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Resumen

Se presenta un analisis detallado de la distribucionaslipde galaxias y sus caracteristicas en
los entornos de objetos activos utilizando diferentesdealatos y técnicas. En una primera
etapa se estudiaron las propiedades de galaxias de los@htt® Quasars y AGNs comparando
con los resultados esperados para muestras de galax@stigrupos y cumulos de galaxias
utilizando datos del 2dF Galaxy Redshift Survey y Sloan falgsky Survey. Los resultados
obtenidos indican que en escalas del orden~dé h~!' Mpc los quasars tienen una sobre
poblacioén de galaxias con caracteristicas particukaies como alta formacion estelar, colores
azules y morfologias tipo disco comparado con los mediasicdantes de galaxias tipicas o
grupos de galaxias. Ademas, los resultados para medmsdantes de quasars son similares
a los de AGNs dando soporte a la teoria del modelo unificado.

Por otro lado se realizd el analisis de estructura en gsaale de los entornos de estos
guasars. Las funciones de correlacion en el espacio deifesdg el espacio real muestran
gue los quasars pueblan en densidades similares a las déagdigicas con luminosidades
promedio del orden dé/x = —20.5. Estos resultados son confirmados usando también el
estimador de densidad superficial proyectada. Sin embavgoue las densidades para quasars
y galaxias tipicas son comparables, los quasars presentaxceso de galaxias azules tié};
con respecto a las galaxias tipicas.

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 linea[l§.&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~de h~! Mpc. También las propiedades de las galaxias
huespedie AGNs muestran una relacion con las galaxias de sus @stoAtGGNs con galaxias
huespedxtremadamente rojas se ubican en regiones con mayordredeigalaxias azules que
las correspondientes a galaxias rojas no-activas de s@sitaracteristicas.

Finalmente, los resultados encontrados para tripletesidsags muestran que, en el rango
de redshift analizadd(< z < 1.6), los entornos estan poblados por una significativa féarcci
de galaxias azules. Asimismo, encontramos a los quasdergmeemente 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 fenobmeno que se produce
por la acreciobn de materia dentro de un agujero negro enrgtacde una galaxia (Lynden-
Bell 1969). Esto se manifiesta a través de una intensa lugigiad que no puede ser explicada
Unicamente a través de procesos generados por estigbassta forma las AGNs son labora-
torios especiales para estudiar procesos fisicos exrgmooporcionan, 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:

e Luminosidad: Las AGNs emiten intensas cantidades de lupdm el espectro electro-
magnético desde ondas de radio hasta raydsn objeto tipico es 1 millbn de veces mas
luminoso que el sol.

e Masa: Midiendo la luminosidad de una AGN puede estimarseiwel minimo para su
masa la cual puede tener 1 billobn de veces la masa del salntasta se encuentra en una
region menor que un dia luz por lo que solo puede expliGats®/és de un agujero negro

supermasivo.

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

e 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 tenia un décimo de su edad actual, impadamente
10 billones de afios atras.

1.1 Modelo Unificado para Galaxias ddisleos activos

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

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

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

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

Jets ( <Mpc)

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

Narrow-line __—%

region ( ~1 kpc)

Broad-line / z

region ( ~0.1 pc)

Toro de polvo y
gas (~1 po)

Fig. 1.1: Esquema del modelo unificado de Urry & Padovani$}99

La Fig. 1.1 muestra un esquema del modelo unificado de lachstafisica de una AGN. En



el centro se encuentra el agujero negro supermasivo (Bladd, IBH) cuya energia potencial
gravitacional es la fuente fundamental de luminosidad @¢3l. 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 aiftdavioleta (UV) y rayos X. Muy
cerca del disco de acrecion hay nubes de gas (puntos pex)ukb@imadas broad line cloudgue

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

y polvo que se encuentra~a 10"cm del agujero negro central. Este toro ha sido confirmado
mediante observaciones en Infrarrojo (IR). Un poco magmddedel centro, entre- 108 —
10%°cm, se ubican otras nubes de gas (puntos grandes) en la llaraadailine regionque se

mueven lentamente y producen lineas de emision mas @msgésiede presentarse, también, un
flujo de particulas energéticas que ocurre a lo largo dpdéss del disco o toro y que se escapa
formando jetscolimados que emiten en radio. El plasma en el jet puede, guepas escalas,
impulsar hacia afuera a muy altas velocidades la radiaeitivista en direccion frontal. Este
modelo axisimétrico de AGNs implica una diferencia ratldm la apariencia dependiendo de
la orientacion.

Existen basicamente 3 clasificaciones segln el angusosieion para este modelo y dentro
de cada grupo aparecen distintas clases de AGNs dependiersdduminosidad intrinseca:

e AGNSs tipo 2: El sistema se observa a lo largo del plano del disuge-on’ La region
central, incluyendo el agujero negro, disco de acrecidrgad line region’son oscure-
cidas por el Toro molecular que emite radiacion en el Infjar En el espectro 6ptico
solo se observan lineas angostas y un continuo suave. &tipstle objetos la galaxia
huéspedouede observarse alrededor del nlcleo activo. La luzutden’puede ser refle-
jada por el gas caliente que se encuentra por arriba y pav deajoro y que actlia como
una especie de espejo. Dentro de este grupo se incluyentSefélarrow Line Radio
Galaxies y Quasars tipo 2.

e AGNSs tipo 1: El Sistema se encuentra inclinado permitiendo observactimente la
region central. Puede verse la region de lineas anchamegd angostas en el espectro
optico y también la emision directa del disco de acneci®i la AGN no es muy luminosa
puede permitir ver su galaxiaeéspedSeyfert 1). Las AGNs tipo 1 mas luminosas son
los Quasars.

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



Este es un caso especial de objetos Tipo 1 no oscurecidogs @bsstema es visto con
un angulo dé)° con respecto a la linea de la visuédce-on’, y se observa directamente
el nucleo y el jet. La materia en el jet se mueve a velocidadasimas a la de la luz
y la radiaciobn emitida es intensificada y puede variar rampiente en periodos cortos
de tiempo (de horas a dias). Aunque es posible obseneadide emision anchas y
angostas la emision del jet puede ser tan fuerte que opatgueer linea espectral, estas
son las BL-Lacs. Los OVV son similares a las BL-LACs pero lasds de emision son
generalmente observadas en sus espectros.

1.2 ldentificacdn y clasificacbn de AGNs ddiheas Angostas

Una importante fraccion de galaxias tienen lineas deiémisn sus espectros las cuales han
sido clasificadas en diferentes categorias (narrow-kdérgalaxies, active galaxies, Seyfert,
quasars, galaxias con regiones Hll, etc.) usando esquentdesificacion que dependen mucho
de los criterios de seleccion, morfologia, ancho delfesds, etc. La informacion contenida en
las intensidades relativas de las lineas de emision de galaxias podria dar una medida directa
del mecanismo de excitacion que opera en el gas. Los mevaside excitacion predominantes
para objetos extragalacticos son, en general, algunossdgiduientesu) fotoionizacion por
estrellas O y Bp) fotoionizacion por por un continuo de ley de potenciasalentamiento por
ondas de choque (shock wave heating). Una cuarta clase iti@ogxe es la de nebulosas plan-
etarias las cuales son fotoionizadas por estrellas que ehaaicasos son mas calientes que las
estrellas normales O galacticas. Las galaxias fotoiakaiggor 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 ueeos activos, AGNSs.

De acuerdo al modelo unificado estandar de Antonucci (1988)AGNs pueden dividirse
en 2 categorias, dependiendo de si el BH central, su con@isaoiado y regiones de lineas
anchas de emision son vistos:

a) directamente=- AGNSs tipo I. En este caso el continuo optico es dominado pusién
No-termal lo cual convierte en un desafio al estudio de lax@huéspedy su poblacion estelar.
Esto es especialmente cierto en los quasars donde la &ui@eli continuo de la fuente central
supera la luz estelar de la galakiagsped

b) oscurecido por un medio circunnuclear de pokte 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 lineas de@masigostas permitidas y prohibidas



de la Narrow Line Region (NLR)

Las galaxias con regiones HIl o "star-forming” pueden sasificadas por medio de un
Unico parametro como es el cociente de intensidades dimeas de emision: Q11 1]A\5007)/I(H 5)
0 I([OIIIA3727)I([OI11]A5007). En el caso de las AGNSs, estas no pueden ser facilimente dis-
tinguidas usando esquemas de clasificacion de un solmptn@debido a la presencia de lineas
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 lineas
de emision relativamente fuertes. Los cocientes de diseteccionados, basados en experi-
encias observacionales y modelos, permitirian una buistairdinacion entre los diferentes
mecanismos de excitacion. Ademas, las lineas seleataendeben cumplir con los siguientes

requisitos:

1. Los cocientes deben realizarse para lineas fuertesegquefgcilmente medidas en el es-

pectro.

2. Las lineas que estan mezcladas con otras deben desegréaa evitar incertezas en la
medicion del flujo.

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

flujo.

4. Se prefieren los cocientes de lineas de un elemento yinee dle Balmer porque son
menos sensibles a la abundancia.

5. Las lineas deben estar en una region del espectronf&aié accesible con los instrumen-

tos actuales.

Los cocientes formados por las lineas mas intens@3/ I{\s727) / 1([O111)A5007) dan la
secuencia mejor definida para ir desde regiones HIl de bajtaeidn pasando por regiones
HIl de alta excitacion hasta nebulosas planetarias, ponegivo fue elegido por BPT a pesar
de la amplia separacion entre las lineas involucradasseti# de diagramas testeados por
BPT involucran I{O11]As797) 1 I([O111]A5007) VErsus los siguientes cocientes de intensidades:
OIIT 5007 1 HBAage1, NIT Agssa | Hadgses, O Nesoo | HNgses, Helagse | H BAage1, NeAsaog |
O11)\3797, NeXsyog | OITT 5007, N1I X584 | OI11 \5007. También fue considerado el diagrama
NITTgss4 | Hadgses VS. OTTT A5007 | H B \4s61-



Inspeccionando estos diagramas se observa que todos amumpstrios objetos extragalacticos
pueden ser facilmente clasificados en grupos correspatedial mecanismo de excitacion pre-
dominante: Regiones Hll, fotoionizacidpower —law”, ” shock —waveheating” y nebulosas
planetarias. Sin embargo, estos grupos pueden ser méanditiente separados usando las
relacionesN I 1 \gssal H aXgsez VS. O1 11 A5007/ H F a1 (Mer Fig. 1.2) YOTTA3797)IO111 \5007)
versusO I 11 Aspo7/ H BAag61, N 1T Ngs84l Hadgses 0 O1 Ng3ool H v Ags63-

(500774861 )

(6584 /6563)

Fig. 1.2: Relacion entr& I 1 \gssal Halgsgs Y O111 5007/ H 34561 de Baldwin, Phillips & Ter-
levich (1981). Simbolos> = regiones HIl,/A = regiones HIl extragalacticas, =nebulosas
planetarias; = objetos fotoionizados por power-laws,= galaxias "shock heated”

Por otro lado, Veilleux & Osterbrock (1987), en un estudisdm en una muestra de 264
objetos encontraron que los cocientes de lineas, lossgale insensibles al enrojecimiento,
OII1T 5007/ HB, N1 Ngsgal Hoy STTT Ng716 + Nar31/ Hadgses Y O Ng300/ Hoe SON muy Gtiles para
la clasificacion de galaxias con lineas de emision alagost galaxias con nlcleos activos y
galaxias con regiones HIl. El diagram¥ I [ 5007/ H3 vS. O \g300/ How €S probablemente la
mejor herramienta para discriminar entre los dos tipos getob.

La demarcacion exacta entre galaxias starburst y AGNs estavia, sujeta a considerables
incertezas. Kewley et al. (2001) us6 una combinacion ddeatos de sintesis de poblacion
estelar y fotoionizacion para encontrar el limite teérsuperior de la ubicacion de las galaxias
con formacion estelar en el diagrama BPT. Este modelo petmclasificacion para un amplio



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

1.3 Clasificaodbn detallada de AGNs

El modelo unificado es, hasta ahora, ampliamente aceptadonite explicar de manera com-
pacta la gran variedad de fenbmenos observados en lasagadativas. Algunos autores, Wolt-
jer (1990), prefieren crear una subdivision entre ested@sobjetos no muy bien definidos de
acuerdo a las caracteristicas observadas. Una breve yletéltada clasificacion y caracteri-
zacion de galaxias activas es la siguiente:

1- Radio Galaxias Mientras que una débil emision en radio dBn,GHz < 10*-3WHz !
ocurre en la mayoria de las galaxias y es particularmentdinogen espirales debido a la pro-
duccibn de electrones relativistas generados por supashel téermino ‘Radio Galaxia’ esta
reservado para mas intensas emisiones en radio. Se pustteydir entre Radio Galaxias
PoderosasRRG) y Radio Galaxias DébileS{RG) considerando la separacion £n,GHz <
10%3WHz!. Las primerasPRG, tienden a estar asociadas con galaxias elipticas muy lu-
minosas con peculiaridades muy pronunciadas y fuertesdine emision, ademas muestran
un intensa evolucion cosmolbégica, es decir que el nurdergalaxias por unidad de volumen
comovil es mucho mayor en= 2 que localmente en = 0. LasWRG son estadisticamente
asociadas con galaxias elipticas menos luminosas, geadide emision débiles o ausentes y
no se encuentra evidencia de evoluciobn cosmologica.

En base a sus propiedades espectrales se realiza una sidindaritre fuentes de espectro
plano £S) y fuentes de espectro inclinad89. La separacion se realiza, considerargay
v*, alrededor de 1 GHz paka ~ —0.4. Las fuented=S tienden a ser compactas y variables
con nuevas componentes dpticamente gruesas aparecienaldiacion sincrotron. LaSSson
galaxias 6pticamente delgadas y extendidas y pueden segrandes.

2- Radio Quasars (RQ) Las caracteristicas en radio de estas fuentes quatkestemiso-
ras en radio son similares a las®IBG pero la imagen 6ptica esta dominada por un nucleo azul
(U — B < 0), muy luminoso (/;, < —22 0 —23) y no resuelto{ < 1”) con fuertes y anchas
lineas de emision en el espectro optico que frecuentEmanestran una importante polar-
izacion lineal. El nlcleo optico tiende a ser varialdeno en lafS. La mayoria de loRQ
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 lIoRQ con espectro plano pero no tienen lineas de
emision anchas en el 6ptico. Tienden a ser fuertemeniables en radio, opticox{ 1mag) y
en rayos X, con fuerte y variable polarizacion optica. i&frtipo de variabilidad en X y 6ptico
puede ser menor que un dia. Parecen tener débil evolaogmologica.

4- Variables Opticamente Violentas (OVV) Son una subclase de quasars (principalmente
en radio) con caracteristicas opticas comdhd.ac, excepto que presentan lineas 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 (QQestos objetos son 6pticamente similares &RQs
pero su emision en radio no ha sido detectada. Sin embargwmyaria de 10QQ tienen
emision en radio en el rangB;qy. = 10%22 — 10%#WHz 1. La separacion ent®Q y RQ es
tomada enPsq ., = 10*#"WHz !, el cual corresponde a la minima potencia de separacion de
PRGy WRG. LosQQ son10 — 30 veces mas abundantes dr®. La emision en rayos X de
los QQ es mas débil que en 1d®Q y algunos tienen distinto porcentaje de lineas anchas de
absorcion en el espectro optico.

6- Seyfert 1 Las Syl son similares a loQQ pero con luminosidades menores. El limite
entreSyly QQ es tomado d/;, = —23. Las lineas de hidrbgeno son muy anchas , con alas
extendidasFW HM ~ 1000 — 5000kms~1). La mayoria son fuentes de radio cBy;;;. en el
rangol10*® — 102WHz ! y son tipicamente encontradas en galaxias espiralesaltetigprano.

7- Seyfert 2 Son similares a laSy1pero sin alas tan anchas. La clasificacion precisa entre
Syly Sy2 es discutida por (Osterbrock 1981). No parece haber unaedif& significativa
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 tamafos del
orden de~ 3kpc con una media alrededor de 0.5kpc. La mayoria de laSy2 son débiles
fuentes de rayos X.

8- LINERS: Estos nlcleos son caracterizados por lineas relatintafaertes de especies
de baja ionizacion (O I, S |l, etc.). En contraste con lasxgak 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 lineas angosts@s,
O[I11)) caracteristicas de regiones de H Il ionizadas por eatr@lalientes. A menos que el
fendbmeno sea muy intenso, parece ser caracteristicoadagnormalesen 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 ¢éxigalEste fenbmeno puede
verse a través de el color 6ptico, espectro de estralsenigs y por la radiacion intensa en el
IR. Estas explosiones (‘burst’) de formacion de estrghlasden 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 longitudesrdta: 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 calentamtdgs 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 batablecido. Ademas existe
un amplio debate con respecto a si las AGNs forman parte solmaubconjunto de galaxias
0 si todas las galaxias poseen una AGN por un periodo de ti@mpo (Cavaliere & Szalay
1986, Rees 1990). Distintos mecanismos han sido propuestos responsables de ‘disparar’
la actividad nuclear. El flujo de gas hacia adentro produpmdorques tidales durante la inter-
accion entre galaxias podria alimentar al agujero negntral 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 aundtts (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 infinidad de modelos catartrde 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:

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



tados cuando dos galaxias de masa comparable interaccgusaya existentes agujeros
negros centrales se fusionan y un pequeiio porcentaje sleihga remanente del merger
es acretado por el nuevo SMBH en escalas de tiempe dé” afios. 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 quasarsace<xy sus galaxidsesped

La fuerte disminucion de la densidad de quasars desde hasta: = 0 es un resultado
de la combinacion de tres efectos) un decrecimiento en la tasa de mergesun
decrecimiento en la cantidad de gas frio disponible panaeaitar 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 unificadamente dentro de un modelo jacarge formacion de estruc-
turas. El requerimiento para este proceso implica la existede galaxias masivas en
medios densos y no puede explicar la presencia de AGNsgeébil

¢ Interacciones Menores (Minor Mergers¥olo el~ 10 — 15 % de las AGNs poseen una
galaxia luminosa cercana que pueda justificar su activideavés de los major mergers.
Fue asi como Roos (1981, 1985) y Gaskell (1985) prestaencién a la importancia
de los mergers menores. Los minor mergers se producen potel@aécion entre una
galaxia y una compafiera de muy baja masa, que puede ser lanéa gatélite, y se
dan con major frecuencia que los major mergers, particidatenfuera de los medios de
alta densidad. Simulaciones numéricas de merger mendeaduist & Mihos 1995)
muestran que estos pueden inducir torques que llevan edesduficientes 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 {Gyr) 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 significativas enserledios de AGNs y las de
galaxias no-activas. Las desventajas de este procesamaglicla dificultad de observar
galaxias de muy baja luminosidad que podrian estar invatlas en los minor mergers y
ademas, no permite explicar la formacion de las AGNs mi@srosas.

e Perturbacbn por interacciones tidales (Galaxy Harassmeriste mecanismo fue ini-



cialmente propuesto para explicar la perturbacion en #éaxgps azules observadas en
clmulos & > 0.3, conocido como el efecto Butcher-Oemler. Este efecto ablore en
cumulos de galaxias donde las velocidades de impacto soagigdo grandes para per-
mitir un merger. Lake et al. (1998) presentd un modelo dangteerosas interacciones
de alta velocidad experimentadas por una galaxia de bajmdsdad entrando en un
cumulo ofrecen un eficiente mecanismo de transporte deagaa @l centro de la galaxia
huésped De esta forma encuentran evidencia de que la mayoria é&&lis con galaxias
huéspedde luminosidades menores glghabitarian entornos de alta densidad donde el
galaxy harassment ocurre. Uno de los problemas de este imexade generacion de
AGNs es la dificultad para explicar AGNs aisladas o en medédsaga 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 td@i&ésnomeno que se produce por la
acrecion de materia dentro de un agujero negro en el ceatla galaxia. Por este motivo, el
origen y 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 compactosgyessemn altas velocidades de rotacion.
Por ejemplo, imagenes obtenidas por el telescopio edpdatable y observaciones espec-
troscopicas dé/87 revelaron un disco de 20pc con una velocidad de rotacion 8e500kms
lo cual implica la presencia de un agujero negr@de10° M.

La luz integrada de los quasars puede ser usada para emd¢amiaima densidad de masa
del remanente de un agujero negro. Este calculo implicaigadraccion> 3 x 10~ de todos
los bariones del universo han finalizado dentro de un agujegoo. La formacion de agujeros
negros debe ser entonces una consecuencia no despreeahésidbilidad gravitacional en el
universo temprano, aunque el origen de estos agujerossegne- 10°71°M/, en cosmologia
estandar es enigmatico. En realidad, la mayoria de larsinosa 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 ativigla cuyo tamafio es)°
veces mas grande que el radio de Schwarzschild. Loeb & Ra8@1) a través de simula-
ciones hidrodinamicas de colapso de nubes de gas prattigal concluyeron que los bariones
improbablemente alcancen un estado relativista solanpentgumergirse en los centros de las



galaxias, a menos que una ‘semilla’ de agujero negro exilétaSin una ‘semilla’ masiva, el
gas frio soportado rotacionalmente es fuertemente iblesyase fragmenta debido a su auto-
gravedad , convitiéndose en estrellas antes de aproxémaagscalas realitivistas. Sin embargo,
si una ‘semilla’ masiva es puesta artificialmente en el siateesta podria dominar la gravedad
cerca del centro y estabilizar un suave disco de acreciagadealrededor de €l. La minima
masa necesaria para este proposite-es)° M, consistente con la menor estima de masa de
agujeros negros encontrada empiricamente para galagiasiaeos activos. Sin embargo el
porqué una pequefia fraccion de masa finaliza en ‘sefmidéivistas, mientras el resto no
lo hace debido a su momento angular puede responderse e@msid el origen del momento
angular de sistemas colapsantes en cosmologia.

Regiones inicialmente sobredensas en el universo queualsr@nte forman un objeto viri-
alizado adquieren momento angular a través de torqudedgigeevistos por las irregularidades
en la distribucibn de masa circundante. Es posible entimeaginar que para diferentes en-
tornos podrian resultar diferentes cantidades de mgeira el objeto final virializado. Si las
condiciones iniciales son especificadas en terminos dampa 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 objebdo baja rotacion los cuales pasaron a
residir en entornos con baja deformacion o ‘shear’ tidatdiapso 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 rshrgrno , el gas en estos sis-
temas probablemente no sea dividido por torques exterrtes a@e que este forme un disco
compacto. En una fraccion de maside* de los objetos en la escala de masa@fe’ M, los
bariones pueden establecerse, después del colapsd ynfage de enfriamiento, en un disco
compacto de un tamafio inicial d6'"cm y velocidades de rotacior 500kms~!. Debido a
este pequefio tamafo inicial el tiempo de evolucion es co&o que el tiempo caracteristico
gue toma una estrella o supernova en formarse. Estos disomgactos evolucionan hasta
‘semillas’ de agujeros negros.

Cada bulge galactico contiene 10* sub-unidades d&0°),. Entre estas sub-unidades
hay una clase de objetos raros que tienen picos de alta derigk adquieren bajo momento
angular durante su colapso cosmolodgico. Estos picos satap tempranamente & 20), mu-
cho antes que cualquier otro objeto en sus entornos congeaZzarmarse. Debido a sus bajos
momentos angulares, estos picos forman discos compaatgsugalen evolucionar a agujeros
negros masivos en un tiempo corto (0° afios) como se menciono6 anteriormente. Solo una



sub-unidad de baja rotacion por galaxia brillante , conigo de densidad> 2.5 con 107
masas solares en gas es capaz de formar un agujero negr@siegbicolapso cosmologico
inicial.

Los picos de alta densidad0f~" 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 circundamftsigiemas 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 redshifts, 4, y su evolucion parece ser muy suave entre 3 y

el redshift criticoz. ~ 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 podria pensar que las galaxiast $elyajos redshift son

remanentes de quasars (Huchra & Bur 1992) aunque esto @hackak solo una hipotesis. Yi

(1996) presenta un modelo de evolucion cosmolodgica aohoique la energia del quasar se

debe al flujo de acrecibn dentro de un agujero negro masigaegliza una transicion desde

alta eficiencia radiativa{ 10 %) a baja eficiencia radiativa, el denominado flujo de 'adweect

es cuandal/ /Mp., cae debajo del valor criticee 0.30®> ~ 1072, dondeM es la tasa de

acrecion de masa\/z. x M es la tasa de Eddington usual con una eficiencia nominal del

10% y a(< 1) es el parametro de viscosidad adimensional. Yi identd&ta 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 dei@orgpueden naturalmente conducir

a tal transicion a. ~ 1 — 3. Antes de la transicion la luminosidad decrece suaven(ente

alta eficiencia) y después de la transicion evolucionaxapradamente com@ + 2)%(*) donde

K (z) varia gradualmente desde= z. hastaz ~ 0 alrededor dd<” ~ 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 deevida rangd, ~ 10° — 10® afios



(Martini 2004). Existe una diferencia entre los tiempos davntrinsecos 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 idmsino principalmente como
resultado de la variacion en los niveles de atenuaciofesetlites frecuencias.

Hopkins et al. (2005) estudi6 los tiempos de vida de los apgabasandose en simula-
ciones numeéricas de interacciones entre galaxias ricagasry utilizando un modelo en el
cual la actividad de los quasars esta conectada al cretionaito-regulado de agujeros ne-
gros super-masivos en galaxias. Sus resultados indicamogueéempos de vida intrinsecos
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 correspondiiarrojo cercano. Es de esperar,
entonces, que los quasars tengan extensos tiempos de tvidagnos y que la mayoria de este
tiempo el quasar esté oscurecido para las longitudes deaptetas.

El proceso, el cual alimenta el periodo de actividad del guaanalizando significantes
cantidades de gas dentro de la region central de una galaxiducira extensos tiempos de
vida intrinsecos mayores que 10® afios. Sin embargo, para una significativa fraccion de este
tiempo, el mismo proceso que produce la actividad del qugesara grandes columnas de den-
sidad las cuales oscurecen fuertemente la luminosidadidshqgy lo antenuan bien por debajo
de los limites observables en la banda B y otras longitudesnda visuales. Eventualmente,
el feedbaclde la energia de acrecion puede remover el gas circundeggrdo una ventana en
la cual el quasar es dpticamente observable aln despugsedia tasa de acrecion caiga por
debajo de la necesaria para mantener la luminosidad dediqUResa la mayoria del regimen del
guasar, deberia ser posible observarlo en las frecueteiesyos Xdurosdonde la atenuacion
es débil. Esta distincion produce naturalmente una paislade quasars oscurecidos como una
fase estandar en la evolucion del quasar. Asi, las magedt quasars seleccionadas en las ban-
das opticas y rayos X presentan diferencias en su evaluelacionadas con la dependencia
del oscurecimiento de la luminosidad intrinseca y progited de la galaxiauesped

La atenuacion también es débil en el infrarrojo y gradran de la energia 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 podria ser responsable
de obtener un tiempo de vida observable mas extenso quengbdi de vida intrinseco para
longitudes de onda largas.



1.6.2 Relaodn 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 tamafios, distintos niveles de
distorsiones entre ellas, etc. Las interacciones no soig@xplican parcialmente el fenbmeno
observado para la acrecion de materia en un agujero negoogge también son responsables
de una fase en la cual se produce una intensa formacioarstelas galaxias que intervienen.
No es obvio como un tiempo de vida de los quasargyde 107 afios puede ser explicado en
el contexto de flujos de gas producidos por las interaccideegalaxias. La duracion total de
la intensa fase de formacion de estrellas se produce cuanéieerte flujo 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 periodos de
~ 2 x 10® afos los cuales son mucho mas cortos que el tiempo de @radaidn tipica de
> 10 afios.

Recientemente, Springel et al. (2005) han desarrolladometadologia 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 flujo de gas producido
por torques gravitacionales durante una interaccion @gederar dos fenébmenos diferentes: la
produccion de una intensa formacion estelar y una ragiid@entacion del crecimiento de un
agujero negro, pero para la mayoria de la duracion dekkdetformacion estelar el agujero
negro estaoscurecido’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 significante cantidad de gas es expeliidodal acople entre la energia
de feedbackde la acrecion del agujero negro y el gas circundante. Beémente, como el
gas es calentado, por la energia de acrecion, y expulshdemanente no mantiene al niicleo
activo durante mucho tiempo porque el agujero negro no ptezt® una alta tasa de acrecion
dejando como consecuencia un qudsaserto’ en una galaxia ordinaria. Este crecimiento
auto-regulado de los agujeros negros permite explicarfele@ion observada entre la masa
del agujero negro y las propiedades de galaxias normalegléeo et al. 2005).

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



la cual una galaxia deberia 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 obseraatlialmente en galaxias podria
haber sido recolectada durante el pico de actividad de lasags 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 flujo de gas hacia los nlcleos el cual es un pre-requisita el crecimiento de agujeros
negros centrales por acrecion. También, el modelogeréao de formacion de galaxias implica
que los mergers de galaxias forman galaxias elipticas gooantes esferoidales en galaxias,
destruyendo los discos estelares y disparando brotes medayn estelar nuclear.

Estos resultados sugieren que la relacion observada lantnasa de agujeros negros y la
dispersion de velocidades de estrellas en el bulge (felatiz; — o) podria surgir de las
interacciones entre galaxias, donde un fuerte flujo saiestproducido en respuesta a una
mayor fase de acrecion, capaz de poner fin al futuro creoimidel 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, energiteddbaclkpor 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 objep@Erienentan una fase rapida de
acrecion cercana a la tasa de Eddington que resulta en wrtange crecimiento de su masa.
La energia ddeedbackproducida por esta acrecion calienta el gas circunnuglgzarte de
este gas es expelido por un potente viento debido a estai@n&grante esta fuerte fase de
acrecion, y para este intervalo de tiempo, el objeto sarguasar brillante con un tiempo de
vida especifico. Al final de este proceso el gas es expelidpEiamente poniendo fin 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 elipticauertacuyo contenido estelar se enrojece rapidamente.



En el modelo jerarquico de formacion de galaxias, un naésco 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 elipticas, por lo tanto estos regndtpodrian ser directamente aplicables
a casos que involucreminor mergers

Estos resultados, para la evolucion en el crecimiento-eegolado 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 cantida energia suministrada durante
la acrecion puede expeler el gas circundante con mayorsittad. El tiempo de vida para la
fase activa se incrementa para agujero negros de masasasgngolicando 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 podria explicar la relaciGW z;; — o mencionada anteriormente.

1.6.4 El medio circundante de quasars

Los quasars estan entre los objetos mas luminosos dektdoiwy pueden ser detectados a
grandes distancias cosmologicas. Los quasars masiesldan sido descubiertos a redshifts
mas lejanos que = 6 y se estima que contienen un agujero negro central con makasién
de un billon de veces la masa del solzA- 6 la densidad espacial comovil de quasars es esti-
mada er(~ 2.2+ 0.73) x 10~°h3Mpcy el hecho de saber qué objetos deberian estar asociados
a estosprimeros quasarses aln materia de debate. En el Universo local parecieraaplee
galaxia brillante albergara un agujero negro super-masesiste 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 seria natural asumir queialguier 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-analitico a las Simulacioneseltilium para seguir los procesos de
gas, estrellas y agujeros negros supermasivos dentro d@sinda de procesos de interaccion
(merger history trees) de halos de materia oscura y sussuliciras. Asumiendo que las
galaxias mas grandes (identificadas de acuerdo a la masalddosde materia oscura, masa
estelar o tasa de formacion estelar instantaneahsespedde quasars se identificaron los 10



objetos mas grandes:a= 6.2. Estos tienen masas estelare$dex 101°4~1 M © y masa virial

de materia oscura de9 x 10'2A~M© y para lograr la luminosidad observada deben convertir
la masa acretada en energia radiativa con una eficienciarmgag~ 0.1¢?, 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@gzdaen el centro de cimulos ricos.
Sin embargo, los tiempos de vida intrinsecos de los quasaesen ser mucho menores que la
escala de tiempo necesaria para la formacion de un cunmal@or lo que su actividad puede
haberse agotado tempranamente dificultando la posibitidazbservarlo 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 generarpeidan observado.

El modelo de materia oscura fria es actualmente el escetieérico mas aceptado para para
la formacion de estructuras en el Universo. Junto con lddele inflacion cosmica, este modelo
hace claras predicciones de las condiciones inicialesladoamacion de estructuras y predice
gue estructuras creceran jerarquicamente a travesestainlidades gravitacionales. Las ca-
racteristicas inducidas por los bariones en las condésigmiciales del Universo son reflejadas
en la forma distorsionada de la distribucion de galaxiagja bedshifts. Recientemente, los
grandes catalogos tales como 2 degree Field Galaxy Re8siifey (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 2dFGRSS35S1ara lograr una adecuada ca-
racterizacion de las poblaciones que rodean a esto oljjetos’ y que pueden estar vinculadas
con los procesos de formacion y alimentacion de agujezgsas. En el Capitulo 2 se presenta
un analisis comparativo detallado de diferentes progiegae las galaxias en el entorno local
de quasars (AGNs tipol). En el Capitulo 3 se estudia laibistibn en gran escala de galaxias
alrededor de estos quasars determinando las regiones elepbidades tipicas 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 lineamid®n angostas. En el Capitulo
5 se exploran los sistemas de quasars como trazadores de@sts en gran escalaa< 0.2
y en el Capitulo 6 se describe brevemente la obtenciomicmdin 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 Capitulo 7.



CAPITULO 2

PROPIEDADES DEL MEDIO LOCAL DE
QUASARS

Diversas propiedades de las galaxias dependen de los esittsnde ellas se formaron y evolu-
cionaron ya que una variedad de procesos tales como favmesiélar, fuerzas tidales, mergers,
etc. pueden determinar la naturaleza de las galaxias yiredibencias externas. Por ejemplo,
el proceso de "feedback” de galaxias de nilcleos activosgawucir cambios significativos
en la evolucion de sus galaxias compaferas (Croton etQdl6)2 Importantes indicios sobre
la formacién y evolucion de diferentes objetos puedermditse mediante la caracterizacion
estadistica 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 bajo,<= 0.3, diferentes estudios indicarian que los quasars residen
en entornos similares a los de galaxias normales (SmithleBoyWaddox 1995; Sorrentino,
Radovich & Rifatto 2006) o también, podrian estar ubicado grupos (Fisher et al. 1996,
Coldwell, Martinez & Lambas 2002) o cumulos de galaxiasli(hte & Dunlop 2001).

Toomre & Toomre (1972) fueron los primeros en sugerir |la pidisiad de que las galaxias
circundantes pueden ser las responsables de "alimentadtericiar’ la energia de los quasars.
Las galaxias interactuantes y los merger podrian ser efesemedios 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 geargo de influencia 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 teoria (Voit 1996, Silk & Rees 1998) indica que unadian de energia proveniente del
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guasar seria transferida a través de un flujo energétioeedio gaseoso. Teniendo en cuenta
las diferentes teorias es factible analizar las propieslde las galaxias circundantes de objetos
activos con el proposito de entender la relacion entresasbjetos 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 egteuf©daealizaremos una detallada
caracterizacion de las propiedades de galaxias, ob®edel@ddFGRS 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 (2dBE&8ispone de aproximadamente
250000 espectros obtenidos con el espectrografo de 2 gedoampo 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-g7°.5 < § < —22°.5; 21%40™ < o < 3"30™)

y la franja Norte (—7°.5 < § < 2°.5; 9"50™ < o < 14"50™) y 100 campos distribuidos
uniformemente sobre 7000 grados cuadrados en la regiorfCRiliess et al. 2001). Estas
galaxias fueron seleccionadas del catalogo fotomé#il con magnitud limite corregida por
extincionb; = 19.45. También se tomaron espectros~e5000 quasars. Algunas pequefias
deficiencias que presenta este catalogo son la incomyletébido a la falta de uniformidad
espacial en las mediciones de los espectros, y las varecEmmagnitud limite aparente para
diferentes posiciones en el cielo debido a las calibrasidomeétricas. Estos efectos pueden
tenerse en cuenta y cuantificarse con mascaras de comgblgtie 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 asal toda la informacion espec-
tral dentro del rango de longitud de onda 3700 a GEE,OIOS diagnosticos opticos entre Oll y
Ha. Los espectros de las galaxias de 2dF son clasificados paramptro simpley, el cual
es una combinacion lineal de la primera y segunda compemeimicipal que aisla la intensidad
relativa de las lineas de emision y absorcion del espelercada galaxia. Fisicamentes un
buen indicador de la tasa de formacion estelar por unidadrdaosidad y esta relacionado
con el tipo morfolégico de la galaxia. La tasa de formaa@@telar es reflejada en el espectro



de la galaxia y puede ser cuantificada con el indice de tipeatisaln (Norberg et al. 2002).
Las galaxias tempranas con baja tasa de formacion estientvalores tipicos de < —1.4

y las galaxias tardias débiles tiengn> 1.4. Madgwick et al. (2002) mostrd que existe una
correspondencia razonable enirg 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 asgdcomo se observa en la Fig. 2.1.
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Fig. 2.1: Distribucion observada de tipos espectraldsas lineas de punto dividen las regiones
correspondientes a los distintos tipos morfolégicos. &g inferior muestra la correlacion
entren y el tipo morfologico para una muestra de galaxias tomadhtas de Kennicutt
(1992) (Madgwick et al. 2002)

2.1.1 Muestras seleccionadas

Para realizar un analisis comparativo seleccionamosatiifes 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(agdtivos, 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 ygrunes de completitud, también se



analiz6 una muestra de grupos de galaxias del 2dFGRS (Bie&hZandivarez 2002). Te-
niendo en cuenta que la mayoria de las galakisgsspedde quasars y AGNs son galaxias
elipticas muy luminosas (McLure & Dunlop 2001, Dunlop et2003) se selecciond una mues-
tra de galaxias brillantes de tipo temprano{ —1.4y M,, < —21) del 2dFGRS para comparar
el medio de los quasars con el de galaxias de similares edsttas que sulsuéspedesEl
rango de redshift de estas muestras esta restringidb & ~ < 0.2 debido al fuerte gradiente
de galaxias @ = 0.2 y la falta de quasars proximosza~ 0.1. Las principales caracteristicas
de las muestras seleccionadas estan resumidas en la Tabla 2

Tab. 2.1: Caracteristicas de la muestras.

Muestra Numero de objetos centro Referencia PrincipalesdBzisticas
Quasars 18 Véron-Cetty & Véron (2001) Mp < -23

AGs 50 Véron-Cetty & Véron (2001) Mp > —23
Grupos 328 Merchan & Zandivarez (2002)M,;, = 8.5 x 103h~1 M,
G. Tipo Temprano 512 Colles et al. (2001) n<—14,M,, < -21
Galaxias 1530 Colles et al. (2001) byiim = 19.45

Para cada objeto de estas muestras se buscaron galax&otes, tomadas del 2dFGRS,
dentro de una distancia proyectadggay restringidas a una diferencia de velocidad radi&d <
500 kms ™' con respecto a las muestras de centros. Este limitléres 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 .

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 tardios. Por otro lade Malores de > 3.5 son indicadores de
galaxias particularmente activas, tales castarbursts’con episodios recientes de formacion
estelar o galaxias de nlcleos activos, AGNSs.

Teniendo en cuenta los valores de estos parametros, sdtdaléraccion,F;, de’starburst’
y AGNs (n > 3.5) y la fraccion,F», de galaxias de tipo espectral temprana —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 asosruna cosmologia plang (= 0.5)
y una constante de Hubbl&, = 100kms™" A~ Mpc

Enla Figura 2.2 puede observarse que los entornos de qyassesntan una mayor fraccion
de galaxias con una fuerte actividad de formacion estelstahdistancias proyectadasrge~
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Fig. 2.2: Fraccibn de galaxias con lineas de emisipn-(3.5), Fi, y fraccion de galaxias
tempranasi{ < —1.4), Fy, relativo al numero total de objetos en cada bin de distgorcigec-
tada. Las vecindades de quasars, galaxias activas (AGsyppg2dF son representadas por
cuadrados vacios, circulos y triangulos llenos resyetiente. La linea solida representa los
entornos de la muestra de galaxias normales y la lineadzsodarresponde a la muestra de
galaxias brillantes tempranag € —1.4y M,, < —21) (Coldwell & Lambas 2003).

3 h~! Mpc. Por otro lado, los entornos de galaxias activas, AGs, maresina alta fraccion
de galaxias con lineas de emision dentrogle- 1 2~' Mpc. En los medios circundantes de
galaxias 2dF tipicas se observa una fraccion constanegygiia de galaxias can> 3.5, la
cual es similar a la de los entornos de galaxias tempranaspogrde galaxias. Es importante
destacar que la fraccion dgarburst’y AGNs en los grupos no es significativamente menor que
la correspondiente a los entornos de galaxias tipicagando que los entornos de sobreden-
sidad moderada no inhiben completamente la presenciaaketgsis de galaxias. La fraccion
de tipos espectrales< —1.4 es mayor en las vecindades de galaxias tempranas lumihosas,
cual es consistente con la segregacion morfologica @e$980), mientras que esta fraccion
es similar para las muestras restantes. Las barras de eras guras de este Capitulo fueron
calculadas con la técnidmotstrap resamplingBarrow et al. 1984).



Como fue mencionado anteriormente, las galaxias con tippsotrales) > 3.5 presentan
una intensa actividad que puede ser debida a episodiostexigde 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 formacion de un agujero negro masivo YAGSIs
pueden disparar la formacion estelar en la galaxissped Observacionalmente, las galaxias
'starburst’ pueden separarse de las AGNs mediante diagramas de diagrigRT del cociente
de intensidades de sus lineas de emision, como fue edpl@a el Capitulo anterior, pero las
regiones del espectro que indican la formacion estelalgruestar contaminadas si el espectro
nuclear no fue extraido apropiadamente. Ademas se debedr cuenta algunas AGNs de baja
luminosidad pueden estar ocultas por una region de fonagstelar circunnuclear (Donzelli
& Pastoriza 2000).

H1rl o

Fig. 2.3: Relacion entre el ancho equivalente EM] y el parametro espectralpara galaxias
con lineas de emision (Madgwick et al. 2002).

Existen otros parametros vinculados con la formacion steekas y que muestran una
relacion aproximadamente lineal, aunque con cierta digjpe entre el indice de tipo espectral
1y 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 [8FERr~!]) y la tasa de nacimiento



Tab. 2.2:< SFR >y < b > para las diferentes muestras dentrde ! Mpc.

Muestras < SFR>(Mg/yr) <b>

Quasars 1.10£0.36 0.92+0.14
AGs 0.64 £0.10 0.90 £ 0.09
Grupos 0.34 £ 0.01 0.80 £ 0.01
G. Tipo temprano 0.44 £ 0.02 0.74 £0.01
Galaxias 0.31 £0.02 0.83 £0.01

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

SFR(Mg/yr) ~ 2.8 x 1072 Lg/Lp, EW (H,); (2.1)
EW(H,) = 5.641 + 10.9; (2.2)
b = 0.25n + 1.06. (2.3)

En un intento por diferenciar la contribucion de galaxias mtensa formacion estelar en la
alta fraccion de tipos espectralgs> 3.5 de los entornos de quasars, se calcul6 el parametro de
nacimientob para todas las muestras. Los resultados de la Fig. 2.4 camfiltendencia de
los entornos de quasars y AGs a estar poblados por galaxiamaypor formacion estelar que
la encontrada para los medios circundantes de grupos deagalagalaxias tipicas. La Tabla
2.2 muestra los valores promedios de estos parametrosgsatestintas muestras.

Estos resultados fueron también testeados para una idesjalaxias de baja luminosidad
M > —19.5y n > 3.5 las cuales tienen altos valores H&/ (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 foemastelar.

2.1.3 Distribucion de luminosidades y tipos espectrales

En la seccion anterior se mostrd que existe un exceso @igalcon lineas de emision en
los entornos de quasars, comparado con los valores uriegrspie se extiende hastg ~

3 h~! Mpc. Agqui exploramos las distribuciones de luminosidad ygipspectrales 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 yamirados vacios, circulos y
triangulos llenos respectivamente. La linea solidaeggnta los entornos de la muestra de
galaxias normales y la linea cortada corresponde a la naudstgalaxias brillantes tempranas.
El recuadro pequefio muestra el valor<dé > 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 entorrgalaeias tipicas cuya distribucion
puede ser bien ajustada por una funcién gaussiana, mseqiealos entornos de quasars mues-
tran una tendencia a estar poblados por galaxias de mayaendaidad (con un exceso de
~ 12%). Por otro lado, la distribucion de indices espectrale®sira un exceso de galaxias
conn > 3.5 confirmando los resultados obtenidos anteriormente.

2.2 Aralisis de las muestras del SDSS

Los resultados encontrados en las secciones previas saamlesievancia y necesitan ser re-
forzados con estudios utilizando mayor cantidad de datagi@lse puedan, ademas, analizar
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Fig. 2.5: Distribuciones de luminosidal;, y tipos espectrales), de galaxias dentro dg, <
3 h~! Mpc de los targets. La lineas solida fina, cortada y solid&smucorresponden 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 opitcas u (3548, g (47704), r (62314), i (7625 4), z (91344) el cual cubrira
un cuarto de cielo. La fotometria de los objetos se reamd el telescopio de 2.5 metros de
Monte Palomar, mientras que la espectroscopia se realiza tlescopio de 0.5 metros lo cual
es posible dada la magnitud limite de la muestra espeépast Este catalogo dispone de una
gran cantidad de datos divididos en distintas muestrasulzersion final la muestra principal
de galaxias, completa en magnitud (Petrosian) hasta< 17.77, tendra~ 900000 galaxias, en
el rango0 < z < 0.25 con redshift medio a ~ 0.1. Ademas tendra una muestra-gel 00000
galaxias rojas luminosas (LRG) mas brillantes que r=18l8cgionadas por color y redshift
fotomeétrico para obtener una muestra de galaxias de tippremo cor).25 < z < 0.45; una
muestra de~ 100000 candidatos a quasars seleccionados por color o como fudR&TFo
ROSAT; una muestra estelar @i@0000 estrellas 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 gque 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 (€206€0).

Redshift Survey, REFLEX, etc.

La muestra de quasars SDSS utilizada para este trabajoedstald por aquellos objetos
que tienen al menos una linea de emision con un ancho a dtiidea mayor qu&000kms 1
y luminosidades mas brillantes qié& = —23 (Schneider et al. 2003).

Los grupos de galaxias fueron identificados por Merchan &dfzrez (2005) usando una
version mejorada del algoritmo friends-of-friends desdasdo por Huchra & Geller (1982).
Estos grupos tienen dispersiones de velocidades mediz)kies '

Para descartar definitivamente la hipotesis de que losaguassiden 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 realizarammopiada comparacion de los
entornos de quasars con los de galaxias tipicas y gruposlaeas.

El andlisis de las propiedades de galaxias en los difesemtornos se realizb en 2 rangos
de redshifts para explorar la dependencia de los resultamtola luminosidad. Las muestras de
galaxias fueron seleccionadas al azar y con la misma disttib de redshifts que los quasars
para obtener resultados comparables. La muestra de gregzdakias fue restringida a grupos
de mas de 8 miembros para obtener entornos de mayor dengida 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
rangos).02 < z < 0.1 (71), 0.1 < z < 0.2 (Z2)(Coldwell & Lambas 2006).

cionadas son:

0.02 < 2 < 0.1 = Z1: 418 Quasars SDSS, 1147 Galaxias SDSS y 779 Grupos de galaxias
SDSS.

0.1 <2<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 distpnoyastadas, < 3 A~ Mpcy con
diferencia de velocidad radidlVV < 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 g aproximadamente constante
con el redshifts. La magnitud utilizada para este trabajmesorma modificada del sistema de
Petrosian (1976) el cual mide el flujo de las galaxias dergrorch apertura circular cuyo radio



esta definida por la forma del perfil de luz azimutal promexio el fin de medir una fraccion
constante de luz total, independiente de la posicion ydcsa 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 laifraale 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.
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Fig. 2.8: Izquierda: Fraccion de galaxias azulesy < 2.3, relativo al nUmero total en cada bin
de distancia proyectadg de los targets: entornos de quasars (circulos vacids)iga tipicas
(lineas solidas), y grupos de galaxias (triangulos B@nd®erecha: Distribuciones de colores
u — r de las galaxias vecinas, dentroigfe< 0.5 A~ Mpc, para quasars (linea cortada), grupos
de galaxias (linea punteada) y galaxias tipicas (libdida en los rangog’'1 y 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 mud3tiasdeterminar la significancia
de este exceso, se calculb la fraccion relativa de galawées 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 tipicas tiende a decrecer a menores sepagaci@ste efecto puede ser interpre-
tado como la relacion usual densidad-morfologia (Dexs$980), y como es esperado, este
decrecimiento es aun mayor en las proximidades de los gaggalaxias.

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

Morfologia

Dentro de la gran cantidad de datos de SDSS, se dispone dadios proyectados que con-
tienen el 50%#%50) Y 90% (o) de los flujos Petrosian para cada banda. El cociente de estos
flujos generan el indice de concentracioh.el cual esta directamente relacionado con la mor-
fologia de las galaxias. Las galaxias con perfil de de-Valecos tienen valores dé ~ 3.3

y las galaxias tipo disco indices de concentracidbn- 2.4. Utilizamos este parametro como
clasificador morfologico para analizar los medios circamgs de quasars.

EnlaFig. 2.9 se muestra la distribucion de indices deeotnacion y la fraccion de galaxias
de tipo tardio definidas cafi < 2.5 como funcion de la distancia proyectadg,a los centros.
Se observa un exceso de aproximadamente el 20% de galadadidco 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 (circulos vacios), galaxias tipicas (linedislas), y grupos de galaxias (triangulos
llenos). Derecha: Distribuciones de indices de conceidinaC' de las galaxias vecinas, den-
tro der, < 0.5 h=! Mpc, para quasars (linea cortada), grupos de galaxias (fjnetada) y
galaxias tipicas (linea solida) en los rangsy Z2 (Coldwell & Lambas 2006).

2.2.2 Propiedades espectrales
Clasificacion por tipo espectral

La regulacion de la formacion estelar en las galaxias p@stiar fuertemente influenciada por
las compafieras mas proximas. Ademas de los efectosatbbrircundante, las galaxias en
pares tienen un incremento en la formacion estelar corects@ una muestra de control con
similares caracteristicas, el cual es mas fuerte en gFagalaxias 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 incremantael0% en las interacciones para
pequefas distancias proyectadas: 25 h~! kpc y velocidades relativag)\l" < 350kms .

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



n(2dFGRS)

Fig. 2.10: Relacion entre tipos espectrales para galaxiamines de Sloar,y 2dFGRS;,.

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

En la seccibn anterior se explord la naturaleza de lasgal#n la vecindad de diferentes
muestras usando el indice espectrdie 2dFGRS. las galaxias de SDSS también estan clasifi-
cadas con un parametro de tipo espectradbtenido de manera similar con el método de PCA
(Connolly & Szalay 1999). El valor devaria entre -0.35 a 0.5 para galaxias que van desde el
tipo espectral temprano al tardio. Teniendo en cuenta @atores y la relacion entrey n de la
Fig. 2.10 para galaxias comunes de SDSS y 2dFGRS, considegum las galaxias con< 0
tienen caracteristicas espectrales similares a su @amteade 2dF con < —1.4. También las
galaxias cors > 0.2 corresponden a galaxias 2dF cpp- 3.5.

Se calcul6 la fraccionk, de galaxias con fuerte actividad de formacion estelar ().2) y
la fraccion ,F3, de las galaxias de tipo espectral temprane: (0). Los resultados para los dos
rangos de redshifts son mostrados en la Fig. 2.11. El efédervado es similar al de galaxias
2dF (Fig. 2.2) donde las galaxias alrededor de quasarsatifsiggnificativamente de aquellas en
los entornos de galaxias tipicas y grupos de galaxias ocverfido la existencia de una inusual
poblacion de galaxias de tipo tardio en las vecindadesidsays.
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Fig. 2.11: Fraccion de galaxias con lineas de emision-(0.2), F1, y fraccion de galaxias
tempranasq < 0), F5, relativo al nimero total en cada bin gdgde los targets en los entornos
de quasars (circulos vacios), galaxias tipicas (Istda&a) 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 BySsido derivadas, por ejemplo
masas estelares, indicadores de brotes recientes de formestelar, SFR especifica (Brinch-
mann et al. 2004), flujos de lineas de emision (Tremonti.e2@04), metalicidades, clasifi-
cacion de AGNs (Kauffmann et al. 2003) basados en diagra@akagnostico estandar uti-
lizando cocientes de lineas de emision, etc.

La relacion entre lineas espectral€s 1] \s007, HB3, [N11])g583 Y luminosidad deH «
puede ser utilizado para analizar posibles dependendiasiehero relativo de AGNs y galaxias
con formacion estelar en las vecindades de quasars codgsacan las de grupos y galaxias
tipicas. Se construy6 el diagrama de cociente de line&attlwin, Phillips & Terlevich (BPT,
1981) y se utilizo el criterio de Kauffmann et al. (2003)gdiferenciar AGNs de otras galaxias
con lineas de emision dominados por formacion estelaas Metalles de esta relacion entre
lineas de emision y la utilizacion en diagramas de diajnb sera presentado en el Capitulo 4.



Segun el criterio de Kauffmann una galaxia es AGN si:

log([O111]/HB) > 0.61/(log(INII/Ha]) — 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®rriPara cuantificar estos resultados
calculamos el porcentaje de AGNs vecinas dentro,dec 1 A~ 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 ladadVAGN no esta fuertemente
afectada por quasars.
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Fig. 2.12: Distribucion de galaxias vecinas (< 1 2~~' Mpc) en el diagrama BPT para las
tres muestras en el randgfl. La linea solida muestra la division entre galaxias aymfcion
estelar y AGNs (Coldwell & Lambas 2006).

Teniendo en cuenta los resultados de secciones anteriseggsdjcan que los entornos de
quasars estan poblados de galaxias azules, tipo disco wltformacion estelar se quiso
analizar que porcentaje de una submuestra de galaxias tamoasacteristicas de morfologia
y color pueden ser clasificadas como AGNs. Para ello se cani@ditaccion de AGNs cuyas
galaxiashuéspedtienen colores mas azules qge- » < 0.7y C < 2.5 encontrando el 6.7%,



5.3% y 6.4%, para esta submuestra, en los entornos de gmgglagjas y quasars respectiva-
mente indicando que la contribucidbn de AGNs para la pobtadie galaxias azules con alta
formacion estelar no es significativa en ninguno de losreng® Este resultado es consistente
con los estudios realizados para determinar las propieddel¢éas galaxiasuespedde AGNs
los cuales encuentran que la mayoria de estas galaxiatbgugam 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 Hll y gas difiasizado 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 estitah de la SFR libre de bias por
apertura.

Uno de los parametros mas (tiles, calculado por Brinaimet al. (2004) es la tasa es-
pecifica de formacion estelar, dada ptf R/M* [yr~'], donde M* es la masa en estrellas
estimada a partir del espectro. Este parametro fue wdibizeara analizar los entornos de las
diferentes muestras y comprobar si los resultados son stenges con los encontrados uti-
lizando la estima de SFR para galaxias 2dF. En la Fig. 2.1®senrea su distribucion la cual
muestra que los entornos de quasars estan poblados priagale alta formacion estelar. Este
exceso fue cuantificado calculando la fraccion de galaeasog(SFR/M*) > —10.0[yr ']
(Fig. 2.13, panel izquierdo) ya que estas galaxias estéstenando una cantidad comparable a
todas sus estrellas hoy con una escala de tiempo menor dempbtde Hubble.

Diferentes teorias han propuesto que las interacciortes galaxias alimentan la actividad
de la AGN llevando el gas dentro de las zonas mas internaasdgdlaxias y asi dentro del
agujero negro. Para explorar si la frecuencia de los quaseeser una galaxia compafera es
mayor con respecto a una muestra de control y teniendo eteclasriimites observados en las
interacciones de galaxias para incrementar la tasa de éd@mastelar som, < 100 ! kpc
y AV < 350kms ™' se calculd el porcentaje de galaxias dentro de estos sapme las tres
muestras. Se encontrd una baja fraccién 15%) 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 pagp@ra explicar el fenbmeno de su
alimentacion.



0.5
T

0.4

0.3

0.02 < z< 0.1

0.25
T

0.15
e
M ——

0.1 <z<02

ol b

Fig. 2.13: Izquierda: Fraccion relativa de galaxias ¢oq(SFR/M*) > —10.0. Los en-
tornos de quasars, galaxias tipicas y grupos de galaxias espresentados por circulos, lineas

1 2
r, (Mpc h-1)

solidas y triangulos respectivamente.

0.15 0.2
T

0.1

0.05
T

0.2
T

0.1

—-11 -10
log,o(sfr/M*)

y grupos de galaxias (linea punteada) (Coldwell & Lambd&620

Ademas se calcul6 la fraccion dg(SFR/M*) > —10.0 excluyendo los vecinos cercanos
(aquellos dentro de, < 100 h~! kpcy AV < 350kms ') y los resultados obtenidos fueron
similares a los de la Fig. 2.13 lo cual indica que las intecaees carecen de relevancia para
explicar los entornos particulares encontrados para gsiaaamenos en el contexto de esta

investigacion.

Derecha: Distiiin delog(SFR/M*) dentro de
r, < 0.5 h~' Mpc de los entornos de quasars (linea cortada), galaxiamsfifflinea solida)




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
fluctuaciones de densidad primordial que luego, por indstatles gravitacionales, fueron am-
plificadas hasta formar las estructuras que actualmenenabsos. En el estudio de la dis-
tribuciobn de la materia en el Universo la reduccion de krsbinenos a clases especificas 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 estadisticas.

3.1 Funciones de Correla@n

El descubrimiento de estructuras en gran escala en lakdistoin de galaxias y cUmulos de
galaxias ha permitido el desarrollo de técnicas estiadsspara medir la agregacion de las galax-
ias. La Funcion de correlacion bipuntuglha probado ser una de las herramientas mas eficaces
y estables para el estudio estadistico de la distribudémateria en el Universo. Ademas, si
las fluctuaciones son gaussianas, estas determinan camplgte las caracteriticas de la dis-

tribucion.
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3.1.1 Funcbn de correlacbn bipuntual &(r)

La distribucion de materia puede pensarse en términosstiébdcion de objetos puntuales con
posiciones; donde la probabilidad de que un objeto sea encontrado etushea infinitesimal
oV es

0P =ndV (3.1)

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

La funcion de correlacion bipuntuglPeebles 1980) esta definida mediante la probabilidad
conjunta de encontrar un objeto en dos elementos de voldiviey 1, separados por una
distanciar;s,

SP = n?5Vi0Va[l + £(r19)]. (3.2)

Consistentemente con el principio cosmolbgico, que aswnegeneidad e isotropi@gha
sido escrita inicamente como una funcion de la separaitre los objetos. El facter’ hace
la funcion adimensional. En una distribucion Poissoedtiria) las probabilidades de encontrar
objetos emV; y dV; son independientes, luego la probabilidad conjunta escelyato de las
probabilidades individuales (3.1),
P = n*6V;16Vs. (3.3)

En este caso no hay correlaciog y= 0. Si las posiciones de los objetos estan correlacionadas,
¢ > 0, si las posiciones estan anticorrelacionadals< £ < 0.

Si ahora elegimos un objeto al azar de la muestra, la prabablitie que tenga un vecino a
distanciar en el volumeryV es

0P =ndVI[1+&(r)). (3.4)

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

(N) = %wr?’n +n /0 "e(r)av. (3.5)

3.1.2 Estimas de Distancias

Para el analisis estadistico de la distribucion de obje&n el Universo es necesario el uso
de estimadores de distancia. La distancia métrica de Igtosbextra-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 distahai&ravés de

~ (674
~~ H()’
donde c es la velocidad de la luz, z es redshiffyes 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
H,y ala presencia de velocidades peculiargs,de las galaxias que introducen una diferencia
entre el redshift cosmologicg,, y el redshift observade,,; dado por:

(Zobs - Zcos)
142

dondev,.. < c, tipicamentey,.. ~ 600kms ™" (Pivato et al. 2006)

: (3.7)

Upee = C

La distancia comovily D.., entre 2 objetos cercanos en el Universo es la distancia@mue p
manece constante con la época si los dos objetos se est@namcon el flujo de Hubble. En
otras palabras, la distancia comovil es la distancia pr@guie 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 linea de la visuBl,, desde el observador hasta un objeto distante es
computada integrando las contribuciones infinitesimales entre eventos cercanos a lo largo
de la direccion radial desde= 0 hasta el objeto.

Peebles (1993) define la funcion:

E(2) = /(1 +2)* + Q1+ 2)2 + Oy, (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 enéagios pof?,, y 2, respectivamente
y al parametro de densid&y que mide la curvatura del espacio y cumplen con la relaRign-

Qi + Q2 = 1. Teniendo en cuenta la funcion 3.8 la constante de Hubl@degascribirse como
H(z) = HoE(z) que representa el valor de la constante de Hubble medidanpaloservador
ubicado a redshift z.

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

z dz

D¢ = Dy 0 B(2) (3.9)



donde Dy es la distancia de Hubble definida pby = ¢/H,. ResumiendoD. es la
distancia que mediriamos localmente entre dos eventoadds a redshift z siguiendo el flujo
de Hubble.

Esta es la forma correcta de medir distancias en grandelagseaiendo en cuenta el flujo
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
06 esD,;060 donde la distancia comovil transverga|, esta relacionada cab: de la siguiente
manera:

DH\/LQT sinh[\/ Qch/DH] st Q>0
DHﬁ SiIl[\/Qkpc/DH] st <0

Para el caso particular d&, = 0 la ecuacion 3.10 tiene una solucion analitica de la forma

20[2 - Q]W + QJWZ - (2 - QM)(l + Q]y[Z)lﬂ]

Otra medida de distancia de gran utilidad e®latancia Diametro AngularD 4, definida

Dy =

(3.11)

como el cociente del tamafio fisico transverso de un obfaisu tamafio angular (en radianes).

C1+2

D4 (3.12)

Esto es util para medir la distancia proyectagla= o entre dos objetos separados angular-
mente pow, dada por

o= DAf (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

DIDQ NRQ
- By 3.14
DyDy Ng, N
f=t 2 T g (3.15)

~ RiRy Np,Np,



dondeD;D; es el nUmero medio de pares de objetBg?; es el nUmero de pares en una
muestra aleatoria ¥; R; es el nUmero de pares entre la muestra real y la muestraadeay
y Ng, representan el nUmero medio de objetos en el catalogotds gale puntos aleatorio
(o random) respectivamente. La muestra aleatoria debeeserada con la misma geometria
gue el catalogo real aplicando las funciones de selecityular y radial (si se dispone de
informacion de redshifts para la muestra real). La verdajasegundo estimador es que si la
muestra de centrod);, tiene pocos objetos entonces se puede seleccidngara que sea
n-veces mas grande guig y de esa manera minimizar el ruido en el calculgde

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

_ DlDQ(S) NRlNRg
RlRQ(s) ]\[D1]\[D2

£(s) -1, (3.16)
dondes es la distancia en el espacio de redshifts dada®er d3 +d%—2d,dycos(6), d; es la
distancia a cada objeto del par dada por la ecuacion 36es la distancia angular entre ellos.
¢(s) guarda informacion sobre los errores en el calculo dedisas debido a las velocidades
peculiares. Estas distorsiones en el espacio de redshiftsoducen solo en la direccion radial

tal que calculando la funcion de correlaci@fv) para distancias proyectadagec. 3.13) se
puede tener la funcion de correlacion en el espaciogeal

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

_ D1D2(O',7T) NRlNRg
RlRQ(O',?T) ]\[D1]\[D2

¢(o,m) —1 (3.17)

y luego integrando a lo largo de la inea de la visual hasta = 60 h~! Mpc para obtener

=(0):

E@):QAwamwmw:QAw@@w%wmy (3.18)

Asi, la estima dé€(r) se puede realizar invirtiendo directameBte ) asumiendo una funcion
escalorE(o) = E; en bines centrados en e interpolando entre valores para- o; (Saunders
etal. 1992)



(o) = 1G5 —E ln(JjH + \/032'+1 _ 0’2) (3.19)
T % Oj+1 = 0j oj+ /o — o7}

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

3.2 Quasarsy Estructura en Gran Escala

En el Capitulo anterior se mostr6 que la alimentacidrode@bujeros negros masivos en el centro
de las galaxias puede requerir condiciones particulagesuales estan muy influenciadas por
el medio fisico circundante. Aunque a alto redshfit los quayg radio galaxias estan asociadas
a sobredensidades del tipo de los cUmulos de galaxiasshiftstmas 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 funcion de correlani@ada resulta una herramienta
estadistica simple y muy conveniente para caracterizhsiabucion de galaxias vecinas a estos
objetos. En esta seccion se computd la funcion de caitelaen el espacio de redshiff(s),

y en el espacio reak(r), para las muestras de objetos seleccionadas en el Cagitiddor,
extraidas de SDSS y 2dFGRS. La muestra de quasars y AGNgamdonadas con galaxias del
2dFGRS fueron actualizadas para el catalogo de Véroty-@everon (2003) (Véron 2003).
En este caso particular se utilizd para el calculg @ééestimador dado por la ec. 3.14.

En los resultados encontrados en la Fig. 3.1 puede apredsbsja 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 muestegoras sobredensidades. Esta
diferencia entre quasars y AGNs puede implicar una posigteddencia de la distribucion de
las galaxias de los medios circundantes con la luminosidhdlgeto activo central.

Los errores para las funciones de correlacion fueron caeagms 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 valorgdB) veces, dejando cada vez, una region
diferente del cielo fuera de la muestra total y se obtiendslaedsion entre estos valores que es
directamente la incerteza €n

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

T

ser bien aproximadas por una ley de potencias (Peebles #893)formas(r) = (’”—0)_y y
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Fig. 3.1: Funcion de correlacion cruzada en el espacicedshift,{(s), y espacio real(r),
para las muestras del 2dFGRS. Las barras de error fueronl@dés usando la técnica jack-
knife. Las lineas corresponden al mejor ajuste de una Ig@otencias.

£(s) = (5?0)_%. Para cada funcion de correlacion se ajustd una ley dmpias y se calcularon
los parametros de correlaciap, v, sq Y v.. Un resumen de estos resultados se muestra en la
Tabla 3.1.

La misma técnica fue aplicada para las muestras SDSS piescan el Capitulo 2. Una
de las limitaciones observacionales del catalogo SDSSeydgbe tenerse en cuenta para las
mediciones estadisticas es la colision de fibras. Demtrand misma placa las fibras utilizadas
para medir espectros no pueden estar mas proximasifuld cual corresponde a una se-
paracion transversa comovil de 04! Mpc az = 0.1. La colision de fibras tiene efectos
significativos en la estima de la funcion de correlaciondebajo de esta escala por lo que estas
mediciones han sido realizadas para distancias mayorngendiendo del redshift, para evitar
valores artificiales d€ en pequeias separaciones. A distancias mayores quedateertas
por la separacion de las fibras, el efecto en los resultagdasdfunciones de correlacion son
despreciables (Zehavi et al. 2002).



Tab. 3.1: Parametros de funcion de correlacion para tragedel 2dFGRS

Target S0

s

v

To

2

Véron Quasars 3.54 + 0.70
Véron AGNs 5.48 +0.51
2dF Galaxias 5.71 +0.78

2dF Grupos 8.57 +1.87

1.39£0.20
1.16 £ 0.06
1.10 £ 0.09
1.60 £ 0.16

2.30 £ 0.56
4.18£0.78
4.23£0.28
7.48 £0.63

2.89 £ 0.80
1.58 £0.20
1.82 £0.08
1.99 £0.08

Tab. 3.2: Parametros de funcion de correlacion para tragedel SDSS

0.03<2<0.1
Target S0 ~° ro vy
SDSS Quasars 5.47 4+ 0.53 1.194+£0.07 4.094+0.34 1.79+0.11
SDSS Galaxias 7.74 4+ 0.70 1.01 +=0.05 3.6+0.16 2.0740.08
SDSS Grupos 8.65 + 1.01 1.63+0.09 6.114+0.71 2.25+0.15
0.1<2z<0.2
SDSS Quasars 6.69 £+ 0.81 1.18 =0.07  4.854+0.27 1.85+£0.07
SDSS Galaxias 7.31+1.05 1.254+0.09 5524+0.74 1.824+0.14
SDSS Galaxy Grupos12.20 +2.27  1.60+0.16  8.67+1.26 2.19+0.14

Los resultados de las funciones de correlacion para lastrasede SDSS son presentados
en la Fig. 3.2, y un resumen de los parametros obtenidogudgéaara una ley de potencias se
muestra en la Tabla 3.2. Estos valores proveen una fuerferoacion 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 sobredensidiadiéeres a las de galaxias tipicas.

Pueden notarse los bajos valores de la longitud de coroel@cirrespondiente a los quasars
de Véron (2003) con respecto a los quasars SDSS, esto pabdesd a que a bajo redshift, la
mayoria de los quasars SDSS son clasificados como AGNs(EEydor Véron (2003) debido
a su baja luminosidad, ya que Véron toma un valor arbitrafip = —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 prenisih regiones de baja densidad. Esta
es una estima bidimensional porque utiliza informacidrreléshift para minimizar los efectos
de proyeccion. Se selecciona un intervalo fijo de velocigdativa deAV = 1000kms™*
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Fig. 3.2: Funcidn de correlacion cruzada en el espaciedshift,{(s), y espacio real(r),
para los 2 rangos de redshift de las muestras de SDSS. le@s loorresponden al mejor ajuste
para una ley de potencias.



para computar la densidad local la cual corresponde, porgge a galaxias dentro de 30
(o 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 deasjusaasalares a las de galaxias,
en el caso de la muestra de SDSS, calculamos la densidadisgapet; y X5, correspondiente
a las distancias proyectadasy ds al primero y quinto vecino mas brillante qué. < —20.5
respectivamente. Este limite en magnitud absoluta asezpmpletitud dentro del rango de
redshifts explorado; < 0.2. La densidad superficial es calculada como:

N

Xy =—5
N nd%

(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 déng,o >, (izquierda) ylog;y X5 (derecha) para galaxias en los en-
tornos de quasars (linea cortada), galaxias tipicaglégoly grupos de galaxias (linea de pun-
tos), para los 2 rangos de redshifts estudiados (Coldwelh&lhas 2006).

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



similar a la encontrada para galaxias SDSS tipicas. Elrpetfo de densidad; corresponde a

la estima de distancia del vecino mas proximo (dentro adedaiccion en luminosidad) por lo
que el resultado de esta figura indica que interacciones gataxias no estan directamente aso-
ciadas al fenomeno quasar. Por otro lado, los resultadufgman 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 camgituld de onda a la cual pueden
observarse estos objetos activos esta sujeta, tambiamti@uas discusiones. McLure & Dun-
lop (2001) y Coldwell et al. (2002) analizaron muestras adgorguiet y radio-loud quasars sin
encontrar diferencias significativas en la sobredensidagadbxias 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 seaqi@mnior 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 tamarfea datalogo de quasars SDSS
permitidé subdividir la muestra en aquellos que fueron cetdos por FIRST y ROSAT vy los
gue no tuvieron detecciones en estas longitudes de ondadideyrrayos X, clasificados como
quasars opticos, para< 0.2.

Con el proposito de detectar posibles diferencias en tallision 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 tipicamente 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 da®Quas
N Quasars Emision S0 ~* To v
568 Optica 6.874+0.82 1.154+0.07 2.714+0.03 2.45+0.26
621 Rayos X (RASS) 5.96 £0.53 1.17+0.06 3.624+0.24 1.9040.26
314 Radio (FIRST) 6.864+0.73 1.15+0.06 4.34+0.31 1.72+0.08
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Fig. 3.4: Funcion de correlacion cruzada en el espacicedshift,{(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 dé&(s) no muestran diferencias significativas entre los 3 tiposudesars con
diferente emision. Los parametros pg(a) 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 losesriestimados, podria 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 tipicas
(Tabla 3.2). Por su parte los quasars con emision en rayogestran un comportamiento inter-
medio entre los anteriores. Existen pequefias difereecias los tres tipos de quasars aunque
los valores de sus parametros de correlacion son siengbrerdien de los correspondientes a
galaxias tipicas, es decir que independientemente dadgtim de onda en la cual es detectado
un quasars, éstos evitan las zonas de altas sobrederssitagalaxias.

Los estudios de Hopkins et al. (2005) indican que los tiendogda intrinsecos 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 dsideraptica, radio y rayos X podrian
deberse a efectos de seleccion relacionados con los tgedepada intrinsecos y observados de
los quasars.

3.2.3 Funcbnde correlacbn cruzada con galaxias: Compara@n de quasars
y objetos con diferentes luminosidades

En las secciones anteriores se demostrd que, sin dudapéssug habitan en regiones con
sobredensidades similares a las de galaxias, evitandtdasabredensidades como las corre-
spondientes a grupos de galaxias. Hasta ahora, en ests$santlizamos muestras aleatorias
de galaxias de control con similar distribucion de redshibmo comparacion para determinar
las regiones donde se ubican los quasars, pero sin embasga@alizd 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 enti®4 < > < 0.1 debido a que no hay diferencias en los
resultados encontrados hasta: 0.2 y permite trabajar con una muestra completa en redshift y
luminosidad.

Estas submuestras fueron seleccionadas por magnitudutdsol la banda teniendo en
cuenta los valores de la distribucion dé. dentro del rango de establecido. Las galaxias
fueron divididas en galaxias luminosas cbf) < —22.3, galaxias débiles cof/,, > —19.2y
galaxias intermedias con20.55 < M, < —20.5. Estos valores para los limites de galaxias
luminosas y débiles fueron elegidos teniendo en cuentellaglgalaxias que se encuentran en
el 10% de ambos extremos de la distribucion de luminosidadespaawe 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 intelia&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 deyzzomo en la seccion anterior,
para las tres submuestras de galaxias y la muestra de qudSaila Figura 3.6 se observa
un muy buen acuerdo entre las correlaciones de quasars xiggald*, sobre todo a escalas
mayores quéd 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 (ltimo
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Fig. 3.5: Arriba: Distribucion de luminosidad para lasaahs SDSS co0.04 < z < 0.1.
Abajo: Distribucion de redshifts para la muestra de quagdas submuestras de galaxias se-
leccionadas por luminosidad.

resultado podria interpretarse teniendo en cuenta el MateHalos (Cooray & Sheth, 2002)
en el cual los quasars tendrian mayor preferencia que lagiga M* a ubicarse en los centros
de halos de baja masa correspondientes a agrupaciones4lgdaxias los cuales pueden ser
sistemas ricos en gas, contribuyendo a los resultados #ados en el Capitulo anterior.

Los parametros de las correlaciones son listados en laTaBl Estos valores parg y
~ indican como, en grandes escalas, los quasars trazan lasmméstructuras que galaxias de
luminosidad L*. En el caso de las galaxias muy luminosas atépetros 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 dentogscde 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@ige encontrd que los entornos de
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guasars presentan un exceso de galaxias azules, tipo discoafta 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
porcentajes comparables de galaxias azules y rojas en slismegcundantes.

Teniendo en cuenta los resultados del Cap. 2, que indicaesjaeefecto en las galaxias
vecinas es muy local, se midi6 el perfil de densidad en distaproyectadas dentro de un limite

en velocidad radial déV = 3000kms ™' para muestras de galaxias mas rojas quer > 2.8

y galaxias mas azules que— r < 2.0, correspondientes a los extremos de la distribucion de

Tab. 3.4:ry y v para muestras de galaxias y quasars

NO

S

Objetos S0 y To v
870 GalM, < —223 10474089 1.204+0.04 5454+0.35 2.02+0.10
460 GalM, > —-19.2 439+0.76 1.12+0.13 7.38+1.3 1.37+0.20
4315 GalM, ~ —20.5 8494+1.40 0.96+0.07 515+0.16 1.75+0.04
437 quasars 7.144+£0.57 1.05+0.04 450+£0.35 1.79+0.13
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colores, centradas en quasars y galaxias M*.

En la Fig. 3.7a se observan los perfiles de densidad que ranestrexceso de galaxias
azules alrededor de quasars comparado con la fraccioteetdsen el medio de galaxias M*,
consistente con los resultados del Cap. 2. En la Fig. 3.7busstna el perfil de densidad de
galaxias rojas en cual es mayor alrededor de galaxias M*egpecto a quasars. Esto muestra
que el exceso de galaxias azules se ve complementado pafioit dé galaxias rojas en los
entornos de quasar en escalas menores~guehi~! Mpc, aunque esta tendencia continlia
observandose suavemente hasta escalas mayores. Estzglmsssoportan fuertemente la idea
de que los quasars tienden a formarse y habitar entornaseitgas.

3.2.4 Quasars en las periferias delonulos de galaxias

Estas caracteristicas particulares de las galaxiasagdea quasars hacen suponer que se en-
cuentran en regiones privilegiadas que reunen condic@bgja temperatura y gran contenido
gaseoso. En estudios recientes (Soechting et al. 2002) @6@tiasars a < 0.3 se investigo si
estos estan localizados en regiones especificas cortesyes centros y bordes de cimulos de
galaxias vecinos. Utilizando una version mejorada deirdigno semiparamétrico de Teselacion
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Fig. 3.8: Ejemplos de quasars (asteriscos) encontradaoes jeeriferia de cimulos de galaxias
(izquierda) y entre cimulos en posible interaccion (dea¢. Los contornos indica la densi-
dad de galaxias y los poligonos delimitan los cimulos dexgges a z comparables a los de
los quasars. Los triangulos indican las galaxias ideatifiss como miembros de los cimulos
(Soechting et al. 2004).

de Voronoi para la deteccion de cUmulos de galaxias eraxamt que la mayoria de los quasars
residen dentro de- 3 h~! Mpc del centro de un cimulo con redshift comparable, Fig. 3.8
(izquierda). Ademas aproximadament@}; de estos quasars asociados a regiones mas den-
sas residen entre dos cumulos de galaxias posiblementagssdempranas de merger, Fig.
3.8 (derecha). Por otro lado, los quasars encontrados @nesgmenos densas podrian estar
asociados a una caida (infall) hacia el cimulo debido tmmial gravitacional.

Teniendo en cuenta este concepto se estudib la localizad los quasars SDSS con re-
specto a regiones de altas sobredensidades para lo cudizZewrta muestra de galaxias rojas
luminosas, Luminous Red Galaxies (LRG, Eisenstein et aD1P0OLas LRGs fueron selec-
cionadas por cortes en colores y magnitugles, ¢ para obtener una muestra homogénea de
galaxias rojas luminosas de tipo temprano. Las LRGs sengldieen el rang0.15 < z < 0.5
aunque la muestra es completa en volumen hastd.38. Esta muestra, limitada en volumen,
de~ 50000LRGs puede utilizarse como indicadora de la presencia dedebsidades, ya que
las galaxias mas brillantes en los cUmulos de galaxiai¢ie a ser muy rojas y luminosas
(Postman & Lauer 1995).

En esta seccion calculamos nuevamente las funciones amidn,£(s) y £(r) con el fin
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Fig. 3.9:£(s) y £(r) para la 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).

Enla Fig. 3.9£(r) se muestra que, en grandes escalas, los quasars podaanasegstruc-
turas trazadas por las LRGs, las cuales son potencialeadatias de la presencia de sobreden-
sidades, pudiendo ubicarse en las periferias de estastesast La funcion de correlacion en
el espacio de redshift§(s), también muestra un buen acuerdo €6r), sin embargo no puede
calcularse para distancias menores gue 1 2~ Mpc debido a que el error en los redshift de

los quasars es del orden del000kms

az ~ 0.3 produciendo un efecto espureo en la forma
deé(s) para distancias menores que- 1 h~* Mpc.

Aunque las funciones de correlacibn muestran el compaetaim de las distribuciones en
grandes escalas cuando el efecto es local, es decir redtriag un rango pequeiio de veloci-
dad radialAV, puede verse minimizado. Para determinar en escalas nsesiakentmero de
quasars cercanos a galaxias LRGs es similar al nUmero drigglipicas se calculd el perfil

de densidad de estos quasars y galaxias alrededor de LR@s demn cilindro de radio, y
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Fig. 3.10: Perfil de densidad de galaxias y quasars en lasdames de LRG, como funcion de

la distancia proyectada, normalizado a la densidgd-a 10 ! Mpc. Las barras corresponden
a errores Poisson.

alturaAV < 3000kms~*. Como las distribuciones de redshifts de estas muestrafeesnie se
normalizaron los perfiles de densidad al valor encontrada lpadensidad @0 2~ Mpc donde
el perfil se vuelve aproximadamente constante.

La Fig. 3.10 muestra la forma relativa de los perfiles de alukiSe observa que la cantidad
de quasars alrededor de galaxias LRGs es0dfimenor que la cantidad de galaxias en escalas
de~ 1 h~! Mpc. Este resultado podria dar soporte a la idea de que los gussaibican
en las periferias de las regiones con altas densidades. tEmmalisis se utilizaron galaxias
LRGs de diferentes luminosidades. Teniendo en cuenta gueR&s mas luminosas tienen

mas probabilidades de ubicarse en regiones de alta ddngaitdo que el efecto observado
podria ser minimizado por las LRGs mas débiles.



CAPITULO 4

ENTORNOS DEAGNS TIPOII

En los Capitulos 2 y 3 se demostro que los quasars habitsobeadensidades similares a los de
galaxias tipicas pero con propiedades muy particuladisando que los ambientes ricos en gas
favorecen la formacion de estos objetos (Coldwell & Lani®@@3, 2006). Los quasars forman
parte de una gran familia de galaxias activas donde, ségodelo unificado (Antonucci 1993,
Urry & Padovani 1995), todos los objetos son fundamentatenelmismo fenébmeno visto con
diferentes orientaciones y no debido a diferencias fésiocainsecas. Segln este modelo, los
entornos de los diferentes tipos de objetos activos dabbgriesentar caracteristicas similares
gue confirmen estas hipbtesis.

Las AGNs tipo Il son galaxias activas en las cuales su regénral es oscurecida por
un medio circunnuclear de polvo cuando el plano del discocdec@dn se encuentra de canto
(edge-oi lo cual permite observar GUnicamente la region de lireagostas. La ventaja de
estos objetos es la posibilidad de observar su galasped En este Capitulo se explora
el medio de estas AGNSs de tipo Il comparando con los residtabitenidos para AGNs tipo
|. También determinamos que clase de AGN muestran una neaylacion con sus galaxias
vecinas dependiendo de las propiedades intrinsecas @Na/Ale las propiedades de la galaxia
huésped

4.1 Selec@n de AGNSs tipo Il

Recientemente, Kauffmann et al. (2003) seleccion6 unatrauge~ 90000 narrow-line AGNs

con0.02 < z < 0.3y 14.5 < r < 17.7 del catalogo SDSS. Para ello Kauffmann re-definio
el criterio de seleccion teniendo en cuenta la disperaltededor de una relacion simple en
el diagrama BPT y, ademas, la existencia de dos secueneiasséparadas para las gala-
xias con lineas de emision donde la secuencia de AGNs sgasée la secuencia de galaxias
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"star forming” muy por debajo de la curva de demarcacion de Kewley.
Este criterio de Kauffmann clasifica como AGN a todas lasxgataque cumplan:

log([OI11)/HB3) > 0.61/(log(INIT/Ha]) — 0.05) + 1.3 (4.1)
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Fig. 4.1: Ejemplo de Diagrama BPT. La curva de puntos muéstteamarcacion entre galaxias
starburst y AGNs definida por Kewley et al. (2001). La curvardeos muestra el criterio de
seleccion de Kauffmann et al. (2003). Las lineas soélitilgen las regiones correspondientes
a galaxias Seyfert{/[I/H3 >3y NII/Ha > 0.6) y Liners OI1I/HB <3y NII/Ha >
0.6)

En la Fig. 4.1 se muestra un ejemplo de diagrama BPT con ldictéeson de AGNs segln
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 tipicamente menoresagugdyfert y espectroscopicamente
son similares a las Seyfert excepto por sus fuertes lirebajd ionizacion tales cont@/ A\6300
y NI1IA\6548,6583. En los esquemas de clasificacion tradicional (Ho, Filifqoe& Sargent
1997) las Seyfert son identificadas como aquellos objetoaltos valores d& 111/ H 3y otros



cocientes involucrando lineas de baja ionizacion cofié/ Ho, S11/Hay OI/Ha. Por otro
lado las LINERS tienen valores bajos@é/1/ H 3 pero valores altos de los cocientes de lineas
de baja ionizacion. La ubicacion de estos 2 tipos de AGNa 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 unificado para quasars y AGNs indiealas diferencias observadas
entre estos objetos activos no se deben a sus propiedadiesdnas sino al angulo de posicion
del sistema con respecto al observador. Los resultadosi#ados en el Capitulo 2 muestran
la existencia de un exceso de galaxias azules, tipo discmyakta formacion estelar en los
entornos de quasars por lo que una forma de testear esteasediel aplicar analisis similares a
los galaxias en los entornos de una muestra de AGNSs tipord.¢Ma se seleccionaron muestras
de AGNs tipo Il en los rangos de redshiffsy 7, establecidos en el Capitulo 2 y se exploraron
las mismas propiedades ( colorédy R/M* e indices de concentraciof) que para galaxias
en los entornos de quasars y galaxias tipicas.

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 intrinsentemaenos 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 unificado. Se observa, ademas, que loestde 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 seda 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 conwdin de algln parametro determi-
nante de esta actividad.

La luminosidad de la linea de Olll, L[Olll], puede utilizgrcomo trazadora de la actividad
de la AGN. Aunque esta linea puede también ser excitadagim@llas masivas se sabe que es
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Fig. 4.2: Comparacion de los entornos de quasars y AGN eimtessalos de redshiff1 y
Z2. a), b) y ¢) corresponden a la fraccion de galaxias azules (- < 2.3), tipo disco C' <
2.5), y con intensa formacion esteldo¢SF R/M* > —10) respectivamente. Los circulos
corresponden a galaxias alrededor de quasars y las estiglialaxias alrededor de AGNs. La
linea soblida muestra el resultado de las vecindades a@xigaltipicas (Coldwell & Lambas
2006).

relativamente débil en galaxias con formacion estelane spn ricas en metales. Esto puede
verse en la Fig. 4.1 donde las galaxias "star-forming” definea secuencia en la cual el
cocienteD[1/H [ decrecey el cocient® 1/ H« se incrementa hacia la zona de metalicidades
mas altas. Una ventaja de la linea de Olll es que es fuedeilyde detectar en la mayoria 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 galebdasicadas como LINERS esta
poblada principalmente por objetos con baja luminosidad pfOlll] mientras que la regiobn
conOIII/HB > 3y NII/Ha > 0.6 (correspondiente a Seyferts) esta poblada por galaxias
con altos valores para la luminosidad de Olll. Esto demdatcpue la clasificacion por cociente
de lineas es equivalente a la clasificacion por luminakéaL [OlII].
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Fig. 4.3: Distribuciones d&g;(X1), logi0(2s5) Y log10(X10) para diferentes muestras de AGNs
tipo Il (Coldwell & Lambas 2007).

Siguiendo la linea de investigacion de los medios cirambes de objetos activos, selec-
cionamos submuestras de AGNs con luminosidades extrermadgédinea 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 muestagspondientes 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 disinét dentro de).05 < = < 0.12 para
obtener resultados comparables. Asi se obtuvo una muksB89 AGNs con alta actividad,
L[OI11] > 8,y 655 AGNs de baja actividad,|OI11] < 5.5.

Por otro lado se realizd una seleccion de AGNs teniendauenta su posicion en el dia-
grama BPT para determinar la relacion entre el tipo de AGNe(zionadas por cocientes de
lineas) y L[OIII] con respecto a la influencia sobre las g@a de su entorno local. Se selec-
cionaron muestras de 3000 galaxias Seyfert coW/II/H > 3y ~ 4000 galaxias Liners
conOIII/HB < 0.8.

Para analizar la densidad de galaxias vecinas alrededataierauestra 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) pararghetar la densidad superficial
dados por la distancia al primero, quinto y décimo vecing, 5, X10). En la Fig. 4.3 se
observan las distribuciones dey;(>,. La densidad de galaxias alrededor de AGNs de alta
luminosidad es notablemente menor que la encontrada paxks &Gn valores bajos de L[Oll].
Esta diferencia se extiende desde pequeias distanciasdsaslas mayores correspondientes
al décimo vecino (izquierda) mientras que la densidad desfdornos de AGNSs clasificadas
como Seyfert y Liners son practicamente indistinguibtEsécha).

Esta diferencia en la densidad de galaxias alrededor de AsBNsvalores extremos de
L[Olll] podria verse reflejada en las propiedades ingtas de estas galaxias. Para ello se cal-
culd la fraccion de galaxias azules,— r < 2.5, en los entornos de las cuatro muestras de
AGNSs. La Fig. 4.4 muestra que las AGNs cHfOI11] > 8 tienen una fraccion de galaxias
azules aproximadamente constante, consistente con ekvadontrado para galaxias de campo.
Esto es muy diferente a lo observado para AGNs B/ 1] < 5.5 las cuales muestran una
caida del 15% en la la fraccion de galaxias azules adeetrg & 1 2! 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 cercanasl 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 diferencrafisigtiva 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 suficieetete buena debido a que AGNs
de los dos tipos comparten el mismo rango intermedio de W]@séte efecto se ve reflejado en
los resultados de la Fig. 4.4 donde se observa que no exjgdadencia entre las propiedades
de las galaxias locales y la posicion de las AGNs en el diagifaPT.

L[o1]
[ [
|

L[o1II]
—— —
N

L L1 L1l L1l C L
1 1.5 2 2.5 —_4 —22 —<20 —18

TT T T 7 LI L L e T
10 = — 10 = =

L[oIII]
T ‘ T T T ‘ T T
L L ‘ L L L ‘ L L
L[oIII]
T T
| |

Covve bl ben bivna 149
95 10 105 11 115 12

u T M*

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 AGNs tipoll de-
mostrando que la luminosidad nuclear es independientddelaosidad de la galaxtauésped
Por otro lado, Kauffmann et al. (2003) encontrd que estadl®yGambién independientes
de la luminosidad, residen casi exclusivamente en galanéssvas y tienen distribuciones de
tamano, densidad superficial de masa e indices de coacémtisimilares 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 baijjadsihad.

En la Fig. 4.5 se muestran las relaciones entre L[OIlIl] y afggupropiedades de las galaxias
huéspedtales como:a) edad de la poblacion esteldy,,(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[Olll]. Esto tltimo reafirma la dependendi grado de actividad de la AGN
con el gas disponible en el medio local. La pequefia coitglawon la edad de la poblacion
estelar implica también que las AGNs con bajos valores @ll[se encuentran en etapas mas
evolucionadas donde posiblemente la carencia de gas endé eiscundante se también el
causante de la disminucion de la actividad del nicleacti

4.2 Dependencia del medio circundante con las propiedaéeks djalaxia

huésped

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

Ademas de los parametros utilizados anteriormente tale® colores, tasa de formacion
estelar e indice de concentracion también usaremosda ereestrellas dada por M®,,(4000),
dispersion de velocidades del bulge y luminosidad denkalide OlII.

La masa estelar de las galaxias fue derivada por Kauffmaain@003b) mediante modelos
que utilizan indicadores espectrales de edad estelar gifracle estrellas formadas reciente-
mente. Para cada modelo la masa estelar se computa maltigtida luminosidad corregida
por extincion por el cociente masa-luminosidad prediotiogbmodelo. Por otro lado, el indice
de’quiebre’, D,,(4000), (Kauffmann et al. 2003c) es definido como el cociente de hsidad
de flujo promedio del continuo de dos bandas (3850-3@504000-410021). El indicador
D,,(4000) esta correlacionado con la edad media de la poblaciofaesteuna galaxia y puede
ser usado, también, para estimar la tasa de formaciontdasglas por unidad de masa estelar,
SFR/M=x, (Brinchmann et al. 2004). La mayoria de la formacion last®ma lugar prefer-
entemente en galaxias con valores bajo®e1000).

4.2.1 Selec@n de submuestras

Como se mostrd en la seccion anterior, existe una impiertdifierencia en las propiedades
de las galaxias vecinas de AGNs dependiendo de la lumirtbsidda linea de Olll aunque
practicamente no existe correlacion entre las propieglae las galaxiasuespedy 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 cawpbgito de estudiar
los entornos de AGNSs discriminadas segln las propiedaelda dalaxiahuésped(colores,
indice 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 galaxiasleiases bien definidas, 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 entornosolares 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 poblacion vieja y con
baja tasa de formacion estelar, mientras que las galan@&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 colore®/, — M, calculados utilizando correccion K y
correcciones por extincion (Blanton 2003). Adoptamos sumlamuestra de AGNs rojas con
M, — M, > 1y de AGNs azules\/, — M, < 0.6. Estos cortes en colores consideran solo



el 10% de ambos extremos de la distribucion de colores dentroamga0.06 < z < 0.11 el
cual representa dos poblaciones muy diferentes de galasspedde AGNs. Las muestras,
de ~ 1000 AGNSs, fueron restringidas a este acotado rango de redsdrit gbtener resultados
directamente comparables dentro de la muestra completagnitud de las galaxias trazadoras
de SDSS. Con esto nos aseguramos que no hay dependeneiasscss con el redshift tales
como, por ejemplo, las asociadas a galaxias de baja lurdisdbsi

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 ed&x]((.000)). En la Fig. 4.6 se muestran las
distribuciones de estas propiedades para las galaxispedde AGNs y la muestra control
de galaxias no-activas. Las distribuciones de redshiftyinoesidad son similares para las cu-
atro sub-muestras. Las submuestras rojas (AGNs y galagiagtivas) tienen distribuciones
de colores idénticas donde su masa estelax,{1000) 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.ld 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 audigbido a que la contribucion de
la luminosidad de las AGNs tipo Il es despreciable para lariosidad total de la galaxia.

4.2.2 Andlisis de la densidad de galaxias vecinas de AGNs

En el Capitulo 3 se mostrd que los quasars tienen las mispiaedensidades que galaxias
tipicas con magnitud/* a grandes escalas. En un trabajo reciente de Li et al. (2@0&)laron
la funcion de correlacion proyectada para la muestra dd$\@& Kauffmann et al. (2003) y una
muestra control de galaxias no-activas de similares aaiiatitas encontrando que las AGNs
pueblan halos de materia oscura de similar masa que los adamte control.

En esta seccion analizamos la distribucion de galaxiaga@mescala para las submuestras
en color. Se calcularon las funciones de correlacion dazm el espacio de redshift,s), y
en el espacio reaf,(r), utilizando los estimadores de las ecuaciones 3.16 y 3ri1a Eig. 4.7
los resultados muestran que, también para las muestexg#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 levementeas@nas de su contraparte roja
no-activa. Esta diferencia se extiende hasta escalaside™! Mpc donde a partir de este valor
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Fig. 4.7: Funcibnes de correlacion cruzada) y £(r) para las submuestras de AGNs y galaxias
seleccionadas por indice de color (Coldwell & Lambas 2007)

tienden a ser similares.

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

Es interesante entender si las AGNs trazan estructurasaenegcala de la misma forma
gue lo hacen las galaxias no-activas. Otro modo de analizarngpobtesis es considerando si
las AGNs tienen mayor preferencia a estar cercanas a otrddsAf@e a estar cercanas a las
galaxias no-activas. Para esto se calcul6 la densidadfiglede objetos dada por la ecuacion
3.22, para la distancia al quinto vecing,, 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 puntosijeentre galaxias no-activas rojas y azules
contra la muestra completa de galaxias y AGNs (paneles isupg), 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 estructutasiema forma que las galaxias.
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Fig. 4.8: Arriba: Dispersion de valores dg para galaxias rojas y azules vs. galaxias y AGNSs.
Abajo: Idem para&’; 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 emi de la Fig. 4.7 entre las
muestras de galaxias y AGNs rojas motivo a la bUsquedafdesdcias en las propiedades
caracteristicas de sus galaxias vecinas. Siguiendo elersx) de analisis realizados en el
Capitulo 2 se estudiaron los colores— r y tasa de formacion estelat,F' R/Mx, de las
galaxias adentro de distancias proyectagas. 3 A~ Mpc y diferencia de velocidad radial
AV < 1000kms™' de las distintas submuestras. La Fig. 4.9 muestra la taalativa de
galaxias azulesu(— r < 2.5) y con alta tasa de formacion estelargoSF R/Mx > —10.0)

para distancias proyectadas< 3 h~! 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
(log1oSFR/Mx > —10.0) como funcion de la distancia proyectada. La linea sbticuesa
corresponde a AGNs rojas, la linea de trazos a galaxias nmjeactivas y la linea s6lida fina
y linea de puntos corresponden a las muestras de AGNs azglakxias azules no-activas
respectivamente (Coldwell & Lambas 2007).

y AGNS) las poblaciones de sus entornos son indistingurhlestras que para muestras rojas
existe una diferencia que indica que las AGNs rojas estédgaaas 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: 2.5 A~ Mpc.

Los valores de: — r y SF R/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 extremosude r y SFR/Mx 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 indicaria 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 ZD0

mente las AGNSs rojas no poseen suficiente gas en su galadspedienden 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@dss 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 podria
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 podriaar esas alejadas de los centros de
grupos, ubicandose en regiones donde el medio intetiyadavorece el proceso de acrecion

de materia dentro del agujero negro.



4.3 AGNSs e Interacciones

Diferentes teorias han propuesto que las interaccioriesgalaxias alimentan la actividad de la
AGN llevando el gas dentro de las zonas mas internas de lasigsy, asi, 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
compafiera es mayor con respecto a una muestra de contevideren cuenta los limites obser-
vados en las interacciones de galaxias (Lambas et al. 2003s@\et al. 2004) para incrementar
la tasa de formacion estelar,(< 100 A~ ! kpcy AV < 350kms ). Los resultados mostraron
gue existe una baja fraccior (15%) de galaxias asociadas a los quasars, dentro de los limites
establecidos para las interacciones, similar a la enadm{para galaxias en general indicando
gue la presencia de una compafera proxima a un quasar&horeso requerimiento necesario
para disparar el proceso de actividad de una AGN.

Sin embargo, aunque las interacciones no sean capacesldareipalmente el fenbmeno
AGN, se realizb un analisis para determinar cual es laénfitia que las interacciones producen
en su compafera AGN que esta dentro de los limites defipidia 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 range: 100 2! kpcy AV < 350kms ™"
fueron clasificadas por inspeccion visual segin su maogial en:

e Pares con evidencia de un proceso de fusio (

e Pares con sefales de interacciones tidales pero que awamcgentran en la etapa de
fusion ).

e Pares sin evidencia de distorsiones en su morfologia (

También se utilizd un muestra de galaxias AGNs de controtsmparfieras dentro de} <
100 A~ kpc y AV < 350kms ™' con similares caracteristicas (color, magnitud absolttpo
morfoloégico) que las AGNs de la muestra de pares. El nUrdempares y porcentaje de AGNs
encontradas en estas submuestras es resumido en la Taldke 4liserva 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 linea de Olll, L[OIII], y también a la naasel agujero negro estimadd s,



Tab. 4.1: Porcentajes de AGNs

Categorias Total de Paresm t n  Muestra Control
N° de pares cercanos 1607 383 688 536 14359
% de AGNs 32% 3% 32% 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 (linea solida), AGNs con signos de interaccidalt(linea de puntos), AGNSs sin sefiales
de interaccion (linea punto-raya) y galaxias AGNs sin paiteras (linea cortada) (Alonso,

Lambas, Tissera & Coldwell 2006).

utilizando la relacionV/z; — o,. Esta relacion entre la dispersion de velocidades dejebyl
Mgy es ampliamente aceptada dentro del esquema de crecimigntoegulado de agujeros
negros en el contexto de interacciones entre galaxias. timade My esta restringida para
AGNs cono, > 70kms™ ', que corresponde &bg,oMpy > 6.3 debido a la resolucion instru-
mental de los espectros de SDSS, a través de la relacitmeeny la masa del agujero negro
supermasivo dada por Tremaine et al. (2002):

Ox

200

EnlaFig. 4.11 se observan las distribuciones de L[OllHgf, (M py ) para las tres muestras

log(Mpy) = 8.13 + 4.02 log(

) 4.2)



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 J[dHa los pares de galaxias con
procesos de fusion (grupa) mientras que las AGNs en otros tipos de interacion no marest
diferencias significativas con respecto a la muestra deraodé AGNs aisladas. Por otro
lado, las distribuciones de masa del agujero negro sonasisilpara todas las submuestras.
El incremento de L[OIll] 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 AGNs.
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1
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Fig. 4.12: L[ON] y log1o(Mpg) como funcionM,. y M* para AGNs en pares con procesos de
fusion (linea s6lida), AGNs con signos de interaccidalt(linea de puntos), AGNs sin sefales
de interaccion (linea punto-raya) y galaxias AGNs sin paiteras (linea 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
que M, = —21y las que tienen una comparfera mas débil lie= —21.

Para cuantificar este efecto se calculo el valor promedib[@&1] y [og10(Mpy) como
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Fig. 4.13: L[OIl]y R =L[OI11I]/Mgy) como funcionM, y M* para AGNs en pares (linea
solida), AGNs con una compafiera brillanté. < —20 (linea de puntos) y AGNs con una
compafiera débil/, > —20 (linea cortada) (Alonso, Lambas, Tissera & Coldwell 2006)

funcion de la magnitud absolufd, y la masa en estrellas de la AGN/*. Nuevamente se
observa en la Fig. 4.12 un fuerte efecto para el incrementb[@#1] en AGNs de pares
interactuantes en procesos de fusion, independienterder& luminosidad o masa en estrellas
de la galaxia. Los valores para las muestrgs: son similares a las de AGNs sin comparneras
cercanas y ademas muestran una dependencia a tener m&@\}tt para galaxias de mayor
magnitud absoluta y masa en estrellas. Los resultados pareasa del agujero negro son
similares para todas las submuestras sin observarserdifasesignificativas como con L[OllI]
el cual es mejor indicador la actividad de la AGN qugy.

En la Fig. 4.13 se observan los valores promedio de L[OII§ yalsa de acrecion dada por
R =L[OIII|IMgy), los cuales muestran claramente que la actividad de la AGHakxias
con compaferas luminosas es significativamente mayor ajue lgalaxias con compaferas
débiles. Estos resultados dan evidencia de que la adlividalear no esta solo afectada por
una galaxia cercana sino que también existe una depeadsmtia luminosidad y masa de la



compafera. Este argumento final contribuye a la teoriam®oa, "minor mergers” y "major
mergers” como modelos para la generacion de actividadeAGNs y también al hecho de
gue un Unico modelo no es suficiente para explicar la enoiveesitiad 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 galaxiasiEesaumentan significativamente la
actividad de la AGN lo cual ocurre a escalas muy pequefiasrdeh dex~ 10 2! kpc 0 menor.
Por otro lado, existe un efecto a escalas mucho mayeres/i~! Mpec, el cual involucra al
medio intergalactico indicando una conexion entre ldaxi@s del entorno y las AGNs. La
relacion entre estos procesos en escalas tan distintés eleaconocido.



CAPITULO 5

SISTEMAS DE QUASARS |: TRIPLETES DE
QUASARS Az < 0.2

Las propiedades estadisticas de galaxias en los entoenqpsagdars y otros objetos activos han
sido ampliamente estudiadas gracias a los recienteogatatdisponibles (2dF, Colles et al.
2001; SDSS, Stoughton et al. 2002). Asi, se puede enteondes el fenbmeno quasar esta
relacionado con la poblacion de galaxias en el Universallo€oldwell & Lambas (2003,
2006) mostraron que los quasars pueblan regiones de ddrssidigar a los de galaxias tipicas
y, sin embargo, las galaxias a distancias menores~queh—! Mpc de los quasars presentan
caracteristicas particulares con respecto a galaxiasdas en diferentes entornos tales como
grupos de galaxias o galaxias tipicas. Las vecindades dsacgiestan sobre-pobladas por
galaxias azules, de tipo disco y con intensa formaciorisgst&stos resultados también son
avalados por trabajos de Sochting et al. (2002, 2004) qoengraron que los quasars siguen la
estructura en gran escala trazada por los cimulos de galpgro no estan ubicados cerca de
los centros sino en las periferias o entre dos cimulos gsileonente 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 quasans generalmente, asociados a
entornos ricos (Hall & Green 1998, Djorgovsky 1999) donddédasidad de protogalaxias es
mayor que la esperada para galaxias de campo, lo cual gsreteeto 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 o@real interaccion tambiénza~ 1
(Haines et al. 2001, 2004; Tanaka et al. 2000, 2001). Edtmsds autores, por ejemplo,
investigaron un grupo de 5 quasars trazando estructurasbdelnulos, con solo un radio-
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guasar aparentemente asociado con alguno de los cmulos.

Los estudios existentes de entornos de quasars sugieraspsia@bn con estructuras en
formacion, cimulos en interaccion y filamentos. Comosemuencia 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 influencia trazadores de estructuras y su
evolucion con el redshift. Los datos observacionalesaratishift son de fundamental impor-
tancia como complemento de los catalogos disponibles gueifen el estudio de galaxias en
el Universo local.

5.1 Selec@n de Sistemas de Quasars

La identificacion de los sistemas de quasars utilizadoa phrnalisis de sus regiones cir-
cundantes se realizd mediante el uso de un algoritmo delpeion 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, identificaagoellos sistemas con separa-
ciones proyectadab), y diferencia de velocidades radial&d/;, menores que las longitudes
de percolacion dadas pal, y AVs.

Como criterio de seleccion se tuvo en cuenta que pretensietentificar sistemas de quasars
analogos a los de galaxias en cumulos y sus periferiassi@enando la baja densidad espa-
cial de quasars~ 15 quasars pogrado®), adoptamos como criterio de percolaciby =
2 h~' Mpcy AV, = 2000kms*. Estos valores se corresponden aproximadamente a 2 veces el
radio y la dispersion de velocidades de los cUmulos rieogalaxias, los sistemas virializados
mas grandes actualmente conocidos.

En una muestra de 54000 quasars SDSS, los sistemas detectados dentro de estassvalor
de Dy y AV, fueron 293 pares y solo 7 tripletes de quasars. Los paresakarpison actual-
mente muy estudiados y utilizados para la busqueda delo8mjlgrupos 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&lf&Solament@02% por lo
gue el estudio de las regiones que los contienen resultamergsante.

Ademas, se tuvieron en cuenta diferentes conjuntos derds para analizar las varia-
ciones en el numero de miembros de los sistemas detectigfmsdiendo de las longitudes de
percolacion. Las identificaciones de sistemas de quasarmsly sensibles a las variaciones



conjuntas de los valores adoptado paxay AV,. Para determinar la significancia 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 sistemaliferentes valores dg,,
fijando AV, = 2000kms ' y para diferentes valores dV;, fijando Dy = 2 h~! Mpc.

En la Fig. 5.1 se muestran las distribuciones del nUmerordeog 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 déaunesestraD, = 2 h~! Mpc y
AV, = 2000kms™') corresponde a los grupos de quasars mas compactos eumsan 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 valoreBgando AV, = 2000kms ™. lzquierda:
dependencia con los valores 4&/ fijando Dy, = 2 h~! Mpc.

La distribucion de redshifts de los sistemas encontradnsstos criterios (linea sblida) se
muestra en la Fig. 5.2 donde se observan maximos alrededord).2 y 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 distribucioradedestra total de quasars (linea cor-
tada). Si bien las incertezas por el bajo nUmero de sistpodi$a afectar la presencia de estos
dos maximos, esto podria ser interpretado en términda diéerencia en el crecimiento auto-
regulado de agujeros negros para distinta masa, como fpeigsto 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. Rolaop, 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 definidos para esta muestra dsagsl SDSS fueron aplicados,
también, al catalogo de quasars de Véron (2003) paranmentar la muestra disponible de
tripletes de quasars. Asi, la muestra final contiene soltrif2tes, de los cuales 3 estan a
z < 0.2ylos 10 restantes en el interval® < z < 2.5. En la Tabla 5.1 se listan coordenadas,
redshifts y magnitudes obtenidas del catalogo SDSS yn/g&003). Los nombres de quasars
representados con prefijo SDEIR4 corresponden a quasars detectados en el catadlogo SDSS
gue no estan incluidos en el catalogo de quasars de V26Q3J.



Tab. 5.1: Muestra de Tripletes de Quasars

Tripletes Nombre RA(J2000) DEC(J2000) yA _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 2QZ J235430-2848 23:54:30.2 -28:48:41 1.670 20.8
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 SDS9®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 SDS9®9R4-33832 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. Parerchéhar como estos sistemas de objetos
activos estan relacionados con las estructuras en gratadsgzadas por cimulos de galaxias
y filamentos es interesante establecer como ellos se ubicarespecto a los centros de estos
cumulos resolviendo, también, las subestructuras edtedde ellos. Para esto es fundamental
preservar la informacion topolégica en el momento de rimeaslas distribuciones de densidad.

5.2.1 Algoritmo de Teseladn de Voronoi

Para este estudio se utiliz6 el algoritmo no paramétrecdabselacion 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 e??, el diagrama de Voronoi es la particion &€ enn
regiones de poliedras(p) (parap € S). Cada region de(p), llamada celdas de Voronoi ge
esta definida como un conjunto de puntosi&njue son mas proximosyaque cualquier otro
punto enS.

a(p) = {z € RY7(z,p) < 7(z,q)Vq € S— p}, (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
superficial de los datos puntuales. Si uno genera el diagdarivaronoi del conjunto de puntos
Sy mide el aread; de cada poligona;, puede considerarse4; ' como un indicador de la
densidad local del patron de puntgs Asi, el diagrama de Voronoi tiene la ventaja de permitir
la generacion de contornos de distribucion de densidsidelvidir los datos en cuadriculas con
celdas de igual tamaio. Esto puede, en muchos casos,uairoa suavizado que distorsiona
la morfologia de la distribucion medida.

El muestreo de las distribuciones de densidad es solormlepmaso en el procedimiento
de deteccion de cimulos de galaxias, seguido por la f@zaéin de los picos de densidad que
satisfagan algn criterio para cimulos de galaxias (poménimo niUmero de miembros, dis-
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Fig. 5.3: Ejemplo de diagrama de Teselacion de Voronoi @let 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

definido como
0; — Op

&

donded, corresponde a la densidad media de galaxias de fondo defisa@izdo celdas de

g =

(5.2)

\oronoi como
- 121
op=—> — 53
b n;Ai (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 eHiemta deteccion de sobredensidades
es una tarea complicada, debido a que aumentando este lfntétsa 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 gradualfaetgteccion de las galaxias miem-
bros es fuertemente dependiente del valor umbral asumigdadeteccion.

El algoritmo de Voronoi ha sido utilizado exitosamente pardlsqueda 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 pgue en algunos casos se las



utiliza para la busqueda de cumulos a través del méteddatuencia Roja (Gladders & Yee
2000), debido a su posicion caracteristica en el diag@ot@a-magnitud. Asi, 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 mayoria de los problemas relacionadotwealor limite para la deteccion
de cimulos pobres pueden ser solucionados utilizandotimastor de maxima probabilidad,
lo cual permite un mejor delineado del limite de los cursuldn 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 superficial para la detecciobn de estructuras corestdmsidades d2o (Ec. 5.2) con
respecto al valor medio para cada campo. El propésito emhisir donde se ubican las re-
giones con excesos de densidad con respecto a los tripldt@xlg estan las zonas sub-densas.
Los cortes en color son aplicados para determinar la posid€ los tripletes con respecto al
centro de cumulos o grupos de galaxias.

5.2.2 Galaxias asociadas a los tripletes de quasars

Las propiedades espectroscopicas y fotométricas delasigs, alrededor de estos tres tripletes
de quasars, utilizadas para el analisis fueron tomadaSI8IS 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 fésldrila Fig. 5.4 (panel superior)
se seleccionaron, para cada triplete, solo las galaxiasalge una angosta franja de redshift de
6000kms " dentro de un area di® x 60 ' Mpc?. Esta franja, representada en linea punteada,
en estos paneles, es ampliada en los paneles inferioreBide 4. Aqui se muestra, con lineas
solidas verticales, la distribucion de redhifts de estaxdas 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 final luego de aplicaedimiccion 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 limite de completitud para SDSS (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 x 10Mpc? centrada en cada triplete. De izquierda a derecha las figumrassponden a
los tripletes 1, 2, y 3. En los paneles superiores se muelsteam@o total de redshift con un
maximo prominente al redshift del triplete (marcado pofifeea punteada vertical). Abajo:
Distribucion de redshift para el rango de galaxias setewuas (lineas solidas), la ubicacion de
los quasars miembros de tripletes dentro del histograngda éstlicados por lineas punteadas
(Soechting, Coldwell, Lambas, Smith & Alonso 2007).

Tab. 5.2: Criterios de seleccion para galaxias alrededdripletes.
Triplete#  z.in  2Zmez 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 |&bFge observan las distribuciones de
redshifts fotométrico y espectroscopico para una maedrgalaxias, con espectro medido, en
el campo deflriplete 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 empiricamamtango 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 < 0.160. Derecha: Distribucion de redshifts espectroscopico
de galaxias dentro del rango de selecdiar20 < z,, < 0.160 (Soechting, Coldwell, Lambas,
Smith & Alonso 2007).

Ademas, las galaxias seleccionadas en el campdrgeete 3, fueron restringidas para
magnitudes mas brillantes que< 18.5. 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 inspeaiB|
diagrama color-magnitud de las galaxias seleccionadaslogadshift fotométrico se observo
que estas presentan una forma inusual mas alla de ese. limi

En la Fig. 5.6 se muestran los diagramas color-magnitud @staa muestra. Se observa
que el nimero de galaxias rojas para magnitudes masedéipier < 18.5 disminuye casi
completamente, presentando una forma distorsionada ptaslaminosidades con respecto al
diagrama color magnitud estandar (ver Fig. 5.8 como rafgad. Para intentar entender este
comportamiento se realizaron algunas pruebas para de@rsiieste es un rasgo caracteristico
para el campo del triplete. De la comparacion con un camgat@iio de galaxias SDSS con
redshift fotométrico medido se obtienen resultados sires descartando asi la posibilidad de
que esta tendencia sea producida por propiedades parisula las galaxias en este campo.
Este comportamiento puede deberse principalmente a legeézas en las mediciones de los
redshifts fotométricos, las cuales aumentan considenadhte para galaxias con magnitudes
mas débiles.
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Fig. 5.6: Diagrama color-magnitud de galaxias en el ran@®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 unagadparticular de este campo de
galaxias sino que es debido a errores sistematicos en l@idrede redshifts fotométricos para
magnitudes mas débiles quec 18.5 (Soechting, Coldwell, Lambas, Smith & Alonso 2007).

5.3 Tripletes dentro de Estructuras en Gran Escala

Una vez definidas las muestras de galaxias para trazar lastesas alrededor de los tres
tripletes az < 0.2, se utiliz6 el algoritmo de Teselacion de Voronoi, dgstcrianteriormente,
para determinar los mapas de densidad superficial quedralas estructuras dentro de un area
de60 x 60 h~! Mpc?.

En la Fig. 5.7 se observan los mapas de densidad de galarads@dr de los tripletes de
quasars. Los colores representan el contraste de densigade detecciones de sobredensi-
dades corzo por arriba del valor medio con respecto a las galaxias dedohds poligonos
sefalan las sobredensidades que pueden ser identificadas@mulos de galaxias y su tamafio
es proporcional a la riqueza relativa del cimulo. Se olzsgue en todos los casos los tripletes
(asteriscos) se encuentran muy cercanos a estas estsusblr@densas. Los tripletes no estan
ubicados en los centros de los cUmulos sino en las pesfgren los tres casos se observa la
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Fig. 5.7: Estructura en gran escala alrededor de los teplét 2 y 3 (desde arriba hacia
abajo respectivamente). Los miembros del tripletes esfaresentados por un asterisco. Los
poligonos representan los cUmulos detectados. Las<raeesponden a otras galaxias de
nacleos activos en la region (Soechting, Coldwell, Laspl&mith & Alonso 2007).



presencia de subestructuras que podrian corresponden@as en interaccion. En esta figura
también fueron incluidas todas las galaxias con nt@etigos conocidas dentro del area (dados
por el simbolox) para determinar su posicion con respecto a los tripletelag subestructuras.
Se observa que la mayoria de estas AGNs se ubican en filasrdenb@jas sobredensidades que
se extienden en escalas€e0 h~! Mpc.

Estos resultados son consistentes con los encontradofopaaalisis de los entornos de
quasars y AGNs individuales de los capitulos anterioes cliales demuestran la existencia
de una poblacion de galaxias ricas en gas en regionéshdé Mpc centradas en los objetos
activos. Los filamentos, en los cuales se ubican las AGNs Higleb.7 son regiones propicias
para encontrar este tipo de galaxias. Ademas, algunas A8Mecuentran muy cercanas a los
tripletes y probablemente pueden no haber sido incluidata de sistemas de quasars debido
al estricto criterio de seleccion utilizado para la idéodicion de estos sistemas. Sin embargo,
aungue el criterio utilizado pueda considerarse arbdrados 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 interacciercanmulos de galaxias.

Es importante destacar la notable presencia de estructarakas densidades en regiones
cercanas a los tripletes de quasars y aunque estos no pai@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 mencion en secciones anteriores, el diagralmancagnitud 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 cgler » (dados por las magnitudes Petrosian)
separando las galaxias azules de las galaxias que formardeda secuencia roja'y que podrian
determinar el centro de los cimulos. Para esta distirs@tmvo en cuenta el siguiente criterio,
dependiendo del redshifts de las muestras:

colm = (grtop — 0.05) + slop * (1 — normy,), (5.4)



donde r es la magnitud de cada galaxia;m,,., = 13y 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 parayddaxias en el area del

Triplete 2. Se observa claramente la marcada secuencia de galaxaasqag representan la

sobredensidad observada para este Triplete, y la bimaabdid el color indicando la existencia

de distintas poblaciones de galaxias. La linea solidastrauel criterio utilizado para dividir a
la muestra en galaxias azules;- r < coly;,, y galaxias rojag — r > coly;,,,, 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 utilizo 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



superficial de galaxias azules (columna izquierda) y dexgedaojas (columna derecha) para
un area d&0 x 30 ' Mpc? centrada en los tripletes de quasars. Las figuras correspaid
Triplete 1 (arriba), alTriplete 2 (centro) y alTriplete 3 (abajo). Nuevamente los contrastes
de color indican la presencia de sobredensidades (indiqaatdos poligonos) 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)erdeéntras que estos se ubican en los
bordes de los contornos de densidad de galaxias rojas,|g®s$ibzadoras de los centros de
cimulos. Esto confirmaria la hipotesis original de quethipletes 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 encordhatiedor de los tripletes restantes.
Esto podria 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 sobrédkmhess mostradas en los mapas. En el
caso deflriplete 1, la sobredensidad corresponde a Abell 2199, un cUimuldcmoriqueza de
Abell clase 2) con una enorme galaxia eliptica en el certticado az = 0.0287. Este cUmulo
esta muy cercano a otro cumulo, A2197, y forma parte detmipnulo de Hercules junto con
los cUmulos A2147, A2151 y A2152. En las zonas externasafde la region virializada de
A2199, se observan varios sub-grupos en la zonafdd, los cuales tienen identificacion 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 bmesdentro del rango de magni-
tudesms ams + 2, siendoms la magnitud de la tercera galaxia mas brillante del cUmlts
cumulos ACO 646 y 655 tienen redshifts de 0.129 y 0.127 gets@amente.

Para elTriplete 3, las sobredensidades no fueron identificadas con ningtmulo’ rico
conocido. Sin embargo, recientemente Koester et al. (200@$truyeron un catalogo de
cumulos de galaxias utilizando los datos fotométricoSBSS. En él se identificaror823
clmulos de galaxias a través del método maxBCG. Esteduaitiliza una combinacion de
propiedades bien conocidas de los cumulos ricos: la se@ienja que forman las galaxias
gue 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. Egstapiedades no son universales
para todos los grupos y cimulos sino que son mas repréisastde cUmulos ricos de galaxias.
Este nuevo catalogo permitio identificar a las sobredizugs del area dériplete 3 con los
ciimulos identificados recientemente por el método maxB&i@bolo+ en la Fig. 5.9). En
el area defllriplete 1 no se encontrbd contraparte identificada por este métododgrobable-
mente podria implicar la ausencia de galaxias BCG en |l&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 fiencado los resultados que indican
que dichos quasars pueblan regiones de alto contenido edaghspor la presencia de galaxias
azules, y ademas han demostrado ser muy buenos candidedda pusqueda de cimulos ricos
de galaxias y regiones de formacion de estructuras. Sitetremde quasars no presentara una
importante evolucion el uso de tripletes a alto redshifireresultar muy promisorio para la
bUsqueda de cimulosa~ 1. Un resultado negativo de esta bsqueda también dadereias
de una fuerte evolucion en los entornos de quasar/AGN entr@.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 respectivarpé8techting, Coldwell, Lambas,

Smith & Alonso 2007).



CAPITULO 6

SISTEMAS DE QUASARSI:
OBSERVACIONES ENINFRARROJO DE
TRIPLETES DEQUASARS A0.9 < 2 < 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 amdasajas, invisibles a nuestros
ojos Yy a los telescopios 6pticos. Ademas, solo una pejfraccion de esta radiacion infrarroja
proveniente del espacio, alcanza la superficie terresbigld@ la gran absorcion que produce
la atmobsfera en estas longitudes de onda. Sin embargo sena@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 ejatipbro 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 significativamente absorbida.

En las frecuencias infrarrojas, también es posible la masén de muchos objetos que
son demasiado frios y débiles para ser detectados comasilite ya que todo cuerpo a una
temperatura por encima del cero absoluto irradia ondas d&arnda infrarroja. Por esto, la
astronomia infrarroja implica el estudio de casi todosloetos del Universo, en una gama de
longitudes de onda de 1 a 300 micrones. El ojo humano deteletiansnte 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 puedezaae 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®xda de 1 a 3 micrones). La ra-
diacibn emitida por atomos y moléculas de gas interased s6lo un pequefo 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 ladqdats de polvo calentadas por la luz
de las estrellas. Las galaxias elipticas emiten débilenemel 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 atun hay actividad de fobmasitelar. Aproximadamente la
mitad de la luminosidad de una galaxia espiral tipica 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 capitulos anteriores, lossaédalizados 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 & 8&02007). 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 aissméke los entornos de los tripletes de
quasars a ~ 1 (Tabla 5.1).

Para ello se propuso la observacion multicolor de campdsiletes 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 triplétg 6) e ISPI en las bandas



Ks, Jy H. En esta Capitulo se describira el procesamieatalisis de las imagenes observadas
con ISPI en el Infrarrojo.

6.2.1 ISPI: Estrategia de Observadn y reduccidn de datos

El Infrared Side Port Imager, ISPI (eye-spy), es una carnrdrarroja 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 njuorto de filtros de banda
angosta. Las caracteristicas principales de los filtrassémen en la Tabla 6.1.

Tab. 6.1: Datos béasicos
Filtro # X central (micrones) A\ 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 caffigdd of view, FOV)
disponible en el hemisferio Sur con un FOV t&25 x 10.25 minutos de arco con una escala
de 0.3 segundos de arco por pixel. Este fue uno de los priesipaotivos 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@h00 ADUs para obtener un rango de
linealidad dek 98% vy el nivel de saturacion de los datos ocurre 40000 ADUs. La ganancia
de ISPI es 4.25e-/ADU vy las corrientes oscuras son muy pegyelel orden de 0.1 e-/seg
para largas exposiciones.

En las observaciones infrarrojas normalmente se utilipaadedimiento llamaddithering
que consiste en un pequefio desplazamiento de la posieidelescopio (alrededor del punto
de observacion) tomando varias exposiciones en difesgniatos definidos 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 defme el maximo tiempo de
observacion y dependiendo de la temperatura ambiente@b ide exposicion sera de 15 a 30
segundos. Losoadds(varias exposiciones sin lectura del CCD) se utilizan pacaementar
la eficiencia ya que utiliza menos tiempo que el necesaria escribir el mismo nimero de
imagenes separadas, y al tener exposiciones mas cortaiiaéa 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



minimo de posiciones para ditheringy realizar tantoxcoaddscomo sean necesarios. La
experiencia muestra que ISPl es aproximadamente eficiant@ 0% para imagenes de 60
segundos en la banda Ks (20 segundos pae@id3 y 10ditherstipicamente menores qGé”.

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 calculd que, para observar
galaxias mas débiles que M* era necesario alcanzar matgstlimites deéis = 21, J = 23
y H = 22. Utilizando un radio de apertura @& y con una relacion sefial ruid®/ 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 seasiéoide un patron circular de
15 posiciones dditheringse utilizd para cada una de ellas. Ademas, los tiempospatEseion
para cada imagen de la secuencia fueron los siguientes: )Kseg2x 5 coadds J= 130 segx
1 coaddsy H= 20 seg.x 5 coadds Los tiempos de integracion totales obtenidos para la@nag
final de cada triplete se resumen en la Tabla 6.2.

Para la reduccion de las imagenes se utilizaron flats gelaomados en los mod@N y
OFF variando el amperaje de la lampara de acuerdo al filtro. leosgos de exposicion fueron
los siguientesK oy (5.5 Amp.)=20x 3.2 seq.Korr= 20 x 3.2 seg. (3.2 seg. es el minimo
tiempo de exposicion de ISPloy (6.5 Amp.)=20x 7 seg.,Jorr =20 x 7 seg. YHoy (5.5
Amp.) =20x 7 seq.,Horr = 20 x 7 seg.

Durante cada noche se observaron, también, estrellasdestpara 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 minimo tiempo de expageirmitido 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 reduccibn de imagenes de ISPI. La



Tab. 6.2: Tiempos de exposicion de los Tripletes observado

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 fin de alcanzar la
profundidad requerida.

Para la reduccion basica se realiz6, en primer lugapalinacion de loflatsON y OFF
por separado, utilizando la tareaed del paquetecirred, la cual utiliza la mediana para la
combinacion de las imagenélats 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 ddfiteractivamente los limites de
los pixeles de estos histogramas, tanto plraoy Y flatorr, tal que la forma final de la
distribucion de intensidades sea aproximadamente gassi

La imagenFlat final para la correccion de los datos se obtienen de la reskasflats ON
y OFF combinados. Esta imag€iat resultante es corregida por pixeles defectuosos usando
la tareafixpix, del paquetegoroto, el cual utiliza la mascara para realizar una interpalaci’
sobre estos pixeles. Luego eflat es corregido por iluminacion con la tarexillumflat , del
paquetecdred para remover los efectos de iluminacion en gran escaldifjeeen de laimagen
astronébmica. Por Gltimo, eskdat corregido por iluminacion es normalizado dividiendotwr p
el valor promedio de su intensidad determinadoiptstat.

Finalmente, todas las imagenes de cada secuencia fueregidas por pixeles malos con
fixpix y divididas por: la imageflat (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 dificil.
Para ello, las imagenes fueron separadas por secuendilithelengy para cada secuencia se
cre6 una imagen del cielo que fué restada a las imagernasdeuencia dada. Las imagenes de
cielo fueron creadas con la tarea estantemombine utilizando como método de combinacion:
average 0 median, y como algoritmo de eliminacionigclip 6 minmax que, para cada pixel
rechaza aquellos fuera de los limites de seleccion estiglols. Los valores de los parametros
de esta tarea se eligieron, dependiendo de la secuen@apipianer 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 posseda una cambio de filtro o de
tiempo de exposicion exhibian estructuras diferenteesib de las imagenes de la secuencia.
Esta es una caracteristica propia del CCD y por este ma@ltimeras imagenes tuvieron
un restado de cielpobrerelativo a otras imagenes de la secuencia y, en generardabser
descartadas para obtener una mejor imagen final.

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

Astrometria

Este es un paso muy importante en el proceso de reducci@ata 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 objetospdEmiite actualizar
los headersde las imagenes ISPI cokeywords’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 cuAWCSToolsdefine una relacion entre las coordenadas de los pixeles en |
imagen y las coordenadas del cielo. Luego de aplicar larastria, las imagenes pueden ser
finalmente combinadas. Detalles acerca del us@/@STools son descriptos en el Apéndice
A2

También deben tenerse en cuenta las correcciones porsifistae 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 final de las imagenes. En este trabajo, fieele@ion entre las coordenadas
de la imagen y el catalogo de referencia se realizb6 paraxapadamente 30 a 50 estrellas
distribuidas uniformemente en toda el area de la imagergque los errores residuales del
ajuste son del orden dix 10~*. Este valor es muy pequefio y las correcciones por distorsi’
de alto orden no mejorarian este resultado por lo que noffugtilizadas 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@aitbhagenes FITS usando
una proyeccion astrométrica arbitraria definida en ¢bgigWCS estandarSwarp tiene una
gran variedad de utilidades y, para la combinacion de lagénes de este trabajo, se utilizaron



las siguientes:

e RemuestreoResamplinyy Consiste en la accion de proyectar una cuadricula delgsx
en otra para la posterior combinacion entre imagenes. efuestreo de una imagen
ideal involucra urfiltrado y una interpolacion entre pixeles. fitrado es naturalmente
implementado poSwarp y la interpolacion se realiza seleccionando una detemtaina
funcion de interpolacion.

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

e Combinacion de imagenes: Se pueden seleccionar diesrdatmas de combinar las
imagenes dependiendo del producto final que se desea. &trasajo se utilizd una
combinaciorponderadaweighted) donde la imagen final contiene un promexisado
de los valores de las imagenes individuales. Este tipo oiootcion es la mas apropiada
para detectar y medir fuentes débiles.

e Mapa de pesosieight-Ma)): Este es creado dando pesos diferentes a las regiones que
corresponden a los bordes de la imagen combinada los cigtes tiferentes tiempos
de exposicion debido a la técnica dighering 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 sedatavagen Final, combi-
nando todas las secuencias, la cual sera utilizada panaldia de los datos. Un ejemplo de la
Imagen Final en la banda Ks del Triplete 6 se muestra en la Fig. 6.1 sup&igoaen 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 expsicomo consecuencia del
dithering La imagen del mapa de pesos refleja 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 magzedes para regiones con difer-
entes tiempos de exposicion.

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

La calibracion fotométrica se realizb con las estredatandar de Persson et al. (1998),
observadas para cada noche, y ademas fue complementadstoellas de cada campo de
tripletes identificadas en el catalogo 2MASS (Skrutskialet2006), para obtener una mayor
precision en la calibracion. Las magnitudes instruniestee las estrellas fueron medidas con
SExtractor para una apertura 8¢ 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 +el + ZP, (6.1)



dondeM es la magnitud estandam es la magnitud instrumenta, es el coeficiente de ex-
tincion, X ~ sec(z) la masa de aire; el coeficiente de colot el indice de color YZ P es el
punto cero del sistema.
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Fig. 6.2: Relacion lineal entre magnitudes estandartelimentales para el filtro Ks.

El calculo deZ P en cada banda se realizd a través de una ajuste, como seareresa
Fig. 6.2 (para Ks), de la relacion lineal entre magnitudssumentales y estandar. En la Tabla
6.3 se resumen los valores promediofie para cada filtro y, también, del seeing promedio de
las estrellas en los campos de tripletes. Para los filtros X sg utilizaron valores promedio de
0.07 £0.04 y —0.01 £ 0.015 para los coeficientes de extincidq,y del coeficiente de color,
€, respectivamente. Estos valores pequeiios son del ordenrdepara las estima del punto
cero del sistemaZ P, por lo que no afectan significativamente los resultadosaalibracion
fotométrica.

Tab. 6.3: Parametros de la calibracién fotométrica
Filtro Z P seeing
J 21.79+0.03 1”7
Ks 21.824+0.02 1”




6.2.2 Catlogo Final

El catalogo final fue construido utilizando SExtractor endn doble para los tripletes que
tienen imagenes en las bandas Ks y J, tomando como referaras imagenes obtenidas en
Ks que son las de mejor calidad. Se detectaron todas lastienn intensidades mayores que
1.50 (dondeos es la incerteza estimada para el fondo de cielo). Para qairta deteccion se
utilizé el mapa de pesos correspondiente a cada imagesntzgia de pesos evita la deteccion
de objetos esplreos en las regiones de la imagen con mdacibresefial-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 détect@ 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 rawEsho fue mejorada la
deteccion utilizando el mapa de pesos.

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

El catalogo final incluye una gran variedad de parametuogssgran utilizados para un pos-
terior analisis de las galaxias en los entornos de tripldiatre ellos se encuentran: magnitudes
para aperturas d&’, 37 y 47, MAG_AUTO que da un valor de la magnitud medida para un
ajuste automatico de acuerdo al perfil de la fuente, seiparastrella-galaxia y elipticidad,
entre otros.



Analisis de precison de los datos

Con el proposito de verificar la precision de las calibwaeis 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@bpetectadosi con respecto al
fondo de cielo. La correlacion se realizo utilizan@alA lo cual permite identificar individual

e interactivamente los objetos comunes en ambos cataldggse 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
funcién 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 leehcias entre magnitudes ISPI y
2MASS para la banda Ks (panel derecho). Las diferenciasgam@ncontradas para las posi-
ciones son dé\a = 07.028 +07.418 y Ad = 07.034 4+ 07.417 segundos de arco. Estos valores
para los errores en las diferencias de las posiciones saraih de~ 1 pixel y se encuentran
dentro de los valores esperados para la precision asticmésuficiente para los propositos
cientificos de estas imagenes.



Por otro lado, considerando los objetos mas brillantes fue= 14.5y J = 16, las
magnitudes medidas para ambos conjuntos de datos presgentany buen acuerdd)Ks =
—0.005 + 0.06 y AJ = 0.007 + 0.08 (Fig. 6.4, panel derecho). La dispersion en la relacion
es mayor para magnitudes débiles debido al incrementcsegriiores para las fuentes 2MASS.
La diferencia total obtenida entre las magnitudes ISPl y &8Aes del orden dAKs =
0.024+0.24y AJ = 0.04 £0.26. La amplitud de la dispersion de estos valores es relatvden
pequefa, demostrando la uniformidad de la precisiomiétdca de nuestras observaciones y
confirmando el valor d& P utilizado para la calibracion.

Separacbn estrella-galaxia

SExtractor utiliza una red neuronal para separar estrdéasientes extendidas. El parametro
que define esta division esta dado por el indicestelaridadC' LAS S _ST AR que tiene valores
entrel (para una estrella perfecta)yNuestro 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@é ASS_ST AR son 6ptimos para la seleccion de la muestra
de galaxias analizamos la distribucion de este indiceocmcion de la magnitud en la banda
K. EnlaFig. 6.5 (izquierda) graficamos el paramettbAS.S_ST AR como funcion de la mag-
nitud. Se observa que para magnitudes brillantéslG_AUTO < 16, las dos secuencias de
objetos dadas por los valores@é ASS_STAR =~ 1 (estrellas) YCLASS_ST AR ~ 0 (galax-
ias), pueden ser facilmente distinguidas. Para magrstondes débiles resulta dificil separar ob-
jetos extendidos de puntuales. Con el fin de seleccionaxigalde manera eficiente tenemos en
cuenta el trabajo de Groenewegen et al. (2002) seleccionamtimite paraC' LASS_STAR
como funcion de la magnitud. Asi, los objetos considesamono galaxias para nuestra muestra
tienen valores de

o CLASS_.STAR < 0.9siKs < 16
o CLASS_STAR <1.0siKs > 16

Esta Gltima eleccion, de considerar todos los objetos@amSS_STAR < 1.0 como
galaxias se debe a que las estrellas, en general, no tiemémokidades tan débiles en las
bandas infrarrojas. Ademas, para luminosidades métedéjueX s = 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: Izquierda: Relacion entre magnitud e indicestelaridadC L ASS_ST AR. Derecha:
Magnitud versus radio a mitad de flujo. Los puntos rojos regméan los objetos clasificados
como estrellas, los puntos azules corresponden a pixefiestdesos.

angulares muy pequefios dificultando la clasificacion. &ta enanera, nos aseguramos no
perder galaxias débiles que estan en el rango de magsitiedieterés.

Otros analisis fueron realizados para determinar la efdiéedel criterio de separacion
estrella-galaxia utilizado. La Fig. 6.5 (derecha) muekreelacion entre las magnitudes Ks
y el radio a mitad de flujo{LUX_RADIUS). Se observa que las estrellas (puntos rojos)
tienen el mismo valor dé'LUX _RADIU S ubicandose en un brazo vertical. Otra ventaja de
esta figura es que pueden identificarse todos los pixelessmak® no fueron completamente
removidos durante el proceso de reduccion. Estos pixelestliosos (puntos azules) tiene val-
ores deFF LUX _RADIUS < 1 por lo cual con este criterio pueden ser totalmente elinosad
del catalogo final.

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 caradtassgenerales 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 clasificados como galaxiaslpdranda Ks (arriba) y J (abajo).



Los recuentos de galaxias en los campos estudiados fuergracados con varios catalogos
de la literatura. Para la banda Ks las relaciones encorstfaateBest (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. (1998@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 magnifueb 21. Estos resultados indican que los
catalogos de galaxias en los campos de tripletes de quesasdo 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 magnitudes's ~ 19.5y J = 21.0, respectivamente.

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

Ks Ngal N err J Ngal N err
(deg—? x 0.5mag™") (deg™2 x 0.5mag™")
1475 10 137 43
15.25 34 468 80
15.75 64 882 110
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 galaxiasosrchmpos de loFipletes 6 (z ~ 1.3)
y 7 (= ~ 1.6), para los cuales se obtuvieron observaciones completls drandas Ks 'y J, y
para losTripletes 4 (= ~ 0.9) y 5 (z ~ 1.5) en la banda Ks, utilizando los catalogos obtenidos
segln la descripcion de las secciones anteriores.

En primer lugar se corroboraron los coloréds— K's obtenidos para los campos de los



Tripletes 6 y 7 comparando con la distribucion de colores de galaxias deregion aleatoria
del catalogo FLAMINGOS (Florida Multi-object Near-IR gm Observational Spectrometer,
Elston et al. 2006). FLAMINGOS es un catalogo extragatactjue cubre un area del
grados? realizado en las bandas Ks y J. El limite de completitud9d#l hastak's = 19.2, es
muy cercano al encontrado para nuestras observacione&ipadn una comparacion directa
de los colores. Estos resultados se muestran en la Figudagdeé se puede apreciar la similitud
de las distribuciones de colores de galaxias en ambo®gatil

Galaxias por min?
[
I

Fig. 6.7: Distribuciobn de colores — K's para las galaxias en el area de los tripletes (linea
solida) y para una region aleatoria derkdo? del catalogo Flamingos.

Con el objetivo de detectar la presencia de posibles catmdidacimulos de galaxias cer-
canos a los tripletes de quasars se estudiaron los caolored{s de las galaxias siguiendo
los lineamientos del analisis propuesto por Best et al0O320En principio, se esperaria que
galaxias asociadas a sobredensidades deberian serjoggue la media, ya que en campos
de cimulos, Stanford et al. (2002) las galaxias asociadssem indiced — Ks ~ 1.8 — 2,
coincidentes con modelos para la poblacion de galaxiadiuello de Coma llevadas a redsfhit
z ~ 1.2, proximo al redshift de nuestros sistemas. La Fig. 6.8 mnaidas distribuciones de
coloresJ — K s para diferentes distancias proyectadas de cada quasas Tiepietes 6y 7.
Como se aprecia en las figura, la distribucion de coloresrasgmta una gran variacion con
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Fig. 6.8: Distribuciones de colores— K s para galaxias a diferentes distancias de los quasars
del Triplete 6 y del Triplete 7.

dicha distancia, excepto a distancias proximgs< 150K pc, para el cual se evidencia una
tendencia a un exceso de objetos azules, K's < 1.5 particularmente significativa para los
miembros deTriplete 7.

Los diagramas color-magnitud para objetos a diferentésrtigas proyectadas de los quasars
de losTriplete 6 y 7 se muestran en los paneles de la Fig. 6.9. Tal como comerdamterior-
mente, a pequefias distancias proyectagas (150 h ! kpc) se evidencian objetos con colores
mas azules que a distancias mayores, independiente dglatathde las galaxias. Estos resul-
tados dan apoyo a lo encontrado previamente a bajo redshifznos de quasars poblados por
galaxias azules y con activa formacion de estrellas. Camgparacion se muestra la ubicacion
en el diagrama color-magnitud de galaxias del tifyt5, de cimulos de Stanford et al. (2002),
encontrados a = 1.16 y z = 1.27 respectivamente (circulos y cuadrados negros) y del roodel
para las galaxias del cimulo de Coma trasladado~a 1.2 (linea de trazos). Estas galaxias
muestran un buen acuerdo con las encontradas en los campgseates a distancias mayores
quer, < 300 h~* kpc de los quasars, lo que puede indicar la presencia de esasstecinas,
sin embargo, en el entorno prbximo es evidente el excesollagon azul.

Con el fin de obtener una idea mas clara sobre la distribugogalaxias en las vecindades
de estos tripletes de quasars, mostramos en la Fig. 6.1&tabutciones proyectadas de galax-
ias, escaladas A~! Mpc utilizando el redshift medio de los quasars. Los contorndian las



sobredensidades correspondientes al doble de la densitdid,para una escala de suavizado
de75 h~! kpc. Tal como se aprecia en la figura, los quasars no se encusigtamaticamente
en regiones sobre densas, sino que muchos de ellos estagienes aisladas, o en bordes
de estructuras. Estos resultados muestran un acuerdoativalicon los encontrados a bajo
redshift implicando una baja correlacion cruzada condaa
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Fig. 6.9: Diagramas color-magnitud para galaxias en &l deelripletes 6 y 7 para distintos
rangos de distancias con respecto a cada quasar de lotesigla linea de trazos corresponde
a la posicion en el diagrama de galaxias del cUmulo de Céewadas a redshift ~ 1.2. La
linea solida es el mejor ajuste obtenido para las galaxides campos de tripletes.

Asimismo, hemos trazado las estructuras circundantes aipdstes de quasars para los
campos con colores utilizando objetos azulés; Ks < 1.5, y rojosJ — Ks > 1.9. La
Fig. 6.11 muestra las distribuciones proyectadas correipotes donde puede apreciarse que



en general los quasars coinciden con bordes de estructurasieos extremos de valores de
indices de color, no encontrandose una fuerte tendeisténsatica destacable.

6.4 Aralisis Futuros

Los resultados mostrados en este capitulo son prelinsiyagemprenden 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 imagenenaas en las banddg y - de los
Tripletes 4y 5y se realizara un estudio mas detallado de los cuatretdaplobservados. Para
el analisis de estructuras en gran escala se utilizarigetitmo semiparamétrico de identifi-
cacion de cumulos de galaxias de Voronoi, como fue desceip el Capitulo 5, introduciendo
informacion de colores y realizando diferentes cortegual permite realizar estimas de red-
shifts y determinacion de los limites de las estructuksste método nos permitira determinar
la demografia de los sistemas de quasars dentro de lastasaisiasi como también describir
la morfologia de los cUmulos y grupos de galaxias asosialdas resultados obtenidos para las
galaxias alrededor de los tripletes de quasars seran cadusacon los de quasars individuales
ubicados en la region del catalogo FLAMINGOS. Los datoSB&S fotométrico en conjunto
con las observaciones a alto redshiftsy 0.9, podran ser utilizados para definir modelos de
evolucion en los diagramas color-color.

Es posible, también, ampliar el estudio de entornos deagsi@asmas alto redshift (> 2.5)
con observaciones fotométricas en telescopios como UKIpitzer que permitan mejorar
la relevancia estadistica de los resultados incluyenderohciones espectroscopicas que posi-
biliten detectar sobredensidades, a lo largo de la visuafvés de las lineas 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, gripgalaxias, galaxias tipicas, 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 puedelgyudea 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 activagalaiermina esta actividad. Los
resultados obtenidos en las secciones previas nos condugea serie de resultados que se
resumen a continuacion:

En primer lugar se realiz6 el estudio de indice espedyalale las galaxias 2dF en el rango
0.1 < z < 0.2 de los entornos de quasars, AGs, galaxias tipicas, galaxitantes de tipo tem-
prano y grupos de galaxias. Los resultados muestran unizadtadn de galaxias tipstarburst
y AGNs (7 > 3.5) en los entornos de objetos activos, comparados con lasigsin 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 derqubsata, ~ 3 h~! Mpc) que en
los de AGs (hasta, ~ 1 h~! Mpc) lo cual podria indicar un efecto relacionado con la pagenc
del objeto activo en cuestion. La estima de la formacitelaspromedio, SFR{/.yr '], para
objetos a distintas distancias de las muestras refuerzieéade que la formacion estelar esta
significativamente mas estimulada en los entornos deasb@ttivos.

Por otro lado, los entornos de galaxias luminosas de tipeotsp temprano muestran ten-
dencias similares a las de grupos de galaxias, las cualesedifde los entornos de objetos
activos a pesar de que las galaxmgspedde quasars son, en su mayoria, galaxias brillantes,
de tipo temprano. Otro resultado muestra que la fracciogadaxias en grupos can > 3.5
no es significativamente menor que la correspondiente aigalan las vecindades de galaxias
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tipicas, indicando que los entornos de moderadas solseldeles no inhiben fuertemente la
presencia de galaxias con alta formacion estelar.

Los analisis estadisticos 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 paradissde galaxias tipicas. Esta re-
sultado fue confirmado usando el indice de tipo especirdh tasa especifica de formacion es-
telarSFR/M*. Esta propiedad proporciona una relacion importanteedatformacion estelar
y la actividad de los quasars. Ademas, en el catalogo SEXS|¥)sible 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 labraiém 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 deyalexias circundantes esta dada
principalmente por la formacion estelar.

Ademas fueron analizadas otras propiedades adicionaléssdyalaxias permitiendo con-
cluir que los medios circundantes de quasars tambiem gsthlados por una gran fraccion
de galaxias azules con morfologia de tipo disco. Estodtesis indican la presencia de una
poblacion de galaxias ricas en gas asociadas a la actigi@gélaxias con nlicleos activos hasta
escalas del orden dg ~ 1 A~ Mpc.

Los resultados encontrados para las muestras de SDSSpessamtes en los 2 intervalos
de redshift explorados:(< 0.1y 0.1 < z < 0.2). El hecho de que puedan observarse con
mayor intensidad en el intervalo de menor redshift indagle probablemente las galaxias
mas brillantes son las que menos contribuyen al efectontramto en los entornos de quasars, y
que por la disminucion de la completitud del catalogo SPp&&: > 0.1 el efecto es atenuado
por la falta de galaxias débiles. No obstante esto, pddridién considerarse la posibilidad de
evolucion en el sentido que los efectos pueden ser mayacabriente.

Mediante el analisis de las densidades de los entornos asacpuutilizando diferentes
técnicas estadisticas tales como funcion de corbaciizada (en el espacio de redshift y
espacio real) y la estima de la densidad superficial locabtix@s 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 tipicas.

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



mostraron diferencias marginales para las densidadeslaaamde estas tres submuestras los
cuales podrian estar asociados a efectos de seleccios dadsars en las diferentes longitudes
de onda. De todas formas, los valores de los parametrosrdgamon de las tres muestras
de quasars son siempre del orden de los correspondientdaxgagdipicas, indicando que el
tipo de emision no correlaciona significativamente corigéribucion de galaxias en los medios
circundantes.

Por otro lado se caracteriz0 la densidad de los medios dmgieomparando con las densi-
dades alrededor de diferentes muestras de galaxias ssladeis por luminosidad. Se observo
a travées de las funciones de correlacion, que los quas@fsign regiones de densidades cor-
respondientes a las de galaxias tipicas con magnifud= —20.5 en grandes escalas. Sin
embargo utilizando perfiles de densidad se demostr6 gueteaiendo densidades similares, la
fraccion de galaxias azules es 10% mayor alrededor de quasars que de galaXias Esto
reafirma los resultados anteriores con respecto a los e#oitos en gas alrededor de objetos
activos.

La extension de los analisis a las galaxias con lineassaag de emison clasificadas como
AGNSs fue posible gracias a la disponibilidad de datos densitiades de las lineas como
también la luminosidad del Olll que traza la potencia derbsleos activos. Utilizando la
muestra de AGNs de tipoll se estudib las caracteristiedasigalaxias de sus entornos com-
parando con los resultados encontrados para las muestgassiars. 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 unificado
de quasars y AGNSs.

También se investigd la dependencia de la distribuceégalaxias con la luminosidad de la
linea de Olll y para muestras de AGNs identificadas comorkigeseyferts segln su posicion
en el diagrama BPT. Los resultados de las distribucionesedsidiad superficial 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 coh[O111] > 8 tienen una fraccion de galaxias azules aproximadamente
constante, consistente con lo encontrado para galaxiaangaeoxc Esto es muy diferente a lo ob-
servado para AGNs cah[O11]] < 5.5 las cuales muestran una caida del 15% en la fraccion de



galaxias azules adentro dg~ 1 h~! Mpc. Este resultado indica que la potencia de la actividad
del nlcleo activo, dado por L[OIll], esta fuertementeretacionada con las propiedades de las
galaxias cercanas lo cual implica que para producir mayividad las AGNs necesitan ubi-
carse preferentemente en entornos de bajas temperatosen gas. Por otro lado, las galaxias
ubicadas alrededor de Seyferts y Liners no muestran déeempreciables indicando que no
existe una diferencia significativa en los entornos de AG3Is su ubicacion en el diagrama
BPT. La distincion de AGNs entre Seyfert y Liners implicaweparacion grosera en L[OIII]
la cual no es lo suficientemente buena debido a que AGNs desasumbs comparten el mismo
rango intermedio de L[Olll]. Este efecto se ve reflejado enrésultados que muestran que no
existe dependencia entre las propiedades de las galagaesy 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 eficientemente estas galaxias pgzules con poblaciones bien difer-
enciadas. Se utilizd una muestra de control de galaxiastia con idénticas caracteristicas
que las de galaxiaBuéspedde AGNs. Los analisis utilizando funciones de correlaai
mostraron diferencias significativas para las densidadesspondientes a entornos de AGNs
y galaxias no activas azules y solo una diferencia margimaé éAGNs y galaxias no activas
rojas.

También se investigo la fraccion relativa de galaxiageszy con alta tasa de formacion este-
lar para distancias proyectadas< 3 1~ 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, indicane las AGNs rojas estan rodeadas
por una mayor fraccion de galaxias azules y con alta foromaestelar que su contraparte no-
activa hasta aproximadamente< 2.5 h~* Mpc. Argumentando que posiblemente las AGNs
rojas (que no poseen suficiente gas en su gata@aped 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 @ragwegro 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 interacciooesnentan, de manera eficiente,



la formacion de estrellas. Los entornos de quasars y AGIKbitn muestran un significativo
incremento a escalas mayores pero no se encontro evidestaiistica de que las interacciones
mayores estén fuertemente asociadas a estos resultagosrados para los entornos de quasars
ya que solo unl0 — 15% de estos objetos activos posee una compafera cercana.uéunq
probablemente las interacciones no explican completangféndmeno que da actividad a las
AGNSs, se estudid de que forma afectan estas interacciolzepaencia de la AGN que tiene
una companera cercana. Se encontrd que las AGNs de matgcEoson aquellas que se
encuentran en pares de galaxias interactuantes que estaoaso 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 dgalagias con nlcleos activos
esta relacionada con dos fenbmenos que ocurren a escaladifarentes. Por un lado, las
interacciones en la etapa de fusion entre las galaxiaslesaumentan significativamente la
actividad de la AGN lo cual ocurre a escalas muy pequeniasrdeh dex~ 10 »~! kpc 0 menor.
Por otro lado, existe un efecto a escalas mucho mayeres)~! Mpc, el cual involucra al
medio intergalactico indicando una conexion entre ldaxigs 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 @$oci@on estructuras en
formacion, cimulos en interaccion y filamentos. Comosesanencia de estos resultados es
de esperarse que los grupos de quasars puedan trazar eedegean actividad de formacion
estelar por lo que el uso de sistemas de quasars para laguizsda 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< 0.2 y nueve tripletes en el rango9 < z < 2.5.

La regiones centradas en los tripletes & 0.2, formados por quasars SDSS, fueron anal-
izadas utilizando informacion espectroscopica y fattnna de las galaxias SDSS. Se estudi-
aron los mapas de densidad, utilizando el algoritmo de \@ir@ncontrandose que los tres
tripletes estan asociados a sobredensidades identsicadao cimulos ricos de galaxias. Sin
embargo, estos sistemas de quasars no se ubican en lagsecgotrales de las estructuras sino
en las periferias donde es posible encontrar una gran eaindiel galaxias azules.

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



El analisis preliminar de los datos obtenidos permite konque los miembros de tripletes de
quasars en estos redshifts también se encuentran pref@ente en bordes de estructuras y
no fuertemente asociados con los centros de regiones soisi@sl Asimismo, encontramos un
exceso de objetos azules en las proximidades de estos guasanincidencia 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 reducc#sich’de una secuencia de difheringsen la
banda K. En primer lugar, se deben combinar, en forma sepalaslFiaton Y flatorr usando la
tareamed

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = cirred

TASK =med

pl = 319 beginning image index

p2 = 338 ending image index

pic = flatkon output image

(pre = flatONK.) input image prefix

(suf = ) input image suffix, do not include .imh or .fits
(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) file name extension has 3 or 4 digits?<{4}|4 >
(sigim = no) create a sigmaimage? [Rolyes|no >

(mode = q)

Los flats resultantes son: flatKon.fits, flatKoff.fits

La méascara de pixeles malos es creada con la tasskbad la cual genera una mascara positiva,
mask1.fits, asignando el valor 1 a los pixeles malos y unaanasegativa, mask2.fits, que asigna el
valor 1 a los pixeles buenos. Esto se hace interactivameefimiendo los valores limites de los pixeles
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cuyos histogramas de intensidad son aproximadamenteigaoss

IRAF

Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = cirred
TASK = maskbad
imagel = flatKoff.fits image 1 used for bad pixel mask consibac
image2 = flatKon.fits image 2 used for bad pixel mask constmct
(maskl = maskl) output mask image
(mask2 = mask2) output mask image
(xo = 15.) xorder of image surface fit for case of fit=yes
(yo = 15.) yorder of image surface fit for case of fit=yes
(fitdark = no) normalize dark images before computing histot? < y|n >
(fitillu = no) normalize iilum images before computing higtam?< y|n >
(zero = no) Set pixels with 0.0 ADU to good?
(mode = q)

Luego se deben restar los flats de la siguiente forma:

ci > imarith flatkon.fits - flatKoff.fits flatK.fits

Se deben corregir los pixeles malos de todas las imagenelshfad resultante (de restar las combi-
nadas deF'laton Y Flatoy), flatk. fits. Para corregir las imagenes de una secuengiaegen incluir
sus nombres en un archivo usando el comando: files shjhages.list, y luego ejecutar la tarigpix,
que realiza una interpolacion sobre los pixeles malositifieados en las mas¢ara maskL.fits, reescribi-

endo las imagenes originales.

IRAF

Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = proto
TASK = fixpix
images = @images.list List of images to be fixed
masks = maskl.fits 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 (flatK.fits) que ya fue corregido dotpix debe ser corregido por iluminacion con la

tareamkillumflat .



IRAF

Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = ccdred

TASK = mkillumflat

input = flatK.fits Input CCD flat field images

output = flatillum  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 flatillum.fits, imarith flatillum.fits / N. flatKN.fitsgonde N es el valor medio y flatKN.fits es el
flat final que se aplicara a las imagenes de la secuencia.

La tareaosiris puede utilizarse para todas las imagenes, definiendaigkinle cada una, para di-
vidirlas por el flat final flatKN.fits. También pueden divigkrlas 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
(flipx
(flipy
(gain

(r
(mode

= cirred
= osiris

IRAF

Image Reduction and Analysis Facility

522
536
ISPI)
obj.)
)
fix)
3)
maskZ1.fits)
mask2)
yes)
zero)
yes)
flatkN)
no)
)
no)
)
no)
[176:804,256:833])
no)
yes)
no)
yes)
no)
no)
no)
yes)
4.25)
20.)

Q)

beginning fits file index
ending fits file index
instrument? ISPI, OSIRIS, etc
prefix of the input fits files
prefix of the output fits files
suffix for input files, DO NOT include ' fits, .imh’
file name extension has 3 or 4 digits?<43}|4 >
mask image for bad pixel fixing
mask used to make swarp weight file
make an swarp weight file from the dome flat aask2P< yes
interpolation for bad pixel fix, x, xy, zero
divide by a flat% yes|no|header >
flatfield image name (directory if div=header)
subtract a dark frame? jno—fileg,
dark image name
subtract an on frame bias%olirs|osiris >
image section used to for IRS bias,[@lg: 2, ]
Trim images to illuminated area? yes|no >
IM mode trim section
MEF files< yes|no >
divide by EXPOSURE time2 yes|no >
multiply by the no. of coadds?yes|no >
divide by the no. of coadds%es|no >
linearize the data¥ yes|no >
average frames in 3-d image cuke@es|no >
flip image in Xx?< yes|no >
flip image in y (choose yes for ISPR?yes|no >
Detector gain (electrons/ADU)
Detector read noise (electrons)

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

como método de combinacibaverage 0 median, y como algoritmo de eliminacitngclip 0o minmax

que para cada pixel rechaza aquellos fuera de la los lidétegleccion establecidos. Los valores de los

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

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



PACKAGE
TASK

input
output
(headers
(bpmasks
(rejmask
(nrejmas
(expmask
(sigmas
(logfile

(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 files (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 file
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 yly2 ...
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

al )




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

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = cirred

TASK = sky.sub

pl = 522 beginning image index

p2 = 536 ending image index

(skyim = sky.fits) sky image name

(pre = ) image prefix

(suf = n) image suffix, DO NOT include ".fits’, ".imh’

(exten = 3) file name extension has 3 or 4 digits?<{4}|4 >
(imscale = n) image scale for sky sub: imstat fields or none
(imsect = [*)*]) section used for imscalgyp

(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 backgrnea donst|spec)
(backsec = no) image section to determine smooth background
(clean = no) clean?ygs|no). yes=imdel pre*suf images
(mode = Q)

A.2 Astromefia

Para la aplicacion d&/CSToolsfué necesario crear un catalogo, de cada imagen con elreithdo a la
cual se le aplicara la astrometria. Para ello se utillzir@grama SExtractor (Bertin & Arnouts 1996) el
cual utiliza una redheuronalpara extraer y clasificar objetos en una imagen. Estosogat&ldeben con-
tener informacion sobre la posicion y la magnitud instemtal de las estrellas de la imagen en el mismo
formato de salida que la tardaofindde 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 eeadad por magnitud seleccionando solo los
100 objetos mas brillantes con los cuales se correladoslacatalogo de referencia. Esto se realiza en
linea de comando de la siguiente forma:

e > sex -C image.sex f536s.fits (se detectan las fuentes de ¢eemf&36s.fits)



e > 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 pAl@SToolspueden verse en:

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

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 especifico para quategaretado por el comandmwcs de
WCSTools que es el que ajusta un sistema de coordenadas a la imagemiatd para este catalogo
debe ser el siguiente:

test2J/]

# RA@J2000) DEC(J200) kn

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 linea incluye el nombre del archivd/y” que se refiere a la época de las coor-
denadas en las que se realizara la correlacion, que erasiees J2000. La segunda linea indica los
parametros que debe contener el archivo. La magnitud datesponder al filtro de la imagen con la
gue se realizara la correlacion. Las lineas siguieraeggponden a los datos de las estrellas encontradas
en el campo de la imagen. Finalmente la astrometria seaeadin el siguiente comando:

imwcs -c test2J.cat -d test.sex -h 100 -n 6 -vw -p 0.303 f5i86s.

En este caso, -c llama a la region del catalogo 2MASS qugdaedada en el archivo test2J.cat, -d
test.sex especifica el archivo que guarda las posicioneasdestrellas de la imagen f536s.fits, -h 100
indica las cantidad de estrellas que seran usadas paradédacn entre la imagen y el catalogo, -n 6
se refiere al orden del ajuste entre las posiciones de la imagkcatalogo y -vw define que una nueva
imagen (f536sw.fits) sera escrita con las coordenadaslazdas.

Como resultado dé@nwcs se crea una nueva imagen con coordenaf&S las cuales son una
proyeccion estandar del plano tangente en el cielo. Lxsigs de la imagen no cambian, solo se pro-
ducen modificaciones en beader Los nuevokeywordsque 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 rotaciGeraasCRVAL1ly 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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