidaa de galaxias y, también,
fueron restringidos para tener similares distribucioreeg due los quasars. Las muestras selec-
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Fig. 2.7: Distribuciones relativas de redshifts para laesttas SDSS seleccionadas en los
rangos0:02<z < 0:1(Z1),0:1<z < 0:2(Z2)(Coldwell & Lambas 2006).

cionadas son:

0:02<z< 0:1=) Z1: 418 Quasars SDSS, 1147 Galaxias SDSS y 779 Grupos de galaxias
SDSS.

Ol<z< 0:2,=) Z2: 1652 Quasars SDSS, 1153 Galaxias SDSS, 102 Grupos de galaxia

Las distribuciones de redshifts para estos centros se m@ska Fig. 2.7. Se tomaron como
trazadoras a todas las galaxias de SDSS dentro de distannyastadas, < 3h * Mpcy con
diferencia de velocidad radialV < 500kms ! relativa a los targets.

2.2.1 Propiedades Fotoratricas

SDSS provee diferentes mediciones para las magnitudes déjetos, por ej. magnitud asinh,
petrosian, point spread function, etc. Las magnitudesoBiein tienen la ventaja de ser inde-
pendientes del modelo y abarcan una gran fraccion del ofaltaproximadamente constante
con el redshifts. La magnitud utilizada para este trabajmesorma modi cada del sistema de
Petrosian (1976) el cual mide el ujo de las galaxias dentada apertura circular cuyo radio



esta de nida por la forma del per | de luz azimutal promedion el n de medir una fraccion
constante de luz total, independiente de la posicion ydga de los objetos.

Colores SDSS

Los colores de las galaxias pueden ser utilizados como &dtiras de la poblacion y evolucion
de galaxias. Por ejemplo, en los cimulos de galaxias laifracle galaxias rojas indica que
pertenecen a una poblacion vieja con baja tasa de formastelar, SFR. Por otro lado, las
galaxias en grupos pobres o0 en el campo son mas azules y gon 8fR.

0.5
I
|

0.45
T
|

Flu-r <29
0.4
T
-
£l

0.35
T
|

0.02 < z< 0.1

0.4 0.3

35

Flu-r<eg
0.3 0.

0.25

0.2

r, (Mpc h-1)

Fig. 2.8: Izquierda: Fraccion de galaxias azulesy < 2:3, relativo al nGmero total en cada bin
de distancia proyectadg de los targets: entornos de quasars (c’rculos vac ols)xiga t'picas
(I'neas solidas), y grupos de galaxias (triangulos ¥gnderecha: Distribuciones de colores
u r de las galaxias vecinas, dentrorge< 0:5h * Mpc, para quasars (I'nea cortada), grupos
de galaxias (I'nea punteada) y galaxias t'picas (I'radida) en los rangoZ 1y Z2 (Coldwell

& Lambas 2006).

Con el proposito de detectar algln efecto distintivo dpdalacion de galaxias en los en-
tornos de quasars, se analizo la distribucion relativealieresu  r de las galaxias vecinas en
los diferentes medios. Para ello se calcularon los colores utilizando magnitudes absolutas
corregidas por extincion y con correccion K segin Blargbal. (2003.)



La distribucion de colores, panel derecho Fig. 2.8, maastrexceso de galaxias azules en
los entornos de los quasars con respecto a las otras mudBtnasdeterminar la signi cancia
de este exceso, se calculb la fraccion relativa de galamies azules que un valor umbral dado
poru r< 2.3, el cual corresponde aproximadamente al valor medio de para las galaxias
del catalogo espectroscopica & 0:2.

En el panel izquierdo de la Fig. 2.8, puede observarse quadaidbn de vecinos azules
de galaxias t'picas tiende a decrecer a menores sepagacifiste efecto puede ser interpre-
tado como la relacion usual densidad-morfolog’a (Dexs$080), y como es esperado, este
decrecimiento es aun mayor en las proximidades de los gagpgalaxias.

Sin embargo, contrario a este comportamiento, la fracd@®galaxias azules se incrementa
a pequefias separaciones de la muestra de quasars. Esemess quizas indicativo de los
procesos de feedback operados por quasars los cuales petdsar la formacion estelar en
etapas tempranas permitiendo una actividad mas reciemterpente del gas remanente o, por
otro lado, podr'a implicar la preferencia de lo objetosvast a estar ubicados en medios inter-
galacticos ricos en gas para favorecer el proceso de aatién del agujero negro.

Morfolog a

Dentro de la gran cantidad de datos de SDSS, se dispone dadios proyectados que con-
tienen el 50%1(50) Y 90% (90) de los ujos Petrosian para cada banda. El cociente de estos
ujos generan el ‘ndice de concentracid®, el cual esta directamente relacionado con la mor-
folog'a de las galaxias. Las galaxias con per| de de-Valeors tienen valores d&8  3:3

y las galaxias tipo disco ‘ndices de concentradbn 2:4. Utilizamos este parametro como
clasi cador morfolégico para analizar los medios circantes de quasars.

EnlaFig. 2.9 se muestra la distribucion de ‘ndices deentracion y la fraccion de galaxias
de tipo tard’o de nidas co€ < 2:5como funcion de la distancia proyectadg,a los centros.
Se observa un exceso de aproximadamente el 20% de gal@dadidco en las vecindades de
guasars. Este valor es consistente con el exceso encoptiealta fraccion de galaxias azules
alrededor de quasars.
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Fig. 2.9: Izquierda: Fraccion relativa de galaxias tipecdi, C < 2:5, en los entornos de
quasars (crculos vac'os), galaxias t'picas (I'neaglas), y grupos de galaxias (triangulos
llenos). Derecha: Distribuciones de ‘ndices de concei@tneC de las galaxias vecinas, den-
tro der, < 0:5h ! Mpc, para quasars (I'nea cortada), grupos de galaxias (foeteada) y
galaxias t'picas (I'nea sélida) en los rangaky Z 2 (Coldwell & Lambas 2006).

2.2.2 Propiedades espectrales
Clasi cacion por tipo espectral

La regulacion de la formacion estelar en las galaxias p@stiar fuertemente in uenciada por
las compafieras mas probximas. Ademas de los efectosatibmircundante, las galaxias en
pares tienen un incremento en la formacion estelar corects@ una muestra de control con
similares caracter’sticas, el cual es mas fuerte en pigegalaxias de campo que en pares
ubicados en grupos. Lambas et al. (2003) y Alonso et al. (2Q086) encontraron una
clara evidencia de que la formacion estelar se incremantaxel0% en las interacciones para
pequefias distancias proyectadas 25h * kpcy velocidades relativas,V < 350kms L

Por otro lado, la alimentacion de los agujeros negros rnasw los centros de las galaxias
puede requerir condiciones particulares las cuales puestan también, fuertemente in uen-
ciadas por el medio. Aunque a altos redshifts los quasaas éstcuentemente asociados a



n(2dFGRS)

Fig. 2.10: Relacion entre tipos espectrales para galaxasines de Sloas,y 2dFGRS, .

cumulos de galaxias en formacion, a bajo redshifts, lésrans de altas y moderadas sobre-
densidades pueden ser hostiles a la presencia de agujgros sepermasivos (Coldwell et al.
2002, Coldwell & Lambas 2003).

En la seccibn anterior se explord la naturaleza de lax@al@n la vecindad de diferentes
muestras usando el ‘ndice espectrale 2dFGRS. las galaxias de SDSS también estan clasi -
cadas con un parametro de tipo espectiabbtenido de manera similar con el método de PCA
(Connolly & Szalay 1999). El valor devar'a entre -0.35 a 0.5 para galaxias que van desde el
tipo espectral temprano al tard’o. Teniendo en cuentaesiores y la relacion entsey  de la
Fig. 2.10 para galaxias comunes de SDSS y 2dFGRS, considegum las galaxias cax 0
tienen caracter’sticas espectrales similares a su @anteade 2dF con<  1:4. También las
galaxias cors > 0:2 corresponden a galaxias 2dF con 3:5.

Se calcul6 la fracciork,, de galaxias con fuerte actividad de formacion estalar 0:2) y
la fraccion ,F,, de las galaxias de tipo espectral temprasea (0). Los resultados para los dos
rangos de redshifts son mostrados en la Fig. 2.11. El efédergado es similar al de galaxias
2dF (Fig. 2.2) donde las galaxias alrededor de quasarsat signi cativamente de aquellas en
los entornos de galaxias t'picas y grupos de galaxias coando la existencia de una inusual
poblacién de galaxias de tipo tard’o en las vecindadesidsars.
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Fig. 2.11: Fraccion de galaxias con I'neas de emisgm (0:2), F1, y fraccion de galaxias
tempranasg < 0), F,, relativo al nUmero total en cada bin dede los targets en los entornos
de quasars (c’rculos vac’os), galaxias t'picas (I's@@da) y grupos de galaxias (triangulos
llenos) en los rango&1y Z2 (Coldwell & Lambas 2006).

Formacion estelar vs. AGNs

Diferentes propiedades para submuestras de galaxias dé B&¥Ssido derivadas, por ejemplo
masas estelares, indicadores de brotes recientes de formestelar, SFR espec” ca (Brinch-
mann et al. 2004), ujos de I'neas de emision (Tremontilet2904), metalicidades, clasi -
cacion de AGNs (Kauffmann et al. 2003) basados en diagra@akagnostico estandar uti-
lizando cocientes de I'neas de emision, etc.

La relacion entre I'neas espectral[€H 1l | 5007, H , [Nl ] 583 Y luminosidad deH
puede ser utilizado para analizar posibles dependendiasiohero relativo de AGNs y galaxias
con formacion estelar en las vecindades de quasars codgsacan las de grupos y galaxias
t'picas. Se construy6 el diagrama de cociente de |I'ned&attiwin, Phillips & Terlevich (BPT,
1981) y se utilizo el criterio de Kauffmann et al. (2003)gdiferenciar AGNs de otras galaxias
con I'neas de emisibn dominados por formacion estelaas bletalles de esta relacion entre
I'neas de emision y la utilizacion en diagramas de diagjnb sera presentado en el Cap’tulo 4.



Segun el criterio de Kauffmann una galaxia es AGN si:

log([OIIl J=H ) > 0:61=(log([Nl1=H ]) 0:05)+1:3 (2.4)

La Fig. 2.12 muestra el diagrama BPT en el rango de redgHiftlonde puede aprecia-
rse una distribucion similar de galaxias en los tres em®rrPara cuanti car estos resultados
calculamos el porcentaje de AGNs vecinas dentra d& 1 h * Mpc para las tres mues-
tras obteniendo que el 37.9%, 35.2% y 34.5% de galaxias eeciadad de grupos, galaxias
y quasars, respectivamente, son AGNs indicando que lacdad\VAGN no esta fuertemente
afectada por quasars.

T
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Fig. 2.12: Distribucion de galaxias vecinag (< 1 h ! Mpc) en el diagrama BPT para las
tres muestras en el rangal. La I'nea sb6lida muestra la division entre galaxias ammfacion
estelar y AGNs (Coldwell & Lambas 2006).

Teniendo en cuenta los resultados de secciones anterisegsdjcan que los entornos de
quasars estan poblados de galaxias azules, tipo disco wltfiormacion estelar se quiso
analizar que porcentaje de una submuestra de galaxias tamoasacter’sticas de morfolog'a
y color pueden ser clasi cadas como AGNs. Para ello se comlaufraccion de AGNs cuyas
galaxiashuéspedtienen colores mas azules qge r < 0:7y C < 2:5 encontrando el 6.7%,



5.3% y 6.4%, para esta submuestra, en los entornos de gmglagjas y quasars respectiva-
mente indicando que la contribucidbn de AGNs para la pobtade galaxias azules con alta
formacion estelar no es signi cativa en ninguno de los ergs. Este resultado es consistente
con los estudios realizados para determinar las propieddel¢éas galaxiasuespedde AGNs
los cuales encuentran que la mayor'a de estas galaxiasiepgan un agujero negro activo son
preferentemente de tipo temprano (McLure & Dunlop 2003, fiaann et al. 2003)

Tasas de formacbn estelar

Los métodos usuales para derivar tasas de formacioraessthn basados en modelos donde la
contribucion de la emision de las regiones HIl y gas difiastizado son descriptos en términos
de metalicidad efectiva, parametro de ionizacion, aei@n por polvo a 5508 y cociente
polvo-metal (Bruzual & Charlot 1993; Charlot et al. 2002)eniendo en cuenta estas con-
sideraciones, Brinchmann et al. (2004) provee una estiah de la SFR libre de bias por
apertura.

Uno de los parametros mas (tiles, calculado por Brinaimet al. (2004) es la tasa es-
pec’ ca de formacion estelar, dada ppFR=M [yr 1], donde M* es la masa en estrellas
estimada a partir del espectro. Este parametro fue wibizzara analizar los entornos de las
diferentes muestras y comprobar si los resultados son stenses con los encontrados uti-
lizando la estima de SFR para galaxias 2dF. En la Fig. 2.1®serea su distribucion la cual
muestra que los entornos de quasars estan poblados priagale alta formacion estelar. Este
exceso fue cuanti cado calculando la fraccion de galag@mslog(SFR=M ) > 100[yr 1]
(Fig. 2.13, panel izquierdo) ya que estas galaxias estésfanando una cantidad comparable a
todas sus estrellas hoy con una escala de tiempo menor dempbtde Hubble.

Diferentes teor'as han propuesto que las interacciortes galaxias alimentan la actividad
de la AGN llevando el gas dentro de las zonas mas internaasdgdlaxias y as” dentro del
agujero negro. Para explorar si la frecuencia de los quasteser una galaxia compafera es
mayor con respecto a una muestra de control y teniendo emeclosi mites observados en las
interacciones de galaxias para incrementar la tasa de é@mastelar som, < 100h * kpc
y V < 350kms?* se calculd el porcentaje de galaxias dentro de estos sap@na las tres
muestras. Se encontrd una baja fraccion 5% de galaxias asociadas a los quasars, sim-
ilar a la encontrada para galaxias en general. Este resuitalica que los quasars no re-
quieren Unicamente la presencia de una compafera paop@ra explicar el fenbmeno de su
alimentacion.
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y grupos de galaxias (I'nea punteada) (Coldwell & Lamba&3620

Ademas se calculb la fraccion ty(SFR=M ) > 10.0 excluyendo los vecinos cercanos
(aquellos dentro de, < 100h *kpcy V < 350kms 1) y los resultados obtenidos fueron
similares a los de la Fig. 2.13 lo cual indica que las intacaes carecen de relevancia para
explicar los entornos particulares encontrados para gsiadamenos en el contexto de esta
investigacion.



CAPITULO 3

DISTRIBUCION Y PROPIEDADES DE
GALAXIAS EN GRAN ESCALA RELATIVAS
A QUASARS

En el paradigma jerarquico el Universo era originalmeats homogéneo con algunas pequefas
uctuaciones de densidad primordial que luego, por inaitiules gravitacionales, fueron am-
pli cadas hasta formar las estructuras que actualmentergbmos. En el estudio de la dis-
tribucion de la materia en el Universo la reduccion de kErsbinenos a clases espec’ cas de
objetos tales como galaxias o cUmulos de galaxias ofreped#ilidad de comprender como
se formaron y evolucionaron estas estructuras. Una detiErmalivas mas favorables para este
estudio es el uso de mediciones estad’sticas.

3.1 Funciones de Correla@n

El descubrimiento de estructuras en gran escala en laldistoin de galaxias y cUmulos de
galaxias ha permitido el desarrollo de técnicas estadspara medir la agregacion de las galax-
ias. La Funcion de correlacion bipuntualha probado ser una de las herramientas mas e caces
y estables para el estudio estad’stico de la distribud@®materia en el Universo. Ademas, si
las uctuaciones son gaussianas, estas determinan canmete las caracter’ticas de la dis-

tribucion.
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3.1.1 Funcbn de correlacbn bipuntual (r)

La distribucion de materia puede pensarse en términossthébdcion de objetos puntuales con
posiciones; donde la probabilidad de que un objeto sea encontrado etushea in nitesimal
V es

P=nV (3.1)

donde la densidad numérica media de objates independiente de la posicion y la probabilidad
es proporcional al elemento de volumen.

La funcion de correlacion bipuntualPeebles 1980) esta de nida mediante la probabilidad
conjunta de encontrar un objeto en dos elementos de volu¥iey V, separados por una
distanciar 12,

P =n?VyVy[l+ (r)l (3.2)

Consistentemente con el principio cosmolbgico, que aswnegeneidad e isotrop’aha
sido escrita Gnicamente como una funcion de la separaitre los objetos. El factor® hace
la funcion adimensional. En una distribucion Poissoedtdria) las probabilidades de encontrar
objetos enV; y V, son independientes, luego la probabilidad conjunta escelyato de las
probabilidades individuales (3.1),
P =n?V, V,: (3.3)

En este caso no hay correlaciobn y 0. Si las posiciones de los objetos estan correlacionadas,
> 0, si las posiciones estan anticorrelacionadas< < 0.
Si ahora elegimos un objeto al azar de la muestra, la prababflitle que tenga un vecino a
distanciar en el volumenV es

P=nV[l+ () (3.4)

El nUmero medio de vecinos dentro de una distanail@ un objeto elegido al azar es la
integral de la ecuacion (3.4),

4

r
MNi=—=r3n+n (r)dv: (3.5)
0

Wl b

3.1.2 Estimas de Distancias

Para el analisis estad’stico de la distribucion de oBjetn el Universo es necesario el uso
de estimadores de distancia. La distancia métrica de lgtosbextra-galacticos no es una



informacion disponible. En los actuales surveys de gatagolo se conoce el redshifts de estos
objetos el cual permite realizar una estima de la distashei&ravés de

cz.
Ho'
donde c es la velocidad de la luz, z es redshiftgyes la constante de Hubble. Esta estima de

d (3.6)

distancias es valida solo para redshifts pequefos ysegtéa a las incertezas en el calculo de
Ho y ala presencia de velocidades peculiavgs,de las galaxias que introducen una diferencia
entre el redshift cosmologi,s y el redshift observade,,s dado por:

(Zobs Zcos)
=c——=; 3.7
Vpee = C— (3.7)

dondevyec G, t'picamentev,ec  600kms ! (Pivato et al. 2006)

La distancia comovil,D ., entre 2 objetos cercanos en el Universo es la distanciagme p
manece constante con la época si los dos objetos se est@namcon el ujo de Hubble. En
otras palabras, la distancia comovil es la distancia pr@gue es la distancia medida al tiempo
de observacion) dividida por el cociente del factor de kesgal Universo. La distancia comovil
total en la direccion de la I'nea de la visuRl, desde el observador hasta un objeto distante es
computada integrando las contribuciones in nitesimal2gs entre eventos cercanos a lo largo
de la direccion radial desde= 0 hasta el objeto.

Peebles (1993) de ne la funcion:

E(2) ! m(@l+2)3+ (1+2)2+ (3.8)

la cual es proporcional al tiempo derivado del logaritmo fdetor de escala a través del
redshift, a los parametros de densidad de materia y endeagios por v y  respectivamente
y al parametro de densidag que mide la curvatura del espacio y cumplen con la relacjpm

K+ = 1. Teniendo en cuenta la funcién 3.8 la constante de Hublddeascribirse como

H(z) = HoE(2) que representa el valor de la constante de Hubble medidanpaloservador
ubicado a redshift z.

La distancia comovil total en la direccion radial se obéentegrando las contribuciones
dz=E(z) las cuales son proporcionales al tiempo de transito detdon faajando a través de los
intervalos de redshifiz dividido por el factor de escala a este tiempo, y viene dada po

Z, dz

o @; (3.9)

DC:DH



dondeDy es la distancia de Hubble de nida p@ry c=Hy,. ResumiendoD¢ es la
distancia que mediramos localmente entre dos eventaadds a redshift z siguiendo el ujo
de Hubble.

Esta es la forma correcta de medir distancias en grandelagseaiendo en cuenta el ujo
de Hubble. Cualquier otra medida de distancia puede deevem terminos de ésta. Por ejem-
plo, la distancia comovil entre dos objetos ubicados ammisedshift pero separados un angulo

esDy donde la distancia comovil transvergy), esta relacionada cddc de la siguiente
manera:

8

3 Dle—Tsinhfo_kDC:DH] si >0
Dm = 3 Dc si k=0 (3.10)
) Dle——kSinf _kDC:DH] Si k<O

Para el caso particular de = 0 la ecuacion 3.10 tiene una solucion anal'tica de la forma
_ 22 Mt mz (2 m)A+ wm2)

Ho %/I (1 + Z)
Otra medida de distancia de gran utilidad e®latancia Démetro AngularD 5 de nida

Dwm

(3.11)

como el cociente del tamafio f'sico transverso de un obicsu tamafio angular (en radianes).

Dwu .
1+2’

(3.12)

DA:

Esto es (til para medir la distancia proyectaga& entre dos objetos separados angular-
mente por , dada por

= Da (3.13)

3.1.3 Estima de la Funabn de Correlacion

Existen diferentes estimadores para el calculo de la fundie correlacion bipuntual donde
usualmente los mas utilizados son

D1D2 N,
= 122 Re g 3.14
DiR2 Np, (3.1
D1D; Ng,N
= 2Rk (3.15)

RlRZ NDlNDz



dondeD;D; es el nimero medio de pares de obje®sR; es el nUmero de pares en una
muestra aleatoria®;R; es el nimero de pares entre la muestra real y la muestraadedp,
y Ng, representan el nUmero medio de objetos en el catalogotds gale puntos aleatorio
(o random) respectivamente. La muestra aleatoria debeeperada con la misma geometr'a
gue el catalogo real aplicando las funciones de selecaityular y radial (si se dispone de
informacion de redshifts para la muestra real). La verdajasegundo estimador es que si la
muestra de centro) ;, tiene pocos objetos entonces se puede seleccRngara que sea
n-veces mas grande glig y de esa manera minimizar el ruido en el calculo de

De esta manera puede calcularse directamente la funciéoradacion, usando por ejemplo
el estimador de la ec. 3.15, en el espacio de redshifts como

D1D»(S) Nr,Ng,
R1R2(s) Np,Np,

(s) = 1 (3.16)
dondes es la distancia en el espacio de redshifts dadaberd?+ d5 2d,d,cog ), d; esla
distancia a cada objeto del par dada por la ecuacion B.pgs la distancia angular entre ellos.

(s) guarda informacion sobre los errores en el calculo deadsas debido a las velocidades
peculiares. Estas distorsiones en el espacio de redshiftsoducen solo en la direccion radial
tal que calculando la funcién de correlaci§n ) para distancias proyectadagec. 3.13) se
puede tener la funcion de correlacion en el espacio el

En el caso de catalogos que contienen informacion dehisigle las galaxias para una
muestra limitada en volumen es posible calcular la fund®oorrelacion proyectada utilizando
el estimador estandar en 2 dimensiongs )

D1D2(; ) Ng,Ng,
RiR2(; ) Np,Np,
y luego integrando a lo largo de la ‘nea de la visual hagta = 60 h * Mpc para obtener

()

1 (3.17)

;)=

Z, Z,

q
( )=2O (; )d =20 (2 y?)dy (3.18)

As’, laestimade(r) se puede realizar invirtiendo directamerfte ) asumiendo una funcién
escalon( ) = ; en bines centrados en e interpolando entre valores para ; (Saunders
etal. 1992)
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) (3.19)

La Ec. 3.19 es una forma simple y directa de invertir la fonaile correlacion proyectada
aunque es bastante sensible a las variacioneg dg la cual debe ser una ley de potencias
suave para obtener una buena inversion.

3.2 Quasarsy Estructura en Gran Escala

En el Cap’tulo anterior se mostro que la alimentaciorodelujeros negros masivos en el centro
de las galaxias puede requerir condiciones particulagesuales estan muy in uenciadas por
el medio f'sico circundante. Aunque a alto redsh t los qarasy radio galaxias estan asociadas
a sobredensidades del tipo de los cUmulos de galaxiasshiftscmas bajo, los entornos densos
pueden presentarse hostiles a la presencia de agujerassmagsivos (Coldwell et al. 2002,
Coldwell & Lambas 2003).

De esta manera, encontramos que la funciéon de correlani@ada resulta una herramienta
estad’stica simple y muy conveniente para caracteriziistebucion de galaxias vecinas a estos
objetos. En esta seccidbn se computo la funcion de caortelaen el espacio de redshift (s),

y en el espacio real,(r), para las muestras de objetos seleccionadas en el Caafttddor,
extra’das de SDSS y 2dFGRS. La muestra de quasars y AGNdamonadas con galaxias del
2dFGRS fueron actualizadas para el catalogo de Véroty-@eYeéeron (2003) (Véron 2003).
En este caso particular se utilizd para el calculo @ééestimador dado por la ec. 3.14.

En los resultados encontrados en la Fig. 3.1 puede apredsabsja amplitud de clustering
alrededor de los quasars, del catalogo de Véron (2008pmetnaste con las muestras de galaxias
y grupos de galaxias. Incluso los entornos de AGNs muesteyoras sobredensidades. Esta
diferencia entre quasars y AGNs puede implicar una posigteddencia de la distribucion de
las galaxias de los medios circundantes con la luminosidbhdlgeto activo central.

Los errores para las funciones de correlacion fueron caéagms usando la técnica jack-
knife (Lupton 1993) para la cual dividimos la muestra en fiaees del cielo de aproximada-
mente igual area. Luego se computa el valor dB) veces, dejando cada vez, una region
diferente del cielo fuera de la muestra total y se obtiendslaesion entre estos valores que es
directamente la incerteza en

Las funciones de correlacion bipuntual observadas pargdiaxias, (r) y (s), pueden

ser bien aproximadas por una ley de potencias (Peebles ti@93)forma (r) = y
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Fig. 3.1: Funcibn de correlacion cruzada en el espaciedshift, (s), y espacio real, (r),
para las muestras del 2dFGRS. Las barras de error fueronladés usando la técnica jack-
knife. Las I'neas corresponden al mejor ajuste de una lgyotkncias.

(s)= %2 °. Para cada funcion de correlacion se ajust6 una ley dmpiats y se calcularon
los parametros de correlaciop, ,Soy s. Un resumen de estos resultados se muestra en la
Tabla 3.1.

La misma técnica fue aplicada para las muestras SDSS piascen el Cap’tulo 2. Una
de las limitaciones observacionales del catalogo SDSSeydgbe tenerse en cuenta para las
mediciones estad’sticas es la colision de bras. Dengrah misma placa las bras utilizadas
para medir espectros no pueden estar mas proximass® cual corresponde a una se-
paracion transversa comovil de O ! Mpc az = 0:1. La colision de bras tiene efectos
signi cativos en la estima de la funcion de correlaciom gebajo de esta escala por lo que estas
mediciones han sido realizadas para distancias mayorgendiendo del redshift, para evitar
valores arti ciales de en pequefas separaciones. A distancias mayores quedateegtas
por la separacion de las bras, el efecto en los resultadoss funciones de correlacion son
despreciables (Zehavi et al. 2002).



Tab. 3.1: Parametros de funcion de correlacion para tragedel 2dFGRS
Target So s o
Véron Quasars 3:54 0:70 139 020 230 056 289 0:80
Véron AGNs 548 051 116 006 418 0:78 158 0:20
2dF Galaxias 571 0:78 110 0:.09 423 028 182 0:08
2dF Grupos 857 187 160 016 748 063 199 0.08

Tab. 3.2: Parametros de funcion de correlacion para tragedel SDSS
0:03<z< 01
Target So s o
SDSS Quasars 547 053 119 007 409 0:34 179 011
SDSS Galaxias  7:74 0:70 101 0:05 36 016 207 0:08
SDSS Grupos 865 1.01 163 0:09 611 071 225 015
Ol<z< 02
SDSS Quasars  6:69 0:81 118 0:07 485 0:27 185 0:.07
SDSS Galaxias  7:31 1.05 125 009 552 074 182 014
SDSS Galaxy Grupos1220 227 160 016 867 126 219 014

Los resultados de las funciones de correlacion para lastrasede SDSS son presentados
en la Fig. 3.2, y un resumen de los parametros obtenidogudgégara una ley de potencias se
muestra en la Tabla 3.2. Estos valores proveen una fuertentaeion a los encontrados para
los datos de 2dFGRS indicando que los quasars no estardabiea regiones comparables a
grupos de galaxias sino que se localizan en sobredensidaiégres a las de galaxias t'picas.

Pueden notarse los bajos valores de la longitud de coroel@crrespondiente a los quasars
de Véron (2003) con respecto a los quasars SDSS, esto pabdesd a que a bajo redshift, la
mayor'a de los quasars SDSS son clasi cados como AGNSs ¢8dypor Véron (2003) debido
a su baja luminosidad, ya que Véron toma un valor arbitritip = 23 para dividir a la
muestra de objetos activos en quasars y AGNs.

3.2.1 Estimas de densidades

Una (til caracterizacion de la densidad local de galapissie también ser obtenida midiendo
la distancia al enésimo vecino mas proximo y estimandielssidad dentro de esta distancia.
La ventaja de este método es que usa sistematicamentasest@s grandes en regiones de
menor densidad, lo cual mejora la sensibilidad y la prenisi regiones de baja densidad. Esta
es una estima bidimensional porque utiliza informacidreléshift para minimizar los efectos
de proyeccion. Se selecciona un intervalo jo de velocidektiva de V = 1000kms *
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Fig. 3.2: Funcion de correlacion cruzada en el espacicedshift, (s), y espacio real, (r),
para los 2 rangos de redshift de las muestras de SDSS. leas laorresponden al mejor ajuste
para una ley de potencias.



para computar la densidad local la cual corresponde, parmge a galaxias dentro de 3
( corresponde a la dispersion de velocidades de las galadéh<entro de un cimulo de
galaxias (Balogh et al. 2004) y esto permite incluir galaxda sistemas con altas dispersiones
de velocidades.

Dada las baja densidad encontrada para los entornos dasjusaasalares a las de galaxias,
en el caso de la muestra de SDSS, calculamos la densidadcgiper; y s, correspondiente
a las distancias proyectaddgy ds al primero y quinto vecino mas brillante qiv, < 205
respectivamente. Este I'mite en magnitud absoluta agegpmpletitud dentro del rango de
redshifts explorad@ < 0:2. La densidad super cial es calculada como:

N

(3.20)

0.02 <z < 0.1

0.3

0.1 0.2 .
LIS L B L I B L Y L L

0.4

rol<z<02 i

0.3

Fig. 3.3: Distribuciones déog;o 1 (izquierda) ylog,o s (derecha) para galaxias en los en-
tornos de quasars (I'nea cortada), galaxias t'picagdéoly grupos de galaxias (I'nea de pun-
tos), para los 2 rangos de redshifts estudiados (Coldwela&lhas 2006).

En la Fig. 3.3 se distingue que la densidad local del medeunttante de quasars es muy



similar a la encontrada para galaxias SDSS t'picas. Erpatfo de densidad; corresponde a

la estima de distancia del vecino mas proximo (dentro a@edaiccion en luminosidad) por lo
que el resultado de esta gura indica que interaccionegeaiaxias no estan directamente aso-
ciadas al fenobmeno quasar. Por otro lado, los resultadosncan la tendencia de los quasars
a evitar sistematicamente las regiones de altas y modesatimedensidades tales como grupos
de galaxias en el Universo local.

3.2.2 Dependencia con la emigh en radio y rayos X

La dependencia de la densidad del entorno de quasars camjituld de onda a la cual pueden
observarse estos objetos activos esta sujeta, tamboamti@uas discusiones. McLure & Dun-
lop (2001) y Coldwell et al. (2002) analizaron muestras aorguiet y radio-loud quasars sin
encontrar diferencias signi cativas en la sobredensidadjalaxias de sus entornos. Por otro
lado, Smith, Boyle & Maddox (1995) analizaron una muestrgusars con emision en rayos
X encontrando que estos objetos habitan en regiones deasidghsidad que las de galax-
ias normales, consistente con los resultados de la seaai@nior para una muestra total de
quasars.

La muestra de quasars SDSS tiene, también, informacibreda emision en X y radio
de estos objetos. La emision en radio y rayos X viene dadavagrde la correlacion de los
guasars con su contraparte en los catalogos FIRST (Faagdsnof the Radio Sky at Twenty
cm)y RASS (ROSAT All-Sky Survey). La completitud y tamarfe datalogo de quasars SDSS
permitidé subdividir la muestra en aquellos que fueron cletdos por FIRST y ROSAT vy los
gue no tuvieron detecciones en estas longitudes de ondagideyrrayos X, clasi cados como
quasars opticos, pam< 0:2.

Con el proposito de detectar posibles diferencias en talision en gran escala de galaxias
en los entornos de las 3 submuestras calculamos la funeigordelacion con el estimador de
la ec. 3.15 donde el catalogo random generado para lososetigne t'picamente 50 veces el
namero de objetos que en el catalogo real. Los resultaglabservan en la Fig. 3.4 y los
valores de los parametros de correlacion se resumen ebla 3.3.

Tab. 3.3: Parametros de la F.C. para las submuestras dai®@uas
N Quasars Emision So s o
568 Optica 6:87 0:82 115 0:.07 271 0:.03 245 0:26
621 Rayos X (RASS) 596 053 117 006 362 024 190 0:26
314 Radio (FIRST) 6:86 0:73 115 0:06 434 031 172 0.08
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Fig. 3.4: Funcibn de correlacion cruzada en el espaciedshift, (s), y espacio real, (r),
para muestras de quasars con emision optica, en radioog bdylLas barras de error fueron
calculadas usando la técnica jack-knife.

Los resultados de(s) no muestran diferencias signi cativas entre los 3 tipos dasgrs con
diferente emision. Los parametros pafa) muestran una leve desigualdad entre los quasars
con emision en radio y quasars 6pticos dada principalenentel primer bin de la funcion de
correlacion. Aunque este resultado esta dentro de losesrestimados, podra indicar que los
quasars oOpticos tienden a ubicarse preferentemente emesgcomparables a los centros de
sistemas de baja masa, menores que la correspondientgsos geigalaxias mientras que los
guasars con emision en radio parecen tener una tendeasipanécida a la de galaxias t'picas
(Tabla 3.2). Por su parte los quasars con emision en rayogestran un comportamiento inter-
medio entre los anteriores. Existen pequeiias difereecias los tres tipos de quasars aunque
los valores de sus parametros de correlacion son siengbrerdien de los correspondientes a
galaxias t'picas, es decir que independientemente dadgtlal de onda en la cual es detectado
un quasars, éstos evitan las zonas de altas sobrederssitagdalaxias.

Los estudios de Hopkins et al. (2005) indican que los tiendgosda intr'nsecos de quasars



decrecen sistematicamente para longitudes de onda mgas lanientras que los tiempos de
vida observados se incrementan debido a que la atenuatiéstas frecuencias se vuelve mas
débil. Estas diferencias detectadas en las muestras dsibaraptica, radio y rayos X podran
deberse a efectos de seleccion relacionados con los tgedepadda intr'nsecos y observados de
los quasars.

3.2.3 Funcbn de correlacbn cruzada con galaxias: Comparadn de quasars
y objetos con diferentes luminosidades

En las secciones anteriores se demostrd que, sin dudapésaug habitan en regiones con
sobredensidades similares a las de galaxias, evitandtdasabredensidades como las corre-
spondientes a grupos de galaxias. Hasta ahora, en estsssam#lizamos muestras aleatorias
de galaxias de control con similar distribucion de redshibmo comparacion para determinar
las regiones donde se ubican los quasars, pero sin embasgaealizd ninguna discriminacion
con respecto a las luminosidades de las galaxias para ctesstras de control.

En esta seccion se seleccionaron tres submuestras déagglaxa determinar que tipo de
galaxia puede ser representada por quasars como trazatboessructuras en gran escala. El
rango de redshift fue restringido en®®4 < z < 0:1 debido a que no hay diferencias en los
resultados encontrados hazta 0:2 y permite trabajar con una muestra completa en redshift y
luminosidad.

Estas submuestras fueron seleccionadas por magnitudutdosol la banda teniendo en
cuenta los valores de la distribucion B dentro del rango de establecido. Las galaxias
fueron divididas en galaxias luminosas ddn < 223, galaxias débiles coM, > 192y
galaxias intermedias con20:55 < M, < 205. Estos valores para los I'mites de galaxias
luminosas y débiles fueron elegidos teniendo en cuentellaglgalaxias que se encuentran en
el 10%de ambos extremos de la distribucion de luminosidadespsawe en la Fig. 3.5 (panel
superior) y que, ademas, tienen distribucion de redskifhilares a las de quasars dentro de
este rango (Fig. 3.5, panel inferior). Las galaxias intefim&tienen magnitudes que coinciden
con el maximo de la distribucion y corresponde al valor degdra las galaxias de SDSS.

Nuevamente calculamos las funciones de correlacion deyzzoomo en la seccion anterior,
para las tres submuestras de galaxias y la muestra de qudSaia Figura 3.6 se observa
un muy buen acuerdo entre las correlaciones de quasars iagllh , sobre todo a escalas
mayores qud h ! Mpc. En escalas menores quel h * Mpc, (r) muestra una forma un
poco mas pronunciada para la muestra de quasars con espgelaxias M*. Este Gltimo
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Fig. 3.5: Arriba: Distribucion de luminosidad para lasaahs SDSS co®:04 < z < 0:1.
Abajo: Distribucion de redshifts para la muestra de quagdas submuestras de galaxias se-
leccionadas por luminosidad.

resultado podr'a interpretarse teniendo en cuenta el MatteHalos (Cooray & Sheth, 2002)
en el cual los quasars tendr'an mayor preferencia que lagiga M* a ubicarse en los centros
de halos de baja masa correspondientes a agrupaciones4lgaadxias los cuales pueden ser
sistemas ricos en gas, contribuyendo a los resultados tados en el Cap’tulo anterior.

Los parametros de las correlaciones son listados en laTaBl Estos valores parg y

indican como, en grandes escalas, los quasars trazan lammeéstructuras que galaxias de

luminosidad L*. En el caso de las galaxias muy luminosas at&petros de correlacibn mues-
tras que estas tienden a estar agrupadas en regiones deegsaaied mientras que las galaxias
débiles tienen un valor mayor para la longitud de corrélagi una pendiente suave indicando
gue estas galaxias tienden a estar mas bien alejadas dentosscde zonas sobredensas, con-
sistente con el esquema de segregacion morfologica dsBrg1980).

Sin embargo, aunque las correlaciones indiquen que losatgi&sbitan en regiones de
sobredensidades similares a las de galaxias L* en el Ga@te encontrd que los entornos de
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Fig. 3.6: Funcion de correlacion cruzada en el espaciedshift, (s), y espacio real,(r).

guasars presentan un exceso de galaxias azules, tipo discoajta tasa de formacion estelar
hasta escalas de 1 h * Mpc. Con el proposito de testear estos resultados se anaizd p
estas 2 muestras, que pueden trazar de igual forma lastesasien gran escala, si presentan

0.5

—_ e =S

porcentajes comparables de galaxias azules y rojas en slisne@cundantes.

Teniendo en cuenta los resultados del Cap. 2, que indicaesjeeefecto en las galaxias
vecinas es muy local, se midi6 el per | de densidad en distsproyectadas dentro de un I'mite
en velocidad radial d&/ = 3000kms ! para muestras de galaxias mas rojas guer > 2:8
y galaxias mas azules que r < 2:0, correspondientes a los extremos de la distribucion de

Tab. 3.4:rgy para muestras de galaxias y quasars

N° Objetos ro

870 GalM, < 223 1047 089 120 004 545 035 202 010
460 GalM, > 192 439 076 2112 013 738 1.3 137 020
4315 GalM, 205 849 140 096 007 515 016 2175 0:.04
437 quasars 714 057 205 004 450 035 179 013
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colores, centradas en quasars y galaxias M*.

En la Fig. 3.7a se observan los per les de densidad que naurestr exceso de galaxias
azules alrededor de quasars comparado con la fraccioteetésen el medio de galaxias M*,
consistente con los resultados del Cap. 2. En la Fig. 3.7busstna el per | de densidad de
galaxias rojas en cual es mayor alrededor de galaxias M*egpecto a quasars. Esto muestra
gue el exceso de galaxias azules se ve complementado paraihd¥ galaxias rojas en los
entornos de quasar en escalas menores queh ! Mpc, aunque esta tendencia continia
observandose suavemente hasta escalas mayores. Esttalmssoportan fuertemente la idea
de que los quasars tienden a formarse y habitar entornaseitgas.

3.2.4 Quasars en las periferias delonulos de galaxias

Estas caracter’sticas particulares de las galaxias agda quasars hacen suponer que se en-
cuentran en regiones privilegiadas que reunen condici@bsgja temperatura y gran contenido
gaseoso. En estudios recientes (Soechting et al. 2002) @86@iasars a < 0:3 se investigo si
estos estan localizados en regiones espec’ cas conatespéos centros y bordes de cimulos de
galaxias vecinos. Utilizando una version mejorada dedréigno semiparamétrico de Teselacion
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Fig. 3.8: Ejemplos de quasars (asteriscos) encontradaos jeeriferia de cimulos de galaxias
(izquierda) y entre cimulos en posible interaccion (dea¢. Los contornos indica la densi-
dad de galaxias y los pol'gonos delimitan los cUmulos dexigs a z comparables a los de
los quasars. Los triangulos indican las galaxias ideati@s como miembros de los cimulos
(Soechting et al. 2004).

de Voronoi para la deteccion de cUmulos de galaxias erexomt que la mayor'a de los quasars
residen dentro de 3 h ! Mpc del centro de un cimulo con redshift comparable, Fig. 3.8
(izquierda). Ademas aproximadament6ode estos quasars asociados a regiones mas den-
sas residen entre dos cumulos de galaxias posiblementagsisdempranas de merger, Fig.
3.8 (derecha). Por otro lado, los quasars encontrados @nesgmenos densas podr'an estar
asociados a una ca’da (infall) hacia el cmulo debido tdmpmal gravitacional.

Teniendo en cuenta este concepto se estudib la localizald los quasars SDSS con re-
specto a regiones de altas sobredensidades para lo cudizewrta muestra de galaxias rojas
luminosas, Luminous Red Galaxies (LRG, Eisenstein et aD1P0OLas LRGs fueron selec-
cionadas por cortes en colores y magnituges, i para obtener una muestra homogénea de
galaxias rojas luminosas de tipo temprano. Las LRGs sergdieen el rang0:15<z < 0.5
aunque la muestra es completa en volumen mast@:38. Esta muestra, limitada en volumen,
de 5000QRGs puede utilizarse como indicadora de la presencia dedebsidades, ya que
las galaxias mas brillantes en los cUmulos de galaxiasi¢ie a ser muy rojas y luminosas
(Postman & Lauer 1995).

En esta seccion calculamos nuevamente las funciones agamion, (s)y (r) conel n
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Fig. 3.9: (s)y (r) parala muestra de LRG vs. galaxias y LRG vs. Quasars

de determinar la ubicacion de los quasars en zonas de soisidddes trazadas por las LRGs
hasta redshifts mayores ( 0:4).

EnlaFig. 3.9, (r) se muestra que, en grandes escalas, los quasars poduanasegstruc-
turas trazadas por las LRGs, las cuales son potencialeagatias de la presencia de sobreden-
sidades, pudiendo ubicarse en las periferias de estastesast La funcion de correlacion en
el espacio de redshifts(s), también muestra un buen acuerdo cén), sin embargo no puede
calcularse para distancias menores gue 1 h * Mpc debido a que el error en los redshift de
los quasars es del orden del000kms* az  0:3 produciendo un efecto esplreo en la forma
de (s) para distancias menores gsie 1h ! Mpc.

Aunque las funciones de correlaciobn muestran el compaéetaim de las distribuciones en
grandes escalas cuando el efecto es local, es decir redtriag un rango pequeiio de veloci-
dad radial V, puede verse minimizado. Para determinar en escalas nsesiakntmero de
quasars cercanos a galaxias LRGs es similar al nUmero drigslpicas se calculb el per |
de densidad de estos quasars y galaxias alrededor de LR@s demun cilindro de radio, y
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Fig. 3.10: Per | de densidad de galaxias y quasars en lasidadies de LRG, como funcion de

la distancia proyectada, normalizado a la densidad=a10 h * Mpc. Las barras corresponden
a errores Poisson.

altura V < 3000kms*. Como las distribuciones de redshifts de estas muestrafeesmde se

normalizaron los per les de densidad al valor encontrada pmdensidad 40h * Mpc donde
el per | se vuelve aproximadamente constante.

La Fig. 3.10 muestra la forma relativa de los per les de deéagi Se observa que la cantidad

de quasars alrededor de galaxias LRGs esa%menor que la cantidad de galaxias en escalas
de 1h ! Mpc. Este resultado podra dar soporte a la idea de que los igussaibican
en las periferias de las regiones con altas densidades. tEmm®alisis se utilizaron galaxias
LRGs de diferentes luminosidades. Teniendo en cuenta gueR&s mas luminosas tienen
mas probabilidades de ubicarse en regiones de alta dengatdo que el efecto observado
podr'a ser minimizado por las LRGs mas débiles.



CAPITULO 4

ENTORNOS DEAGNS TIPOII

Enlos Cap’tulos 2 y 3 se demostrd que los quasars habitsobeadensidades similares a los de
galaxias t'picas pero con propiedades muy particuladisamdo que los ambientes ricos en gas
favorecen la formacion de estos objetos (Coldwell & Lanmi®@@3, 2006). Los quasars forman
parte de una gran familia de galaxias activas donde, ségaodelo uni cado (Antonucci 1993,
Urry & Padovani 1995), todos los objetos son fundamentatenelmismo fenébmeno visto con
diferentes orientaciones y no debido a diferencias fssin&'nsecas. Segun este modelo, los
entornos de los diferentes tipos de objetos activos dabgresentar caracter’sticas similares
gue con rmen estas hipotesis.

Las AGNSs tipo Il son galaxias activas en las cuales su regémral es oscurecida por
un medio circunnuclear de polvo cuando el plano del discocdecegdn se encuentra de canto
(edge-on lo cual permite observar Gnicamente la region de |'mmagostas. La ventaja de
estos objetos es la posibilidad de observar su galaésped En este Cap'tulo se explora
el medio de estas AGNSs de tipo Il comparando con los resigtabitenidos para AGNs tipo
|. También determinamos que clase de AGN muestran una neaylacion con sus galaxias
vecinas dependiendo de las propiedades intr'nsecas d&NayAle las propiedades de la galaxia
huésped

4.1 Selec@n de AGNSs tipo Il

Recientemente, Kauffmann et al. (2003) seleccion6d unatraude 90000narrow-line AGNs

con0:02< z < 0:3y 145 <r < 177 del catalogo SDSS. Para ello Kauffmann re-de ni6
el criterio de seleccion teniendo en cuenta la disperaltededor de una relacion simple en
el diagrama BPT y, ademas, la existencia de dos secueneiassbparadas para las gala-
xias con I'neas de emision donde la secuencia de AGNs seasdp la secuencia de galaxias
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"starforming " muy por debajo de la curva de demarcacion de Kewley.
Este criterio de Kauffmann clasi ca como AGN a todas las gasque cumplan:

log([O!1l J=H ) > 0:61=(log([NlI=H ]) 0:05)+1:3 4.1)
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Fig. 4.1: Ejemplo de Diagrama BPT. La curva de puntos muésttamarcacion entre galaxias
starburst y AGNs de nida por Kewley et al. (2001). La curvatdezos muestra el criterio de
seleccion de Kauffmann et al. (2003). Las I'neas soliigslien las regiones correspondientes
a galaxias SeyferlllI=H > 3yNII=H > 0:6)yLiners Olll=H < 3yNII=H >

0:6)

En la Fig. 4.1 se muestra un ejemplo de diagrama BPT con lacale®n de AGNs segin
los criterios de Kewley (2001) y Kauffmann (2003). Las AGNgtigho 2 son también divididas
en 3 clases generales: Seyfert 2, LINERS y los llamautpstos de transié@n. Las LINERS
tienen luminosidades nucleares t'picamente menoresapu8dyfert y espectroscopicamente
son similares a las Seyfert excepto por sus fuertes I'nebsjd ionizacion tales con@l 6300
y NIl 65486583 En los esquemas de clasi cacion tradicional (Ho, Filipke & Sargent
1997) las Seyfert son identi cadas como aquellos objetosattos valores d®111=H y otros



cocientes involucrando I'neas de baja ionizacion cdhhiesH ,SlI=H y OIl=H . Por otro
lado las LINERS tienen valores bajos@¢lI=H pero valores altos de los cocientes de I'neas
de baja ionizacion. La ubicacion de estos 2 tipos de AGNal eimgrama BPT también puede
observarse en la Fig. 4.1.

4.1.1 Comparacon de los entornos de Quasars y AGNs

La hipotesis del modelo uni cado para quasars y AGNs indjoa las diferencias observadas
entre estos objetos activos no se deben a sus propiedadesedoas sino al angulo de posicion
del sistema con respecto al observador. Los resultadosigados en el Cap’tulo 2 muestran
la existencia de un exceso de galaxias azules, tipo discayakta formacion estelar en los
entornos de quasars por lo que una forma de testear esteosede aplicar analisis similares a
los galaxias en los entornos de una muestra de AGNSs tipord.dHa se seleccionaron muestras
de AGNst tipo Il en los rangos de redshiftsy Z, establecidos en el Cap’tulo 2 y se exploraron
las mismas propiedades ( color&; R=M e ‘ndices de concentracio@,) que para galaxias
en los entornos de quasars y galaxias t'picas.

En la Fig. 4.2 se aprecia la similitud de las propiedades sigddaxias en las vecindades
de las 2 muestras de objetos activos. El efecto de medios eic@as es menos intenso para
las AGNs tipo Il lo cual puede deberse a que son intr'nsentamaenos luminosas que los
quasars, pero aun la fraccion de galaxias espiralessenlsus medios sigue siendo mayor que
para galaxias no-activas. El hecho de que estos resultadngemparables provee un adicional
soporte al modelo uni cado. Se observa, ademas, que losrerg de AGNs son mas parecidos
alos de quasars en el intervalo de redshifts mas alto lopueade ser un efecto relacionado con
la luminosidad de las AGNs que pueden ser similares a lasakagaien ese intervalo.

4.1.2 Dependencia del medio con la actividad de la AGN

En la seccion anterior se detectd una posible dependentriala poblacion de galaxias ricas en
gas alrededor de objetos activos con la luminosidad seca de estos Gltimos. Esta luminosi-
dad puede estar relacionada con la actividad de las AGN®mprd resulta muy interesante el
estudio de las galaxias alrededor de objetos activos conwdi de algln parametro determi-
nante de esta actividad.

La luminosidad de la I'nea de Olll, L[OIlll], puede utiliza como trazadora de la actividad
de la AGN. Aunque esta I'nea puede también ser excitadagimllas masivas se sabe que es
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Fig. 4.2: Comparacion de los entornos de quasars y AGN emtessalos de redshifE 1y
Z?2. a), b) y c) corresponden a la fraccion de galaxias azules { < 2:3), tipo disco C <
2:5), y con intensa formacion esteldogSFR=M > 10) respectivamente. Los c’rculos
corresponden a galaxias alrededor de quasars y las estiglialaxias alrededor de AGNs. La
I'nea sbélida muestra el resultado de las vecindades dxigaltpicas (Coldwell & Lambas
2006).

relativamente débil en galaxias con formacion estelang spn ricas en metales. Esto puede
verse en la Fig. 4.1 donde las galaxias "star-forming” denea secuencia en la cual el
cocienteOlll /H decreceyelcocientdllI=H seincrementa hacialazona de metalicidades
mas altas. Una ventaja de la I'nea de Olll es que es fueéeilyde detectar en la mayor'a de
las galaxias.

Existe unarelacion entre la intensidad de L[Olll] y el tgAGN. Kauffmann et al. (2003)
muestra que la region del diagrama BPT ocupada por galakiascadas como LINERS esta
poblada principalmente por objetos con baja luminosidad pfOlll] mientras que la regiobn
conOlll=H > 3y NII=H > 0:6 (correspondiente a Seyferts) esta poblada por galaxias
con altos valores para la luminosidad de Olll. Esto dembatcaue la clasi cacion por cociente
de I'neas es equivalente a la clasi cacion por luminodida L[OlII].
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Siguiendo la I'nea de investigacion de los medios cirambels de objetos activos, selec-
cionamos submuestras de AGNs con luminosidades extremmadgé#nea del Olll con el
proposito de estudiar la dependencia de la poblacion tkxiga vecinas con la potencia de
la actividad del nUcleo activo. Para ello tomamos muesmagspondientes a valores extremos
de L[Olll], 10% de los extremos débiles y fuertes de la disition de L[OIll] que cumplan
con la restriccion de tener similares distribuciones disingt dentro ded:05< z < 0:12 para
obtener resultados comparables. As” se obtuvo una muistB@9 AGNs con alta actividad,
L[OIll 1> 8,y 655 AGNSs de baja actividad,[Olll ] < 5:5.

Por otro lado se realizb una seleccion de AGNs teniendauenta su posicion en el dia-
grama BPT para determinar la relacion entre el tipo de AGNe¢ionadas por cocientes de
I'neas) y L[OIlI] con respecto a la in uencia sobre las gadées de su entorno local. Se selec-
cionaron muestras de 3000galaxias Seyfert co@lll=H > 3y 4000galaxias Liners
conOlll=H < 0.

Para analizar la densidad de galaxias vecinas alrededataerauestra de AGNs se utilizd
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Fig. 4.4: Fraccion de galaxias azules alrededor de difesemuestras de AGNs (Coldwell &
Lambas 2007).

el estimador dado por la Ec. 3.22 (Balogh et al. 2004) pararchetar la densidad super cial
dados por la distancia al primero, quinto y décimo vecing, ( 5, 10). En la Fig. 4.3 se
observan las distribuciones d®eg;o . La densidad de galaxias alrededor de AGNs de alta
luminosidad es notablemente menor que la encontrada paxs &Gn valores bajos de L[OlI].
Esta diferencia se extiende desde pequeias distanciasdsaslas mayores correspondientes
al decimo vecino (izquierda) mientras que la densidad destdornos de AGNSs clasi cadas
como Seyfert y Liners son practicamente indistinguibtEsécha).

Esta diferencia en la densidad de galaxias alrededor de AseNsvalores extremos de
L[Olll] podra verse re ejada en las propiedades intéoas de estas galaxias. Para ello se cal-
culd la fraccion de galaxias azulas, r < 25, en los entornos de las cuatro muestras de
AGNSs. La Fig. 4.4 muestra que las AGNs cbfOlIl ] > 8tienen una fraccion de galaxias
azules aproximadamente constante, consistente con ebvadontrado para galaxias de campo.
Esto es muy diferente a lo observado para AGNsIcflll ] < 5:5las cuales muestran una
ca’'da del 15% en la la fraccion de galaxias azules adeetrg d 1 h * Mpc. Este resultado
indica que la potencia de la actividad del nicleo activalodaor L[OIll], es fuertemente de-
pendiente de las propiedades de las galaxias cercanadl iongliaa que para producir mayor
actividad las AGNs necesitan ubicarse preferentementatenm®s de bajas temperaturas ricos
en gas. Por otro lado, las galaxias ubicadas alrededor der&ey Liners no muestran diferen-



cias apreciables indicando que no existe una diferencra sagiva en los entornos de AGNs
segln su ubicacion en el diagrama BPT. La distincion dél&@ntre Seyfert y Liners implica
una separacion grosera en L[OIll] la cual no es lo su ciemate buena debido a que AGNs
de los dos tipos comparten el mismo rango intermedio de W]@séte efecto se ve re ejado en
los resultados de la Fig. 4.4 donde se observa que no exigdadencia entre las propiedades
de las galaxias locales y la posicion de las AGNs en el diagiaPT.
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Fig. 4.5: Isocontornos para la relacion entre L[Olll] y piedades de las galaxiasésped

Hao et al. (2005) realizdb mediciones de la funcion de lwsidad para AGNSs tipoll de-
mostrando que la luminosidad nuclear es independientddalaosidad de la galaxtauésped
Por otro lado, Kauffmann et al. (2003) encontrd que estadl®yGambién independientes
de la luminosidad, residen casi exclusivamente en galam&svas y tienen distribuciones de
tamano, densidad super cial de masa e ‘ndices de coramoir similares a los de galaxias or-
dinarias de tipo-temprano. Ademas, las galakiasspedde AGNs de alta luminosidad tienen
poblaciones estelares mas jovenes que las AGNs de bajjadsiaiad.

En la Fig. 4.5 se muestran las relaciones entre L[OIlIl] y afgupropiedades de las galaxias
huéspedtales como:a) edad de la poblacion esteld@,, (4000), b) luminosidadc) color y d)
masa en estrellas. Se observa que L[OIll] es independientasdpropiedades de la galaxia



huéspedexcepto por el parametro indicativo de edad que muestrasuaee y dispersa cor-
relacion con L[OIll]. Esto Gltimo rea rma la dependendiel grado de actividad de la AGN
con el gas disponible en el medio local. La pequefia coitglamon la edad de la poblacion
estelar implica también que las AGNs con bajos valores @Il[se encuentran en etapas mas
evolucionadas donde posiblemente la carencia de gas endéb wiecundante se también el
causante de la disminucion de la actividad del nclevacti

4.2 Dependencia del medio circundante con las propiedadek djalaxia

huésped

Una gran variedad de parametros relacionados con elmacke/o y la galaxidauéspedueron
medidos para esta muestra de AGNs lo cual permite profunidizavestigacion analizando la
dependencia de los medios circundantes con las propiedadas galaxias activas y acotando
las muestras de control para veri car la veracidad de losltados.

Ademas de los parametros utilizados anteriormente tale® colores, tasa de formacion
estelar e ‘ndice de concentracion también usaremosda eraestrellas dada por M3,, (4000),
dispersion de velocidades del bulge y luminosidad denkzal'de OlII.

La masa estelar de las galaxias fue derivada por Kauffmaain @003b) mediante modelos
que utilizan indicadores espectrales de edad estelar gifiracle estrellas formadas reciente-
mente. Para cada modelo la masa estelar se computa maltigptida luminosidad corregida
por extincion por el cociente masa-luminosidad prediotiogbmodelo. Por otro lado, el "'ndice
de'quiebre’, D,(4000), (Kauffmann et al. 2003c) es de nido como el cociente de lasttad
de ujo promedio del continuo de dos bandas (3850-3859 4000-4100A). El indicador
D, (4000)esta correlacionado con la edad media de la poblacibtaesteuna galaxia y puede
ser usado, también, para estimar la tasa de formaciontoglas por unidad de masa estelar,
SFR=M , (Brinchmann et al. 2004). La mayor'a de la formacion lesteoma lugar prefer-
entemente en galaxias con valores bajoBd&000)

4.2.1 Selec@n de submuestras

Como se mostrd en la seccion anterior, existe una impigrtdifierencia en las propiedades
de las galaxias vecinas de AGNs dependiendo de la lumirtbsidda I'nea de Olll aunque
practicamente no existe correlacion entre las propiesiae las galaxidsuéspedy la potencia
del nlcleo activo que contienen. No obstante esto, redeltaterés estudiar la posible dife-



rencia entre resultados de AGNs y galaxias no-activas y gerakencia con las propiedades de
la galaxishuésped Para ello, diversas submuestras fueron utilizadas cawwpbgito de estudiar
los entornos de AGNSs discriminadas segln las propiedaelda dalaxiahuésped(colores,
‘ndice de concentracion, dispersion de velocidades).

Finalmente, la seleccion de la muestra para este antlesigalizada teniendo en cuenta el
parametro que divide mas objetivamente a las galaxiasleriases bien de nidas, dado por el
color de las galaxias (Martinez & Muriel 206), y para las esdle posible observar diferencias
mas notables en las propiedades medias de los entornogolares pueden ser usados como
estimadores de diferentes poblaciones de galaxias y sua®nl En los cUmulos de galaxias,
por ejemplo, la gran fraccion de galaxias rojas indica &spncia de una poblacién vieja y con
baja tasa de formacion estelar, mientras que las galau@fogman parte de grupos pobres son
mas azules y con intensa formacion de estrellas.
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Fig. 4.6: Distribuciones normalizadas de las propiedagédasimuestras (Coldwell & Lambas
2007).

Las AGNs fueron divididas por coloreédy M, calculados utilizando correccion K y
correcciones por extincion (Blanton 2003). Adoptamos sulamuestra de AGNs rojas con
Mg M, > 1y de AGNs azuleMy M, < 0:6. Estos cortes en colores consideran solo



el 10%de ambos extremos de la distribucion de colores dentroamgja0:06 < z < 0:11el
cual representa dos poblaciones muy diferentes de galasspedde AGNs. Las muestras,
de 1000AGNSs, fueron restringidas a este acotado rango de redsdrét gbtener resultados
directamente comparables dentro de la muestra completagnitud de las galaxias trazadoras
de SDSS. Con esto nos aseguramos que no hay dependeneastiss con el redshift tales
como, por ejemplo, las asociadas a galaxias de baja lundadbsi

Para comparar los resultados obtenidos para los entorngalaeias activas se construyd
una muestra de control de galaxias no-activas rojas y arolesimilares distribuciones de
color, redshift ,luminosidad, masa estelar y edad(4000). En la Fig. 4.6 se muestran las
distribuciones de estas propiedades para las galaxiaspedde AGNs y la muestra control
de galaxias no-activas. Las distribuciones de redshifyiosidad son similares para las cu-
atro sub-muestras. Las submuestras rojas (AGNs y galagiagtivas) tienen distribuciones
de colores idénticas donde su masa estel@y, (4000) tienen los valores correspondientes a
galaxias masivas y viejas, mientras que en las submuegtresastos parametros indican que
las galaxias son muy jovenes y de baja masa estelar. En.|d Bige puede observar la relacion
entre estos parametros. Es importante destacar que dasorets masa-luminosidad son simi-
lares tanto para AGNs como para galaxias sin actividad audiebido a que la contribucion de
la luminosidad de las AGNs tipo Il es despreciable para larosidad total de la galaxia.

4.2.2 Andlisis de la densidad de galaxias vecinas de AGNs

En el Cap’tulo 3 se mostrd que los quasars tienen las misptaedensidades que galaxias
t'picas con magnitu a grandes escalas. En un trabajo reciente de Li et al. (2@06)laron
la funcion de correlacion proyectada para la muestra dd$\@& Kauffmann et al. (2003) y una
muestra control de galaxias no-activas de similares aafatitas encontrando que las AGNs
pueblan halos de materia oscura de similar masa que los aeamte control.

En esta seccion analizamos la distribucion de galaxiag@mescala para las submuestras
en color. Se calcularon las funciones de correlacion dazm el espacio de redshif{s), y
en el espacio real|(r), utilizando los estimadores de las ecuaciones 3.16 y 3iiTa Eig. 4.7
los resultados muestran que, también para las muestexxg®iadas en color, la distribucion
de galaxias es similar tanto para los entornos de AGNs comad@sde las galaxias de control.
Sin embargo, puede observarse una diferencia marginal easel de las submuestras rojas
donde las AGNSs parecen tener sobredensidades levementeasanas de su contraparte roja
no-activa. Esta diferencia se extiende hasta escalas4de ' Mpc donde a partir de este valor
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Fig. 4.7: Funcibnes de correlacion cruzads) y (r) para las submuestras de AGNs y galaxias
seleccionadas por ‘ndice de color (Coldwell & Lambas 2007)

tienden a ser similares.

La forma de (s) para galaxias no-activas y AGNSs rojas de debe a que en su raaer
encuentran mas cercanas a zonas de mayores densidadespeEnia a las galaxias azulesy, por
otro lado, las velocidades peculiares son mayores en |l#enes de estas zonas sobredensas
manifestandose en la curvatura observada.

Es interesante entender si las AGNs trazan estructurasagnegcala de la misma forma
gue lo hacen las galaxias no-activas. Otro modo de analiarngpobtesis es considerando si
las AGNs tienen mayor preferencia a estar cercanas a otrsAf@e a estar cercanas a las
galaxias no-activas. Para esto se calcul6 la densidad sigpee objetos dada por la ecuacion
3.22, para la distancia al quinto vecinos, tomando como centros las muestras seleccionadas
en color de AGNs y galaxias, y como trazadoras a la muestaa detgalaxias y AGNs. En
la Fig. 4.8 se muestra la distribucion de puntos deentre galaxias no-activas rojas y azules
contra la muestra completa de galaxias y AGNs (paneles isugg), y entre AGNs rojas y
azules también contra la muestra completa de galaxias ysA(phineles inferiores). No se



observan diferencias entre las formas y valores de estabd@ones lo que permite concluir
gue desde este punto de vista las AGNs no tienen preferemsi@iaubicadas cercanas a otras
AGNs por lo que puede considerarse que trazan estructutasiiema forma que las galaxias.
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Fig. 4.8: Arriba: Dispersion de valores de para galaxias rojas y azules vs. galaxias y AGNSs.
Abajo: Idem para 5 de AGNs rojas y azules vs. galaxias y AGNSs.

4.2.3 Propiedades de las galaxias cercanas

La diferencia marginal observada en las funciones de emit de la Fig. 4.7 entre las
muestras de galaxias y AGNs rojas motivo a la busquedafdesdcias en las propiedades
caracter’'sticas de sus galaxias vecinas. Siguiendo eleest) de analisis realizados en el
Cap’tulo 2 se estudiaron los coloras r y tasa de formacion estelaBFR=M , de las
galaxias adentro de distancias proyectagas 3 h * Mpc y diferencia de velocidad radial

V < 1000kms? de las distintas submuestras. La Fig. 4.9 muestra la aaelativa de
galaxias azulesu( r < 2:5) y con alta tasa de formacion estelog ,SFR=M > 100)
para distancias proyectadas< 3h ' Mpc. Se observa que para las muestras azules (galaxias
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Fig. 4.9: Fraccion relativa de galaxias azules r < 2:5y con alta tasa de formacion estelar
(logeSFR=M > 10:0) como funcion de la distancia proyectada. La I'nea sofiduesa
corresponde a AGNSs rojas, la I'nea de trazos a galaxias rmjeactivas y la I'nea solida na
y I'nea de puntos corresponden a las muestras de AGNs azgekxias azules no-activas
respectivamente (Coldwell & Lambas 2007).

y AGNS) las poblaciones de sus entornos son indistinguiblestras que para muestras rojas
existe una diferencia que indica que las AGNs rojas estdgawas por una mayor fraccion de
galaxias azules y con alta formacion estelar que su cantepo-activa. Esta diferencia es del
orden de 2 y se mantiene hasta aproximadamente 2:5h * Mpc.

Los valoresdar rySFR=M seleccionados para el analisis corresponden a los valores
medios de las distribuciones en el rango de redshift utibzaPor otro lado, se testearon los
resultados utilizando valores extremosuwle r y SFR=M pero la sefial se mantuvo, aumen-
tando los errores, sin encontrar excesos para estos vakrdssplazamiento de las fracciones
relativas de galaxias azules star-forming con respects @dlores medios implica que sea mas
probable un proceso de alimentacion de la AGN la cual reguestar localizada en regiones
ricas en gas en lugar de un proceso de "feedback” donde la A€dtaaal medio a través de
procesos radiativos. En el caso de las muestras divididasgbar esto indicar'a que posible-
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Fig. 4.10: Fraccion relativa de galaxias azules como fumdie la luminosidad de las muestras
de AGNs y galaxias divididas por color (Coldwell & Lambas 20

mente las AGNSs rojas no poseen su ciente gas en su gahagispedienden a estar en zonas
mas gaseosas que compensen de alguna manera la falta de lgagataxia que contiene el
ndcleo activo, mientras que en el caso de las muestra aleubsdividad de las galaxias es
independiente del medio circundante.

Este exceso de galaxias ricas en gas en las vecindades derg@sss independiente de la
luminosidad de la galaxiauéspedde la AGN como se observa en la Fig. 4.10 La diferencia en
los valores medios de las galaxias en los entornos de AGN#yiga no-activas rojas podr'a
deberse a su ubicacion con respecto a los centros de zoa#ta densidad dada por grupos de
galaxias o cumulos de galaxias. Las AGNSs rojas podr aar @shs alejadas de los centros de
grupos, ubicandose en regiones donde el medio intetiyzddavorece el proceso de acrecion

de materia dentro del agujero negro.



4.3 AGNSs e Interacciones

Diferentes teor'as han propuesto que las interacciortes @aaxias alimentan la actividad de la
AGN llevando el gas dentro de las zonas mas internas de lasigsy, as’, dentro del agujero
negro. NUmeros autores estudiaron la frecuencia de coenpaTtercanos a una galaxia de
nacleo activo con el proposito de detectar si la actividadas AGNs puede ser explicada a
travées de las interacciones (Koulouridis et al. 2006, Seebal. 2006)

Coldwell & Lambas (2006) exploraron si la frecuencia de lagagprs a tener una galaxia
companera es mayor con respecto a una muestra de contesideren cuenta los I'mites obser-
vados en las interacciones de galaxias (Lambas et al. 2003s@\et al. 2004) para incrementar
la tasa de formacion estelap(< 100h *kpcy V < 350kms 1. Los resultados mostraron
gue existe una baja fraccion (15% de galaxias asociadas a los quasars, dentro de los I'mites
establecidos para las interacciones, similar a la enadm{para galaxias en general indicando
gue la presencia de una compafera proxima a un guasarghoreso requerimiento necesario
para disparar el proceso de actividad de una AGN.

Sin embargo, aunque las interacciones no sean capacesldaetgalmente el fenbmeno
AGN, se realizb un analisis para determinar cual es la@mcia que las interacciones producen
en su compafera AGN gue esta dentro de los I'mites desyidwa galaxias interactuantes. Para
ello se utilizé una muestra de pares de galaxias SDSS naxypas entre si, tomadas de Alonso
et al. (2006). Estos pares de galaxias dentro del rangs: 100h *kpcy V < 350kms !
fueron clasi cadas por inspeccion visual segin su mogda en:

Pares con evidencia de un proceso de fusiohn (

Pares con sefales de interacciones tidales pero que aanzgentran en la etapa de
fusion ¢).

Pares sin evidencia de distorsiones en su morfolog a (

También se utilizd un muestra de galaxias AGNs de controtempafieras dentro de} <
100h 'kpcy V < 350kms* con similares caracter sticas (color, magnitud absofutpo
morfolbgico) que las AGNs de la muestra de pares. El nUrdempares y porcentaje de AGNs
encontradas en estas submuestras es resumido en la Taldke dliserva que el porcentaje de
AGNSs es bastante similar para los 3 tipos de interaccionestnais que para las muestras de
control es levemente inferior aunque dentro del nivel derexstimado.

Con estas muestras se realiz6 un analisis para entenderafecta el tipo de interaccion a la
luminosidad de la I'nea de Olll, L[Olll], y también a la naedel agujero negro estimaddgy ,



Tab. 4.1: Porcentajes de AGNs

Categor'as Total de Paresm t n Muestra Control
N ° de pares cercanos 1607 383 688 536 14359
% de AGNs 32% 3% 3% 28% 23%

006 T T T T T T T T T T

log (MassBH)

Fig. 4.11: Distribuciones de L[Olll] y masa del agujero regara AGNs en pares en proceso de
fusion (I'nea sbélida), AGNs con signos de interaccidalt(I'nea de puntos), AGNSs sin sefiales
de interaccion (I'nea punto-raya) y galaxias AGNs sin paftreras (I'nea cortada) (Alonso,
Lambas, Tissera & Coldwell 2006).

utilizando la relaciorM gy . Esta relacion entre la dispersion de velocidades dejeoyl
Mgy es ampliamente aceptada dentro del esquema de crecimigotoegulado de agujeros
negros en el contexto de interacciones entre galaxias. timadeM gy esta restringida para
AGNs con > 70kms !, que corresponde &g, 0Mgy > 6:3 debido a la resolucion instru-
mental de los espectros de SDSS, a través de la relacite eny la masa del agujero negro
supermasivo dada por Tremaine et al. (2002):

log(Mgy ) =8:13 +4:02 loQ(ﬁ(} (4.2)

EnlaFig. 4.11 se observan las distribuciones de L[Olldgio(M gH ) para las tres muestras



de galaxias interactuantes, t y n y para las AGNs aisladas de la muestra de control. Se
observa un incremento en las AGNSs con altos valores de U[dia los pares de galaxias con
procesos de fusion (grupa) mientras que las AGNs en otros tipos de interaciobn no mamest
diferencias signi cativas con respecto a la muestra derobmte AGNs aisladas. Por otro
lado, las distribuciones de masa del agujero negro sonasisilpara todas las submuestras.
El incremento de L[OIIl] para la muestra sugiere que las interacciones entre galaxias muy
cercanas que experimentan deformaciones por los procedasidn intervienen generando un
aumento en la actividad de las AGNSs.
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Fig. 4.12: L[Oll] y logio(Mgy ) como funcionM, y M para AGNSs en pares con procesos de
fusion (I'nea solida), AGNs con signos de interaccidalt(I'nea de puntos), AGNs sin sefiales
de interaccion (I'nea punto-raya) y galaxias AGNs sin paiteras (I'nea cortada) (Alonso,
Lambas, Tissera & Coldwell 2006)

Por Gltimo se investigo el rol que juega la compafiera patanciar la actividad de la AGN.
Para ello se separd la muestra de pares en aquellas cuyaiteragle la AGN es mas brillante
queM, = 21y las que tienen una compafera mas débillgue= 21

Para cuanti car este efecto se calcul6 el valor promedid_[&l] y log;o(Mgy ) como
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Fig. 4.13: L[Olllly R =L[OIlll }/Mgy ) como funcionM, y M para AGNs en pares (I'nea
solida), AGNs con una compafiera brillatg < 20 (I'nea de puntos) y AGNs con una
compafiera débM, > 20(I'nea cortada) (Alonso, Lambas, Tissera & Coldwell 2006)

funcion de la magnitud absoluM, y la masa en estrellas de la AGNI, . Nuevamente se
observa en la Fig. 4.12 un fuerte efecto para el incrementb[@#I] en AGNs de pares
interactuantes en procesos de fusion, independienterdené luminosidad o masa en estrellas
de la galaxia. Los valores para las muestrgs son similares a las de AGNs sin comparferas
cercanas y ademas muestran una dependencia a tener m&@\}tt ppra galaxias de mayor
magnitud absoluta y masa en estrellas. Los resultados pareasa del agujero negro son
similares para todas las submuestras sin observarserdifagesigni cativas como con L[OIlI]
el cual es mejor indicador la actividad de la AGN dvgy .

En la Fig. 4.13 se observan los valores promedio de L[OIIf yalsa de acrecion dada por
R =L[OIlll ]/Mgy ), los cuales muestran claramente que la actividad de la AGYhkxias
con compaferas luminosas es signi cativamente mayor gudel galaxias con companeras
débiles. Estos resultados dan evidencia de que la adfividalear no esta solo afectada por

una galaxia cercana sino que también existe una depemadsmtia luminosidad y masa de la



compafera. Este argumento nal contribuye a la teor'amdbas, "minor mergers” y "major
mergers” como modelos para la generacion de actividadeAGNs y también al hecho de
gue un Unico modelo no es su ciente para explicar la enoriversidad de galaxias de nlcleo
activos.

Es importante destacar que la potencia de la actividad dgalaxias con nlcleos activos
esta relacionada con dos fenbmenos que ocurren a escaladiferentes. Por un lado, las
interacciones en la etapa de fusion entre las galaxiasiElesaumentan signi cativamente la
actividad de la AGN lo cual ocurre a escalas muy pequenasdeh de 10h *kpco menor.
Por otro lado, existe un efecto a escalas mucho mayoresh ! Mpc, el cual involucra al
medio intergalactico indicando una conex’on entre ldaxgas del entorno y las AGNs. La
relacion entre estos procesos en escalas tan distintés eeaconocido.



CAPITULO 5

SISTEMAS DE QUASARS |: TRIPLETES DE
QUASARS AZ < 02

Las propiedades estad’sticas de galaxias en los entoengsasars y otros objetos activos han
sido ampliamente estudiadas gracias a los recientesogatadisponibles (2dF, Colles et al.
2001; SDSS, Stoughton et al. 2002). As’, se puede entenden el fenbmeno quasar esta
relacionado con la poblacion de galaxias en el Universallo€oldwell & Lambas (2003,
2006) mostraron que los quasars pueblan regiones de ddrssidgar a los de galaxias t'picas
y, sin embargo, las galaxias a distancias menores qdeh ' Mpc de los quasars presentan
caracter’sticas particulares con respecto a galaxiasmdas en diferentes entornos tales como
grupos de galaxias o galaxias t'picas. Las vecindades dsagm estan sobre-pobladas por
galaxias azules, de tipo disco y con intensa formacioriagst&stos resultados también son
avalados por trabajos de Sochting et al. (2002, 2004) goengraron que los quasars siguen la
estructura en gran escala trazada por los cUmulos de galpgro no estan ubicados cerca de
los centros sino en las periferias o entre dos cimulos gsiblemente se encuentren en etapas
tempranas de fusion.

Contrariamente a lo encontrado en el Universo local, a iidshas altos los resultados son
aun diversos. Por un lado se ha encontrado que los quasarns generalmente, asociados a
entornos ricos (Hall & Green 1998, Djorgovsky 1999) donddedasidad de protogalaxias es
mayor que la esperada para galaxias de campo, lo cual gsreteto como los futuros centros
de cimulos ricos (Springel et al. 2005). Sin embargo, algurabajos recientes sugieren que
los quasars residen en las periferias de cUmulos o en c@neul interaccion tambiénza 1
(Haines et al. 2001, 2004; Tanaka et al. 2000, 2001). Edtosds autores, por ejemplo,
investigaron un grupo de 5 quasars trazando estructurasbdelnulos, con solo un radio-

77



guasar aparentemente asociado con alguno de los cimulos.

Los estudios existentes de entornos de quasars sugieraspsia@bn con estructuras en
formacion, cimulos en interaccion y lamentos. Como secuencia de estos resultados es
de esperarse que los grupos de quasars puedan trazar eedemegtraordinaria actividad por
lo que el uso de sistemas de quasars para la busqueda destataturas promete resultados
interesantes. El analisis de las galaxias circundanteguesars y sistemas de quasars com-
prende un adecuado estudio para determinar su in uenciatcmadores de estructuras y su
evolucion con el redshift. Los datos observacionalesaratishift son de fundamental impor-
tancia como complemento de los catalogos disponibles gurifen el estudio de galaxias en
el Universo local.

5.1 Selecd@n de Sistemas de Quasars

La identi cacion de los sistemas de quasars utilizados gdranalisis de sus regiones cir-
cundantes se realizd mediante el uso de un algoritmo delperon tridimensional del tipo
friend-of-friend (FOF, Huchra & Heller 1982). Esta técaise aplicd a la muestra de quasars
completa en redshift y magnitud del SDSS-DR4, identi cadpiellos sistemas con separa-
ciones proyectadas;, y diferencia de velocidades radialed/;, menores que las longitudes
de percolacion dadas pbpy  Vo.

Como criterio de seleccion se tuvo en cuenta que pretensigteoti car sistemas de quasars
analogos a los de galaxias en cumulos y sus periferiassi@anando la baja densidad espa-
cial de quasars ( 15 quasars pogradc®), adoptamos como criterio de percolacibg =
2h *Mpcy V= 2000kms !. Estos valores se corresponden aproximadamente a 2 veces el
radio y la dispersion de velocidades de los cUmulos ri@ogalaxias, los sistemas virializados
mas grandes actualmente conocidos.

En una muestra de 54000quasars SDSS, los sistemas detectados dentro de estassvalor
deDoy V, fueron 293 pares y solo 7 tripletes de quasars. Los paresakarpison actual-
mente muy estudiados y utilizados para la busqueda delo8milgrupos de galaxias a altos
redshifts. En cambio, los tripletes de quasars son sistemaggpoco comunes. La probabilidad
de encontrar 3 quasars asociados en el volumen dado para&ifgSolament@&02%por lo
gue el estudio de las regiones gue los contienen resultamergsante.

Ademas, se tuvieron en cuenta diferentes conjuntos dgeros para analizar las varia-
ciones en el numero de miembros de los sistemas detectigfmxdiendo de las longitudes de
percolacion. Las identi caciones de sistemas de quasarsraly sensibles a las variaciones



conjuntas de los valores adoptado parmy V. Para determinar la signi cancia de los val-
ores utilizados para la seleccion de nuestros sisteméigamas la variacion en el nimero de
grupos detectados y el nUmero de miembros en cada sistemmaliferentes valores dB,
jando  V, = 2000kms 'y para diferentes valores deVy, jando Do =2 h ! Mpc.

En la Fig. 5.1 se muestran las distribuciones del nimerordeog detectados con 2y 3
quasars. En ninguna de las combinaciones de parametrpsadds se encuentran sistemas
con mas de 3 miembros. Se observa que el nUmero de trigletggasars se incrementa para
valores mas grandes que los adoptados en nuestra seleg@demas, no se encuentran sis-
temas de mas de 2 quasars por debajo de estos valores.odemps asumir que el criterio
de seleccion adoptado para los tripletes de quasars déramuesestra@, = 2 h * Mpc y

V, = 2000kms 1) corresponde a los grupos de quasars mas compactos emmsan es-
calas similares a las de cUmulos de galaxias.
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Fig. 5.1: Distribuciones de nUmero de grupos detectados siatemas de quasars con 2y 3
miembros. Derecha: dependencia con los valord8g¢ando V, = 2000kms . Izquierda:
dependencia con los valores d&, jando Dy =2 h ! Mpc.

La distribucion de redshifts de los sistemas encontradnsstos criterios (I'nea solida) se
muestra en la Fig. 5.2 donde se observan maximos alrededor d:2y z  1:8 un poco mas
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Fig. 5.2: Distribucion de redshifts para los sistemas y leestra total de quasars.

pronunciados que el correspondiente a la distribucioragedestra total de quasars (I'nea cor-
tada). Si bien las incertezas por el bajo nUmero de sistpodéa afectar la presencia de estos
dos maximos, esto podr'a ser interpretado en términda déerencia en el crecimiento auto-
regulado de agujeros negros para distinta masa, como fgpeigsto por Di Matteo, Springel
& Hernquist (2005). Este modelo propone una rapida evolupara los agujeros negros mas
masivos, que probablemente se formaron en el Universo temapdebido a una alta tasa de
acrecion que agota rapidamente el gas circundante. Rolaold, el tiempo de vida para la fase
activa se incrementa para agujeros negros de masas memgiesando un exceso de quasars
de baja luminosidad (o Seyferts I) en el Universo local.

Los criterios de seleccion de nidos para esta muestra @ésaps SDSS fueron aplicados,
también, al catalogo de quasars de Véron (2003) paranmentar la muestra disponible de
tripletes de quasars. As’, la muestra nal contiene soldriiffetes, de los cuales 3 estan a
z < 0:2y los 10 restantes en el interval® < z < 2:5. En la Tabla 5.1 se listan coordenadas,
redshifts y magnitudes obtenidas del catalogo SDSS yn/g003). Los nombres de quasars
representados con pre jo SDS3R4 corresponden a quasars detectados en el catadlogo SDSS
gue no estan incluidos en el catalogo de quasars de V2643J.



Tab. 5.1: Muestra de Tripletes de Quasars

Tripletes Nombre RA(J2000) DEC(J2000) y4 _an
SDSSDR4 42544  16:23:45.9 41:04:56.4 0.034 16.775
TRIPLET1 SDSSDR4 42554 16:20:12.8 40:09:06.2 0.028 16.986
SDSSDR4 42556 16:19:51.3 40:58:47.2 0.038 17.511
SDSSDR4 7442 8:20:50.5 47:20:475 0.129 19.214
TRIPLET 2 SDSSDR4 7443 8:21:33.6 47:02:37.3 0.128 19.100
SDSSDR4 7444 8:22:09.6 47:05:52.9 0.127 19.549
SDSSDR4 47475 15:30:43.8 39:04:35.7 0.150 19.213
TRIPLET3 SDSSR4 47515 15:29:10.0 39:31:09.6 0.147 19.239
SDSSDR4 47522 15:30:17.9 39:22:51.7 0.147 19.165
2QZ J015646-2828 1:56:46.6 -28:28:0.0 0.919 19.55
TRIPLET4 2QZJ015647-2831 1:56:47.9 -28:31:43 0.919 19.63
2QZ J015656-2823 1:56:56.0 -28:23:35 0.925 19.76
SDSS J10023+0155 10:02:19.5 01:55:37 1.511 20.19
TRIPLET5 SDSS J10025+0150 10:02:34.3 01:50:10 1.509 19.26
SDSS J10026+0159 10:02:36.7 01:59:48 1.516 20.24
2QZ J120914+0035 12:09:14.9 00:35:51 1.316 19.13
TRIPLET6 2QZJ120919+0029 12:09:19.6 00:29:26 1.319 20.64
2QZ J120922+0026 12:09:22.4 00:26:46 1.322 20.67
2QZ J235405-2845 23:54:05.3 -28:45:06 1.673 20.21
TRIPLET7 2QZJ235430-2848 23:54:30.2 -28:48:41 1.670 2%0.8
2QZ J235414-2848 23:54:14.2 -28:48:10 1.679 19.63
KKC 11 13:07:50.0 29:08:30 2.276 21.00
TRIPLET8 KKC14 13:08:00.9 29:08:17 2.270 19.40
KKC 32 13:08:25.1 29:07:46 2.280 20.52
VPM J13479+2835 13:47:56.5 28:35:21 2.458 18.98
TRIPLET9 QJ1348+2840 13:48:04.4 28:40:25 2.464 17.85
RXS J13482+2839 13:48:08.7 28:40:08 2.464 21.30
SDSSDR4 23159 13:57:38.0 +62:18:50.1 1.188 18.542
TRIPLET 10 SDS9®R4 23160 13:57:47.6 +62:24:41.3 1.188 19.387
SDSSDR4 23161 13:57:23.4 +62:28:02.9 1.194 19.305
SDSSDR4 -26842 10:44:49.5 +63:59:14.6 1.536 20.416
TRIPLET 11 SDS®R4 26844 10:44:149 +63:53:58.7 1.535 20.392
SDSSDR4 26848 10:44:14.0 +63:52:46.8 1.537 20.101
SDSSDR4 33831 10:02:54.4 +45:20:09.2 1.629 20.340
TRIPLET 12 SDS®R4 33832 10:02:47.3 +45:16:48.6 1.630 19.473
SDSSDR4 33833 10:02:29.4 +45:20:06.0 1.633 18.875




5.2 Tripletes de Quasarsa< 0:2

De la muestra total de tripletes de quasars, los tres prenéeola Tabla 5.1 se encuentran
az < 0:2y fueron seleccionados del catalogo de quasars de SDS$ieldrinda una ex-
celente posibilidad de estudiar las estructuras reladasma estos sistemas usando los datos
espectroscopicos y fotométricos del catalogo. Pararohéhar como estos sistemas de objetos
activos estan relacionados con las estructuras en gratadsgzadas por cimulos de galaxias
y lamentos es interesante establecer como ellos se ubiocamespecto a los centros de estos
cumulos resolviendo, también, las subestructuras ettedde ellos. Para esto es fundamental
preservar la informacion topolégica en el momento de rimeaslas distribuciones de densidad.

5.2.1 Algoritmo de Teseladgn de Voronoi

Para este estudio se utiliz6 el algoritmo no paramétrecdatelacion de Voronoi, el cual provee
una particion de un patron de puntos de acuerdo a su astaespacial (Ver Fig. 5.3). Dado
un conjuntoS de n puntos distintos eRY, el diagrama de Voronoi es la particion B& enn
regiones de poliedraa(p) (parap 2 S). Cada region da(p), llamada celdas de Voronoi ge
esta de nida como un conjunto de puntosRhque son mas proximosgque cualquier otro
punto enS.

a(p) = fx 2 RYr(x;p) r(x;q)8q2S pg; (5.1)

donder es la funcion de distancia (Okabe et al. 2000). El conjuetoaldas de Voronoi y
sus caras forman un complejo de celdas con vértices (llasnagttices de Voronoi) y extremos
(bordes de Voronoi).

Una (til aplicacion del modelo de Voronoi es la compitacide los mapas de densidad
super cial de los datos puntuales. Si uno genera el diagi@deméoronoi del conjunto de puntos
Sy mide el areaA; de cada pol'gona;, puede considerarsefy * como un indicador de la
densidad local del patron de punts As’, el diagrama de Voronoi tiene la ventaja de permitir
la generacion de contornos de distribucion de densidsidebvidir los datos en cuadr’culas con
celdas de igual tamaio. Esto puede, en muchos casos,uatroa suavizado que distorsiona
la morfolog'a de la distribucion medida.

El muestreo de las distribuciones de densidad es solorepgpaso en el procedimiento
de deteccion de cimulos de galaxias, seguido por la l@zadn de los picos de densidad que
satisfagan algun criterio para cimulos de galaxias (poméimo namero de miembros, dis-
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Fig. 5.3: Ejemplo de diagrama de Teselacion de Voronoi @kt al. 2000).

tribucion en color, luminosidad, etc.). La mas simpleajmacion es seleccionar objetos con
un cierto contraste por arriba de la densidad media de galaxias de fondo. Esteastaes
de nido como

=L ° (5.2)

donde , corresponde a la densidad media de galaxias de fondo deusdado celdas de
\Voronoi como

11X 1
b= — —

nA (5.3)

En el caso de cUmulos con alto contraste esta aproximaoi@uce muy buenos resultados.
Sin embargo, la eleccion de un valor adecuado para ed'emtla deteccion de sobredensidades
es una tarea complicada, debido a que aumentando este léntiitsa de deteccion de cUmulos
reales disminuye al igual que el nUmero relativo de cUsekplreos. Ademas, en las regiones
externas de los cimulos donde la densidad cae gradualtaetgteccion de las galaxias miem-
bros es fuertemente dependiente del valor umbral asumiddadeteccion.

El algoritmo de Voronoi ha sido utilizado exitosamente parédlsqueda de cimulos de
galaxias (Ramella et al. 2001, Soechting 2002, 2004). Liaaagpbn del método puede, también
mejorarse utilizando franjas de color para los mapas deocoos de densidad como fue prop-
uesto por Gladders & Yee (2000). Las galaxias rojas, en genge caracterizan por estar

localizadas en los centros de cimulos o grupos de galagide pue en algunos casos se las



utiliza para la busqueda de cumulos a través del méteddatuencia Roja (Gladders & Yee
2000), debido a su posicion caracter’stica en el diagrest@-magnitud. As’, la seleccion de

cortes en color en el diagrama color-magnitud incrementamraste de densidad de cualquier
agrupacion de galaxias de tipo-temprano, lo cual proveesaparacion en el espacio de red-
shifts a través de la secuencia roja, minimizando los e$ed¢ proyeccion.

Por otro lado, la mayor“a de los problemas relacionadostwealor I'mite para la deteccion
de cimulos pobres pueden ser solucionados utilizandotimastor de maxima probabilidad,
lo cual permite un mejor delineado del I'mite de los cunsuldn ejemplo de la implementacion
de un estimador de maxima probabilidad al algoritmo de Nor@s dado en Soechting et al.
(2004).

Para el trabajo de esta Tesis se utilizo el algoritmo de Mairpara obtener mapas de den-
sidad super cial para la deteccion de estructuras conesdbnsidades d2 (Ec. 5.2) con
respecto al valor medio para cada campo. El propésito emhNisir donde se ubican las re-
giones con excesos de densidad con respecto a los tripldtexig estan las zonas sub-densas.
Los cortes en color son aplicados para determinar la posid€ los tripletes con respecto al
centro de cimulos o grupos de galaxias.

5.2.2 Galaxias asociadas a los tripletes de quasars

Las propiedades espectroscopicas y fotométricas daelasigs, alrededor de estos tres tripletes
de quasars, utilizadas para el analisis fueron tomadaSMd8IS DR5. Para la seleccion se
observo la distribucion de redshifts de galaxias cemisagh los tripletes. Estas distribuciones
muestran maximos que coinciden aproximadamente con dishifés de los tripletes, como se
muestra en los paneles superiores de la Fig. 5.4 en relati@ngo total de redshifts de todas
las galaxias en el area de tripletes.

Teniendo en cuenta los picos de las distribuciones de iésldirila Fig. 5.4 (panel superior)
se seleccionaron, para cada triplete, solo las galaxiasalée una angosta franja de redshift de
6000kms ! dentro de un area d8® 60h ! Mpc?. Esta franja, representada en I'nea punteada,
en estos paneles, es ampliada en los paneles inferioreBige 4. Aqu” se muestra, con I'neas
solidas verticales, la distribucion de redhifts de estaaxdas seleccionadas. En la Tabla 5.2
se resumen los criterios de seleccion para cada tripletesdgalaxias utilizadas en el analisis
y el nUmero de galaxias de la muestra nal luego de aplicaestriccion en redshifts a todas
las galaxias en el area de los tripletes. En el casdiielete 3, su redshift es mucho mayor
que el correspondiente al I'mite de completitud para SDOSS (0:1) por lo que la cobertura



resulta bastante incompleta. Para solucionar este prabdéenutilizaron, también las galaxias
con redshift fotométrico de SDSS-DR5 dentro del area teeidsmo triplete.
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Fig. 5.4: Distribucion de redshifts de galaxias con espeptedido dentro de una area de
10 10Mpc? centrada en cada triplete. De izquierda a derecha las goowassponden a
los tripletes 1, 2, y 3. En los paneles superiores se muelstea@o total de redshift con un
maximo prominente al redshift del triplete (marcado pof'hea punteada vertical). Abajo:
Distribucion de redshift para el rango de galaxias sete@iias (I'neas soblidas), la ubicacion de
los quasars miembros de tripletes dentro del histograndam éstlicados por I'neas punteadas
(Soechting, Coldwell, Lambas, Smith & Alonso 2007).

Tab. 5.2: Criterios de seleccion para galaxias alrededdripletes.
Triplete#  zmin  Zmax N. selecccionado N. total

1 0.022 0.042 1620 9205
2 0.117 0.137 259 1005
3 0.140 0.160 120 733

El redshift fotométrico es bastante menos preciso quepelatscopico lo cual requiere un
rango de seleccion mas amplio para las galaxias. En |&bFgse observan las distribuciones de
redshifts fotométrico y espectroscopico para una maedrgalaxias, con espectro medido, en
el campo defriplete 3. Se observa que el ancho de la distribucion es mayor paradssifts
fotomeétricos, lo cual es derivado de una mayor incertezadilhte el uso de los redshift es-
pectroscopicos disponibles se encontré emp’ricamémtango de redshift fotométrico el cual



proveera el mejor balance entre completitud y contamérade la muestra de galaxias. Final-
mente el rango de redshifts fotométrico seleccionado lpargalaxias alrededor de este Gltimo
triplete es0:12 < z, < 0:16, resultando con un 70% de completitud y 30% de contaminacio
por galaxias cuyo redshift espectroscopico esté fueestierango.
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Fig. 5.5: lzquierda: Distribucion de redshift fotométrico de galaxias condfeifts espec-
troscopico en el rangd:140< z < 0:16Q Derecha: Distribucion de redshifts espectroscopico
de galaxias dentro del rango de selecdii?0< z,, < 0:160(Soechting, Coldwell, Lambas,
Smith & Alonso 2007).

Ademas, las galaxias seleccionadas en el campdrgakte 3, fueron restringidas para
magnitudes mas brillantes que& 185. A pesar de que el catalogo SDSS fotométrico es com-
pleto hasta magnitud= 22:2, se utilizb este corte en magnitud debido a que por inspeaiz|
diagrama color-magnitud de las galaxias seleccionadaslogadshift fotométrico se observo
que estas presentan una forma inusual mas alla de ese.I'mi

En la Fig. 5.6 se muestran los diagramas color-magnitud @staa muestra. Se observa
que el niumero de galaxias rojas para magnitudes masedatpiler < 185 disminuye casi
completamente, presentando una forma distorsionada ptaslaminosidades con respecto al
diagrama color magnitud estandar (ver Fig. 5.8 como raefged. Para intentar entender este
comportamiento se realizaron algunas pruebas para de@@rsiieste es un rasgo caracter’stico
para el campo del triplete. De la comparacion con un camgat@iio de galaxias SDSS con
redshift fotométrico medido se obtienen resultados sired descartando as” la posibilidad de
que esta tendencia sea producida por propiedades parisula las galaxias en este campo.
Este comportamiento puede deberse principalmente a lageéaas en las mediciones de los
redshifts fotométricos, las cuales aumentan considenadte para galaxias con magnitudes
mas débiles.
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Fig. 5.6: Diagrama color-magnitud de galaxias en el ralig@0< z,, < 0:160 Para magni-
tudes mas débiles que= 18:5, el nUmero de galaxias rojas cae abruptamente y se observa u
exceso extremo de galaxias azules. Este rasgo no es unagadmparticular de este campo de
galaxias sino que es debido a errores sistematicos en laidrede redshifts fotométricos para
magnitudes mas débiles que 185 (Soechting, Coldwell, Lambas, Smith & Alonso 2007).

5.3 Tripletes dentro de Estructuras en Gran Escala

Una vez de nidas las muestras de galaxias para trazar lascastas alrededor de los tres
tripletes az < 0:2, se utilizd el algoritmo de Teselacion de Voronoi, dgstcrianteriormente,
para determinar los mapas de densidad super cial que iazas estructuras dentro de un area
de60 60h ! Mpc?.

En la Fig. 5.7 se observan los mapas de densidad de galarade@br de los tripletes de
quasars. Los colores representan el contraste de densigade detecciones de sobredensi-
dades cor?2 por arriba del valor medio con respecto a las galaxias dedohds pol'gonos
sefalan las sobredensidades que pueden ser identi canesaiimulos de galaxias y su tamafio
es proporcional a la riqueza relativa del cUmulo. Se olzsgue en todos los casos los tripletes
(asteriscos) se encuentran muy cercanos a estas estsuablr@densas. Los tripletes no estan
ubicados en los centros de los cUmulos sino en las pesfgren los tres casos se observa la



DEC [Mpc]

DEC [Mpc]

-20 -10 Q 10 20
RA [Mpc]

Fig. 5.7: Estructura en gran escala alrededor de los teplét 2 y 3 (desde arriba hacia

abajo respectivamente). Los miembros del tripletes esaresentados por un asterisco. Los
pol’'gonos representan los cumulos detectados. Las srmeesponden a otras galaxias de
nacleos activos en la region (Soechting, Coldwell, Lasl&mith & Alonso 2007).



presencia de subestructuras que podr'an correspondenaas en interaccion. En esta gura
también fueron inclu’das todas las galaxias con nU@etigos conocidas dentro del area (dados
por el s'mbolo ) para determinar su posicidn con respecto a los tripletelag subestructuras.
Se observa que la mayor'a de estas AGNs se ubican en lamdatbajas sobredensidades que
se extienden en escalas de80h * Mpc.

Estos resultados son consistentes con los encontradotopaaalisis de los entornos de
quasars y AGNs individuales de los captulos anteriores,cliales demuestran la existencia
de una poblacion de galaxias ricas en gas en regionéshdé Mpc centradas en los objetos
activos. Los lamentos, en los cuales se ubican las AGNs dféga5.7 son regiones propicias
para encontrar este tipo de galaxias. Ademas, algunas A6Mecuentran muy cercanas a los
tripletes y probablemente pueden no haber sido inclu’dagrd de sistemas de quasars debido
al estricto criterio de seleccion utilizado para la iderattion de estos sistemas. Sin embargo,
aungue el criterio utilizado pueda considerarse arbdradois resultados indican que estos agru-
paciones de AGNs formando sistemas compactos parecen tegianes de alta actividad en
cuanto a que se ubican en zonas de aparente interaccierca@mulos de galaxias.

Es importante destacar la notable presencia de estructarakas densidades en regiones
cercanas a los tripletes de quasars y aunque estos no pat@carse en los centros de estas
estructuras muestran una tendencia a estar localizadas eegiones periféricas.

5.4 Propiedades de la poblam de galaxias asociadas

Como ya se menciond en secciones anteriores, el diagralmansagnitud es Gtil para deter-
minar poblaciones de galaxias a través de su color. En estéds se describira el analisis de
galaxias asociadas a estos sistemas de quasars por med® a#a@es los que permitiran es-
tudiar, de forma indirecta, la ubicacion de los tripletaselacion a los centros de los cUmulos.
De esta manera, se utilizaron los diagramas color-magmpiéud dividir la poblacion de

galaxias en rojas y azules, y estimar los contornos de dmihgld estas dos poblaciones. La
division entre poblaciones se realizd para el cglor r (dados por las magnitudes Petrosian)
separando las galaxias azules de las galaxias que formarteda secuencia rojay que podr'an
determinar el centro de los cimulos. Para esta distirs@tmivo en cuenta el siguiente criterio,
dependiendo del redshifts de las muestras:

colm = (grtop 0:05)+slop (r nNOrMpag); (5.4)



donde r es la magnitud de cada galaxiatmm,,y = 13 y el valor de las variableslop y
grtot es resumido en la Tabla 5.3 para los tres tripletes.

Tab. 5.3: Criterios para division de galaxias por color.
Triplete#  slop grtop

1 -0.035 0.75
2 -0.045 11
3 -0.045 11

En la Fig. 5.8 se presenta el diagrama color-magnitud paraddaxias en el area del
Triplete 2. Se observa claramente la marcada secuencia de galaxaas qag representan la
sobredensidad observada para este Triplete, y la bimaabdid el color indicando la existencia
de distintas poblaciones de galaxias. La I'nea sélidastnaie! criterio utilizado para dividir a
la muestra en galaxias azules, r < col i, , y galaxias rojag r > col i, , permitiendo una
adecuada separacion entre las diferentes poblaciones.
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Fig. 5.8: Ejemplo de diagrama color-magnitddiplete 2) para la division de colores utilizada
para el analisis de la poblacion de galaxias.

Nuevamente se utilizd el algoritmo de Voronoi para la dateacion de los mapas de den-
sidad de ambas poblaciones de galaxias. En la Fig. 5.9 sevahdes contornos de densidad



super cial de galaxias azules (columna izquierda) y dexjatarojas (columna derecha) para
un aread80 30h ! Mpc? centrada en los tripletes de quasars. Las guras corresgoat]
Triplete 1 (arriba), alTriplete 2 (centro) y alTriplete 3 (abajo). Nuevamente los contrastes
de color indican la presencia de sobredensidades (indigaatdos pol’gonos) alrededor de los
tripletes de quasars (asteriscos). Es notable ver que drebsasos existe una sobredensidad
de galaxias azules en la region de los tripletes (izqu)erd@&éntras que estos se ubican en los
bordes de los contornos de densidad de galaxias rojas,|lg®s$ithzadoras de los centros de
cimulos. Esto conrmar’a la hipotesis original de que tapletes de quasars potencian los
resultados encontrados para quasars individuales.

En el caso deTriplete 2, pareciera existir un exceso de galaxias rojas mas ce@do®
sistemas de quasars en relacion a la poblacion encordtatiedor de los tripletes restantes.
Esto podr'a interpretarse a través de la propiedad dedasays de ubicarse en regiones ricas
en gas lo cual no es completamente privativo de la existelecgalaxias rojas.

En las regiones correspondientes alrededor de los trdstégpde quasars fue posible en-
contrar cimulos conocidos coincidentes con las sobrédkhess mostradas en los mapas. En el
caso deflriplete 1, la sobredensidad corresponde a Abell 2199, un cimuldcmoriqueza de
Abell clase 2) con una enorme galaxia el'ptica en el certticado az = 0:0287 Este cUmulo
esta muy cercano a otro cimulo, A2197, y forma parte detsaipnulo de Hercules junto con
los cimulos A2147, A2151 y A2152. En las zonas externasafde la region virializada de
A2199, se observan varios sub-grupos en la zonafdd, los cuales tienen identi cacion en
rayos X, dando un soporte directo a la formacion de estrastierarquicas (Rines et al. 2001).

En el caso deTriplete 2, se encontraron los cimulos ACO 646 y ACO 655. Ambos fueron
seleccionados para el catalogo de Abell, Corwin & Olowi@ 1989) utilizando un criterio
de riqueza que inluye sb6lo cumulos ricos con mas de 30 tmesdentro del rango de magni-
tudesmsz ams + 2, siendoms la magnitud de la tercera galaxia mas brillante del cUmbts
cumulos ACO 646 y 655 tienen redshifts de 0.129 y 0.127 getsamente.

Para elTriplete 3, las sobredensidades no fueron identi cadas con ningimutd rico
conocido. Sin embargo, recientemente Koester et al. (200@$truyeron un catalogo de
cumulos de galaxias utilizando los datos fotométricoSB&SS. En él se identi carot3823
clmulos de galaxias a través del método maxBCG. Esteduattiliza una combinacion de
propiedades bien conocidas de los cumulos ricos: la se@ienja que forman las galaxias
que dominan el extremo brillante de la funcion de luminadig que ocupan una region es-
trecha en el diagrama color-magnitud (Fig. 5.8), y la presede una galaxia extremadamente



brillante (BCG) que se localiza muy cercana al centro. Egtapiedades no son universales
para todos los grupos y cimulos sino que son mas repréisestde cUmulos ricos de galaxias.
Este nuevo catalogo permitié identi car a las sobredéades del area dériplete 3 con los
ciimulos identi cados recientemente por el método maxBE&@bolo+ en la Fig. 5.9). En
el area dellriplete 1 no se encontrb contraparte identi cada por este métodpkprobable-
mente podr'a implicar la ausencia de galaxias BCG en lé@nedtn cambio, para diriplete

2, estos nuevos cimulos también son encontrados en tanrggih los dos caso3iiplete 2 y
Triplete 3) coinciden con los cUmulos detectados con el algoritmoatenoi.

En resumen, nuestro analisis de tripletes de quasars hranamo los resultados que indican
que dichos quasars pueblan regiones de alto contenido edaghispor la presencia de galaxias
azules, y ademas han demostrado ser muy buenos candidedda pusqueda de cUmulos ricos
de galaxias y regiones de formacion de estructuras. Sitetremde quasars no presentara una
importante evolucion el uso de tripletes a alto redshifirffeoresultar muy promisorio para la
bUsqueda de cimulogza 1. Unresultado negativo de esta bsqueda también dadereias
de una fuerte evolucion en los entornos de quasar/AGN ertr@.2y z = 1.
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Fig. 5.9: Mapas de densidad de galaxias azules (izquierdgay (derecha) alrededor de los
tripletes 1, 2 y 3 (desde arriba hacia abajo respectivarpé8teechting, Coldwell, Lambas,

Smith & Alonso 2007).



CAPITULO 6

SISTEMAS DE QUASARSII:
OBSERVACIONES ENINFRARROJO DE
TRIPLETES DEQUASARS A09<z < 1.6

6.1 Universo Infrarrojo

De la gran cantidad de informacion en forma de radiaci@ttedbmagnética emitida por el
Universo, buena parte de ella se encuentra en forma de amfdasojas, invisibles a nuestros
0jos y a los telescopios opticos. Ademas, solo una pejfraccion de esta radiacion infrarroja
proveniente del espacio, alcanza la super cie terrestbediea la gran absorcion que produce
la atmobsfera en estas longitudes de onda. Sin embargo skna@tion de las longitudes de
onda infrarrojas ha permitido realizar una extraordingaatidad de estudios. Asimismo, en
el espacio existen muchos objetos que no pueden ser visidestelescopios 6pticos porque
estan ocultos por regiones densas de gas y polvo, por eyatipbro que se encuentra alrededor
del disco de acrecion de agujeros negros. Esto es debide kagadiacion infrarroja, al tener
longitudes de onda mucho mas largas que la luz visible,gatdvesar esas regiones de polvo
sin ser signi cativamente absorbida.

En las frecuencias infrarrojas, también es posible la masén de muchos objetos que
son demasiado fros y débiles para ser detectados comadilite ya que todo cuerpo a una
temperatura por encima del cero absoluto irradia ondas d&arnada infrarroja. Por esto, la
astronom’a infrarroja implica el estudio de casi todosdbgtos del Universo, en una gama de
longitudes de onda de 1 a 300 micrones. El ojo humano detelaimsnte el 1% de las ondas
de luz de 0.69 micrones y 0.01% de las ondas de 0.75 microogsyede ver longitudes de
onda mayores de 0.75 micrones, a menos que la fuente de lextseaadamente brillante.
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La exploracion del universo temprano también puedezage en el infrarrojo obteniéndose
informacion de la formacion de los primeros objetos y padio estudiarse el inicio de la
evolucion de las galaxias ya que como resultado del redskibbjetos lejanos tienen un cor-
rimiento de su luz ultravioleta y visible hacia el infrawpjde modo que la Unica manera de
estudiar tal radiacion es en estas frecuencias.

En las galaxias, la radiacion infrarroja se origina basiente en tres tipos de fuentes: es-
trellas, gas interestelar y polvo. Las emision de las Basr@alcanzan su maximo nivel en la
banda infrarroja cercana al espectro visible (longitude®dda de 1 a 3 micrones). La ra-
diacibn emitida por atomos y moléculas de gas interased solo un pequefio porcentaje de la
radiacion infrarroja generada por las galaxias. La fugmiearia de radiacion infrarroja mas
alla de los 3 micrones es la re-emision térmica de lasquagis de polvo calentadas por la luz
de las estrellas. Las galaxias elpticas emiten débitenem el infrarrojo porque tienen poco gas
y polvo, en cambio, las galaxias espirales que son ricas £§ galvo, son fuentes infrarrojas
intensas gracias a que en ellas aun hay actividad de fobmasitelar. Aproximadamente la
mitad de la luminosidad de una galaxia espiral t'pica exiada en longitudes de onda del
infrarrojo lejano. Por otro lado, las interacciones de galadisparan una intensa actividad de
formacion estelar por lo cual los choques de galaxias conddnte cantidad de gas generan
intensas fuentes de emision en las frecuencias infratroja

6.2 Observaciones Infrarrojas de campos de Tripletes>a0:9

Como se ha mostrado en los cap’tulos anteriores, lossiséalizados indican que los quasars
se ubican en regiones de gran actividad de formacion egtetantenido gaseoso, con respecto a
otros objetos extragalacticos en el Universo. Entre giiastripletes de quasars han demostrado
ser muy buenos trazadores de estructuras permitiendo gacoamulos ricos de galaxias muy
cercanos a ellos (Soechting, Coldwell, Lambas, Smith & 8602007). Estos estudios han sido
restringidos a redshifts bajos,< 0:2, debido a las limitaciones de los catalogos utilizados por
lo que resulta de gran interés hacerlos extensivos aisimée los entornos de los tripletes de
quasarsa 1(Tabla5.1).

Para ello se propuso la observacion multicolor de campdsigletes a alto redshift me-
diante técnicas fotométricas utilizando CCDs con cangrasdes que permitan estudiar las
regiones alrededor de estos tripletes. Se obtuvo tiempbskreacion para los tripletes 4, 5, 6
y 7 en el Telescopio Blanco de 4 metros de Cerro Tololo, Chibs.tripletes fueron observados
con los Instrumentos MOSAIC en las bandas R y z (solo triplBtg 6) e ISPI en las bandas



Ks, Jy H. En esta Cap’tulo se describira el procesamieatwlisis de las imagenes observadas
con ISPI en el Infrarrojo.

6.2.1 ISPI: Estrategia de Observa@n y reduccidn de datos

El Infrared Side Port Imager, ISPI (eye-spy), es una cardrarroja ubicada en telescopio
Blanco de 4 metros de Cerro Tololo. ISPI cubre el rango deilodgs de onda de 1 a 2.4
micrones de las bandas anchas Y, J, H y Ks y también tiene njorto de Itros de banda
angosta. Las caracter’sticas principales de los Itroeesemen en la Tabla 6.1.

Tab. 6.1: Datos basicos
Filtro # central (micrones) 80% de cobertura

J 1.25 1.176 - 1.322
H 1.635 1.5005-1.7705
Ks 2.150 1.9915 - 2.2955
Y 1.0381 BW 0.1457mu

ISPI es uno de los CCDs infrarrojos con mayor tamaino de cajetw of view, FOV)
disponible en el hemisferio Sur con un FOV 8825 10:25 minutos de arco con una escala
de 0.3 segundos de arco por pixel. Este fue uno de los priesipactivos para la eleccion
de este instrumento para el estudio de los campos de quasiasfeecuencias infrarrojas. El
namero de cuentas sobre el detector no debe supe2&000ADUs para obtener un rango de
linealidad del 98%y el nivel de saturacion de los datos ocurre 40000ADUs. La ganancia
de ISPI es 4.25e-/ADU y las corrientes oscuras son muy pegieel orden de 0:1 e-/seg
para largas exposiciones.

En las observaciones infrarrojas normalmente se utilipaicdedimiento llamaddithering
que consiste en un pequefio desplazamiento de la posieideléscopio (alrededor del punto
de observacion) tomando varias exposiciones en difesgniatos de nidos por el patron de
dithering Esta técnica se utiliza para crear una imagen del fondeetteque luego sera restada
a la imagen del objeto. En la banda K, el ruido de fondo de deloe el maximo tiempo de
observacion y dependiendo de la temperatura ambiente@b e exposicion sera de 15 a 30
segundos. Losoadds(varias exposiciones sin lectura del CCD) se utilizan pacaementar
la e ciencia ya que utiliza menos tiempo que el necesari@ @acribir el mismo nimero de
imagenes separadas, y al tener exposiciones mas cort@iiagéa gran acumulacion de rayos
cbsmicos. La mejor estrategia de observacion consistpaga un dado tiempo de exposicion
total, integrar el mayor tiempo que sea posible cada imagamd secuencia, tomar el nUmero



m’nimo de posiciones para dithering y realizar tantoxcoaddscomo sean necesarios. La
experiencia muestra que ISPl es aproximadamente e cieniene60% para imagenes de 60
segundos en la banda Ks (20 segundos pare@id3 y 10ditherst’picamente menores q6€".

Estrategia de observadn

Las observaciones con ISPI se realizaron en dos turnosaagigral proyectdTriplets of
Quasars as lighthouses of galaxy and structure formatieh€ual surgi6 como consecuencia
de los resultados encontrados para quasars a bajos redgHiftrimer turno fue de 5 medias
noches del 2 al 6 de Abril de 2006 y el segundo turno fue de 3esocbmpletas del 7 al 9 de
Octubre de 2006. Durante estas noches se observaron 4esipie la banda K, 3 en la banda J
y 2 en la banda H.

Dado el rango de redshift de los quasd@$® < z < 1.6, se calculb que, para observar
galaxias mas débiles que M* era necesario alcanzar matgstl mites d&Ks = 21, J = 23
y H = 22. Utilizando un radio de apertura @& y con una relacion sefial ruide=N = 3 es
necesario un tiempo de exposicion total de 3.22, 6.62 y Bddds para las bandas Ks, Jy H
respectivamente (calculado con el estimador de tiemposgpiesiion de ISPI).

Las observaciones en cada banda fueron divididas en seasi@oaide un patron circular de
15 posiciones dditheringse utilizd para cada una de ellas. Ademas, los tiemposjateseidn
para cada imagen de la secuencia fueron los siguientes:Xseg? 5 coaddsJ= 130 seg.

1 coaddsy H=20 seg. 5coadds Los tiempos de integracion totales obtenidos para la@nag
nal de cada triplete se resumen en la Tabla 6.2.

Para la reduccion de las imagenes se utilizaron ats gilelitomados en los mod@N y
OFF variando el amperaje de la lampara de acuerdo al Itro. iesmpos de exposicion fueron
los siguientesK oy (5.5 Amp.)=20 3.2seg.Korr=20 3.2 seg. (3.2 seg. es el mnimo
tiempo de exposicion de ISPDon (6.5 Amp.)=20 7 seg.Jorr =20 7 seg. yHon (5.5
Amp.) =20 7seg.Horr =20 7 seg.

Durante cada noche se observaron, también, estrellasdesstpara realizar la calibracion
fotométrica de los datos. Estas estrellas, selecciorgal®ersson et al. (1998), fueron obser-
vadas en las bandas J, H, y Ks con el m’nimo tiempo de expagiermitido para ISPI.

Reduccibn de Imagenes

El proceso de reduccion del material observado se reatimtbinando tareas estandar de IRAF
con algunas tareas del paquetaed construido para la reduccion de imagenes de ISPI. La



Tab. 6.2: Tiempos de exposicion de los Tripletes obserwado

Triplete# RA(J2000) DEC(J2000) z Ks J H
4 01:56:51.3 -28:27:40 0919 290hs. 3.25hs. 0.42hs.
5 10:02:34.3  01:50:10 1.509 3.30hs - -
6 12:09:19.6 00:29:26  1.319 2.92hs. 6.93hs. -
7 23:54:17.8 -28:47:.00 1.670 2.90hs. 6.50hs. 0.42hs.

eleccion de las tareas se realiz6 para optimizar el poodeseduccion con el n de alcanzar la
profundidad requerida.

Para la reduccion basica se realiz6, en primer lugapalinacion de losats ON y OFF
por separado, utilizando la tareaed del paquetecirred, la cual utiliza la mediana para la
combinacion de las imagenests. Luego se construyd la mascara de pixeles malos usando
la tareamaskbad, también decirred, la cual crea una mascara de pixeles malos usando los
histogramas de intensidad de los pixeles. Para ello se ddamteractivamente los I'mites de
los pixeles de estos histogramas, tanto géaton Y flat orf, tal que la forma nal de la
distribucion de intensidades sea aproximadamente gaisssi

La imagenFlat nal para la correccion de los datos se obtienen de la restasliats ON
y OFF combinados. Esta imag€iat resultante es corregida por pixeles defectuosos usando
la tarea xpix , del paquetegoroto, el cual utiliza la mascara para realizar una interpalaci’
sobre estos pixeles. Luego eflat es corregido por iluminacion con la tarexillum at , del
paquetecdred para remover los efectos de iluminacion en gran escaldicgren de laimagen
astronébmica. Por (ltimo, eskdat corregido por iluminacion es normalizado dividiendolr p
el valor promedio de su intensidad determinadoiptstat.

Finalmente, todas las imagenes de cada secuencia fuaregidas por pixeles malos con
xpix y divididas por: la imageFRlat (normalizado y corregido por iluminacion), por el tiempo
de exposicion y nimero depaddscon la tareaosiris (de cirred). Debido a que la variacion
del cielo en el infrarrojo es muy intensa, el restado del éodd cielo resulta una tarea dif cil.
Para ello, las imagenes fueron separadas por secuendilithelengy para cada secuencia se
creb una imagen del cielo que fué restada a las imagerasdeuencia dada. Las imagenes de
cielo fueron creadas con la tarea estanteombine utilizando como método de combinacion:
averaged median, y como algoritmo de eliminaciorsigclip 6 minmax que, para cada pixel
rechaza aquellos fuera de los I'mites de seleccion estilols. Los valores de los parametros
de esta tarea se eligieron, dependiendo de la secuen@apipi@ner el mejor cielo posible. La
tareasky_sub, del paqueteirred, fue utilizada para sustraer el cielo creado para cada seiaue



separadamente. En general, las primeras imagenes possea una cambio de Itro o de
tiempo de exposicion exhib’an estructuras diferentessib de las imagenes de la secuencia.
Esta es una caracter’'stica propia del CCD y por este mas@ilimeras imagenes tuvieron
un restado de cielpobrerelativo a otras imagenes de la secuencia y, en generaroabser
descartadas para obtener una mejor imagen nal.

Una descripcion mas detallada de los parametros udibggara cada tarea de este proceso
basico de reduccion se encuentra disponible en el Apéralil.

Astrometr’a

Este es un paso muy importante en el proceso de reduccicataig én el cual un sistema de co-
ordenadas propias es asignado a las imagenes de ISPIlIBaeailizo el paquet®/CSTools
(World Coordinate Systems Tools)que consiste en un conjunto de rutinas desarrolladas en
lenguajeC que designan coordenadas a las posiciones de los objetmspdEmiite actualizar
los headersde las imagenes ISPI cdkeywords' que describen el sistema de coordenadas de
la imagen, su proyeccion en el cielo, etc. Para ello es a€icesn catalogo astrométrico de
referencia con el cuAWCSToolsde ne una relacion entre las coordenadas de los pixelea en |
imagen y las coordenadas del cielo. Luego de aplicar larastréa, las imagenes pueden ser
nalmente combinadas. Detalles acerca del usdeSTools son descriptos en el Apéndice
A2

También deben tenerse en cuenta las correcciones porsifistale alto orden, las cuales
se aplican para minimizar los errores residuales de losegusalizados para las coordenadas
del nuevo sistema. Esto se debe a la proyeccion en un plagerteial, que puede afectar
la combinacion nal de las imagenes. En este trabajo, kaetacion entre las coordenadas
de la imagen y el catalogo de referencia se realizb paraxapadamente 30 a 50 estrellas
distribuidas uniformemente en toda el area de la imagergque los errores residuales del
ajuste son del orden d& 10 4. Este valor es muy pequefio y las correcciones por distorsi’
de alto orden no mejorar’an este resultado por lo que nofudilizadas en nuestras imagenes.

Combinacion de Imagenes

Finalmente las imagenes fueron combinadas en forma skppeaa cada secuencia utilizando
Swarp (E. Bertin, 2006). Este es un programa que remuestrea y c@nthagenes FITS usando
una proyeccion astrométrica arbitraria de nida en etsisaWCS estandarSwarp tiene una
gran variedad de utilidades y, para la combinacion de lagénes de este trabajo, se utilizaron



las siguientes:

RemuestreoResamplinyj Consiste en la accion de proyectar una cuadr'cula delgsx
en otra para la posterior combinacion entre imagenes. efBuestreo de una imagen
ideal involucra unltrado y una interpolacion entre pixeles. Hrado es naturalmente
implementado poSwarp y la interpolacion se realiza seleccionando una detemaina
funcion de interpolacion.

Restado de cielo: Cada imagen individual de una secuendattme gradientes resid-
uales de cielo debido a la rapida variacion del cielo em&hirojo. EnSwarp este
proceso de restado permite remover e cientemente los gnaels de las imagenes indi-
viduales antes de la combinacion.

Combinacion de imagenes: Se pueden seleccionar dieerdatmas de combinar las
imagenes dependiendo del producto nal que se desea. Ertrasjo se utilizd una
combinaciorponderadaweighted) donde la imagen nal contiene un promep@sado
de los valores de las imagenes individuales. Este tipo aiootcion es la mas apropiada
para detectar y medir fuentes débiles.

Mapa de pesosieight-May): Este es creado dando pesos diferentes a las regiones que
corresponden a los bordes de la imagen combinada los cigies tiferentes tiempos

de exposicion debido a la técnica deghering Este mapa de pesos es utilizado por
SExtractor (Bertin & Arnouts 1996) permitiendo evitar detiones espurias de objetos

en los bordes de la imagen combinada donde la relaciot-sgfia es mas baja.

Luego de combinar las imagenes para cada secuencia sedafavagen Final, combi-
nando todas las secuencias, la cual sera utilizada panalkdia de los datos. Un ejemplo de la
Imagen Final en la banda Ks del Triplete 6 se muestra en la Fig. 6.1 supgiguen su mapa
de pesos por tiempos de exposicion, creadoSwearp. Puede observarse como los bordes de
la imagen tienen mayor ruido debido al menor tiempo de expmsicomo consecuencia del
dithering La imagen del mapa de pesos re eja también este efecto.

Calibracion de magnitudes en el sistema emtdar

Las magnitudes aparentes de los objetos se ven afectadasipbos factores, entre ellos ab-
sorcion atmosférica, funcion de sensibilidad del unstento, etc., por lo tanto la magnitud
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Fig. 6.1: Imagen Final del Triplete 6 superpuesto a su mageedes para regiones con difer-
entes tiempos de exposicion.

observada es instrumental. Para poder comparar los rdssltzon los obtenidos para otros
catalogos es necesario llevar las magnitudes a un sistearadar.

La calibracion fotométrica se realizb con las estreatandar de Persson et al. (1998),
observadas para cada noche, y ademas fue complementadstoellas de cada campo de
tripletes identi cadas en el catalogo 2MASS (Skrutskieakt2006), para obtener una mayor
precision en la calibracion. Las magnitudes instruniestee las estrellas fueron medidas con
SExtractor para una apertura 6% donde la curva de luz es aproximadamente constante para
todas las estrellas. Luego, la transformacion del sist@staumental al sistema estandar se
realizo utilizando la relacion:

M=m KX+ | +2ZP; (6.1)



dondeM es la magnitud estandan es la magnitud instrumenta{, es el coe ciente de ex-
tincion, X  sedz) la masa de aire, el coe ciente de color] el ‘ndice de color ZP es el
punto cero del sistema.
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Fig. 6.2: Relacion lineal entre magnitudes estandarteungentales para el Itro Ks.

El calculo deZP en cada banda se realizd a través de una ajuste, como seareresa
Fig. 6.2 (para Ks), de la relacion I'neal entre magnitudsgsumentales y estandar. En la Tabla
6.3 se resumen los valores promediaZd® para cada Itro y, también, del seeing promedio de
las estrellas en los campos de tripletes. Para los Itros Bsse utilizaron valores promedio de
0:07 0:04y 0:.01 0:015para los coe cientes de extinciok, y del coe ciente de color,

, respectivamente. Estos valores pequeiios son del ordenrdepara las estima del punto
cero del sistemaZP, por lo que no afectan signi cativamente los resultadosadedlibracion
fotométrica.

Tab. 6.3: Parametros de la calibracién fotométrica
Filtro ZP seeing
J 21.79 0.03 1%
Ks 21.82 0.02 1%




6.2.2 Caflogo Final

El catalogo nal fue construido utilizando SExtractor erodo doble para los tripletes que
tienen imagenes en las bandas Ks y J, tomando como refereras imagenes obtenidas en
Ks que son las de mejor calidad. Se detectaron todas lastieon intensidades mayores que
1.5 (donde es laincerteza estimada para el fondo de cielo). Para gatirtd deteccion se
utilizé el mapa de pesos correspondiente a cada imageantzgia de pesos evita la deteccion
de objetos esplreos en las regiones de la imagen con mdacibresefal-ruido y ademas,
permite una mejor estima del fondo de cielo permitiendoaatenayor cantidad de objetos
débiles. En la Fig. 6.3 se muestra un ejemplo para la détects fuentes sin utilizar el mapa
de pesos (izquierda) donde se observa la gran cantidad dmslgsplreos detectados en los
bordes de la imagen. En el panel derecho de la Fig. 6.3 se rawssho fue mejorada la
deteccion utilizando el mapa de pesos.

Fig. 6.3: Ejemplo de deteccion de fuentes con SExtractéa éorma tradicional (izquierda) y
utilizando mapa de pesos (derecha)

El catalogo nal incluye una gran variedad de parametnas seran utilizados para un pos-
terior analisis de las galaxias en los entornos de tripldtatre ellos se encuentran: magnitudes
para aperturas d2', 3" y 4", MAG _AUT O que da un valor de la magnitud medida para un
ajuste automatico de acuerdo al per | de la fuente, sepamaestrella-galaxia y elipticidad,
entre otros.



Analisis de precison de los datos

Con el proposito de veri car la precision de las calib@ues astrométricas y fotométricas se
compararon las posiciones y magnitudes de las fuentesta@tscen los campos de tripletes
con las de fuentes puntuales del catalogo 2MASS. Para lpa@tion se utilizaron todas las
fuentes puntuales del catalogo 2MASS no contaminadashpetos vecinos, y para el catalogo
de fuentes en campos de tripletes, se utilizaron solo let@bpetectados@® con respecto al
fondo de cielo. La correlacion se realizb utilizan@alA lo cual permite identi car individual

e interactivamente los objetos comunes en ambos cataléggse computaron las diferencias
en posiciones y magnitudes para estos objetos.
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Fig. 6.4: Izquierdo: Diferencias entre posiciones de #ageomunes entre 2MASS e imagenes
de los campos de tripletes. Derecha: Comparacion foticagbara estrellas comunes como
funcion de la magnitud para la banda Ks.

En la Fig. 6.4 se muestran las diferencias entre las possiamedidas y su distribucion
en ascencion recta y declinacion (panel izquierdo) y leyehcias entre magnitudes ISPI y
2MASS para la banda Ks (panel derecho). Las diferenciasguaencontradas para las posi-
cionessonde =0":028 0":418y =0":034 0":417segundos de arco. Estos valores
para los errores en las diferencias de las posiciones saraEh de 1 pixel y se encuentran
dentro de los valores esperados para la precision astiicmésu ciente para los propoésitos
cient” cos de estas imagenes.



Por otro lado, considerando los objetos mas brillantesigsie= 14:5y J = 16, las

magnitudes medidas para ambos conjuntos de datos presentany buen acuerdo,Ks =

0:005 0:06y J =0:007 0:08(Fig. 6.4, panel derecho). La dispersion en la relacion
es mayor para magnitudes débiles debido al incrementosegriiores para las fuentes 2MASS.
La diferencia total obtenida entre las magnitudes ISPl y &8Aes del orden deKs =
0:02 0:24y J =0:04 0:26. Laamplitud de la dispersion de estos valores es relatvaen
pequefa, demostrando la uniformidad de la precisiomiétdca de nuestras observaciones y
con rmando el valor d&ZP utilizado para la calibracion.

Separacbn estrella-galaxia

SExtractor utiliza una red neuronal para separar estrdafsientes extendidas. El parametro
gue de ne esta division esta dado por el ‘ndiceedtelaridadCLASS _ST AR que tiene valores
entrel (para una estrella perfectaPy Nuestro interés en el estudio de galaxias en los campos de
tripletes de quasars requiere una muestra no contaminaskdréias por lo cual este parametro
es de fundamental importancia.

Para determinar que valores@&ASS _ST AR son 6ptimos para la seleccion de la muestra
de galaxias analizamos la distribucion de este "ndiceocfumcion de la magnitud en la banda
K. EnlaFig. 6.5 (izquierda) gra camos el parame@bASS_ST AR como funciéon de la mag-
nitud. Se observa que para magnitudes brillaf®&G AUTO < 16, las dos secuencias de
objetos dadas por los valores@eASS _STAR 1 (estrellas) YCLASS_STAR  0(galax-
ias), pueden ser facilmente distinguidas. Para magrstondes débiles resulta dif cil separar ob-
jetos extendidos de puntuales. Con el n de seleccionaxgaae manera e ciente tenemos en
cuenta el trabajo de Groenewegen et al. (2002) seleccionaméimite paraCLASS _STAR
como funcion de la magnitud. As’, los objetos considesaaono galaxias para nuestra muestra
tienen valores de

CLASS STAR < 09siKs< 16
CLASS STAR < 1.0siKs > 16

Esta Gltima eleccion, de considerar todos los objetos@bASS_STAR < 1.0 como
galaxias se debe a que las estrellas, en general, no tiemeémokidades tan débiles en las
bandas infrarrojas. Ademas, para luminosidades métedéfueKs = 16 no se puede decidir
si los objetos puntuales son estrellas o galaxias ya quezpara los objetos poseen tamafios
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Fig. 6.5: 1zquierda: Relacion entre magnitud e ‘ndicestelaridadCLASS _ST AR. Derecha:
Magnitud versus radio a mitad de ujo. Los puntos rojos reprgan los objetos clasi cados
como estrellas, los puntos azules corresponden a pixefestdesos.

angulares muy pequefios di cultando la clasi cacion. Dstaemanera, nos aseguramos no
perder galaxias débiles que estan en el rango de magsitiediaterés.

Otros analisis fueron realizados para determinar la ecia del criterio de separacion
estrella-galaxia utilizado. La Fig. 6.5 (derecha) muekdreelacion entre las magnitudes Ks
y el radio a mitad de ujo FLUX _RADIUS). Se observa que las estrellas (puntos rojos)
tienen el mismo valor de LUX _RADIUS ubicandose en un brazo vertical. Otra ventaja de
esta gura es que pueden identi carse todos los pixeles mglee no fueron completamente
removidos durante el proceso de reduccion. Estos pixelestliosos (puntos azules) tiene val-
ores deFLUX _RADIUS < 1 por lo cual con este criterio pueden ser totalmente elinosad
del catalogo nal.

Recuento de objetos

El recuento de galaxias como funcion de la magnitud fuezadd en las bandas Ks y J de los
campos de tripletes. Este permite evaluar las caradtaésgenerales del catalogo en cuanto a
profundidad y homogeneidad. En la Fig. 6.6 se muestran &shidiciones de galaxias, como
funcion de las magnitudes Ks y J, respectivamente. El raoude galaxias fué realizado de
forma directa y las barras de error corresponden a las exastPoisson.
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Fig. 6.6: Recuento de objetos clasi cados como galaxiaa |gabanda Ks (arriba) y J (abajo).



Los recuentos de galaxias en los campos estudiados fuemgpacados con varios catalogos
de la literatura. Para la banda Ks las relaciones encorstfamtaBest (2000), Best et al. (2003),
Bornancini et al. (2004) y Olsen (2006) muestran un muy bwere@o con los datos de este
trabajo. Por otro lado, para la banda J, Saracco et al. (199@ho et al. (2005) y Olsen
et al. (2006) encuentran también resultados similaresnabndo un excelente acuerdo con
los datos de Olsen et al. (2006) hasta magnitud 21 Estos resultados indican que los
catalogos de galaxias en los campos de tripletes de quasassdo correctamente obtenidos y
las magnitudes bien calibradas.

En la Tabla 6.4 se listan los valores del nUmero de galag@syrado cuadrado, para difer-
entes rangos de magnitud. Puede estimarse, de esta tablal, @euento de galaxias es com-
pleto para magnituddss 195yJ 210, respectivamente.

Tab. 6.4: Recuentos de galaxias en las bandas Ksy J

Ks Ngal N err J Ngal N err
(deg 2 0O:5mag 1) (deg 2 0:5mag 1)
14.75 10 137 43
15.25 34 468 80
15.75 64 882 114
16.25 94 1296 133
16.75 175 2412 182 16.75 10 316 99
17.25 264 3639 224 17.25 18 568 134
17.75 422 5817 283 17.75 56 1769 236
18.25 635 8753 347 18.25 54 1706 232
18.75 913 12580 416 18.75 99 3128 314
19.25 1046 14420 44519.25 152 4803 389
19.75 1016 14040 43919.75 218 6888 466
20.25 801 11040 390 20.25 358 11310 597
20.75 388 5348 271 20.75 414 13080 642
21.25 410 12950 639
21.75 304 9605 550
22.25 209 6603 456

6.3 Resultados preliminares: Alsis y determina@n de sobredensidades

Un analisis preliminar fue realizado para las galaxiaosrchmpos de [oFripletes 6 (z  1:3)
y7(z 1.6), para los cuales se obtuvieron observaciones completisdrandas Ksy J, y
para losTripletes 4(z 09 y5(z 1.5) enla banda Ks, utilizando los catalogos obtenidos
segln la descripcion de las secciones anteriores.

En primer lugar se corroboraron los colorés Ks obtenidos para los campos de los



Tripletes 6 y 7 comparando con la distribucion de colores de galaxias deregion aleatoria
del catdlogo FLAMINGOS (Florida Multi-object Near-IR gm Observational Spectrometer,
Elston et al. 2006). FLAMINGOS es un catalogo extragatactjue cubre un area dél
gradog’ realizado en las bandas Ks y J. El 'mite de completitud98ébhastaKs = 19:2, es
muy cercano al encontrado para nuestras observacione&ipadn una comparacion directa
de los colores. Estos resultados se muestran en la Figudagde se puede apreciar la similitud
de las distribuciones de colores de galaxias en ambo®gatil

Galaxias por min?
[
I

Fig. 6.7: Distribucion de colore§ Ks para las galaxias en el area de los tripletes (I'nea
solida) y para una region aleatoria dgradc® del catalogo Flamingos.

Con el objetivo de detectar la presencia de posibles catdidgacUmulos de galaxias cer-
canos a los tripletes de quasars se estudiaron los calores de las galaxias siguiendo
los lineamientos del analisis propuesto por Best et al0O320En principio, se esperar'a que
galaxias asociadas a sobredensidades deber’an ser jomgue la media, ya que en campos
de cumulos, Stanford et al. (2002) las galaxias asociadssgm 'ndiced§ Ks 1.8 2
coincidentes con modelos para la poblacion de galaxiasgiello de Coma llevadas a redsfhit
z  1:2, proximo al redshift de nuestros sistemas. La Fig. 6.8 tnadas distribuciones de
colores) Ks para diferentes distancias proyectadas de cada quasas Tiepietes 6y 7.
Como se aprecia en las gura, la distribucion de colores rasgnta una gran variacion con
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Fig. 6.8: Distribuciones de colords Ks para galaxias a diferentes distancias de los quasars
del Triplete 6 y del Triplete 7.

dicha distancia, excepto a distancias proxinrgss 15Kpc, para el cual se evidencia una
tendencia a un exceso de objetos azules,Ks < 1.5 particularmente signi cativa para los
miembros defriplete 7.

Los diagramas color-magnitud para objetos a diferentésmtigas proyectadas de los quasars
de losTriplete 6 y 7 se muestran en los paneles de la Fig. 6.9. Tal como comerdaimterior-
mente, a pequefias distancias proyectagas (150h * kpc) se evidencian objetos con colores
mas azules que a distancias mayores, independiente dglatothde las galaxias. Estos resul-
tados dan apoyo a lo encontrado previamente a bajo redshifztnos de quasars poblados por
galaxias azules y con activa formacion de estrellas. Caymgparacion se muestra la ubicacion
en el diagrama color-magnitud de galaxias del &5, de cUmulos de Stanford et al. (2002),
encontrados a = 1:16y z = 1:27 respectivamente (c'rculos y cuadrados negros) y del model
para las galaxias del cimulo de Coma trasladado a 1:2 (I'nea de trazos). Estas galaxias
muestran un buen acuerdo con las encontradas en los campgdetes a distancias mayores
quer, < 300h ! kpc de los quasars, lo que puede indicar la presencia de esasatecinas,
sin embargo, en el entorno prbximo es evidente el excesollagon azul.

Con el n de obtener una idea mas clara sobre la distribudé galaxias en las vecindades
de estos tripletes de quasars, mostramos en la Fig. 6.1&tabutciones proyectadas de galax-
ias, escaladas b ! Mpc utilizando el redshift medio de los quasars. Los contornd&an las



sobredensidades correspondientes al doble de la densgtdid,para una escala de suavizado
de75h ! kpc. Tal como se aprecia en la gura, los quasars no se encuesig@maticamente
en regiones sobre densas, sino que muchos de ellos estagienes aisladas, o en bordes
de estructuras. Estos resultados muestran un acuerddativalicon los encontrados a bajo
redshift implicando una baja correlacion cruzada congdata
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Fig. 6.9: Diagramas color-magnitud para galaxias en &l @eelripletes 6 y 7 para distintos
rangos de distancias con respecto a cada quasar de lotesigla I'nea de trazos corresponde
a la posicion en el diagrama de galaxias del cumulo de Ctevadas a redshit  1:2. La
I'nea sblida es el mejor ajuste obtenido para las galatdes campos de tripletes.

Asimismo, hemos trazado las estructuras circundantes tijpdstes de quasars para los
Ks > 1.9. La
Fig. 6.11 muestra las distribuciones proyectadas correfipotes donde puede apreciarse que

campos con colores utilizando objetos azules, Ks < 1.5, y rojosJ



en general los quasars coinciden con bordes de estructurasieos extremos de valores de
‘ndices de color, no encontrandose una fuerte tenderstentatica destacable.

6.4 Aralisis Futuros

Los resultados mostrados en este cap’tulo son prelimiyartemprenden una pequefia parte de
un proyecto mas extenso que pretende realizarse con alogames de quasars a altos redshifts.
Se completara la reduccion y analisis de las imagentsnaas en las bandd&s y z de los
Tripletes 4y 5y se realizara un estudio mas detallado de los cuatretdaplobservados. Para
el analisis de estructuras en gran escala se utilizaripetitBmo semiparamétrico de identi -
cacion de cimulos de galaxias de Voronoi, como fue descep el Cap'tulo 5, introduciendo
informacion de colores y realizando diferentes cortegual permite realizar estimas de red-
shifts y determinacion de los I'mites de las estructukeste método nos permitira determinar
la demograf’a de los sistemas de quasars dentro de lastestimias’ como también describir
la morfolog'a de los cUmulos y grupos de galaxias asosiados resultados obtenidos para las
galaxias alrededor de los tripletes de quasars seran cadgsacon los de quasars individuales
ubicados en la region del catalogo FLAMINGOS. Los datoSB&S fotométrico en conjunto
con las observaciones a alto redshifts> 0:9, podran ser utilizados para de nir modelos de
evolucion en los diagramas color-color.

Es posible, también, ampliar el estudio de entornos deagsiasmas alto redshifz (> 2:5)
con observaciones fotométricas en telescopios como UKiSpitzer que permitan mejorar
la relevancia estad’stica de los resultados incluyendemBciones espectroscopicas que posi-
biliten detectar sobredensidades, a lo largo de la visuagvés de las I'neas de absorcion de
los quasars.
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CAPITULO 7/

CONCLUSIONES

En el desarrollo de este trabajo se realizan analisis catipas detallados de los entornos de
diferentes tipos de objetos tales como quasars, AGNs, grd@galaxias, galaxias t'picas, etc.,
mediante el uso de diferentes bases de datos y catalogasbjdfivo principal de esta Tesis
es caracterizar adecuadamente los medios circundantdgetesoactivos y determinar si los
procesos que generan la actividad en los nlcleos puedalyude manera, afectar la formacion
y posterior evolucion de las galaxias que se encuentransgpreximidades o bien si es el medio
en el que se encuentran las galaxias con nlcleos activagalaermina esta actividad. Los
resultados obtenidos en las secciones previas nos condugea serie de resultados que se
resumen a continuacion:

En primer lugar se realizo6 el estudio de 'ndice espedralale las galaxias 2dF en el rango
0:1< z < 0:2de los entornos de quasars, AGs, galaxias t'picas, galbriiantes de tipo tem-
prano y grupos de galaxias. Los resultados muestran unixadtadn de galaxias tipstarburst
y AGNs ( > 3:5) en los entornos de objetos activos, comparados con lasigsiken las vecin-
dades de las otras muestras. También se observa una diéeesitre quasars y AGs ya que este
efecto es mas extendido en los medios circundantes derquhsata, 3h ! Mpc) que en
los de AGs (hasta, 1h * Mpc) lo cual podra indicar un efecto relacionado con la ponc
del objeto activo en cuestion. La estima de la formacitelaspromedio, SFRIl yr 1], para
objetos a distintas distancias de las muestras refuerzieéade que la formacion estelar esta
signi cativamente mas estimulada en los entornos de objattivos.

Por otro lado, los entornos de galaxias luminosas de tipeotsp temprano muestran ten-
dencias similares a las de grupos de galaxias, las cualesedi de los entornos de objetos
activos a pesar de que las galaxméspedde quasars son, en su mayor a, galaxias brillantes,
de tipo temprano. Otro resultado muestra que la fracciogadaxias en grupos con> 3.5
no es signi cativamente menor que la correspondiente axgedan las vecindades de galaxias
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t'picas, indicando que los entornos de moderadas solseldeles no inhiben fuertemente la
presencia de galaxias con alta formacion estelar.

Los analisis estad’sticos de los entornos locales deaguasilizando datos de SDSS son
consistentes con los encontrados para 2dFGRS. La actig@Bmmacion estelar en los medios
circundantes de quasars es mayor que la encontrada paradiesde galaxias t'picas. Esta re-
sultado fue con rmado usando el ‘ndice de tipo espedtsala tasa espec” ca de formacion es-
telarSFR=M . Esta propiedad proporciona una relacion importanteedatformacion estelar
y la actividad de los quasars. Ademas, en el catalogo SEXS|$ysible distinguir entre galaxias
starbursty AGNs por lo que se estudi6 en forma separada la existercestbs dos tipos de
galaxias en los entornos de quasars para determinar lalrariém de AGNs a la fraccion total
de galaxias activas. Se observo que la presencia de quasaiscta la fraccion de AGNs entre
las galaxias de su entorno local por lo que la actividad degalexias circundantes esta dada
principalmente por la formacion estelar.

Ademas fueron analizadas otras propiedades adicioneléssdyalaxias permitiendo con-
cluir que los medios circundantes de quasars tambiém g&thlados por una gran fraccion
de galaxias azules con morfolog'a de tipo disco. Estodtestas indican la presencia de una
poblacibn de galaxias ricas en gas asociadas a la actigl@lgédlaxias con nlcleos activos hasta
escalas delordendg 1h !Mpc.

Los resultados encontrados para las muestras de SDSSpessamtes en los 2 intervalos
de redshift exploradogz(< 0:1y 0:1 < z < 0:2). El hecho de que puedan observarse con
mayor intensidad en el intervalo de menor redshift indecgle probablemente las galaxias
mas brillantes son las que menos contribuyen al efectontramo en los entornos de quasars, y
que por la disminuc’on de la completitud del catalogo Sp&&z > 0:1 el efecto es atenuado
por la falta de galaxias débiles. No obstante esto, pddrdién considerarse la posibilidad de
evolucion en el sentido que los efectos pueden ser mayarabriente.

Mediante el analisis de las densidades de los entornos asacpuutilizando diferentes
técnicas estad’sticas tales como funcion de cor@tacruzada (en el espacio de redshift y
espacio real) y la estima de la densidad super cial localalexdas es posible concluir que los
quasars evitan sistematicamente las regiones de altaslgranas sobredensidades en el Uni-
verso local. Por el contrario los entornos de objetos asttienen densidades similares a las
encontradas para galaxias t'picas.

También los quasars con diferentes tipos de emision tales rayos X, radio y 6ptica
fueron sometidos a las pruebas para detectar posiblesidies en sus entornos. Los resultados



mostraron diferencias marginales para las densidadeslaeamde estas tres submuestras los
cuales podr'an estar asociados a efectos de seleccios daasars en las diferentes longitudes
de onda. De todas formas, los valores de los parametrosrdglamon de las tres muestras
de quasars son siempre del orden de los correspondientéaxéaga picas, indicando que el
tipo de emision no correlaciona signi cativamente coniktribucion de galaxias en los medios
circundantes.

Por otro lado se caracterizo la densidad de los medios dmcgieomparando con las densi-
dades alrededor de diferentes muestras de galaxias ssladeis por luminosidad. Se observo
a través de las funciones de correlacion, que los quas&fsign regiones de densidades cor-
respondientes a las de galaxias t'picas con magihitud=  20:5 en grandes escalas. Sin
embargo utilizando per les de densidad se demostro queteriiendo densidades similares, la
fraccion de galaxias azules es10% mayor alrededor de quasars que de galaklas Esto
rea rma los resultados anteriores con respecto a los eosaiicos en gas alrededor de objetos
activos.

La extension de los analisis a las galaxias con I'neassiag de emison clasi cadas como
AGNSs fue posible gracias a la disponibilidad de datos densitiades de las I'neas como
también la luminosidad del Olll que traza la potencia derbsleos activos. Utilizando la
muestra de AGNs de tipoll se estudib las caracter’stiedsisl galaxias de sus entornos com-
parando con los resultados encontrados para las muestgassars. Las galaxias alrededor de
AGNs y quasars son similares de acuerdo a las caractassiploradas y presentan un mejor
acuerdo en el intervalo de redshift mas alto lo cual puedsaaorte a un escenario uni cado
de quasars y AGNs.

También se investigd la dependencia de la distribucégalaxias con la luminosidad de la
I'nea de Olll y para muestras de AGNSs identi cadas como tsneSeyferts segln su posicion
en el diagrama BPT. Los resultados de las distribucionesedsidad super cial proyectada
mostraron marcadas diferencias entre las AGNs de altasag b§plIl], ubicandose las AGNs
de mayor potencia en regiones de menor densidad que la esxdargara AGNs con bajos
valores de L[OlIl], mientras que para galaxias Liners y 8&gflas densidades de sus entornos
son indistinguibles.

Ademas, se calculb la fraccion de galaxias azules afi@die las muestras de AGNs encon-
trando que las AGNs cdn[Ol11 ] > 8tienen una fraccion de galaxias azules aproximadamente
constante, consistente con lo encontrado para galaxiaangeoxc Esto es muy diferente a lo ob-
servado para AGNs cdn[Olll ] < 5:5las cuales muestran una ca’da del 15% en la fraccion de



galaxias azules adentrode 1h ! Mpc. Este resultado indica que la potencia de la actividad
del nlcleo activo, dado por L[Olll], esta fuertementeretacionada con las propiedades de las
galaxias cercanas lo cual implica que para producir maytvidad las AGNs necesitan ubi-
carse preferentemente en entornos de bajas temperatgsen gas. Por otro lado, las galaxias
ubicadas alrededor de Seyferts y Liners no muestran déeempreciables indicando que no
existe una diferencia signi cativa en los entornos de AGBg(B su ubicacion en el diagrama
BPT. La distincion de AGNs entre Seyfert y Liners implicaweparacion grosera en L[OIII]
la cual no es lo su cientemente buena debido a que AGNs dedssiplos comparten el mismo
rango intermedio de L[OIll]. Este efecto se ve re ejado es tesultados que muestran que no
existe dependencia entre las propiedades de las galagaeso la posicion de las AGNs en el
diagrama BPT.

Las propiedades de las AGNs y sus galakiasspedson practicamente independientes en-
tre si por lo que se investigd, también, alguna posiblaciéh entre las propiedades de las
galaxiashuéspedy su medio circundante. EIl color de las galaxia&spedresultd el mejor
parametro para dividir e cientemente estas galaxiassrgjazules con poblaciones bien difer-
enciadas. Se utilizd una muestra de control de galaxiastn@a con idénticas caracter’sticas
que las de galaxiaBuéspedde AGNs. Los analisis utilizando funciones de correlaai
mostraron diferencias signi cativas para las densidadesespondientes a entornos de AGNs
y galaxias no activas azules y solo una diferencia margima@éAGNs y galaxias no activas
rojas.

También se investigo la fraccion relativa de galaxiageszy con alta tasa de formacion este-
lar para distancias proyectadas< 3h * Mpc. Se observa que para las muestras azules (galax-
ias no-activas y AGNSs) las poblaciones de sus entornos sgnsimilares mientras que para
muestras rojas existe una importante diferencia, indicana las AGNSs rojas estan rodeadas
por una mayor fraccion de galaxias azules y con alta foromaestelar que su contraparte no-
activa hasta aproximadamemte< 2:5h * Mpc. Argumentando que posiblemente las AGNs
rojas (que no poseen su ciente gas en su galhmésped tienden a poblar zonas mas ricas en
gas que compensan la falta de gas en la galaxia que contiafieleb activo, mientras que en
el caso de las AGNs azules la actividad de las galaxias ependénte del medio circundante
ya que basta su propio reservorio de gas para alimentar @ragiegro central. Este exceso de
galaxias ricas en gas en las vecindades de AGNSs rojas eximdiepte de la luminosidad de la
galaxiahuéspedde la AGN.

Como se observa en trabajos recientes, las interacciocesrientan, de manera e ciente,



la formacion de estrellas. Los entornos de quasars y AGIKbitn muestran un signi cativo
incremento a escalas mayores pero no se encontro evidestai@istica de que las interacciones
mayores estén fuertemente asociadas a estos resultagodrados para los entornos de quasars
ya que solo url0 15% de estos objetos activos posee una compaiera cercana.uéung
probablemente las interacciones no explican completangféndbmeno que da actividad a las
AGNs, se estudid de que forma afectan estas interacciolzepaencia de la AGN que tiene
una companera cercana. Se encontrd que las AGNs de matgcson aquellas que se
encuentran en pares de galaxias interactuantes que esfaoaso de fusion y, que ademas
existe una dependencia de esta potencia con la luminosaldgdlaxia companiera, teniendo
mayor L[Olll] las AGNs con compafieras luminosas.

Es importante destacar que la potencia de la actividad dgalasias con nlcleos activos
esta relacionada con dos fenbmenos que ocurren a escaladifarentes. Por un lado, las
interacciones en la etapa de fusion entre las galaxiasiElesaumentan signi cativamente la
actividad de la AGN lo cual ocurre a escalas muy pequefniasrdeh de 10h ! kpco menor.
Por otro lado, existe un efecto a escalas mucho mayoresh ' Mpc, el cual involucra al
medio intergalactico indicando una conex’on entre ldaxgas del entorno y las AGNs. La
relacion entre estos procesos en escalas tan distintés eaconocido.

Los estudios de entornos de quasars y AGNs sugieren su @$ocizon estructuras en
formacion, cimulos en interaccion y lamentos. Como secuencia de estos resultados es
de esperarse que los grupos de quasars puedan trazar eed@ogean actividad de formacion
estelar por lo que el uso de sistemas de quasars para lagulzsda estas estructuras promete
resultados interesantes. Por este motivo se selecciosstemas de quasars comprendidos por
tripletes de quasars para el analisis de sus estructucasmdantes. La muestra total de tripletes
contiene tres tripletesa< 0:2y nueve tripletes en el rangb9 <z < 2:5.

La regiones centradas en los tripletes & 0:2, formados por quasars SDSS, fueron anal-
izadas utilizando informacién espectroscopica y fattnna de las galaxias SDSS. Se estudi-
aron los mapas de densidad, utilizando el algoritmo de \@ira@ncontrandose que los tres
tripletes estan asociados a sobredensidades identscaal@o cimulos ricos de galaxias. Sin
embargo, estos sistemas de quasars no se ubican en lagseggotrales de las estructuras sino
en las periferias donde es posible encontrar una gran eaindie galaxias azules.

De la muestra de sistemas de quasars a alto redshift cugiomes, centradas en tripletes,
fueron observadas en el CCD infrarrojo ISPI del telescog@l dnetros de Cerro Tololo. Se
realizo la reduccion de las imagenes y la obtencion dedbalogos de galaxias en los campos.



El analisis preliminar de los datos obtenidos permite dnque los miembros de tripletes de
quasars en estos redshifts también se encuentran prefeente en bordes de estructuras y
no fuertemente asociados con los centros de regiones solsi@sl Asimismo, encontramos un
exceso de objetos azules en las proximidades de estos sjuasanincidencia con lo obtenido

en muestras de bajo redshift.
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APENDICEA

REDUCCION DE IMAGENES

A.1 Reducdn hasica

Descripcion de las tareas utilizadas para la reduccisich’ de una secuencia de difheringsen la
banda K. En primer lugar, se deben combinar, en forma sepalasliFlatoyn Y flat opr usando la
tareamed

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = cirred

TASK =med

pl = 319 beginning image index

p2 = 338 ending image index

pic = atkon output image

(pre = atON_K.) input image pre x

(suf = ) input image suf x, do not include .imh or . ts
(proj = no) combine elements of 3 dim (or higher) image® |
(scl = none) pre-combine scaling of images

(zro = none) pre-combine additive zero pt of images

(sect = [*)*]) stat section for scl, zro

(rej-met = sigclip) pixel rejection method, imcombine [none]

(nlo = 0) number of low pixels to reject with minmaxi [0]
(nhi = 0) number of high pixels to reject with minmax [0]
(hsig = 3.) high sigma for sigclip rejection [3]

(Isig = 3.) low sigma for sigclip rejection [3]

(exten = 3) le name extension has 3 or 4 digits? ¥4Bj4 >
(sigim = no) create a sigma image? [royesjno >

(mode = q)

Los ats resultantes son: atKon. ts, atKoff. ts

La méascara de pixeles malos es creada con la tasskbad la cual genera una mascara positiva,
mask1. ts, asignando el valor 1 a los pixeles malos y unacar@snegativa, mask2. ts, que asigna el
valor 1 a los pixeles buenos. Esto se hace interactivaméeateiendo los valores I'mites de los pixeles
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cuyos histogramas de intensidad son aproximadamenteigaoss

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = cirred

TASK = maskbad

imagel = atKoff. ts image 1 used for bad pixel mask constioa

image2 = atkon. ts image 2 used for bad pixel mask constioiat

(maskl = maskl) output mask image

(mask2 = mask2) output mask image

(xo = 15.) xorder of image surface tfor case of t=yes

(yo = 15.) yorder of image surface tfor case of t=yes

(tdark = no) normalize dark images before computing hiseg?<y jn >
(tillu = no) normalize iilum images before computing higgmam?<yjn >
(zero = no) Set pixels with 0.0 ADU to good?

(mode = q)

Luego se deben restar los ats de la siguiente forma:

ci > imarith atKon. ts - atKoff. ts atK. ts

Se deben corregir los pixeles malos de todas las imagenelshfad resultante (de restar las combi-
nadas ddé-latoy Y Flatoyn), atK.ts. Para corregir las imagenes de una secuencigwsaden incluir
sus nombres en un archivo usando el comando: les objfmages.list, y luego ejecutar la tareqix ,
gue realiza una interpolacion sobre los pixeles malositidados en las mastara mask1. ts, reescribi-

endo las imagenes originales.

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = proto

TASK = Xpix

images = @mages.list List of images to be xed

masks = maskl. ts List of bad pixel masks

(linterp = 1) Mask values for line interpolation
(cinterp = 2) Mask values for column interpolation
(verbose = no) \erbose output?

(pixels = no) List pixels?

(mode = ql)

Luego el Flat ( atK. ts) que ya fue corregido pokpix debe ser corregido por iluminacion con la
tareamkillum at .



IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = ccdred

TASK = mkillum at

input = atk.ts Input CCD at eld images

output = atillum  Output images (same as input if none given)
(ccdtype = ) CCD image type to select

(xboxmin = 5.) Minimum smoothing box size in x at edges
(xboxmax = 0.1) Maximum smoothing box size in x
(yboxmin = 5.) Minimum moothing box size in y at edges
(yboxmax = 0.1) Maximum moothing box size iny

(clip = yes) Clip input pixels?

(lowsigm = 2.5) Low clipping sigma

(highsig = 2.5) High clipping sigma

(divbyze = 1.) Result for division by zero

(ccdproc = ) CCD processing parameters

(mode = ql)

El Flat corregido por iluminacion debe ser normalizadadi@ndolo por la media obtenida con bf
imstat atillum. ts, imarith atillum. ts / N. atKN.ts, donde N es el valor medio y atKN. ts es el
at nal que se aplicara a las imagenes de la secuencia.

La tareaosiris puede utilizarse para todas las imagenes, de niendoditénde cada una, para di-
vidirlas por el at nal atKN. ts. También pueden dividise las imagenes por tiempos de exposicion y
nimero de coadds.



PACKAGE

TASK

pl

p2
(instrum
(pre
(prel
(suf
(exten
(mask
(mask2
(mkswarp
(interp
(div
(dome
(bias
(dark
(bias2
(bsec
(trim
(trimim
(mef
(itime
(mcoadds
(dcoadds
(lin
(project
(ipx

(ipy
(gain

(r
(mode

= cirred
= osiris

IRAF

Image Reduction and Analysis Facility

522
536
ISPI)
obj.)
)

beginning ts le index

ending ts le index
instrument? ISPI, OSIRIS, etc
pre x of the input ts les

pre x of the output ts les

x) sufx forinput les, DO NOT include '. ts, .imh'

3)
maskl. ts)
mask2)
yes)
zero)
yes)
atkN)
no)
)
no)
)
no)
[176:804,256:833])
no)
yes)
no)
yes)
no)
no)
no)
yes)
4.25)
20.)

Q)

le name extension has 3 or 4 digits? ¥4Bj4 >
mask image for bad pixel xing
mask used to make swarp weight le
make an swarp weight le from the dome at analshkR?< yes
interpolation for bad pixel x, x, xy, zero
divide by a at>< yesjnojheader >
at eld image name (directory if div=header)
subtract a dark frame? jno— le¢,
dark image name
subtract an on frame bias®o jirs josiris >
image section used to for IRS bias,[gl): x2; ]
Trim images to illuminated area?yesjno >
IM mode trim section
MEF les?<yesjno >
divide by EXPOSURE time?2yesjno >
multiply by the no. of coadds¥esjno >
divide by the no. of coaddsfesjno >
linearize the data? yesjno >
average frames in 3-d image cukg/esjno >
ip image in x? <yesjno >
ip image in y (choose yes for ISPI) yesjno >
Detector gain (electrons/ADU)
Detector read noise (electrons)

El cielo se crea con la rutina estandarcombine para cada secuencia separadamente utilizando

como método de combinacibaverageo median, y como algor'tmo de eliminacigsigclip o minmax

gque para cada pixel rechaza aquellos fuera de la los I'iéesleccion establecidos. Los valores de los

parametros de esta tarea se eligieron, dependiendo deuarsda, para obtener el mejor cielo posible.

Esta tarea se aplica para las imagenes gque fueron corsegidasiris, listadas en el archivo imageskF.list.



PACKAGE
TASK

input
output
(headers
(bpmasks
(rejmask
(nrejmas
(expmask
(sigmas
(log le

(combine
(reject
(project
(outtype
(outlimi
(offsets
(masktyp
(maskval
(blank

(scale
(zero
(weight
(statsec
(expname

(Ithresh
(hthresh
(nlow
(nhigh
(nkeep
(mclip
(Isigma
(hsigma
(rdnoise
(gain
(snoise
(sigscal
(pclip
(grow
(mode

= immatch
= imcombine

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility

@imagesF.list List of images to combine
sky List of output images
List of header les (optional)
List of bad pixel masks (optional)
List of rejection masks (optional)
List of number rejected masks (optional)
List of exposure masks (optional)
List of sigma images (optional)
STDOUT) Log le

~— — ~— ~

averaged - median) Type of combine operation
sigclip - minmax) Type of rejection
no) Project highest dimension of input images?
real) Outputimage pixel datatype
) Output limits (x1 x2 y1y2 ...
none) Input image offsets
none) Mask type
0.) Mask value
0.) Value if there are no pixels

none) Image scaling

none) Image zero point offset

none) Image weights
) Image section for computing statistics
) Image header exposure time keyword

INDEF) Lower threshold
INDEF) Upper threshold
3) minmax: Number of low pixels to reject
6) minmax: Number of high pixels to reject
1) Minimum to keep (pos) or maximum to reject (neg)
yes) Use median in sigma clipping algorithms?
1.) Lower sigma clipping factor
1.) Upper sigma clipping factor
20) ccdclip: CCD readout noise (electrons)
4.5) ccdclip: CCD gain (electrons/DN)
0.) ccdclip: Sensitivity noise (fraction)
0.1) Tolerance for sigma clipping scaling caimets
-0.5) pclip: Percentile clipping parameter
0.) Radius (pixels) for neighbor rejection

ql )




Finalmente el cielo creado para cada secuencia es restada tareasky_sub del paquetecirred
a las imagenes de la secuencia dada. Con este Ultimo pasimmagenes estan listas para aplicar la
Astrometr’a.

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = cirred

TASK = sky.sub

pl = 522 beginning image index

p2 = 536 ending image index

(skyim = sky. ts) sky image name

(pre = ) image pre X

(suf = n) image sufx, DO NOT include . ts', ".imh'

(exten = 3) le name extension has 3 or 4 digits? ¥4Bj4 >
(imscale = n) image scale for sky sub: imstat elds or none
(imsect = [*)*]) section used for imscalgp

(skscale = none) type scaling in making sky: imcomb scaleoaen
(sksect = [**]) section used for skscatgp

(makesk = no) make sky? yes/no or abba. no=use prev sky image
(reject = minmax) type of rejection in imcombine for sky ingag

(nhi = 3) number of hi values or sigma for rejection

(nlo = 4) number of lo values or sigma for rejection
(subtrac = yes) sky sub images? yes/no. no=make sky only
(addback = no) add back a smooth backgrrmuddonstjspeq
(backsec = no) image section to determine smooth background
(clean = no) clean?yegno). yes=imdel pre*suf images
(mode = q)

A.2 Astromefia

Para la aplicacion d&/CSToolsfué necesario crear un catalogo, de cada imagen con elrethado a la
cual se le aplicara la astrometr'a. Para ello se utillziregrama SExtractor (Bertin & Arnouts 1996) el
cual utiliza una redheuronalpara extraer y clasi car objetos en una imagen. Estos agté& deben con-
tener informacion sobre la posicion y la magnitud instemal de las estrellas de la imagen en el mismo
formato de salida que la tardao nd de IRAF: [x pixel center], [y pixel center], [instrument natude].

La contraparte de estos parametros en SExtractor estapadX _IMAGE, Y _IMAGE, MAG _BEST

los cuales son seleccionados en el archivo default.paramiedse editan los parametros de salida. Una
vez detectadas las fuentes en la imagen, éstas deben seadad por magnitud seleccionando solo los
100 objetos mas brillantes con los cuales se correlacdoelatatalogo de referencia. Esto se realiza en
I'nea de comando de la siguiente forma:

> sex -c image.sex f536s. ts (se detectan las fuentes de lgam#b36s. ts)



> sort -n +2.0 image.sekhead -100> test.sex (ordena las fuentes por magnitud del catalogo

image.sex y selecciona los 100 objetos mas brillantes)

Mas detalles sobre la utilizacion de SExtractor pA@SToolspueden verse en:

http://tdc-www.harvard.edu/software/wcstools/sextna .

El catalogo de referencia fue obtenido seleccionando dé&Mtodas las fuentes puntuales dentro
del area de cada imagen a correlacionar utilizaB@dA (Graphical Astronomy and Image Analysis).
Este catalogo debe tener un formato espec’ co para queanseipretado por el comandmwcs de
WCSTools que es el que ajusta un sistema de coordenadas a la imagermatd para este catalogo
debe ser el siguiente:

test2J/]

# RA(J2000) DEC(J200) In

001 12:08:39.74 +00:30:29.9 15.526

002 12:08:40.28 +00:31:37.6 13.672

donde la primera I'nea incluye el nombre del archivé=y" que se re ere a la época de las coor-
denadas en las que se realizara la correlacion, que erasiees J2000. La segunda I'nea indica los
parametros que debe contener el archivo. La magnitud dafesponder al Itro de la imagen con la
gue se realizara la correlacion. Las I'neas siguierdegsponden a los datos de las estrellas encontradas
en el campo de la imagen. Finalmente la astrometr'a seaeabin el siguiente comando:

imwcs -c test2J.cat -d test.sex -h 100 -n 6 -vw -p 0.303 f536s.

En este caso, -c llama a la region del catalogo 2MASS quegdaedada en el archivo test2J.cat, -d
test.sex especi ca el archivo que guarda las posicionessledtrellas de la imagen f536s. ts, -h 100
indica las cantidad de estrellas que seran usadas paraddacn entre la imagen y el catalogo, -n 6
se re ere al orden del ajuste entre las posiciones de la imgge catalogo y -vw de ne que una nueva
imagen (f536sw. ts) sera escrita con las coordenadasatizaas.

Como resultado dé@nwcs se crea una nueva imagen con coordendf&S las cuales son una
proyeccion estandar del plano tangente en el cielo. Lxsig8 de la imagen no cambian, solo se pro-
ducen modi caciones en dleader Los nuevoskeywordsque aparecen en el header indican el tipo de
coordenadas y la proyecci6@TYPEly CTYPE2 CRPIX1y CRPIX2son las coordenadas del pixel de
referencia utilizadas para la proyeccion y la rotaciGderaasCRVAL1ly CRVAL2dan las coordenadas,
RA y DEC del centro de la imagen. El ajuste de coorden&d&s estandar también utiliza una matriz
de rotacionCD1.1, CD12, CD2 1y CD22 para indicar rotacion y escala de pixeles tomadas durante

el ajuste.
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