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Capitulo 1

Agujeros negros y relaciones de escala

Las primeras menciones en la literatura de los agujeros negros, BHs (BHs, por sus siglas en inglés) se
remontan al siglo XVII. John Michell en la Philosophical Transactions of the Royal Society (1784) y Pierre-
Simon Laplace en la Ezposition du Systéme du Monde (1796) anunciaban la posible existencia de objetos
celestes cuyas caracteristicas fisicas (densidad, didmetro, etc.) no permitirian el escape de la propia luz
(Raine & Thomas |2009; |Hehl et al|[1998]). A principios del siglo XX, la solucién a las ecuaciones de campo
de Einstein encontrada por Schwarzschild brinda las bases tedricas de los posteriores descubrimientos acerca
de los agujeros negros.

Sin considerar efectos relativistas, podemos definir un agujero negro como la concentracién de masa con
un tamano menor que el radio de Schwarzschild, rs, que es el radio para el cual la velocidad de escape,

Vese = (@)1/2, debe ser igual a la velocidad de la luz:
2GM
TS = 02 9 (].1)

donde G es la constante de gravitacién universal, M la masa del objeto y ¢ la velocidad de la luz. Entonces,
un cuerpo esférico de masa M confinado dentro de el radio critico rs debe ser un agujero negro (Schneider),
20006

Existen distintos tipos de agujeros negros de acuerdo con su masa (Raine & Thomas 2009; Hehl et al.
1998|):

= Agujeros negros de masa estelar. Su origen proviene de la explosion como supernovas Tipo II de
estrellas masivas (M,>45Mg) o, probablemente, por la fusién de un sistema binario compuesto por
dos estrellas de neutrones.

= Agujeros negros de masa intermedia. Se han localizado en galaxias con grandes brotes estelares, lo que
sugiere que pueden ser formados por la fusién de agujeros negros de masa estelar que son producidos
en los brotes. También se han localizado en cimulos globulares: M15 perteneciente a la Via Lactea
(van der Marel et al., [2002), y G1 que pertenece a Andréomeda (Gebhardt et al., 2002). Este tipo de
BH podrian ser la llave del entendimiento acerca de cémo se forman los agujeros negros supermasivos.

= Agujeros negros supermasivos. Pueden ser formados a partir de un BH “semilla”, debido al colapso
gravitacional de un gran cumulo de estrellas (Madau & Rees [2001; [Volonteri & Rees |2005) o por
el colapso de una gran fluctuaciéon de densidad en el universo temprano. Evidencias observacionales
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muestran que la mayoria de las galaxias elipticas y espirales presentan este tipo de agujeros negros en
sus centros.

Los agujeros negros stuper masivos (SMBH por sus siglas en inglés) residen en los centros de las galaxias
(Kormendy & Richstone, [1995)). La evidencia empirica es resumida en |Kormendy & Richstone, (1995)), quie-
nes analizan una muestra de ocho galaxias con mediciones de las masas de posibles hoyos negros; es en este
estudio donde se muestra la relacién entre la masa del hoyo negro (M,) y la masa del bulbo (Myye). Pos-
teriormente [Kormendy & Ho| (2001)) con una muestra de 17 galaxias confirman la relacion M, vs. Mpulpo-
La misma Via Léictea (VL) posee un SMBH cuya masa es de alrededor de 4x 106/\4@.

La estimacion de las masas de los SMBH ha sido posible gracias a distintas técnicas, por ejemplo: ci-
nematica estelar (Via Lactea,|Ghez et al.|2008; Gillessen et al.2009); méseres de agua (NGC 4258, Herrnstein
et al.|[1999); datos espectroscépicos (M31, M32, Dressler & Richstone [1988). Con la gran cantidad de datos
disponibles se ha logrado conformar muestras estadisticamente significativas, con las que se ha encontrado
correlaciones entre las masas de los SMBH y distintos pardmetros fisicos de las galaxias anfitrionas. Ademaés
la alta precisién de las mediciones actuales ha permitido una menor dispersién en los ajustes, lo que lleva a
mejores resultados. Algunas de las correlaciones entre M, y la galaxia anfitriona son tratadas en las seccio-
nes subsecuentes.

1.1. Relacién entre M, y Mpumo

La relacion entre M, y la masa o la luminosidad del bulbo para galaxias espirales y en galaxias elipticas
en su conjunto fue encontrada por Kormendy| (1993), Kormendy & Richstone (1995) y [Magorrian et al.
(1998)). Con una muestra de 8 galaxias, Kormendy & Richstone| (1995) encontraron una relacién entre M,
v la luminosidad del bulbo (Figura izquierda). Dado que la razén T = M/ L varia muy poco entre bulbo
y bulbo (Kormendy), 2001), la correlacién Me-Mp pubo implica una correlacién entre Me-Mpun, (Figura
panel derecho). Para estas dos cantidades, la relacién encontrada por [Magorrian et al.| (1998)) para la
masa del bulbo tiene la forma:

M, Muibo
1 =(—-1.79 %+ 1. .96 + 0.12)1 1.2
Og/\/l@ (—1.79 35) + (0.96 + 0.12)log Mo (1.2)

donde Mpypo es la masa de la componente estelar de la galaxia eliptica (E) o del bulbo de la galaxia espiral
(S). La relacion encontrada por Magorrian et al.| (1998)) presenta una dispersion (log M, g;x — log M,) de
0.49, que es consistente con la encontrada en Kormendy (1993).

Kormendy| (2001) noté que galaxias espirales con diferente razén bulbo-disco (bulbo/disco) no siguen la
misma tendencia al graficar Me-Mp tota1, de manera que galaxias con disco dominante (bulbo/disco pequena)
no siguen la correlacién (ver Figura derecha). De aqui se encontré que la masa del SMBH se correlaciona
mucho mejor con la luminosidad del bulbo que con la componente esferoidal. De igual manera, las galaxias
espirales con pseudobulbos no siguen la correlacién Me-Mp (otal-
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Figura 1.1: Izquierda: relacién masa del SMBH contra la magnitud absoluta en la banda B del bulbo (Me-Mp buibo),
para una muestra de ocho galaxias (Kormendy & Richstone, (1995). Derecha: relacién masa del SMBH contra la masa
del bulbo (Me-Mpubo) para una muestra de 32 galaxias (Magorrian et al., [1998]).
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Figura 1.2: Izquierda: correlacién Me-Mp pubo los diamantes son bulbos y los circulos abiertos galaxias
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Derecha: M, vs. la magnitud absoluta total en la banda B de la galaxia anfitriona Kormendy| (2001]).

1.2.

Relacién entre M, y dispersién de velocidades o

Se ha mostrado que la masa del SMBH de las galaxias anfitrionas se correlaciona con la dispersién de
velocidades de la componente estelar total en galaxias elipticas (E) y del bulbo en galaxias espirales (S).
Ferrarese & Merritt (2000) estudiaron una muestra de 12 galaxias que incluia galaxias E, S y S0; encontraron
que Mox ¢, donde a = 4.8 + 0.5 (Figura [1.3). |Gebhardt et al| (2000) realizaron un estudio similar con
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una muestra de 26 galaxias y encontraron que Mex %, con a = 3.75 4+ 0.3. La relaciéon encontrada por
Ferrarese & Merritt| (2000) es:

M.,

= 4.80(£0.54)logo, — 2.9(£1.3), (1.3)
Mo

log

donde 0. (km s7!) es la dispersién de velocidades central del bulbo en el caso de galaxias espirales o la
dispersion de velocidades central de galaxias elipticas. Mientras que, la relaciéon encontrada por |[Gebhardt
et al.| (2000) es:

_ 8  Oe  \3.75+03
Me=12x10 M@(200 o S_1) , (1.4)

donde o, es la dispersién de velocidad dentro del radio al que se ha emitido la mitad de la luz (radio efectivo).
En la Figura [I.3] se muestra M, vs. la dispersién de velocidades, o, y la dispersién de velocidades central,
oc v las velocidades rms, v.s, medidas a un cuarto del radio efectivo.

Figura 1.3: Se grafica la M, vs. 0, o, (circulos llenos). Los circulos vacios son las velocidades rms, v;n,s, medidas a
un cuarto del radio efectivo!. Las cruces representan limites inferiores en v.ys. Las lineas solida y punteada son los
mejores ajustes lineales usando o y vpms, respectivamente (Ferrarese & Merritt), [2000)).

Las incertidumbres en los exponentes encontrados por |Gebhardt et al. (2000) y |Ferrarese & Merritt
(2000)) estan dominadas por los errores observacionales. La estrecha relacion M,-o sugiere que la dipersién
de velocidades estelar puede ser un parametro fundamental que regula la evolucién del SMBH en las galaxias
(Ferrarese & Merritt, 2000), de igual manera, (Gebhardt et al. (2000) sugieren la conexién causal entre la
formacién y evolucién del BH y del bulbo.

Yems = [(6% + v?/ sin? i)re/4]1/2, donde o es la dispersién de velocidad estelar, y v, es la velocidad media en la linea de
visién.
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Una explicacién para esta estrecha correlacién es propuesta por Ferrarese & Merritt| (2000): “... las masas
de las galaxias de tipo temprano escalan con su luminosidad como M oc L>/* (Faber et al., [1987) y L o o*;
de aqui, M o ¢°. La relacién M,-o debe implicar una proporcionalidad aproximada entre la masa del BH
y la masa del bulbo, por lo tanto, que una fraccién universal de la masa bariénica se convirtié en BH”. Otra
posibilidad es que ¢ mida la profundidad del pozo de potencial en el que el BH se formé. Sin embargo, el
origen de esta correlacion es aiin una pregunta abierta.

McConnell & Ma/(2013) realizaron una compilacién donde expanden y revisan las mediciones cineméticas
de las M, en una muestra de 72 BH y sus respectivas galaxias anfitrionas; ademés presentan las relaciones
de escala revisadas entre la M, y o; la luminosidad en la banda V' (Ly) y Mpubo(F igura. Los mejores
ajustes en forma de ley de potencias para todas las galaxias se muestran en las Ecuaciones y
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Figura 1.4: Relaciones de escala de 72 galaxias. Las galaxias mds brillantes de cada ctimulo (BCGs por sus siglas
en inglés) estdn graficadas en verde; elipticas y SO estdn graficadas en rojo, y galaxias espirales de tipo tardio son
graficadas en azul. Las mediciones de las masas de los BH se derivaron a partir de la dindmica de méseres (tridngulos),
estrellas (estrellas) y gas (circulos). La linea punteada negra muestra el mejor ajuste con la muestra. En la grafica de
la relacion M,-0, las galaxias de tipo temprano (linea punteada roja) y tipo tardio (linea discontinua de puntos azul)
fueron ajustadas separadamente (McConnell & Maj 2013).
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log(M,e) = 9.23 4+ 0.10 4 1.11 £ 0.13 log(L/10" L) (1.5)
log(M,) = 8.32 4 0.05 + 5.64 & 0.31 log(o/200km s~ 1)
log(Me) = 8.46 4 0.08 + 1.05 £ 0.11 log(Mpupo/10" M)

1.3. Relacién entre M, y el sistema de ctimulos globulares (CGs)

De una muestra de 13 galaxias que incluia elipticas, lenticulares y espirales tempranas, [Burkert & Tre-
maine, (2010) encontraron que existe una estrecha correlacién, en forma de ley de potencias, entre la masa
del SMBH central y el niimero de cimulos globulares, Ngc (Figura|l.5)). La correlacién encontrada tiene la
forma:

M., Nac
= (8.14 +=0.04 1.08 £ 0.04)log——=
= )+ Jlog o

log (1.8)

La estrecha relacién encontrada por Burkert & Tremaine, (2010) entre Ngc y M. se aprecia mejor en el
valor tan pequeno (0.21 dex) de su dispersién intrinseca (€), que es el error que debe anadirse en cuadratura
a los errores observacionales para que x? = 1 por grado de libertad. Los valores de la dispersién intrinseca
para otras relaciones de escala se muestran en la Tabla
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Figura 1.5: Relacién entre My y Ngco (Burkert & Tremaine, [2010)).

El menor de los valores de € es el correspondiente a la relacién Me-Ngc lo que parece sugerir que ésta
no es una correlacion secundaria mediada por las correlaciones de Ngc y M, con el bulbo.
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Relacién € (dex)
M.-L  0.49/%0.38’

Me-0 0.3
Ma.-Nac 0.217

IMagorrian et al.| (1998)
YBurkert & Tremaine| (2010)
9Gebhardt et al.| (2000])
4Burkert & Tremaine| (2010)

Tabla 1.1: Dispersiones intrinsecas, €, de las distintas relaciones de escala.

A vpartir del trabajo de Burkert & Tremaine (2010), varios autores se han abocado a entender la fisica
subyacente bajo esta correlacién. Han surgido distintas interpretaciones. Burkert & Tremaine (2010) su-
gieren dos explicaciones: (1) el crecimiento de los SMBHs y la formacién de los CGs estédn asociados con
fusiones mayores, en este escenario la masa del BH y el niimero de CGs son mas grandes, respecto a galaxias
que no hayan experimentado alguna fusién. (2) La posibilidad de que exista formacién correlacionada entre
los SMBH “semilla” y las poblaciones de CGs en galaxias jovenes y ricas en gas. Harris & Harris (2011))
proponen que la correlacion tiene su origen en la época en la que el SMBH y los CGs se formaron; ambos
tienen su origen a un alto corrimiento al rojo (z ~ 2 —7).

Muchas galaxias tienen poblaciones de CGs con una distribucién de color bimodal (ver Figura y
Capitulo 2). Considerando a los CGs como dos subpoblaciones distintas donde los pobres en metales son
azules y los ricos en metales son rojos, Sadoun & Colin| (2012) encontraron que la masa del SMBH se corre-

laciona més estrechamente con la dispersion de velocidades del subsistema de los CGs rojos (aaeg) que con
la dispersién de velocidades del subsistema de CGs azules (o2i3¢). Sin embargo, Rhode| (2012) encuentra que

la aglge se relaciona mejor con la masa del SMBH de las galaxias, es decir, lo contrario a lo encontrado por

Sadoun & Colin| (2012)) (Figura [1.6)).

Si la M, se relaciona mejor con la poblacién azul, esto podria sugerir que las masas de los SMBH son
establecidas en las etapas iniciales de formacion de las galaxias anfitrionas y dependen menos de fusiones
posteriores (Rhode, [2012). En caso contrario, es decir, si la M, se relacionara mejor con la poblacién roja,
dependeria mas fuertemente de los procesos de fusién.

Los estudios en galaxias espirales han mostrado que las relaciones de escala descritas en las secciones
anteriores presentan una mayor dispersion respecto a las galaxias elipticas. En el caso de la relcion Me—o
se ha mostrado que las galaxias espirales barradas y con seudobulbos presentan una dispersién de hasta un
orden de magnitud de la relaciéon. Por otro lado, las espirales con bulbos clasicos y las elipticas muestran una
correlacién entre Ngc y la masa del BH, mientras las galaxias con seudobulbos no muestran esta correlacién.

En la actualidad sélo existen cuatro galaxias espirales con mediciones precisas de Mo y Ngc (Via Léctea,
M 31, M 81 y M 104). De estas cuatro galaxias la Via Lactea no se ajusta a la relacién M, vs. Ngc. [Harris
& Harris (2011)) interpreta que la Via Léctea se desvia de la relacién debido a que posee un BH de baja
masa respecto a su poblacién de CGs. Ademaés de las cuatro galaxias mencionadas anteriormente, solo hay
23 con mediciones precisas de sus BHs (McConnell & Ma|[2013; [Kormendy & Ho|2013]), dentro de ~ 145 Mpc.
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derecho: masa del SMBH contra U]&l(%e; €o = 0.33. Para ambos paneles, los circulos rojos y azules son los datos para los

que se hace el ajuste (no se incluyen los limites superiores, puntos cuadrados), linea sélida. La linea discontinua es el
mejor ajuste encontrado usando minimos cuadrados sin tomar en cuenta barras de error [Sadoun & Colin| (2012). La
linea punteada es la relacién encontrada por (Giiltekin et all [2009). Panel inferior izquierdo: log(Nac) vs. (logM,)
para los subsistemas de CG azules de una muestra de 20 galaxias; 0'8;15‘37 donde encuentra una €y = 0.48. Panel inferior

derecho: misma grafica para los subsistemas rojos, €9 = 0.51. Circulos rellenos: galaxias con bulbos clasicos; tridangulos

abiertos: seudobulbos. La linea representa el mejor ajuste (Rhode; [2012)).

No es claro si las espirales de tipo tardio caen en las relaciones de escala descritas en las secciones
anteriores o presentan otras relaciénes aun no encontradas, por lo que, es imperativo hacer mas estudios
enfocados en galaxias espirales de tipo tardio. Este trabajo se centra en estudiar las propiedades del sistema
de CGs de la galaxia espiral de tipo tardio NGC 4258, estudio que hasta ahora no ha sido realizado. De las
relaciones de escala descritas en las subsecciones anteriores nos enfocamos en la relacion Ngo-M,e debido a
que la relacién no esta del todo probada para este tipo de galaxias; otro factor para estudiar esta galaxia
se debe a que posee una de las mejores estimaciones de masa de un SMBH (Herrnstein et al.||[1999; |Siopis|
. Ademsds de dar un primer paso en comprobar si las galaxias espirales de tipo tardio mantienen
la misma correlacion entre Ngc-M, que las galaxias de tipo temprano.




Capitulo 2

Ciumulos globulares y NGC 4258

2.1. Cumulos globulares

La mayoria de las galaxias estdn rodeadas por, desde unos cuantos hasta miles de cimulos globulares. En
algunos casos son de las poblaciones més viejas de las galaxias (Dotter et al.l 2010) y se distribuyen desde
sus centros hasta las partes externas del halo (Brodie & Strader, 2006]). Generalmente estdan compuestos
por estrellas de poblacion II de baja metalicidad. Generalmente se dividen en dos subpoblaciones: los CGs
con una razén [Fe/H]<-0.8 para los pobres en metales (azules) y una razén [Fe/H|>-0.8 para los ricos en
metales (rojos) (Zepf & Ashman, [1993). Por ser de los sistemas estelares méas viejos y muy brillantes se han
considerado como buenos trazadores del origen y la evolucién de sus galaxias anfitrionas (Ashman & Zepf],
1998). Contienen entre 10* y 106 M (Jordan et all 2007), y se caracterizan por tener forma esférica y
densidad de estrellas aproximadamente constante hasta el radio core, rcﬂ sus estrellas presentan una alta
dispersion de velocidades, o, respecto a los ciimulos abiertosE] (Sparke & Gallagher, [2007). En las siguientes
subsecciones se describen algunas propiedades de los camulos globulares:

2.1.1. Funcion de luminosidad de los camulos globulares

La funcién de luminosidad de cimulos globulares (FLCG) es el nimero de cimulos por intervalo de
luminosidad o magnitud, N (M), alrededor de una galaxia (Figura [2.1). La FLCG es bien aproximada por
una distribucion gaussiana que tiene la forma:

N(M) = Nye~M-Mo)?/20 (2.1)

donde Ny es un factor de normalizacién, M es la magnitud absoluta de cada ctimulo, My es la magnitud
absoluta del pico o turnover (TO) y o es la dispersién de la gaussiana.

Estudios en la banda V' del sistema de cimulos globulares de la Via Lactea han arrojado el valor pa-
ra Mgy = —7.33, con o = 1.23 mientras que para Andrémeda el mejor ajuste a la FLCG da los valores
Moy = —7.6 £0.15 (Reed et al., [1994). Sin embargo, la diferencia entre los valores de ambas galaxias
no es estadisticamente significativo (Ashman et al.l [1994). En otro trabajo sobre la galaxia M87 con da-
tos del Telescopio Espacial Hubble (HST, por sus siglas en inglés), el mejor ajuste a la FLCG resulta en

LEl radio al que el brillo superficial es la mitad del valor central.
2Ctmulos de estrellas jévenes, eg., Las Pléyades.
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Figura 2.1: Funciones de luminosidad para los CGs del halo de M31 y la Via Lactea. Izquierda: M31. El area sombreada
representa 81 objetos con clasificacién como GC muy probable, mientras que el drea sin sombrear indica el efecto de
anadir 9 objetos mas con clasificacién incierta. La distribucién tiene TO Mgy = —7.6 £ 0.15. Derecha: la Via Lactea.
El TO de la distribucién es Mgy = —7.3 £0.15 (Reed et al., [1994).

Mo,y = —7.4+0.25, con 0 = 1.40 £ 0.06 (Whitmore et al|[1995; Figura [2.2).
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Figura 2.2: FLCG de M87, donde se muestran el TO mgy = 23.72+0.06 y 0 = 1.40 £ 0.006, asi como el umbral de
completitud al 50 % (Whitmore et al., 1995).

Se ha sugerido que los datos son consistentes con una FLCG universal (eg., Hanes |1977a; Richtler||2003;
Harris et al.||2014). Sin embargo, |Jorddn et al| (2007) mostré que el TO de la funcién de luminosidad
incrementa ligeramente con la masa de las galaxias, sin embargo a primer orden, puede ser considerada
como universal (Harris et al., 2014)). Una implicacién de que el TO sea universal es que puede ser usado
como candela estandar para la estimacién de distancias extragalactias.
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2.1.2. Frecuencia especifica

La estimacién del nimero total de CGs en un sistema galactico es de un interés primordial, debido a que
nos puede brindar claves acerca de la eficiencia de formacién de los CGs. Hanes| (1977b)) observé 20 galaxias
brillantes en el Ctimulo de Virgo y concluyé que el niimero total de CGs asociado es proporcional a la masa de
la galaxia madre e independiente del tipo de galaxia. Otros estudios han mostrado que las galaxias elipticas
tienen un mayor nimero de CGs por unidad de luminosidad que las galaxias espirales|Georgiev et al. (2010)).

El niimero de CGs por unidad de luminosidad fue propuesto por Harris & van den Bergh! (1981)), quienes
encontraron que el nimero de CGs de una galaxia es aproximadamente proporcional a la luminosidad total
de la componente esferoidal de la galaxia. Introdujeron la frecuencia especifica de CGs, Sy definida como
el niimero de CGs por unidad de magnitud absoluta en el visible, normalizada a V = —15:

SN — ]\]GC100.4(1\/1\/4*15)7 (22)

donde My es la magnitud absoluta en la banda V de la galaxia. En la Figura se muestra la frecuen-
cia especifica como funcién de la magnitud absoluta en la banda V' (izquierda) y como funcién del tipo
morfolégico (derecha). En un estudio de 100 galaxias del Ctiimulo de Virgo (Peng et al. |2008) muestran ten-
dencias opuestas, de Sy como funcién de My, entre las galaxias brillantes y las menos brillantes o enanas:
la tendencia de S en las brillantes es aumentar conforme aumenta la luminosidad, mientras que, para las
galaxias enanas Sy aumenta conforme la luminosidad decrece (a la derecha en la Figura .

e T L TS SR P L B B B
20F Sy .
C Galaxy Type x oo
15 [ .
5w f i
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Figura 2.3: Izquierda: Sy contra tipo morfolégico. Aqui se distingue entre dos tipos de galaxias, elipticas Eg y Eg,
pobres y ricas en CGs, respectivamente. Se observa que las galaxias con una mayor Sy son las Egr y las galaxias cD
(Harris, [1991). Derecha: Sy como funcién de My para una muestra de cien galaxias del Cimulo de Virgo (Peng et al.
2008|).
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2.1.3. Distribucién de color y metalicidad

Una propiedad comunmente observada en las poblaciones de CGs es una bimodalidad en su distribucién
de color (Figura [2.4). Esta bimodalidad se presenta como dos picos que pueden ser ajustados por dos gaus-
sianas.

En el estudio de|Zepf & Ashman| (1993)) se presenta la primera evidencia estadistica para la bimodalidad
en la distribucién de color en galaxias elipticas. |Gebhardt & Kissler-Patig| (1999) posteriormente realizaron
un estudio de la distribucién de color (V —I) de 50 galaxias, de las cuales 43 eran de tipo temprano. Encon-
traron que alrededor de la mitad presenta indicios de una distribucién de color bimodal y que, ademas, en
general son las galaxias brillantes las que la tienen, mientras que las galaxias mas débiles tienden a mostrar
una distribucén unimodal. Larsen et al| (2001a) con datos més profundos de galaxias, casi todas de tipo
temprano, encontraron que la mayorfa mostraban bimodalidad de color (Figura [2.4). [Larsen et al] (20014)
interpretan esta bimodalidad como la presencia de distintas subpoblaciones de CGs alrededor de una galaxia
anfitriona que tienen diferentes composiciones quimicas (metalicidades) (Figura .

30

N zo0

10

Figura 2.4: Histograma de la distribucién de color (V — I)g de CGs de NGC 1023 (izquierda) y NGC 3115 (derecha).
Ademds, se muestra las gaussianas correspondientes a las dos subpoblaciones de CGs (Larsen et al., [2001a).

La bimodalidad de color ha sido interpretada por diversos autores como una bimodalidad en la abundan-
cia de elementos pesadosEl lo que lleva a la usual clasificacién de cimulos pobres en metales como ciimulos
azules y cuimulos ricos en metales como ctimulos rojos. Sin embargo estudios han mostrado que la distri-
bucién de color bimodal puede ser causada por el efecto de la relaciéon no lineal entre metalicidad y color
(Yoon et al] 2006) (Figura [2.6)). [Yoon et al] (2006) concluyen que no es necesario invocar una distribucién
de metalicidad bimodal para tener una distribucién de color bimodal.

3Metales: elementos distintos al hidrégeno y al helio.
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Figura 2.5: Histograma de las metalicidades de tres galaxias distintas. Se observan dos picos, que indican la presencia
de miiltiples poblaciones de CGs con diferentes metalicidades dentro de una misma galaxia (West et al., [2004).
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Figura 2.6: Relacién metalicidad-color (MC) con modelos de SPoT para diferentes edades 5 Gyr (linea discontinua), 11
Gyr (linea punteada) y 13 Gyr (linea sélida) comparado con datos observacionales de CGs de la Via Lactea (cuadros
grises). Se observa un compotrtamiento “ondulado”(es decir, no lineal) en la relacién MC para (B —V) y (V —1I)
(Cantiello & Blakeslee, 2007).

(Cantiello & Blakeslee| (2007) realizaron una serie de simulaciones con SPOTE| SSP (Simple Stellar Po-
pulations) de las propiedades observadas de los CGs en diferentes colores (Figura . Encontraron que:
“una distribuciéon de metalicidad unimodal puede ser proyectada en una distribucién de color bimodal de-
pendiendo de las propiedades de la distribucién de metalicidad y en particular del indice de color, y de la

4Stellar POpulations Tools es un cédigo de sintesis de poblaciones estelares QBrocato et al.L |1999D.
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incertidumbre fotométrica de la muestra”.
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Figura 2.7: Prmier panel: Simulacién con SPoT de una SSP utilizando una distribucién de metalicidad con un pico en
metalicidad [Fe/H] = —0.65 dex y una oge i = 0.5 dex. Segundo panel: no se observa bimodalidad en la distribucién
de color proyectada (B — V). Tercer panel: la distribucién de color proyectada en (V' — I) es bimodal |Cantiello &
Blakeslee| (2007)).

Existen varias interpretaciones acerca del origen de bimodalidad en los CGs. En un escenario de fusién
mayor, |Ashman & Zepf| (1992) proponen un modelo en el que los CGs pobres en metales son donados por
las galaxias espirales progenitoras y los CGs ricos en metales son formados en la fusiéon posterior con gas
enriquecido; este modelo parece consistente con las observaciones de ciimulos masivos (YMCs, por sus siglas
en inglés) en formacién dentro de galaxias en fusién, como por ejemplo: en la Antena (NGC 4038 y NGC
4039). Por otro lado, Forbes et al.| (1997) proponen que la bimodalidad podria deberse a un colapso disipativo
multifase. En este segundo escenario, los CGs pobres en metales fueron formados en las partes gaseosas de
la galaxia durante etapas tempranas; en una segunda etapa se formaron los CGs ricos en metales y el bulto
de las estrellas de campo. |Coté et al.| (1998) proponen un tercer escenario de acrecién, invocando la relacion
masa-metalicidad, en el los CGs ricos en metales fueron formados “in situ” dentro de una galaxia semilla
masiva, mientras que los CGs pobres en metales fueron adquiridos por la acrecién de galaxias vecinas menos
masivas. Sin embargo, existe la posibilidad de que los sistemas de CGs actuales de las galaxias puedan tener
su origen en combinacion con los procesos anteriores.

2.1.4. Radio efectivo y distribucion espacial

Al igual que existe una distribucién bimodal de color, también se ha observado una bimodalidad en el
radio efectivo de los CGs. Se ha observado que en galaxias masivas, en promedio, los CGs rojos tienen un
re més pequeinio que los CGs azules.

Kundu & Whitmore (1998)); |[Puzia et al. (1999); Kundu et al. (1999); |[Larsen & Brodie| (2000); [Larsen
et al.| (2001b); Larsen et al.| (2001a); |Jordan et al.| (2005); [Spitler et al.| (2006); Gémez & Woodley (2007);
Webb et al.| (2012), entre otros, han notado una diferencia en r. del 20 %-30 % entre los CGs rojos y azules
de galaxias elipticas y SOs. En la Figura se muestran histogramas de r. para los cimulos azules y rojos
de NGC 4406 (izquierda, Larsen et al.2001a)) y M87 (derecha, Webb et al.|2012).
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Figura 2.8: Histogramas de r.. Izquierda: NGC 4406; arriba: cimulos azules ([Fe/H|< -1); abajo: CGs rojos ([Fe/H]
> -1). Figura tomada de [Larsen et al|(2001a). Derecha: M8T7; linea azul: CGs azules; linea roja: CGs rojos. Figura
tomada de [Webb et al.| (2012).

No existe consenso acerca de la causa de esta diferencia en el tamafio del r, en las dos subpoblaciones.
Por un lado, [van den Bergh| (1994) ya habia notado que 7. R§é3, donde Ry es el radio galactocéntrico.
Larsen et al.[ (2001a)) y Forbes et al. (2006), a su vez, mostraron que la subpoblacién roja tiende a estar mas
concentrada hacia el centro que la subpoblacién azul. En consecuencia, Larsen & Brodie (2003]) proponen
que la diferencia en r. se debe a la combinacién de estos dos hechos con efectos de proyeccién para ciertos

perfiles de las distribuciones espaciales de los subsistemas.

Sin embargo, existen otros autores que proponen que esta diferencia es intrinseca. |Jordan| (2004) fue
el primero en postular que se debe a la influencia de la metalicidad en la formacién y la evolucién de los
cimulos. Harris| (2009), en un estudio de seis galaxias elipticas gigantes, encontré que la razén entre el
tamano medio de los r. las subpoblaciones roja y azul no cambia con la distancia galactocentrica, y que por
lo tanto no puede deberse a un cambio del radio de marea o de 7. con Rg.. |Webb et al.| (2012) realizaron
un estudio que combina datos observacionales con simulaciones, y concluyeron que se requeriria que los
cumulos rojos tuvieran érbitas mas radiales que los azules, para que pasaran mas tiempo que estos tltimos
cerca del centro de la galaxia. Ahi, las fuerzas de marea los truncarian de manera mas severa; estos autores
también invocan los efectos de la metalicidad introducidos por Jordan| (2004)). Finalmente, Downing| (2012)),
igualmente con base en simulaciones, alega que re, en realidad una medida de la concentracion de la luz, no
se traduce siempre en una verdadera diferencia de tamano. Concluye que para ser realmente mas grandes, los
cumulos azules requeririan de un nimero significativo de agujeros negros en sus centros que los calentaran
dindmicamente y produjeran la expansion del ciimulo.

Harris & Racine (1979) encontraron que la distribucién radial de densidad numérica superficial de CGs
en galaxias elipticas es generalmente mas extendida que la distribucién de luz de la galaxia que los hospeda;
estudios observacionales posteriores (e.g., Harris (1986) probaron este supuesto. Los perfiles radiales de los
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sistemas de CGs pueden ser descritos por una funcién Sérsic . En la Figura se muestran los perfiles
de densidad superficial para dos galaxias distintas. Los perfiles de densidad de los sistemas de CGs de las
galaxias espirales estan menos entendidos que en las elipticas; esto se debe en parte a las menores poblacio-
nes de CGs en galaxias espirales, y en parte a la dificultad para distinguir entre los componentes de la galaxia.
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Figura 2.9: Izquierda: perfil de densidad superficial numérica de los ciumulos globulares de NGC 1023. Los circulos
abiertos corresponden a datos del HST y lo circulos cerrados, a datos del, Telescopio Canada-France-Hawaii (CFHT),
la linea negra muestra el ajuste a los datos de un perfil de Sérsic (Kartha et al| (2014). Derecha: perfil de densidad
superficial numérica de los CGs de NGC 1374. Los circulos abiertos representan el perfil de densidad sin corregir por el
fondo y los circulos rellenos ya incluyen dicha correccién. La distribucion corregida de candidatos a ciimulos globulares
(CCGs), se presenta también dividida en candidatos azules (cuadros abiertos) y CCGs rojos (tridngulos abiertos). La
linea solida representa el perfil de brillo de la galaxia (Bassino et al., [2006).
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2.2. NGC 4258

2.2.1. Escalera de distancias

La astrofisica centra una gran parte de su trabajo en una buena medicién de las distancias a los objetos
celestes, ya que son indispensable para derivar las propiedades fisicas de los objetos (velocidad, luminosidad,
masa, etc.). La medicién de las distancias en astronomia se hace peldano a peldano, de alli el nombre
“escalera de distancias”, ya que las estimaciones directas a objetos lejanos es muy dificil. Para los objetos
Galdcticos més cercanos se utiliza la paralaje trigonométrica que, junto con el radar (empleado solamente
en el Sistema Solar), es el inico método directo para medir distancias. Para medir una mayor distancia se
utiliza la relacién que existe entre el periodo y la luminosidad de las estrellas Cefeidas (estrellas variables
de poblacién I), empleadas para medir distancias de galaxias cercanas a la Via Léictea (eg., La Gran Nube
de Magallanes (Ngeow & Kanburl 2008) y La Pequena Nube de Magallanes (Scowcroft et al., 2016)). Las
relaciones de Tully-Fisher (relaciona la luminosidad y la velocidad de rotacién en galaxias espirales, L o v®,
con « entre ~ 3 y ~ 4 para la banda B y la banda K respectivamente) se ha utilizado para medir distancias
en el Grupo Local y en el Cimulo de Virgo. En el ultimo peldafio, para distancias mucho mas grandes (eg.,
distancias al Ctimulo de Coma a 90 Mpc o mayores), se debe tomar en cuenta la expansién del universo,
hecho que conocemos gracias a la Ley de Hubbleﬁ Se utilizan supernovas de Tipo TA (SNIA) para medir
estas distancias.

2.2.2. Clasificacion de Hubble

Edwin Hubble propuso un esquema de clasificacién de galaxias, segin su apariencia en luz visible (M. &
C. J. A||1936), llamado “Diapasén de Hubble”. Este sistema de clasificacién de galaxias ha tenido adiciones
y modificaciones (eg. de Vaucouleurs, 1959)), distingue tres tipos principales de galaxias: elipticas (E), lenti-
culares (S0) y espirales (S). La clasificacién de Hubble representaba una secuencia evolutiva de izquierda a
derecha, nombrando a las galaxias de la izquierda de “tipo temprano”, y a las galaxias del lado derecho de

“tipo tardio” (Figura [2.10)).

E0 E3 E6 S0

® 5 (o)

SBa SBb  SBe’ IBm

Figura 2.10: Representacién de la clasificacién morfolégica de galaxias de Hubble (Abraham) [1998)).

Las galaxias E muestran una distribucién regular de luz, no presentan brazos en espiral, ni contenido
abundante de polvo. En el Diapasén de Hubble se clasifican de derecha a izquierda de acuerdo a su eliptici-

5El corrimiento al rojo de una fuente es proporcional a la distancia v = cz = HoD, donde Hp es la constante de Hubble, v
la velocidad del sistema, D la distancia, ¢ la velocidad de la luz y z el corrimiento al rojo.
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dad (e = (1 —b/a), donde a y b son los semiejes mayor y menor respectivamente) como EO (e = 0) hasta E7
(e = 0.7). Las galaxias SO son clasificadas como un tipo intermedio (de transicién) entre las galaxias elipticas
v las espirales. Muestran un disco el que carece de brazos espirales, ademads tienen un bulbo central.

Las galaxias S presentan brazos brillantes en forma de espiral. Ademds de los brazos, estas galaxias
suelen contar con un bulbo o un seudobulbo y un disco. A lo largo de una secuencia de Sa Sc, el bulbo
central se vuelve menos prominente en relacién al disco, mientras que los brazos espirales se abren. Al final
de la secuencia de las galaxias espirales estan las Sd que presentan brazos espirales mas irregulares y menos
prominentes. Algunas galaxias S presentan una barra central, por lo que a su nombre se le agrega una letra
“B”. En el diagrama de Hubble, las espirales barradas siguen la misma secuencia que las que no tienen barra.
Ademsds existen galaxias tipo Sm para las galaxias del tipo La Gran Nube de Magallanes, estas galaxias son
relativamente pequenas y contienen mucho gas y estrellas jévenes. Se les suele agregar una r, si presentan
un tipo de anillo o una s, si no lo presentan.

2.2.3. NGC 4258

NGC 4258, también conocida como Messier 106, es una galaxia espiral de tipo SAB(s)bc.E] También se
ha clasificado como una galaxia activa Seyfert 2 (Véron-Cetty & Véron, [2006), es decir, como una galaxia
con ntcleo activo que se caracteriza por mostrar solo emisién de lineas delgadas (Figura [2.11)).

Figura 2.11: Imagen RGB de NGC 4258 hecha a partir de los filtros de MegaCam u (azul), g (verde) e i (rojo); campo
de visién de 1° x 1° (Figura , en parsecs equivale a 133 kpc a la distancia de NGC 4258 (7.6 Mpc, ver subseccién
2.2.3.).

SLa clasificacién completa de NGC 4258 como una galaxia espiral (S) de clase intermedia entre una galaxia sin barra y con
barra (AB), con una razén disco a bulbo y apertura de brazos espirales intermedia (bc), sin anillo (s) (de Vaucouleurs et al.|
1991).
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Las distancias estimadas a objetos en la Via Lactea y la GNM se han hecho a través de metodos directos
al igual que en NGC 4258 (Herrnstein et al.[|1999; [Humphreys et al.[2013), por lo que, puede ser usada como
ancla para calibrar la escala de distancia extragaldctica (Humphreys et al., 2013). Esta galaxia contiene
méseresm de agua (Figura , fuentes muy compactas cuyas posiciones pueden ser observadas con una
muy alta precisién utilizando radio interferémetros con grandes lineas de base. Las fuentes méser de NGC
4258 estan embebidas en el disco de acrecién del SMBH, que tiene un espesor de menos de 0.3 % de su radio.
Midiendo los cambios en las velocidades radiales y los movimientos propios de éstas (con observaciones en
distintas épocas), ha sido posible medir la distancia a NGC 4258 de manera directa, asi como determinar la
masa del agujero negro a partir del movimiento kepleriano del disco.

Figura 2.12: Imagen de Herrnstein et al.| (1999)) que muestra el modelo del disco combado superpuesto sobre la posicién
de los maseres medidos con el VLBA. El cuadro sélido marca el centro del disco. Los tridngulos sélidos muestran las
posiciones de los méseres de alta velocidad, que se producen a una frecuencia correspondiente a un desplazamiento
Doppler de ~ 41000 km s~! con respecto a la velocidad sistémica de la galaxia (~ 470 km s=1).

Herrnstein et al. (1999) estimaron una distancia de 7.240.2 Mpc utilizando observaciones de las posi-
ciones y velocidades de los méseres realizadas con el Arreglo de Muy Larga Linea de Base (VLBA, por sus
siglas en inglés) en 4 épocas. Sin embargo, posteriormente (Humphreys et al. 2013) determinaron que la
distancia a NGC 4258 es de 7.60£0.17 Mpc. Este es el valor que utilizaremos en este estudio.

De igual forma, se ha podido obtener una estimacién muy precisa de la masa del SMBH en el centro
de NGC 4258 mediante la curva de rotacion kepleriana trazada por los méseres de agua. Herrnstein et al.
(1999) determinaron una masa para el agujero negro de 3.940.1 x 10" M,. Por su parte, Siopis et al.| (2009),
estiman la masa del SMBH en 3.3 4 0.2 x 10”7 M, para una distancia de 7.28 Mpc, con base en modelos
dindmicos axisimétricos, restringidos tanto por imagenes y espectros de rendija larga obtenidos con el HST,
como por observaciones a mayores radios obtenidas con telescopios terrestres.

"Microwave Amplification by Stimulated Emission of Radiation. Son regiones de emisién estimulada no térmica. El fenémeno
maser es similar al del laser, excepto que se emite en la regién del espectro de las microondas.
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CAPITULO 2. CUMULOS GLOBULARES Y NGC 4258



Capitulo 3

Datos y metodologia

En este capitulo se describen los datos utilizados en este trabajo y el procedimiento que se realizé para
obtener una fotometria confiable, y asi detectar e identificar los candidatos a ctimulos globulares (CCGs).
Posteriormente se estudian las propiedades de los CCGs y se comparar los resultados obtenidos con datos
de la literatura.

3.1. Datos

Las imégenes fueron tomadas con el telescopio (éptico/infrarrojo) de 3.6 m de didmetro, Telescopio
Canada-France-Hawaii (CFHT, por sus siglas en ingles) localizado en Mauna Kea en la isla de Hawaii. Las
camaras utilizadas fueron:

= MegaCam: camara 6ptica de imdgenes de campo amplio del CFHT. Consta de 36 CCDs de 2048 x4612
pixeles (un total de 340 megapixeles); su campo de visién cubre 1x1 grado cuadrado con una escala
de 0.187 segundos de arco por pixel, que muestrea apropiadamente 0.7 segundos de arco del seeing.
La Figura muestra el mosaico con los 36 detectores de MegaCam de la galaxia NGC 4258. En las
Tablas A.1 y A.2 del Apendice A se resumen algunas caracteristicas de MegaCam.

» WIRCam: camara en el cercano infrarrojo (NIR, por sus siglas en inglés) del CFHT. Tiene un campo
de visién de 20x20 minutos de arco. En el plano focal hay cuatro detectores HAWAII2-RG, cada uno
con 2048 x2048 pixeles, para un muestreo de 0.3 segundos de arco por pixel. El seeing promedio medido
en el CFHT en el cercano infrarrojo es de 0.8 segundos de arco, por lo que es bien muestreado por
los 0.3 segundos de arco de la WIRCam. En las Tablas A.3 y A.4 del Apéndice A se resumen algunas
caracteristicas de WIRCam.
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Figura 3.1: Mosaico completo de la MegaCam (36 CCDs) donde se muestra: (1) la distribucién de CCDs de la cdmara;
(b) imagen RGB (Red-Green-Blue) de NGC 4258, hecha a partir de los filtros u* (azul), ¢’ (verde) e i’ (rojo). La
imagen tiene un tamano de 1° x 1°. El norte estd arriba y el este, a la izquierda.

Para este proyecto, se utilizaron datos en los filtros u*, ¢’, v/, V', y Ks. Los datos en el filtro Ks fueron
tomados en 2013 marzo 27 UT para la propuesta de observacién 13AC98, investigador principal Rosa Amelia
Gonzalez Lépez Lira. Diez imédgenes individuales de 20 seg de exposicién, para un total de 200 seg, fueron ob-
tenidas en pares, intercaladas con pares de imagenes del cielo, también con 20 seg de exposicién cada una. Las
imégenes individuales de la galaxia estdn separadas por desplazamientos de 2-3 minutos de arco, es decir, sufi-
cientes como para cubrir los espacios (gaps) de 45” entre los cuatro detectores de la cdmara. Los datos para las
imdgenes u*, ¢’, 7’ e ¢/ fueron tomados del archivo del CFHT. Las imagenes habian sido obtenidas para las pro-
puestas 09AC04 (Ronald Lésker); 08BH55, 09AH42, 09AH55, 09AH95 (Eugene Magnier); 10AT01 (Chow-
Choong Ngeow), y 11ACO08 (Gretchen Harris). Para obtener las 5 imdgenes finales (Figura|3.3]) y sus respec-
tivas imagenes de peso, los datos fueron procesados con los sistemas (pipelines) estandar. La pipeline para los
datos dpticos estd descrita en |Gwyn| (2008), mientras que el sistema para la reduccién de datos obtenidos con
WIRCam se explica en http://www.ctht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/WIRCam/IiwiVersion2Doc.html.
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En la Tabla se muestran algunas caracteristicas de las imagenes.
La respuesta espectral de las bandas u*, ¢/, r’/, 7/, 2’ de MegaCam y Ks de WIRCam se muestra en
la Figura En este trabajo utilizamos la combinacién de datos desde el cercano ultravioleta (NUV, por
sus siglas en inglés) hasta el cercano infrarrojo (NIR, por sus siglas en inglés) para elaborar una serie de
diagramas color-color con el fin de seleccionar candidatos a cimulos globulares (ver Capitulo 4).

0.7
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©
% 0.4
()]
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Figura 3.2: Respuesta espectral de los filtros u*, ¢/, v/, ¢/ y 2’ de MegaCam y Ks de WIRCam. Para este trabajo
no contamos con datos en la banda z. http://www.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/en/megapipe/docs/filt.
html

Filtro u* g ! 7’ Ks
A central (nm) 374 487 625 770 2146
Rango de A (nm) a 50%  337-411 414-559 564-685 698-843
Ancho de banda (nm) 74 145 121 145 0.325
Transmisién media (%) 69.7 84.6 81.4 89.4

Tabla 3.1: Caracteristicas bésicas de los filtros de MegaCam® y WIRCam?.

"http://www.cfht .hawaii.edu/Instruments/Imaging/WIRCam/
“http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/Megacam/


 http://www.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/en/megapipe/docs/filt.html
 http://www.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/en/megapipe/docs/filt.html
http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/WIRCam/
http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/Megacam/
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Camara  Banda Tamano Tiempo de
de pixel exposicién

(arsec) (s)
MegaCam u* 0.187 13360
MegaCam g 0.187 10400
MegaCam r’ 0.187 3500
MegaCam i 0.187 8080
WirCam Ks 0.3 200

Tabla 3.2: Caracteristicas de las imagenes de NGC 4258 utilizadas en este trabajo.

Figura 3.3: Imégenes de NGC 4258 de las bandas utilizadas. Arriba izquierda banda u*, arriba derecha banda ¢,
centro izquierda banda r’, centro derecha banda ¢’ y abajo izquierda banda Ks.
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3.2. Metodologia

La gran mayoria de los estudios de CGs generalmente se llevan a cabo en galaxias de tipo temprano o
en galaxias espirales de canto (edge-on) debido a que su deteccion es dificil cuando estdn proyectados sobre
el disco de una galaxia de cara (face-on). La deteccién y posterior andlisis se torna un poco més dificil en
nuestro caso. ;Por qué entonces estudiar el sistema de CGs de NGC 42587

= No existe un estudio del sistema de CGs de NGC 4258.

= NGC 4258 posee una de las mediciones méas exactas de distancia y por consiguiente de su M, (Herrns-
tein et al.[{1999; Humphreys et al.||2013). Por ello resulta un objeto idéneo para explorar la relacion
entre Ngc vs. M, en galaxias de tipo tardio.

La deteccién de fuentes y posterior fotometria de PSF (Point Spread Function) se realiz6 con los pro-
gramas SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996) y PSFEx (Bertin) 2011):

» SExtractor (Source-Extractor): identifica y caracteriza fuentes en imagenes astronémicas. Est4 orien-
tado particularmente hacia datos de gran formato de catastros de galaxias, pero también se puede
utilizar en campos poblados de estrellas.

» PSFEx (PSF Extractor): construye mallas de PSF a partir de las detecciones de objetos puntuales
realizadas por SExtractor (ver Figura [3.7)).

3.2.1. Deteccidén de fuentes

En esta subseccion se describe el proceso desarrollado para la deteccién de fuentes con SExtractor.
Fue necesario realizar pruebas para obtener los pardmetros éptimos para la deteccién de CCG. Para realizar
la deteccién de fuentes con SExtractor son necesarios dos archivos uno de configuracion y otro de parametros:

» Archivo de configuracién (.conf), en el cual especificamos caracteristicas de las imdgenes y otros
parametros que debe tomar en cuenta para la deteccién de fuentes, por ejemplo: el umbral de de-
teccion, la apertura fotométrica, el punto cero. En este mismo archivo podemos pedir que produzca
una serie de imédgenes que son ttiles para estimar la calidad de las detecciones y de la fotometria, como
por ejemplo: imagen de aperturas, imagen del fondo, etc. Algunos de los pardmetros para la deteccién
de los objetos se muestran en la Tabla

» Archivo de pardmetros (.param), donde se especifican las cantidades fisicas que queremos que calcule
SExtractor, por ejemplo: magnitudes, flujos, coordenadas, errores, etc. SExtractor puede detectar
fuentes y analizarlas en la misma imagen, o bien puede detectar fuentes en una imagen y analizarlas
en otra (modo dual).

Los valores propios de las imagenes que SExtractor necesita como parametros de entrada son: ancho a
media altura (FWHM, por sus siglas en inglés), el nivel de saturacién y la ganancia efectiva. E1 FWHM
de objetos puntuales en cada imagen fueron determinados con la tarea imexam del paquete IRAF (Image
Reduction and Analysis Facility). Debido a que los mosaicos finales son el resultado de tomar la mediana
de iméagenes individuales, la ganancia efectiva se calcul6 con:

2 x N x Gain

3 , (3.1)

ganancia_efectiva =
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donde N es el nimero de imagenes individuales y Gain es la ganancia de cada imagen.

SExtractor detecta las fuentes en cuatro pasos: (1) modelado y sustraccién del fondo; (2) filtrado de la
imagen (convolucién con una funcién cuyo perfil es parecido al de los objetos que buscamos, por ejemplo,
una gaussiana, un sombrero mexicano, un sombrero de copa); (3) identificacién de los objetos; (4) separa-
cién de objetos sobrepuestos. Cada uno de estos pasos es controlado por ciertos parametros en el archivo de
configuracién.

Los parametros que regulan el modelado y la sustraccién del fondo son el BACK_SIZE, que es el tamafno
de caja cuadrada usada para determinar el fondo local, y el BACK_FILTERSIZE, que es el numero de cajas
con tamano BACK_SIZE que se usan como filtro para estimar la mediana dentro de las cajas y suavizar el
modelo del cielo. Para detectar y determinar el flujo de los objetos correctamente es necesaria una buena
estimacion del fondo. Si el tamano de la caja es muy grande, el valor del fondo determinado por SExtractor
podria diferir significativamente del valor real del fondo local; si la caja es demasiado pequena, no habra
suficiente estadistica y los objetos, de hecho, contaminaran la determinacién del fondo. Se realizaron varias
estimaciones del fondo utilizando distintos tamanos de caja y filtro. Para el rango visible del espectro las
pruebas se realizaron en la banda i’ utilizando los valores de BACK_SIZE 32, 40, 64, 100, 120, 128, y de
BACK_FILTERSIZE de 1, 2, 3. En la banda Ks el tamano de caja fue de 30, 40 y 64, con valor de filtro de
2. Para cada valor del BACK_SIZE se corrié SExtractor y se generé una imagen -BACKGROUND (imagen
con el fondo restado, imagen restada.fits). Después se corrié SExtractor en modo dual dos veces mas:

1. imagen_restada.fits,imagen_original.fits -c¢ archivo.conf (deteccién en imagen con fondo restado (R),
analisis en imagen original (O).

2. imagen restada.fits,imagen_restada.fits -c archivo.conf (deteccién y andlisis en imagen con fondo res-
tado (R)).

Mientras mejor sea la estimacién del fondo mejor sera la estimacion del flujo de las fuentes detectadas, y
menor sera la diferencia entre las magnitudes determinadas en las corridas 1 y 2 de SExtractor mencionadas
arriba. Si la estimacién del fondo es 6ptima. esta diferencia tenderd a cero. SExtractor puede determinar
varios tipos de magnitudes, pero para esta prueba se utiliz6 MAG_AUTO, que es la magnitud medida hasta
el radio en el que el flujo del cielo es el 1%. En la Figura ﬂ se grafican MAG_AUTOgro — MAG_AUTOgg
vs. MAG_AUTOgRo para los distintos tamanos del BACK_SIZE, tomando solo las fuentes con error en
magnitud MAG_AUTO < 0.2 y utilizando el “indice de estelaridad”: CLASS_STAR es un pardmetro de
clasificaciéon de fuentes que se basa en el perfil con valores de 0 a 1, donde 0 es asignado a objetos con
alta probabilidad de ser extendidos, mientras que 1 es para objetos con alta probabilidad de ser puntuales.
Para estas pruebas utilizamos solo fuentes con CLASS_STAR > 0.7. En la Figura se observa que (para
tamanos de BACK_SIZE grandes) la diferencia entre MAG_AUTORro y MAG_AUTORRg se aproxima a cero
para las magnitudes brillantes. En cambio, (para tamanos de BACK_SIZE pequenos) la diferencia entre
magnitudes diverge de cero para las magnitudes entre 14 y 18 mag, mientras que para magnitudes mayores
que 20 mag la diferencia es mucho mayor. Los mejores valores de BACK_SIZE encontrados paras las bandas
iy Ks fueron 128 (color magenta en la Figura izquieda) y 40 (color azul en la Figura derecha)
respectivamente. Utilizando los paramentros de BACK_SIZE y de BACKFILTER _SIZE encontrados en la
banda i’ se realizaron las detecciones en todas las bandas 6pticas, i.e., u*, ¢/, ', e 7' .
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Figura 3.4: MAG_AUTOgro — MAG_AUTORR vs MAG_AUTORo. Izquierda: pruebas para la banda i’. Los colores de
los puntos negro, azul, rojo, cian, amarillo y magenta corresponden a los distintos tamanos de la caja BACK_SIZE 32,
40, 64, 100, 120 y 128, respectivamente,. Derecha: pruebas en la banda Ks. Los colores negro, azul, rojo, corresponden

a los tamanos de caja 30, 40 y 64, respectivamente. Sélo se grafican puntos con error en magnitud MAG_AUTO < 0.2
y CLASS_STAR > 0.7

Se realizaron pruebas con filtro gaussiano de 7x7 con un FWHM=3.0 pixeles, y con el filtro default
(default.conv) con un tamano de 3x3 con un FWHM=2.0 pixeles. La deteccién de los objetos depende del
umbral de detecciéon, DETECT_THRESH (en sigmas) y del niimero minimo de pixeles que deban superar
dicho umbral DETECT _MINAREA. Un umbral alto produce la pérdida de objetos débiles y un umbral bajo
conlleva a detectar objetos espurios.

Dos o varios objetos que son muy cercanos pueden ser detectados como uno solo. Para separarlos, SEx-
tractor aplica distintos umbrales (multithresholding) a un grupo de pixeles contiguos, y con base en dichos
umbrales busca puntos silla y diferencias de contraste entre subgrupos de pixeles. Los parametros de es-
ta tarea que puede controlar el usuario son DEBLEND_NTHRESH, el ntimero de umbrales aplicados, y
DEBLEND_MINCONT, el contraste requerido para separar dos subgrupos (DEBLEND_MINCONT = 1
desautoriza cualquier separacién, mientras que con DEBLEND_MINCONT = 0 hasta los picos locales mas
débiles serdn considerados como objetos separados).

Tras comparar los resultados de detecciones utilizando diferentes filtros, umbrales de deteccion, etc., se
seleccionaron los parametros especificados en la Tabla Una vez que SExtractor realiza los cuatro pasos
descritos pasa a la fase de medicién de posiciones, parametros fotométricos, etc.
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u* g r i’ Ks
DETECT_THRESH (opixel) 2 2 2 15
DETECT MINAREA (pixel) 3 3 3 3 3

DEBLEND_NTHRESH 32 32 32 32 32
DEBLEND_MINCONT  0.005 0.005 0.005 0.005 0.005
SATUR_LEVEL (ADU) 16000 2600 11500 6900 15000
GAIN (e-/ADU) 475 216 16 292 253

PHOT_APERTURES (pixel) 20 20 20 20 15
SEEING_FWHM (arcsec) ~ 0.71  0.73 073  0.60  0.69

BACK_SIZE 128 128 128 128 40
BACK_FILTERSIZE 3 3 3 3 2
FWHM 3.79 390 390 320 230

Tabla 3.3: Mejores parametros para la deteccién de fuentes. Para todas las detecciones se utiliz6 el filtro default.conv.

3.2.2. Seleccién de fuentes puntuales

SExtractor es muy eficiente para detectar fuentes en campos grandes, pero las mediciones de las magni-
tudes no son tan precisas como las calculadas utilizando PSFEx (ver seccién 3.2.3). Para la creacién de la
PSF, PSFEx puede seleccionar automaticamente los objetos que utilizard para construir la PSF, sin embar-
go, esta seleccidon puede ser mejorada, por lo que decidimos hacerlo manualmente para tener una muestra
mas limpia de objetos puntuales. Para la seleccién graficamos los puntos detectados por SExtractor en el
espacio MAG_AUTO vs. FLUX_RADIUS (radio de apertura circular que encierra la mitad del flujo total
de la fuente). Como se muestra en la Figura en este espacio es posible identificar las fuentes puntuales
no saturadas (columna de puntos rojos alrededor de un valor fijo de FLUX_RADIUS). La pluma de pun-
tos negros brillantes con valores crecientes de FLUX_RADIUS contiene los objetos saturados. La nube de
puntos a magnitudes més débiles que las fuentes seleccionadas contiene tanto objetos extendidos (valores de
FLUX_RADIUS mayores que para objetos puntuales) como fuentes espurias (por ejemplo, rayos césmicos,
pixeles malos, etc., con valores de FLUX_RADIUS menores).

Para seleccionar una muestra limpia de objetos puntuales para la construccion de la PSF, se aplicaron los
siguientes cortes en cada banda. Banda u*: 17 < MAG_AUTO < 22.5, 2.35 < FLUX_RADIUS < 2.6; ¢’: 18.5
< MAG_AUTO < 22.5, 2.35 < FLUX_RADIUS < 2.6; r': 17 < MAG_AUTO < 22, 2.4 < FLUX_RADIUS
< 2.7, 7 18.0 < MAG_AUTO < 22.0, 1.8 < FLUX_RADIUS < 2.2; Ks: 16.0 < MAG_AUTO < 19.5,
1.45 < FLUX_RADIUS < 1.7. La Tabla lista el nimero total de fuentes detectadas y el de los objetos
seleccionados en cada banda para crear la PSF.
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Figura 3.5: Objetos detectados con SExtractor (puntos negros) y fuentes puntuales no saturadas seleccionadas para
la creacién de la PSF (puntos rojos). La pluma de objetos brillantes que crece en FLUX_RADIUS contiene las fuentes
saturadas. La nube de objetos a magnitudes débiles contiene tanto objetos extendidos como fuentes espurias (ver

texto).
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Filtro Fuentes Fuentes
totales seleccionadas

u 132183 915
g 233053 1247
P 122867 1855
i 218200 2173
Ks 9276 145

Tabla 3.4: Fuentes totales detectadas y fuentes seleccionadas para construir la PSF.

3.2.3. Modelo de PSF

La creacién de la PSF se realizé con el extractor de modelos de PSFs de SExtractor: PSFEx. PSFEx
no trabaja directamente con la imagen original, sino con catélogos con formato FITS_LDAC que produce
SExtractor. PSFex crea una malla de PSF's (es decir, una PSF espacialmente variable) a partir de los objetos
puntuales seleccionados (puntos rojos en la Figura . FEn la version 3.9.1, que es la que se utilizd para este
trabajo, es necesario que los catélogos de entrada para PSFEX (de salida para SEXtractor) contengan los
siguientes parametros:

» VIGNET(w,h): al realizar detecciones SExtractor puede generar vinetas (imagenes) de los objetos de-
tectados con el tamano w x h (ambos en pixeles) que se especifique. Es recomendable que w=h. El ta-
maiio de la VIGNET debe ser el mismo que el didmetro de la apertura para el cilculo de FLUX_APER.

= X IMAGE, Y_IMAGE: las coordenadas del centroide de los objetos detectados con SExtractor.

» FLUX_RADIUS: radio a la mitad de la luz de las fuentes detectadas. Es el estimador de tamano que
se utiliz6 para realizar la Figura (3.5

» FLUX_APER: flujo de las fuentes con una apertura dada. Es un parametro clave para la creacién de
la PSF. Este es el flujo que tomard PSFEx para la creaciéon de la PSF.

» FLUXERR_APER: la incertidumbre del FLUX_APER en cada fuente.

= ELONGATION: elongacién de los objetos. Razdén entre los semiejes mayor y menor, A IMAGE y
B_IMAGE, respectivamente

= FLAGS: senialan objetos que estén saturados o truncados en los bordes de la imagen.

De igual manera que al utilizar SExtractor, PSFEX necesita un archivo de configuracién, “configura-
cion.psfex”, en el cual se especifican los parametros para la creacién de la PSF.

Un pardmetro critico para la creacién de los modelos de PSF es la el flujo de las fuentes que ha calculado
SEXtractor en una apertura igual al tamano de la VIGNET (FLUX_APER). Esta apertura debe ser lo
suficientemente grande como para medir todo el flujo de los objetos, pero no tan grande que aumente la
probabilidad de contaminacién por otros objetos. Con el fin de determinar el valor 6ptimo de la apertura
para nuestros datos, se realizaron pruebas. Para cada filtro, se realizé la fotometria de las fuentes puntuales
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seleccionadas para la PSF en 10 aperturas distintas, desde una hasta 10 veces el FWHM (ver Tabla. Pos-
teriormente graficamos contra el radio en unidades de FWHM los valores de los flujos, normalizados por el
flujo en la apertura més grande. En la Figura se aprecia que el flujo comienza a ser constante a una aper-
tura de SFWHM.E Dados los valores del FWHM en las distintas bandas, determinamos FLUX_APER=20
pixeles en el visible y de FLUX_APER=15 pixeles para la banda Ks. El nimero de estrellas para la creacién
de la PSF en cada banda es mostrado en la Tabla columna 3.

/ / -/

Filtro u* g r i Ks
(pixel) (pixel) (pixel) (pixel) (pixel)

1FWHM 3.79 3.90 3.90 3.20 2.30
2FWHM 7.58 7.80 7.80 6.40 2.60
SFWHM 1137  11.70  11.70 9.60 6.90
4FWHM  15.16 15.60 15.60 12.80 9.20
S5FWHM  18.95 19.50 19.50 16.00 11.50
6FWHM 22.74 23.40 23.40 19.20 13.80
TFWHM 26.53 27.30 27.30 22.40 16.10
SFWHM  30.32 31.20 31.20  25.70 18.40
9FWHM  34.11 35.10  35.10 28.80  20.70
10FWHM 3790 39.00 39.00 31.00 23.00

Tabla 3.5: En la tabla se muestran los 10 valores que se utilizaron para realizar la selecciéon de la mejor apertura para
la creacion de la PSF en los filtros empleados.

La fotometria de PSF brinda una mejor estimacién de los pardmetros (magnitudes, posciciones, etc.)
de los objetos astronémicos. Una vez creada la PSF variable por PSFex, se corrié SExtractor una vez mas,
esta vez realizando fotometria de PSF y no solamente de apertura. En la Tabla se presenta el ntimero
de objetos analizados con la fotometria de PSF en cada banda. En la Figura [3.7] se muestran las imdgenes
de residuos, en las bandas 7 y K's, que resultan de restar a cada fuente en las imagenes de entrada el ajuste
local de PSF.

Filtro Fuentes
totales

*

132276
! 232304
122867
218142
Ks 9272

5 g 8

.
~

Tabla 3.6: Numeros totales de fuentes detectadas utilizando las PSFs creadas con PSFEx.

'En general, a partir de esta apertura, los valores del flujo normalizado deberfan agruparse alrededor del valor 1. Cuando
caen muy por debajo de este valor, se debe a fuentes contaminantes en la méaxima apertura; por el contrario, valores muy por
encima de 1 se producen por la presencia de contaminantes en la apertura 3.
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Figura 3.6: Gréficas de FLUX_APER(i)/FLUX_APER(10) vs. radio en unidades de FWHM de todas las bandas.

Dos paramtros importantes que brinda SExtractor tras realizar todo el proceso (deteccién de fuentes,
seleccion de fuentes para la creacién de la PSF, creacién de la PSF y finalmente la fotometria de PSF) son
la magnitud de PSF (MAG_PSF) y el pardmetro indicador de morfologia que nos permite identificar fuentes
puntuales y extendidas: SPREAD_MODEL. El pardmetro SPREAD_MODEL es descrito en la seccién 4.1.4.
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Figura 3.7: Imagenes residuales tras restar de cada fuente el mejor ajuste local de la PSF producida por PSFEx.
Izquierda: banda i’; derecha: banda Ks.

3.2.4. Pruebas de completitud en banda Ks

La observacién de los objetos astrondémicos esta restringida por el limite de deteccién de los instrumen-
tos, por lo que existe un sesgo en contra de la observacion de los objetos menos brillantes, es decir, habra
una fraccién creciente de objetos no detectados al disminuir su brillo. Para compensar/estimar este sesgo se
emplea la correccion por completitud. Para llevarla a cabo, se agregan objetos simulados a la imagen original
y después se busca recuperarlos con los mismos programas y parametros utilizados para la fotometria y el
analisis de los objetos reales. La completitud se define como el cociente de el nimero de objetos recuperados
sobre el nimero de objetos agregados: ¢ = %. Las pruebas de completitud solo fueron hechas en la
banda Ks debido a que, por su poca profun(ﬁdgd y menor campo de visién, esta imagen establece en los
hechos el limite de deteccién de nuestros objetos. Se generaron objetos artificiales con posiciones aleatorias
y magnitudes 18<m<23, evitando sobreponerlos con objetos reales, entre los mismos objetos simulados y en
pixeles saturados. Las magnitudes de los objetos simulados tienen una distrubucién de tipo caja, es decir,
uniforme (Figura panel superior). Los objetos simulados fueron creados a partir del modelo de PSF de
la banda K's obtenido con PSFEx (ver seccién 3.2.3).

Dado que el limite de deteccién de fuentes es afectado por el valor y estructura del fondo, decidimos hacer
las pruebas de completitud en diferentes regiones para cuantificar el efecto que tiene el disco de NGC4258
en nuestra deteccién. En los paneles superiores de la Figura|3.8] se muestran las distribuciones de magnitud
de los objetos simulados (color negro) y los objetos recuperados de las tres regiones en las que se realizaron
las pruebas de completitud. Abajo a la izquierda de la Figura [3.8] se muestran las tres regiones en las que se
calculo c: (1) elipse del tamano R25 (Corwin et al., [1994) (puntos rojos); (2) anillo de puntos color azul que
encierra al anillo de puntos rojos; (3) anillo de puntos verdes que encierra al anillo de puntos azules. Cada
regién tiene el mismo numero de objetos simulados: 58,000 objetos. Abajo a la derecha de la Figura [3.8] se
grafican ¢ como funcién de la magnitud de los objetos simulados. Los puntos rojos representan la fracion c
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Figura 3.8: Arriba: En los tres paneles se muestran las distribuciones de tipo “caja” en color negro; las distribuciones
en color rojo, azul y verde representan los objetos recuperados con el mismo proceso de deteccién hecho para los datos
reales. Abajo izquierda: Muestra las tres regiones en las que se realizé la prueba de completitud: la elipse de puntos
rojos de tamano R25; anillo de puntos color azul que encierra al anillo de puntos rojos; anillo de puntos verdes que
encierra al anillo de puntos azules. Abajo derecha: prueba completitud, donde los puntos rojos representan la fracién
¢ dentro de la regién roja; los puntos azules representan la fracion c¢ dentro de la regién azul, y los puntos verdes
representan la fracion c¢ dentro de la region verde. Las lineas discontinuas azules representan la completitud al 90
porciento (arriba) y al 50 porciento (abajo). La linea de color rojo, azul y verde son los ajustes a los puntos de las
distintas regiones utilizando la funcién de Pritchet.

de la region roja; los puntos azules son la fraccién c en la regién azul, y los punto verdes representan c en
la regién verde. Todos con un bin de 0.25 mag. Las lineas azules discontinuas representan la completitud al
90 por ciento (arriba) y al 50 por ciento (abajo). La lineas roja, azul y verde son los ajustes de los puntos
correspondientes utilizando la llamada funcién de Pritchet (McLaughlin et al., [1994):

1 a(m-myjp, )
f(m) = Cl T a2 (mem)?

; (3.2)
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donde my;, es la magnitud a la que la completitud es 0.5 y a es una constante que determina la pendiente
de la curva. Los valores obtenidos de los ajustes por region para my, y « se muestran en la Tabla

mMjim «

Regién roja  21.24+0.02 3.36+0.41
Regién azul  21.314+0.02 3.9240.66
Region verde 21.254+0.02 3.71+0.44

Tabla 3.7: Parametros de los ajustes, curvas de colores en el panel inferior izquierdo de la Figura utilizando la
funcién de Pritchet.

Las diferencias entre los resultados encontrados para my;, a través de las pruebas de completitud entre
la region roja y las regiones azul y verde son 0.01 a 0.07 respectivamente, lo que representa una diferencia de
0.05% y 0.33 % respectivamente. Debido a la escaza diferencia en los resultados entre las distintas regiones
se decidié utilizar los parametros encontrados en la regién roja.
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Capitulo 4
Analisis

Una vez realizada la deteccion y fotometria de las fuentes en el campo de vision, el siguiente paso es
la identificacién de los cimulos globulares. A la distancia de NGC 4258, y asumiendo que los tamanos son
similares a los resportados en la literatura (ver seccién 2.1.4.) esperamos que los CGs sean puntuales o
parcialmente resueltos. En este capitulo presentamos cuatro diagramas color-color (DCC) que son utiliza-
dos en la literatura para la seleccién de cimulos globulares. Ademas, discutimos otros métodos para dicha
seleccién. Exploramos las propiedades del sistema de CGs: distribucién de color, distribucién espacial y
frecuencia especifica. Calculamos el nimero total de CGs y comparamos la localizacion de la galaxia NGC
4258 en el plano Ngc vs. M, con la relacién establecida para galaxias de tipo temprano (ver Seccién 1.2).

4.1. Diagramas color-color

En un sistema fotométrico con bandas (filtros) a distintas longitudes de onda, se define el color como la
diferencia en magnitud medida en dos bandas diferentes (Binney & Merrifield, [1998). Los DCCs han jugado
un papel muy importante en la astronomia ya que son herramientas eficientes para la clasificacién de objetos
en catastros de gran escala (eg., Daddi et al.[2004), esto es gracias a que son independientes de la distancia.
Algunos colores son sensibles a la temperatura (eg., B — V'), otros a la metalicidad (eg., U — B), por lo
que, al construir un DCC grupos de objetos con diferentes propiedades se agrupan en distintas regiones del
diagrama, permitiendo asi su identificacion.

4.1.1. DCC u*'Ks

En la literatura encontramos diversos trabajos que utilizan DCCs para la identificaciéon de candidatos
a CGs, por ejemplo: utilizando filtros del CFHT (v’ —¢’) vs. (¢’ — ') (Pota et al.l 2015); utilizando filtros
del HST (Bass — Vsos) vs. (Voos — Ig14) (Fedotov et al., 2011)); con filtros del VLTE] (U—-DB) vs. (V-1
(Georgiev et al., [2006)). En Munoz et al.| (2014]) se presenta por vez primera el DCC u*i' K s, en este diagrama
se observa una muy clara separacién entre las estrellas de la Via Lactea, las galaxias del fondo, los cimulos
globulares y cimulos estelares jévenes como los que pueblan los discos galdcticos. Una de las caracteristicas
més importantes de este DCC, senalada en Munoz et al.| (2014)), es que los CGs ocupan un espacio practica-
mente libre de galaxias y de estrellas de la secuencia principal en la Via Lactea. En este diagrama resaltan
los ctimulos globulares porque el color i/ — Ks es una medida de la temperatura de su rama gigante roja,

Wery Large Telescope.
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mientras que el color u* — i’ es sensible a las estrellas calientes de su rama horizontal.

Recientemente se han acumulado evidencias de que los CGs han tenido distintos episodios de forma-
cion estelar (eg., [Vesperini et al|[2010; [D’Antona et al.2013). Sin embargo, en una primera aproximacién
los ciimulos globulares pueden ser considerados como poblaciones estelares simples (SSP, por sus siglas en
inglés), en general de baja metalicidad y con edades entre varios Gyr y cercanas a la edad del universo. Con
el fin de verificar que el locus de los CGs en el DCC u*i' K reportado por Munoz et al|(2014) es consistente
con SSPs con propiedades correspondientes a este tipo de objetos en el DCC u*i' K's, se realizaron simula-
ciones con el paquete GALAXEVH A un corrimiento al rojo z=0, se simularon SSPs de edades 8-13 Gyr
con metalicidades Z=0.0004, 0.004, 0.008, 0.02, 0.05. Simulamos también SSP de 0-0.2 Gyr con metalicidad
solar. Finalmente, para determinar el lugar ocupado por estrellas de la Via Léctea en la linea de visién y
deteminar si contaminan la region esperada para los CGs, se simularon las is6cronas de estrellas individuales
en la secuencia principal (MS, por sus siglas en inglés), para metalicidades: Z=0.017, 0.0001, 0.0002, 0.0005,
0.001, 0.002, 0.004, 0.006, 0.008, 0.010, 0.014, 0.020, 0.030 y 0.040 (Figura ).

Figura 4.1: Loci de CCGs para distintos DCC. Las SSP simuladas se presentan como triangulos rellenos; cada color
representa una simulacién con edades 8-13 Gyr y metalicidades 0.0001 (tridngulos verde claro), 0.0004 (tridngulos
azules), 0.004 (tridngulos verdes), 0.008 (tridngulos azul claro), 0.02 (tridngulos amarillos), 0.05 (tridngulos morados).
Las rayas continuas y discontinuas son simulaciones de las isocranas para estrellas de la secuencia principal; los distintos
colores indican Z = 0.017, 0.0001, 0.0002, 0.0005, 0.001, 0.002, 0.004, 0.006, 0.008, 0.010, 0.014, 0.020, 0.030 y 0.040.

Las simulaciones son consistentes con la regién encontrada por Munoz et al. (2014)). En base a evidencia

2Es una biblioteca de modelos de sintesis de poblaciones estelares evolutivos calculados usando el cédigo de sintesis de
is6cronas de |Bruzual & Charlot| (2003).
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observacional y tedrica definimos una region de seleccién (elipse naranja en la Figura , donde los obje-
tos tienen una alta probabilidad de ser CCGs. En la Figura presentamos el diagrama u*i’ Ks para la
galaxia NGC 4258, mostrando las SSP correspondientes a CGs, las isdcronas de las estrellas de MS, y los
cimulos estelares jovenes. También se muestran dos simulaciones de galaxias: (a) cuadros rellenos muestran
la simulacién para una galaxia con un tasa de formacion estelar constante; (b) los circulos rellenos muestran
la simulacién de una galaxia con un solo brote de formacién estelar. La barra de color muestra la evolucion
de ambas simulaciones en funcién del corrimiento al rojo.

Figura 4.2: DCC u*i' K, de los datos de NGC 4258. Puntos rojos dentro de elipse naranja: candidatos a CG. Puntos
negros: otras fuentes detectadas, i.e., galaxias y estrellas Galéacticas de la MS. Tridungulos rellenos rosas dentro de
elipse azul: modelos SSP con Z = 0.02 y mas jévenes que 200 Myr. Frontera rojo quemado: define regién ocupada
por galaxias. Lineas delgadas de colores: modelos de estrellas de la MS con Z = 0.0004 — 0.04. Superposiciones de
triaungulos rellenos: modelos SSP con edades viejas (8 — 12 Gyr) y Z = 0.0004 — 05; definen la regién naranja ocupada
por candidatos a CG. Cuadros rellenos en color: representan la simulacién para una galaxia con un tasa de formacién
estelar constante. Circulos rellenos en color: simulacién de una galaxia con un solo brote de formacion estelar.

En la Figura se grafican los pardamteros FWHM, SPREAD_MODEL y CLASS_SATR de todos los
objetos, regién de galaxias, regién de estrellas y region de seleccion de CGs del DCC u*i'Ks (Figura .
Las distribuciones en la Figura muestran que los parametros son distintos para los distintos tipos de
objeto en el DCC. En las distribuciones de la region de las estrella se observa que al ser objetos puntuales sus
parametros estructurales se dibujan en una region mas estrecha respecto a la region de galaxias. Los objetos
de la regiéon de las galaxias muestran tener una distribucién de objetos mas extendidos que las estrellas. La
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region de seleccion, se dibuja en un punto intermedio entre los objetos puntuales y los objetos extendidos. En
las secciones siguientes sometemos a los objetos de la regién de seleccion a diferentes criterios para obtener
la mejor muestra de CGs posible.

Figura 4.3: Pardmetros estructurales de los objetos mostrados en el DCC u*i’' K's. Primera columna: pardmetros estruc-
turales de toda la muestra. Sequnda columna: parametros estructurales de los objetos de la regién de galaxias. Tercer
columna: pardmetros estructurales de los objetos de la region de estrellas. Cuarta columna: pardmetros estructurales
de los objetos en la regién de seleccién a CCGs.

4.1.2. Seleccién de CGs

Los datos en el DCC u*i' Ks de NGC 4258 incluyen solamente objetos con un error en la MAG_PSF <
0.2 en la banda i’. Ademaés, corregimos por extincién Galactica para esa linea de visién dados en NEDE| para
las bandas del SDSSH a partir del trabajo de [Schlafly & Finkbeiner| (2011)) dado que este sistema de filtros
es muy parecido al del CFHT. Los valores para la correcciéon por extincién por banda son: A, = 0.069,

3The NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) is operated by the Jet Propulsion Laboratory, California Institute of
Technology, under contract with the National Aeronautics and Space Administration.
4Sloan Digital Sky Survey.
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Ay = 0.054, A, = 0.037, A; = 0.028 y Ags = 0.005. Dado que nuestro objeto de estudio son los CGs,
y aprovechando que la FLGC (ver subseccién 2.2.1.) es practicamente universal, calculamos la magnitud
esperada de los objetos de interes para asi seleccionar en cada banda unicamente las fuentes que caen
dentro de +30 del TO de la funciéon de luminosidad de los CGs en dicho filtro, suponiendo ¢ = 1.4. Los
valores utilizados para los TOs de las bandas en el éptico se calcularon utilizando el valor del TO en la
banda V, My = -7.5, y tomando los colores en los filtros de MegaCam (sistema AB) de una poblacién
estelar simple con Z=0.0004 y edad de 12 Gyr, dados por los modelos de Bruzual y Charlot 2013 (comuni-
cacion privada). En el caso del TO de la banda K's utilizamos el mostrado en[Wang et al (2014)) (Tabla[4.1)).

Banda MO7TO mop,TO mp, 1O + 30
u* -6.43  22.97 18.77 < m,+ < 27.17
J -7.29 2211 1791 <mgy < 26.31
r =770 21.70 17.50 < m,s < 25.90
i -8.01  21.39 17.19 <my < 25.59

Ks -8.10  21.30 17.10 < mgs < 25.50

Tabla 4.1: Segunda columna: magnitudes absolutas y sin extincién del TO (Mg o) en las bandas de MegaCam y
WIRCam utilizadas. Tercera columna: magnitudes aparentes y sin extincién del TO (mg 10), calculadas suponiendo
una distancia a NGC 4258 de 7.6 Mpc (Humphreys et al.;|2013). Cuarta columna: limites en magnitud para la seleccién
de candidatos a CGs.

Para finalmente elaborar el DCC obtuvimos las coincidencias entre los datos en las 3 bandas (u*, 4, Ks),
con base en las coordenadas ascencion recta y declinacion de las fuentes. El cruce se hizo con el paquete
TOPCATE] (Tool for OPerations on Catalogues And Tables), dando una tolerancia de un segundo de arco
para los cruces entre las coordenadas de los objetos. Al finalizar este proceso quedaron un total de 3079
coincidencias, entre las bandas u*, i’ y Ks con los cuales contruimos el DCC (Figura .

4.1.3. Descontaminacion

Con el fin de estimar la probabilidad de que los objetos dentro de la elipse de seleccién sean, en efec-
to, CGs, adaptamos el procedimiento desarrollado por Mighell et al. (1996) para eliminar estadisticamente
estrellas de campo que contaminan a un grupo o cumulo. En la aplicacién tradicional, se trata entonces
unicamente de estrellas, y tanto campo de interés como campo de control se encuentran realmente muy
préximos fisicamente. La idea es comparar las densidades numéricas de fuentes en los diagramas color-
magnitud (DCMs) del campo de interés, por una parte, y el campo de control, por el otro. Para que la
comparacién sea justa, es necesario normalizar las densidades por los cocientes de las areas fisicas y de los
grados de completitud en la deteccién de fuentes de ambas regiones. Subyace la suposicién de que el campo
de interés contiene tanto estrellas del cimulo como contaminantes, mientras que el campo de control incluye
solamente contaminantes.

Para cada estrella en el campo de interés, se define en el DCM una regién a su alrededor cuyo tamano
tipicamente es igual al de unas pocas veces sus errores, tanto en color como en magnitud. Se cuenta el

STOPCAT es un visor gréafico de datos (Taylor, [2005).
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numero de estrellas en esta regién en los DCMs, respectivamente, del campo de interés (V) y del campo de
control (Ngq). La probabilidad de que una estrella en el DCM del campo de interés en realidad pertenezca
al cimulo se puede expresar como:

aﬁ(Nﬁd + 1)

~ 1 — MIN
P Nscl+1

1.0/, (4.1)
donde « es el cociente del drea del campo de interés al drea del campo de control, y 3 es el cociente de
la completitud del campo de interés a la completitud del campo de control. Una vez que se calcula p para
una estrella dada, se le compara con un nimero elegido al azar 0 < p’ < 1. Si p > p/, la estrella es acepta-
da como miembro del cimulo; de lo contrario, se le considera estrella de campo contaminante y se le rechaza.

Nuestra adaptacion del método para cimulos estelares tiene varias diferencias, a saber:

1. Lo aplicamos en el DCC u*#'Ks, y no en el DCM.

2. Las fuentes de interés y las contaminantes no son de la misma clase. Es decir, los contaminantes no
son CGs, sino galaxias de fondo y estrellas en la Via Lactea.

3. El campo de control no es necesariamente contiguo al campo de interés, ni fisicamente ni en distancia
angular.

Utilizamos como campo de control la llamada Tira de Groth (de aqui en adelante, Groth), es una regién
del espacio en donde se han realizado observaciones por ser una region supuestamente vacia. Las coordena-
das en ascencién recta y declinacién son 14h19m27.3s,4+52d40m59s (J2000), respectivamente; los valores de
Schlafly & Finkbeiner| (2011) para la extincion en esta direccién son: A, = 0.037, A; = 0.015 y Ags = 0.003.
Groth es uno de los campos profundos que han sido observados insistentemente en las tltimas décadas por
muchos de los telescopios més importantes del mundo, en todas las regiones del espectro accesibles a la
tecnologia actual. La motivacion original para observar estos campos, de los cuales el primero fue el famoso
Campo Profundo del Hubble (HDF, por sus siglas en inglés; [Williams et al.[[1996), ha sido el estudio del
universo lejano. Por lo mismo, preferentemente se encuentran a altas latitudes Galécticas, con el fin de
disminuir la contribucion de fuentes de la Via Lactea, y evitan lineas de vision donde se encuentren galaxias
cercanas conocidas. La regién de Groth se encuentra entre las constelaciones de la Osa Mayor y Bodtes, y
sus observaciones se encuentran coordinadas por el proyecto AEGIS (All-Wavelength Extended Groth Strip
International Survey).

En particular, Groth es uno de los cuatro campos profundos observados por el telescopio CFHT en el
marco de su Catastro Legado (Legacy Survey, CFHTLS por sus siglas en inglés; |Gwyn 2012), y el més
cercano a NGC 4258 en distancia angular (19.9deg). El campo D3 del CFHTLS consiste en observaciones
dentro de la Extended Groth Strip de 1 grado cuadrado en las bandas u*, ¢, ', ¢ y 2/, y de 0.4165 grados
cuadrados en J, H y Ks.

Todos los mosaicos finales estdan disponibles en el archivo del CFHT (http://www.cadc-ccda.hia-iha.nrc-
cnrc.ge.ca/en/cfht/) y tienen una escala de pixel de 0.186”. Presentamos un resumen de las caracteristicas
de estos mosaicos en la Tabla
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Completitud fuentes Completitud fuentes

puntuales y bulbos extendidas(discos)
Filtro Tiempo de exposicién  Seeing 80 % 50 % 80 % 50 %
S 7 mag mag

u* 19800 0.755  26.25 26.63 25.50 26.01

g 20700 0.684 26.34 26.86 25.47 26.19

! 36600 0.648 25.84 26.48 24.97 25.76

i’ 64440 0.621  25.49 26.17 24.64 25.47

Y 19224 0.618  25.46 26.06 24.56 25.30

z' 45036 0.533 25.14 25.60 24.11 24.78
J 16700 0.81 25.00
H 15800 0.72 24.86
K 17500 0.74 24.69

Tabla 4.2: Caracteristicas de los datos de la Tira de Groth. Informacién tomada de http://terapix.iap.fr/cplt/
TO007/table_syn_TO0007.html para el optico, y de http://terapix.iap.fr/article.php?id_article=832 para el
cercano infrarrojo.

Normalmente, para la aplicacién tradicional del método de descontaminacién, los campos de control y
de interés no solo estan contiguos y han sido adquiridos con el mismo telescopio, sino que sus caracteristicas
como escala de pixel, seeing y profundidad también son similares. Al examinar la Tabla resulta evidente
que los datos de Groth, y en particular en la banda Ks, difieren significativamente de nuestros datos de
NGC 4258, en particular en escala de pixel, resolucién y tiempo de exposicién/profundidad. Ademds, al no
estar en la misma linea de visién, habra variaciones en las densidades numéricas intrinsecas tanto de galaxias
de fondo como de estrellas de la Via Lactea en ambos campos. A continuacién describimos cémo tomamos
en cuenta cada diferencia para la descontaminacién de la regién de CGs en NGC 4258.

Aprovechamos para recordar que todo nuestro analisis estd limitado por la imagen Ks de NGC 4258,
por su tamano y poca profundidad. Era necesario emular sus caracteristicas con el mosaico Ks de Groth.
La diferencia de tamafnos en los pixeles de ambos campos se corrigié interpolando los pixeles en Groth
con la tarea magnify de IRAF, con un factor de magnificacién en x y y de 0.606, (interpolacién “lineal”
y frontera “pixel mds préximo”), y convolucionando los pixeles con una gaussiana (con la tarea gauss en
IRAF, con o = 0.68) para que el FWHM coincidiera con el de la imagen NGC 4258. Para tomar en cuenta
las diferencias en profundidad entre ambos campos en el momento de detectar y analizar objetos con SEx-
tractor, seguimos el siguiente procedimiento. Medimos la densidad numérica de objetos (sin ningun tipo de
corte) en la imagen Ks de NGC 4258 més alla de 1.25 Rgs (para eliminar las fuentes asociadas a la propia
galaxia), que resulté ser de 10.2/minuto de arco cuadrado. Extrapolando al drea del mosaico Ks de Groth,
esto es igual a ~ 17500 fuentes. Entonces, ajustamos los umbrales de deteccion y andlisis de SExtractor
hasta solamente extraer 17500 objetos en la imagen Ks de Groth que ya habia sido procesada para tener
el mismo tamano de pixel y el mismo FWHM que la imagen de NGC 4258; los valores de los umbrales
fueron DETECT_THRESH = 16.5, ANALYSIS_ THRESH = 22. Una vez aplicados los mismos cortes que
a los datos de NGC 4258 (ver seccién 3.2.1), y que se hizo el cruce por RA, DEC con los mosaicos u* e
i de la Tira de Groth, quedaron 11328 fuentes en la regién de “galaxias” y 1646 en la de “estrellas” del
DCC. Dos factores mas nos dieron confianza en el procedimiento: (1) el cociente de “estrellas” a ”galaxias”
es de 15 %, comparable al 13 % que hay en NGC 4258, y (2) anadimos ruido (tarea mknoise de IRAF) al
mosaico Ks de Groth hasta que su cociente de senal a ruido fuera similar al de NGC 4258, y confirma-
mos que las fuentes que permanecian visibles eran en general las mismas que habian sido detectadas por


http://terapix.iap.fr/cplt/T0007/table_syn_T0007.html
http://terapix.iap.fr/cplt/T0007/table_syn_T0007.html
http://terapix.iap.fr/article.php?id_article=832
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SExtractor en la imagen interpolada y suavizada, con los valores citados de los umbrales. La comparacién
de los dos DCC, NGC 4258 y Groth, se muestran en la Figura[£.4 En el DCC de Groth se observa, como
esperabamos, un espacio casi vacio en el lugar donde las simulaciones indican que estarian ubicados los CCGs.

Figura 4.4: Comparacion de DCC uiKs entre NGC 4258 y Groth. La fotometria de PSF fue hecha con el mismo
procedimiento en ambos casos. En Groth se observa un vacio en la region de los CGs, la misma regién en NGC 4258
se observa poblada.

Entonces, nuestro campo de interés (NGC 4258) y de control (Groth) muestran cocientes en sus nime-
ros de estrellas (1646.N, Groth /353 Nu Naca2ss = 4.66) y de galaxias (11328Nga1 Groth /2708 Ngal NGCa258=4.18)
que se deben a varios factores. En primer lugar estd la diferencia de areas (la de Groth es 2.81 veces més
grande), pero también las diferencias en completitud y las varianzas intrinsecas. Una vez tomando en cuenta
el cociente de las areas (o« = 1/2.81 en la Ecuacién , queda un factor extra para las estrellas 5, = 1/1.66
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y para las galaxias g = 1/1.49. Si bien tratamos de minimizar las diferencias en completitud debidas a
resolucién y profundidad mediante nuestro tratamiento del mosaico de Groth, es posible que haya quedado
un remanente.@

Todas las fuentes de NGC 4258 en cada una de las zonas de seleccién (“estrellas” o “galaxias”) tienen
ciertos colores (i — Ks) & o(y_gs), (u* — ') £ 0(,«_y). Para cada fuente, definimos una zona rectangular
con lados (i — Ks)+ MAX(20(;_k),0.10) mag, (u* — i)+ MAX(20(,+_;),0.10) mag. El nimero de fuentes
en este rectangulo en el DCC de NGC 4258 es Nnaca2ss. Al nimero de objetos en ese mismo rectangulo en
el DCC de Groth lo llamamos Ngroth. La probabilidad p de que una fuente en la zona de seleccién de NGC
4258 sea un CG es:

aﬁ(NGroth + 1)
Nngeagss +17

p~1—MIN 1.0]. (4.2)

con 3 = Bga para la regién de “galaxias”, y § = [, para la de “estrellas”.

La selecciéon de los CGs més probables se realizé haciendo mil corridas del programa de descontaminacion
sobre todas las fuentes en las regiones de selecciéon. Se encontré que, en promedio, quedan 77+5 objetos en la
regién completa, 42+3 en la zona de “estrellas” y 35+2 en la de “galaxias”. La muestra final incluye a los 42
y 35 candidatos mas frecuentemente seleccionados, respectivamente, en cada una de las areas. Presentamos
la ascenciéon recta, declinacién y colores de las 77 fuentes seleccionadas en la Tabla B1. Los resultados de
los numeros de objetos seleccionados por area se muetsran en la Figura
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Figura 4.5: Proceso de descontaminacién. Izquierda: distribucién del niimero de fuentes aceptadas como CCGs en
la zona de “galaxias”(35+ 2). Derecha: distribucién del nimero de objetos aceptados como CCGs en la zona de
“estrellas” (42+3).

5Como se puede apreciar en la Tabla las completitudes son distintas para fuentes puntuales y extendidas, debido a las
distintas funciones de luminosidad de estrellas y galaxias pero, sobre todo, a que la estrellas son fuentes puntuales con una
mayor concentraciéon de luz, mientras que los objetos extendidos, con su luz menos concentrada, se pierden mas rdpidamente en
el ruido. Otro factor que comunmente afecta la completitud es el apifiamiento (crowding) en 2 dimensiones de las fuentes, pero
no es importante para estos datos.
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4.1.4. Muestra final de CGs

Nuestra muestra de CGs esta conformada por aquellos objetos que cumplen con las restricciones des-
critas en las secciones anteriores: error en magnitud, con magnitud -3c < TO < +3sigma, que estén en el
locus (indicado por una regién elipsoidal naranja en las Figuras y de las SSP con edades 8-13
Gyr y metalicidades Z=0.0004, 0.004, 0.008, 0.02, 0.05, y que hayan pasado la prueba de descontaminacién.
Aun mas, incluimos restricciones segin parametros estructurales de las fuentes, utilizando los parametros:
FWHM, SPREAD_MODEL, FLUX_RADIUS y CLASS_STAR, que en principio discriminan entre fuentes
puntuales y extendidas. En las Figuras[4.7)y [4.8 mostramos los valores de estos pardmetros, respectivamente,
para las fuentes de NGC 4258 y Groth. Los valores han sido obtenidos en la banda ¢ y son presentados en
los DCC u*i’ K s, codificados con los colores indicados por las barras a la derecha.

Figura 4.6: Distribucién de FWHM (en segundos de arco) y SPREAD_MODEL para NGC 4258 y Groth. La distribucién
de FWHM es mucho més extendida que la de SPREAD_MODEL. Se observan dos picos en ambas distribuciones el
pico de la izquierda corresponde a las fuentes puntuales no resueltas mientras que el de la derecha (mds suave), a los
objetos extendidos.

SPREAD_MODEL es un parametro que permite diferenciar entre objetos puntuales y objetos extendidos
que ofrece SExtractor. El SPREAD_MODEL compara para cada fuente la PSF local que le ajusta mejor, con
la misma PSF convolucionada con el modelo de un disco exponencial con escala de longitud = FWHM/16,
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donde FWHM es el ancho a media altura de esta PSF (Desai et al., 2012). Los valores de SPREAD_MODEL
para la transicién entre objetos puntuales y

Figura 4.7: Pardmetros discriminantes entre fuentes puntuales y extendidas, NGC 4258. Los valores de los parametros
han sido determinados en la imagen 7 y estéan codificados por color, como lo indican las barras, en el DCC u*i' Ks.
Arriba, izquierda : FWHM; arriba, derecha : SPREAD_MODEL; abajo, izquierda : FLUX_RADIUS; abajo, derecha :
CLASS_STAR. La separacion entre galaxias, estrellas y CCG es mucho mas marcada en FWHM y SPREAD_MODEL.
Consideraremos CGs los objetos con FWHM < 4.5 y SPREAD_MODEL < 0.017, lo que reducird nuestra muestra de
CCG mas probables de 77 a 49 objetos.

extendidos encontrados en algunos trabajos son SPREAD _MODEL < 0.003 (Desai et al.,2012) y SPREAD _MODEL
< 0.005 (Annunziatella et al., 2013). Los valores mostrados en las Figuras y son consistentes con
estos resultados. Sin embargo, la separacién entre objetos puntuales y extendidos no es discreta.
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Figura 4.8: Parametros discriminantes entre fuentes puntuales y extendidas, Groth. Paneles distribuidos como en la
Figura 4.6. Se observa una clara distribucién de 2 colores en todos ellos salvo en el que presenta SPREAD_MODEL
(derecha, arriba). El locus de los CCGs estd précticamente vacio.

Comparando las Figuras [4.7] y observamos que existe una muy clara separacion entre objetos este-
lares y galaxias. Sin embargo, en el locus correspondiente a los CGs existe una transiciéon de colores en la
Figura [£.7] que no aparece en la Figura[4.8] Por un lado, la existencia de esos objetos demuestra que es aqui
donde se localizan los CGs, y por otro lado, la transicién de colores indica que estan parcialmente resueltos.
Con base en ambas figuras, seleccionamos como CCGs maés probables los objetos con FWHM_IMAGE < 4.5
y SPREAD_MODEL < 0.017. El nimero de objetos de la muestra descontaminada que cumplen con este
dltimo corte de seleccion son 49, y los graficamos en la Figura en color verde. Al resto de la muestra des-
contaminada que no cumplié con los criterios FWHM y SPREAD_MODEL (28 objetos), los consideramos
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como CGC menos probables y los graficamos en la Figura de color azul. Estudiamos posteriormente las
propiedades de las muestras finales (mas y menos probable) de CGs de NGC 4258: funcién de luminosidad,
color, distribucién espacial; calculamos finalmente el nimero total de CGs y su frecuencia especifica.

Figura 4.9: CCG més y menos probables. Lineas continuas, como en la Figura 4.2. Los puntos verdes (49 objetos)
son los CCGs mas probables, i.e., aquellos que pasaron la descontaminacién estadistica y los cortes en FWHM y
SPREAD_MODEL; los puntos azules (28 objetos) son CCGs menos probables, pues solo pasaron la descontaminacién;
los puntos rojos estan en la elipse de seleccion, pero fueron descalificados en la descontaminacion.

4.2. Comparacion con otros DCCs

En la literatura se utilizan otros DCCs para la seleccién de CGs, tales como: gri’ (Pota et al., 2015),
u*gi’ (Fedotov et al., 2011) y u*gri’ (Georgiev et al., 2006)). Con el fin de comparar con estos estudios,
realizamos los DCCs andlogos en el sistema fotométrico del CFHT. En la Figura [4.10] mostramos dichos
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DCCs incluyendo las simulaciones de las SSP y de las is6cronas para estrellas de la secuencia principal en
los colores correspondientes a cada DCC de la misma manera que lo mostramos en el diagrama i'u* Ks. El
nimero de objetos que caen dentro de las elipses naranjas que definen las regiones ocupadas por los CCGs,
después de eliminar fuentes que no caen dentro de la FLCG y de aplicar cortes en error, es de 14438, 3823

y 3389 para ¢'r'i’, u*g'i’, y u*¢g'r'i’, respectivamente.

A la derecha de la Figura se muestran dos simulaciones mas (codificados por color), con los caminos
evolutivos de galaxias con distintas historias de formacién estelar: (1) galaxia con una tasa de formacién
estelar constante (SFR constante); (2) galaxia que formé todas sus estrellas en un solo brote y ha evolucio-
nado pasivamente desde entonces (SFR pasiva). En el DCC gri se observa una clara superposcicién de la
simulacién para una SFR constante con la region de selecciion para CCGs, por lo cual, podemos argumentar
que dicha regién presenta galaxias como contaminantes. En los DCCs ugi y ugri, no existe la superposicon
de la simulaciéon para una SFR constante. En los tres DCCs se observa una superposicién en la regién de
seleccién de CCGs con la simulacién para una galaxia con una SFR pasiva.

El contraste con el DCC u*#'Ks, en cuya zona de seleccién caen solamente 124 objetos tras los cortes
iniciales, es enorme, esto se debe a que las imagenes de NGC 4258 en estos otros filtros son considerable-
mente méas profundas y tienen un campo de visiéon aproximadamente cuatro veces mas grande que el del
mosaico Ks. Considerando que una galaxia como NGC 4258 debe tener a lo mas un par de cientos de
CGS,E] la mayoria de las fuentes en las regiones de seleccion de estos otros DCCs deben ser contaminantes.
Avin después de aplicar los cortes adicionales en FWHM y SPREAD_MODEL (no se intenté descontaminar
con un campo de control), el nimero de objetos restantes fue de 3161, 873 y 975 para ¢'r'i’, u*gi y u*gri,
respectivamente.

En la Figura [4.1I] mostramos en estos DCC alternativos los valores de los pardmetros FWHM y
SPREAD_MODEL, codificados por colores como en la Figura [I.7] Confirmando nuestra primera impre-
sién, vemos que dichos valores no toman rangos intermedios caracteristicos de los CCGs dentro de las
elipses naranjas. En cuanto a FWHM, la regién de selecciéon del DCC ¢'r’i’ estd dominada por el rojo de
las fuentes extendidas, mientras que en los otros 2 diagramas (u*g’i’ y u*¢'r’i’) hay, ademds de las fuentes
rojas e intermedias, fuentes puntuales azules. La situaciéon para SPREAD_MODEL en estos dos ultimos
DCC es parecida, mientras que en el ¢'r’i’ se observa una mezcla de todos los valores de este pardametro en
la elipse de seleccion. Este breve analisis confirma que estos DCC alternativos no son adecuados para hacer

una separacién limpia de CCGs.

"Con una magnitud absoluta en la banda V My = —21.25 (Corwin et al.| [1994)), si suponemos una frecuencia especifica
Sn = 0.5 (ver seccién 2.1.2), NGC 4258 tendria un nimero de CGs Ngc = Sy X 10~ 04X My +15]— 158,
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Figura 4.10: Arriba izquierda el DCC ¢'r'i’ con las simulaciones de SSP y de estrellas de la secuencia principal
superpuesstas. Definimos las elipses como las regiones de seleccién de los CCG en base a las simulaciones de SSPs de
distintas metalicidades y la descontaminacién hecha en las bandas u, i y Ks. Arriba derecha se presenta las simulaciones
para una galaxia con un tasa de formacién estelar constante (cuadros rellenos) y para una galaxia con un solo brote
de formacién estelar (circulos rellenos). La barra de color representa el corrimiento al rojo. En medio DCC wu*¢'i’ y
abajo DCC u*¢'r’i’ con las mismos caracteristicas descritas para el DCC ¢'r'i’.
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Figura 4.11: Parametros discriminantes entre fuentes puntuales y extendidas, DCC alternativos. Valores de los parame-
tros determinados en la banda i, y codificados en indicados como en la Figura Las elipses naranjas marcan las
regiones de seleccion de CCGs.
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4.3. Propiedades del sistema de CGs de NGC 4258

4.3.1. Distribucion de color

Una vez obtenida la muestra de CCGs a partir del DCC u*i’Ks, realizamos el estudio de sus propie-
dades. Los sistemas de CGs en galaxias de tipo temprano generalmente presentan una bimodalidad en la
distribucion de color (descrita en la Seccién 2.1.3). El sistema de NGC 4258, sin embargo, no presenta dicha
bimodalidad y en su mayoria los CGs son azules.

En la Figura [4.12] mostramos la distribucién de color de los CGs de NGC 4258.
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Figura 4.12: Histogramas de colores de la muestra. Barras verdes: CCGs mas probables; Barras azules: CCGs menos
probables; linea negra: ajuste gaussiano a barras verdes.

Las barras verdes son los 49 objetos que consideramos CCGs més probables, y las barras azules son los
28 CCGs menos probables (ver seccién 4.1.5). La linea negra sélida muestra el ajuste a las barras verdes
con la funcién gaussiana:
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G =axexp [—("22;;‘))1 : (4.3)

donde z es el color de cada ciimulo, u es el valor medio, o la dispersién y a es una constante de normalizacién.
Los pardmetros de los ajustes se presentan en la Tabla

A continuaciéon comparamos los colores de los CCGs de NGC 4258 con la compilacién para la Via Léictea
hecha por Harris| (1996), con una ultima revisién en 2010. El catdlogo de Harris (1996)) estd presentado en el
sistema, fotométrico U BV RI. Para poder comparar con nuestro estudio, entonces, es necesario transformar
los colores de Harris al sistema fotométrico del CFHT. Las ecuaciones de transformacion entre los sistemas
UBV RI y SDSS son tomadas de Jester et al.| (2005); las presentamos a continuacion:

V' = gspss — 0.59(gspss — rspss) — 0.01 (4.4)
uspss — gspss = 1.28(U — B) + 1.13 (4.5)
gspss — Tspss = 1.02(B — V) —0.22 (4.6)

rspss — ispss = 0.91(Re — Ic¢) — 0.20. (4.7)

Las ecuaciones de transformacién entre los sistemas a CFHTF|se listan aquf:

u* = uspss — 0.241(uspss — gspss) (4.8)
" = gspss — 0.153(gspss — 7spss) (4.9)
" = rspss — 0.024(gspss — r'spss) (4.10)
i’ = igpss — 0.003(rspss — isDSS)- (4.11)

Del catédlogo de la Via Léctea, como en [Peacock et al. (2010)), se han seleccionado solo los CGs con un
E(B—-V) < 04 lo que limita la muestra a fuentes de baja metalicidad. Con esta restriccién y dado que no
todos los CGs de la Via Lactea tienen mediciones en todos los colores, de la muestra original de 157 objetos
en Harris| (1996) solo quedan 57 CGs para comparar.

La Figura[4.13| presenta las distribuciones de colores de los CGs de la Via Léctea en el sistema fotométrico
UBV RI (paneles superiores); los colores de los CGs de la Via Lactea en el sistema fotométrico del CFHT
(paneles centrales), y la muestra de CCGs mas y menos probable de NGC 4258 (paneles inferiores). Al igual
que en nuestra muestra de NGC 4258, no se observan distribuciones bimodales de color. Los parametros de
los ajustes gaussianos a los histogramas de la Via Léctea en el sistema fotométrico del CFHT (lineas negras
en los paneles centrales de la Figura se presentan en la Tabla

Shttp://www.cadc-ccda.hia-iha.nre-cnre.ge.ca/en/megapipe/docs/filt.html
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Figura 4.13: Distribuciones de color de CGs de la Via Lactea y NGC 4258. Arriba: Via Lactea en el sistema fotométrico

UBV RI; centro: colores de la Via Lactea transformados al sistema fotométrico del CFHT; abajo: NGC 4258. No se
observan distribuciones bimodales.

(g =) (uv* —g") (r' =) (u* —1') (=) (¢ —Ks)

NGC 4258
I 0.72 1.00 0.24 1.73 0.47 0.72
o) 0.60 0.11 0.04 0.15 0.02 0.19
a 16.46+0.69 12.694+0.64 13.41+0.31 16.2940.81 21.61+0.78 13.23+0.74
Via Lactea
UvL 0.57 0.96 0.17 1.52 0.39
ovy 0.09 0.08 0.05 0.15 0.06
ayr, 17.33+£0.70 17.224+0.81 14.76+0.51 18.16£1.02 15.3540.60

Tabla 4.3: Pardmetros de los ajustes para las distribuciones de color de NGC 4258 (Figura [4.12) y la Via Lactea en

el sistema fotométrico del CFHT (paneles centrales de la Figura [4.13). El subindice V'L indica los cimulos de la Via
Léctea.

En la Figura se emula el DCC (r — 1) vs. (g —r) de M31 presentado en |[Peacock et al. (2010) donde
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se grafican los cimulos viejos, cimulos jovenes, CCGs y el resto de la muestra de M31 (i.e., regiones HII). Se
sobreponen las muestra de CCGs mas y menos probables de NGC 4258 y los CGs de la Via Lactea (simbolos
en el pie de la Figura [4.14)).

Figura 4.14: DCC (r — @) vs. (g —r) circulos rojos: cimulos viejos de m31; tridngulos azul oscuro: ctimulos jévenes de
M31; circulos rosas: CCGs de M31; puntos amarillos: resto de la muestra de M31 (i.e., regiones HII); puntos negros:
cumulos de la Via Lactea; circulos verdes: candidatos mas probables de NGC 4258; circulos azul rey: candidatos menos
probables de NGC 4258.

Las comparaciones hasta aqui realizadas demuestran que los colores de los CCGs més probables de NGC
4258 son consistentes con los de los sistemas de CGs viejos de la Via Lactea y de M31.

4.3.2. Distribucion espacial

En la Figura destacamos, entre las fuentes detectadas (puntos negros) en la imagen i’ de la galaxia
NGC 4258: (1) las 124 fuentes que caen dentro de la elipse naranja de selecciéon del DCC u*i' K's en la Figura
m (estrellas rojas en el panel superior izquierdo); (2) los 77 objetos de la muestra total descontaminada
(estrellas cian en panel superior derecho), y (3) los 49 GCCs méds probables (estrellas verdes en el panel
inferior izquierdo). Los circulos negros concéntricos en los 3 paneles indican Rgs (9.317; |Corwin et al.|1994))
vy 2Ra5, respectivamente. Los CCGs més probables, estdn proyectados mayoritariamente sobre el disco de
NGC 4258 y solo 10 de ellos se observan mas alla de Ros.
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Figura 4.15: Distribucién espacial de los CCGs de NGC 4258. Izquierda arriba, estrellas rojas: las 124 fuentes dentro
de la elipse de seleccién naranja de la Figura derecha, arriba, estrellas cian: los 77 objetos de la muestra total
descontaminada; izquierda, abajo, estrellas verdes: los 49 CCGs mas probables. Puntos negros: fuentes seleccionadas
en la imagen i’ de NGC 4258; circulos negros: 1y 2 Ros.

Distribucion radial

La Fig. 4.17 muestra la distribucién radial de densidad numérica superficial de los CCGs de NGC 4258
y su ajuste con una funcién de Sérsic:

N(R) = Ny exp [—bn <> e 1] , (4.12)
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Figura 4.16: Distribucién radial de densidad numérica superficial. Izquierda: muestra total descontaminada; la linea
cian es el ajuste a todos los puntos. Derecha: muestra de CCGs maés probables; la liinea verde representa el ajuste a
todos los puntos. En ambas graficas la linea gris indica el ajuste sin tomar en cuenta los tres puntos més interiores.

donde N, es la densidad de CGs al radio efectivo Re, n es el indice de Sérsic el cual controla la forma del
perfil y b, esta dado por el termino b,, = 1.992n — 0.3271. Presentamos los resultados para la muestra total
descontaminada (panel izquierdo) y para la submuestra de CCGs més probable (panel derecho). Las lineas
discontinuas cian y verde incluyen todos los datos, mientras que las lineas discontinuas grises omiten en ca-
da caso los 3 puntos mas interiores (también en gris). Los valores para los ajustes se muestran en la Tabla

Muestra Muestra Via M 31|i|
descontaminada mas probable LécteaEl
n 0.6 0.5 1.9 1.6
R, (kpc) 11.60 11.43 4.41 4.59
n_s 1.0 0.7
Re3 (kpc) 14.83 12.68

9Battistini et al.| (1993);Fusi Pecci et al.| (1993
YBattistini et al.| (1993)

Tabla 4.4: Pardmetros para los ajustes de la distribucion radial. Los parametros n y R, fueron obtenidos incluyendo
todos los puntos (lineas cian y verde en la Figura [4.16)). El subindice -3 indica los ajustes que excluyen los 3 puntos
méds interiores de las distribuciones (lineas grises en la Figura [4.16)).

En la Tabla ademads de los valores aqui calculados para NGC 4258 se muestaran los calculados para
la Via Léctea (Battistini et al., [1993]) y M31 (Battistini et al.|[1993:Fusi Pecci et al.[[1993]). Los valores de
n y Re, encontrados para NGC 4258 estan de acuerdo con los calculados para estas dos galaxias espirales.
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Para galaxias de tipo temprano los valores calculados son mas grandes, ie.: NGC 720 (E5): R.=13.74+2.2
kpe, n=4.16+1.21; NGC 1023 (S0): R.=3.3+0.9 kpc, n=3.154+2.85; NGC 2768 (E): R.=10.6+1.8 kpc,
n=3.091+0.68 (Kartha et al., 2014)).

4.3.3. Funcion de luminosidad del sistema de camulos globulares.

Definimos la funcién de luminosidad de cimulos globulares (FLCGs) en Capitulo 2, como el nimero de
CGs por intervalo de magnitud. Presentamos la FLCG de NGC 4258 en la banda Ks en la Figura [4.17]
para los 77 objetos de la muestra descontaminada (izquierda) y para los 49 objetos que ademds tienen
cortes en FWHM y SPREAD _MODEL (derecha). Utilizando el TO de Ks, Myo = -8.1 mag, una o=1.4
y la funcién de Pritchet (ver subseccién 3.2.4) mostramos en la Figura [4.17] para ambas muestras: (1) el
ajuste gaussianoxPritchet que corresponde a la funcién de completitud, y (2) la curva gaussina (linea azul
punteada) correspondiente al estimar su amplitud utilizando (1). El nimero total de CGs es o el area total
bajo la curva. Los nimeros después de aplicar las correcciones por imcompletitud en magnitud son: para
la muestra descontaminada 133411 objetos, y 9049 para la muestra de CCGs mas probable. El error en el
numero de objetos es error de Poisson.

Una vez que se tiene el nimero total de CGs, Ngg, es posible calcular la frecuencia especifica Sy con la
Ecuacién [2.2] Tomando la magnitud en la banda V My =-21.25 (Corwin et all,[1994), obtenemos los valores
para Spn: 0.42 para la muestra descontaminada y 0.30 para la muestra mas probable de CGs.

Figura 4.17: Funcién de luminosidad en la banda Ks de los CCGs de NGC 4258. Izquierda: muestra mas probable;
derecha: muestra descontaminada. Lineas rojas solidas: ajuste gaussianox Pritchet; flechas verdes: magnitud donde la
completitud es 50 %; lineas azules punteadas: curva gaussina correspondiente.

4.3.4. Relacién Ngc vs. M,

En la Figura se grafica Ngc vs. M, para la muestra de elipticas (puntos cafés), lenticulares (puntos
amarillos) y espirales (estrellas moradas, roja y negra) de Harris & Harris (2011), y NGC 4258 (estrellas
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verde y cian, respectivamente, muestra mas probable y total de fuentes descontaminadas). Las lineas sélidas
y punteada ilustran ajustes lineales a varios subconjuntos de puntos, si bien nunca se toman en cuenta para
los ajustes ni las lenticulares, ni las 3 elipticas con solo limites superiores en sus medidas de Ngc y/o M
(M32, NGC 4486B y NGC 5148). La linea café segmentada es el ajuste a las galaxias elipticas solamente:

Ngc = (—5.64 4+ 0.76) + (1.00 =+ 0.08) 1og(/\/\//:'

). (4.13)
©

Los pardametros son un poco distintos de los encontrados por Harris & Harris (2011)), sin embargo, la
diferencia en los valores encontrados para los ajustes en |Harris & Harris (2011)) y en este trabajo son menores
a los errores.

Si junto con las elipticas incluimos las galaxias espirales sin la Via Lactea, los valores para el ajuste y
los errores son los mismos que en la Ecuacién Si ajustamos solo las galaxias espirales, considerando la
muestra de CCGs més probables para NGC 4258 y excluyendo a la Via Léctea (linea verde), se obtiene:

Nac = (=7.25 4+ 0.60) + (1.20 £ 0.07) log(//\\/l/l.

) (4.14)
©

que difiere de la Ecuacién [£.13 por menos de 2¢. Si, finalmente, ajustamos solamente las espirales incluyendo
la Via Lactea (nuevamente tomamos la muestra mas probable para NGC 4258, linea negra),

Ngeo = (—1.48 £ 2.07) + (0.50 £ 0.26) log(//\v/:.

). (4.15)
©

La diferencia en el ajuste a las espirales es sustancial al incluir la Via Lactea. Esta diferencia tal vez es
debida a que nuestra Galaxia posee un pseudobulbo; se ha mostrado que las galaxias con este tipo de bulbos
presentan hoyos negros de masa baja con relacién a la masa, la luminosidad y la dispersién de velocidades
del (pseudo) bulbo (Kormendy & Ho, [2013). Para estar seguros de que es el caso para la correlacién entre
Ngc y M, hacen falta mas datos.

Todas las relaciones encontradas son consistentes con la idea de que la masa de los agujeros negros
supermasivos escala linealmente con el nimero de CGs de las galaxias que los hospedan, tal como lo han
propuesto: Burkert & Tremaine| (2010)), [Harris & Harris (2011) y Sadoun & Colin| (2012). En cuanto a NGC
4258, cae sobre la relacién de las galaxias elipticas, ya sea que utilicemos la muestra total descontaminada
o solamente la submuestra de CCGs mas probables.
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Figura 4.18: Log Ngc vs. log M,, muestra de Harris & Harris| (2011) y NGC 4258. Circulos cafés: elipticas; circulos
amarillos: lenticulares; estrellas: galaxias espirales, i.e., roja: M31, negra: Via Lactea, moradas: M81 y M104, cian: total
de muestra descontaminada de NGC 4258, verde: solo muestra mas probable de NGC 4258. Las lineas solidas y punteada
muestran ajustes lineales a subconjuntos de los puntos, como se explica a continuacién. Linea café segmentada: ajuste
a las elipticas inicamente; linea verde: solo espirales, excluyendo la Via Léctea; linea negra: solo espirales, incluyendo
la Via Lactea. En todos los ajustes se excluyen limites superiores y objetos lenticulares.
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Capitulo 5

Resumen, conclusiones y trabajo futuro

En el presente trabajo estudiamos por primera vez el sistema de CGs de la galaxia Sbc NGC 4258. Los
estudios de sistemas de CGs de espirales son escasos, debido a su relativamente pequefio niimero de ctimulos,
comparado con los sistemas de las galaxias elipticas. Si las espirales, ademds, no estdn completamente de
canto, existe la dificultad adicional de que los CGs aparecen proyectados sobre el disco galdctico y hasta
ahora no habia una técnica que permitiera identificarlos de manera confiable.

La galaxia NGC 4258 tiene la particularidad de contar con el agujero negro supermasivo central con
la masa mejor medida fuera de nuestra Galaxia. Por lo tanto, determinar su nimero de CGs permitiria
aumentar de 4 a 5 la cantidad de espirales que pueden ser comparadas con la relacién de escala entre Nac
y M, que ha sido encontrada recientemente para las galaxias elipticas.

Para poder estudiar el sistema de CGs de NGC 4258, utilizamos de manera central el DCC u*i’ K's. De-
mostramos, con base en modelos de sintesis de poblaciones estelares, que la zona ocupada por los CCGs se
separa casi completamente de las regiones donde residen galaxias de fondo, estrellas de la secuencia principal
en la Via Lactea, y cimulos jovenes en la galaxia de interés. La comparacién entre el DCC uiKs con otros
DCCs, que hasta ahora han sido mucho méas usados, mostré una mejor separacién entre los CGs y el resto
de los objetos presentes en los DCCs. Ademads, adaptamos y calibramos el método de descontaminacién
estadistica de estrellas en grupos a partir de su DCM, para utilizarlo en el DCC u*i’Ks en combinacién
con un campo de control que no necesariamente estd en la misma linea de visiéon que la imagen de interés.
Confirmamos que este método permite una identificacién extremadamente eficiente de CCGs en galaxias
espirales de frente, atin cuando estabamos limitados por una imagen K's mucho menos profunda de lo que
hubiera sido deseable. A partir de ahora, los estudios de los sistemas de CCGs en galaxias espirales seran
mucho mas accesibles que en el pasado.

Hicimos una depuracion final de nuestra muestra con base en los parametros estructurales: FWHM y
SPREAD_MODEL de SExtractor. La distribucién de estos pardmetros en el DCC u*i’ Ks confirma la efi-
ciencia de éste para separar estrellas, CCGs y galaxias, que en el caso de NGC 4258 estan marginalmente

resuletos.

Una vez que identificamos los CCGs de NGC 4258:

= Klaboramos un catélogo con sus posiciones y colores individuales en el sistema CFHT.
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= Estudiamos su distribucién de colores y concluimos que es consistente con los de la Via Lactea y M31.

= Calculamos el nimero total de CCGs, la frecuencia especifica Sy, y el lugar de NGC 4258 en el plano
Ngc vs. M,. Sy = 0.3-0.4 es normal para una galaxia Sbc, y NGC 4258 cae exactamente sobre la
correlacion de las elipticas.

Para poder decir mas sobre la correlacién entre Ngc y M, para las galaxias espirales serd necesario
estudiar los sistemas de CGs de un numero significativo de galaxias de disco.

Finalmente, deberemos hacer un estudio espectroscépico, idealmente de todas las fuentes dentro de la
zona de CCGs del DCC u*#' K s, para terminar de convalidar nuestro método de seleccién, desconta-
minacion y depuracién.



Apéndice A

Tabla Al. Caracteristicas de la MegaCam.

Geometria
Numero de detectores 36 = 4x9
Tamano del detector 2048 x4612 pixeles?
Escala de pixel 0.187”
Campo de visién 0.96 deg x 0.94 deg
Camara
Overhead por exposicién ~40 segundos
Senal a ruido ~3 ADU
Rango digital 65536 ADU
Observacion
Tiempo tipico de exposicién 300 segundos
Tiempo minimo de exposicion 1 segundo
Tiempo de cambio de filtro 90 segundos
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Tabla A2. Filtros de la MegaCam.

APENDICE A.

Filtro u* g 7! i 2!
A central (nm) 374 487 625 770 n/a
Rango de A (nm) a 50%  337-411 414-559 564-685 698-843, 823-..
Ancho de banda (nm) 74 145 121 145 n/a
Transmisiéon media (%) 69.7 84.6 81.4 89.4 90.2

Tabla A.1: La tabla muestra las caracteristicas basicas de los filtros de MegaCam.

Tabla A.3. Caracteristicas de la WIRCam.

Geometria

Numero de detectores 4 =2x2
Tamaiio del detector 20404040 pixeles?
Escala de Pixel 0.306”
Campo de visién 21.5’ x 21.5
Fotometria
Sistema de magnitudes AB
Filtros Y, J, H, Ks

Punto cero (e-/sec) a 1 masa de aire
Masa de aire esperada

25.06, 25.87, 26.37, 26.38
0.02, 0.05, 0.03, 0.05

Camara

Overhead por exposicién
Senal a ruido
Ganancia electronica
Rango digital
Saturacién de pixel

10 segundos
30 e-
3.8 e-/adu
65536 ADU
~35000 ADU

Observacion

Tiempo tipico de exposicién
Tiempo minimo de exposicién
Tiempo de cambio de filtro

20-40 segundos
5 segundos
15 segundos
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Tabla A.4. Filtros de la WIRCam.

Filtro Y J H Ks
A central (nm) 1.035 1.253 1.631 2.146
Ancho de banda (nm) 0.100 0.158 0.289 0.325

Para mayor informacién acerca de los instrumentos del CFHT consultar su pagina oficial: http://www.
cfht.hawaii.edu/.


http://www.cfht.hawaii.edu/.
http://www.cfht.hawaii.edu/.
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Apéndice B

Tabla B.1. Posicién, color y error en color de la muestra total descontaminada.

Nombre Alpha(J?OOO) Delta(J2000) (’U,* - i/) O (u*—i’) (il - KS) O’ —Ks) (g' - i/) O(g'—i’) ('LL * 7gl) O(ux—g’) (7‘, — i/) O (r/—i’)

NGC_GLL1  184.7876 47.0898 1.6999 0.0019 -0.1352 0.0253 0.7092 0.0017 0.9907 0.0022 0.2243 0.0017
NGC_GLL2  184.5912 47.0902 2.1861 0.0026 -0.1183 0.0315 0.9437 0.0019 1.2424 0.0029 0.3081 0.0018
NGC_GLL3  184.4824 47.1637 1.6306 0.0013 -0.3792 0.0063 0.6643 0.0012 0.9663 0.0015 0.2163 0.0011
NGC_GLL4 184.848 47.1625 1.7648 0.0075 -0.0031 0.0875 0.9983 0.0067 0.7665 0.0087 0.1799 0.0063
NGC_GLL5  184.7752 47.168 1.937 0.0116 -0.0067 0.116 0.8017 0.0079 1.1353 0.0124 0.2832 0.0083
NGC_GLL6  184.6677 47.1852 1.8045 0.0074 -0.0031 0.0648 0.7179 0.0055 1.0866 0.008 0.2516 0.0057
NGC_GLL7  184.8685 47.1978 1.9722 0.0114 -0.0534 0.1291 0.7596 0.0078 1.2126 0.0122 0.235 0.0084
NGC_GLL8  184.6469 47.2057 2.4242 0.0246 0.3144 0.143 0.9402 0.0109 1.484 0.0253 0.3163 0.0117
NGC_GLL9  184.8711 47.2042 2.1403 0.0035 0.2758 0.014 0.8701 0.0028 1.2702 0.0039 0.2836 0.0027
NGC_GLL10 184.5494 47.2056 1.7097 0.0034 -0.0189 0.0217 0.7292 0.0028 0.9805 0.0038 0.2423 0.0028
NGC_GLL11 184.8578 47.2079 1.8201 0.0042 0.0905 0.0291 0.7669 0.0036 1.0532 0.0048 0.2572 0.0036
NGC_GLL12 184.7187 47.2204 1.6241 0.0096 -0.0773 0.1276 0.6799 0.0074 0.9442 0.0104 0.2532 0.008
NGC_GLL13 184.8944 47.2212 1.7595 0.0045 -0.0242 0.0403 0.7173 0.0038 1.0422 0.0051 0.2297 0.0039
NGC_GLL14 184.7909 47.2265 1.6336 0.0115 -0.1309 0.1737 0.6858 0.0086 0.9478 0.0123 0.22 0.0094
NGC_GLL15 184.7847 47.2322 1.8099 0.0061 0.0028 0.0495 0.7593 0.0048 1.0506 0.0067 0.2794 0.0048
NGC_GLL16 184.7166 47.2335 1.7821 0.0045 -0.13  0.0399 0.7889 0.0037 0.9932 0.0051 0.2923 0.0037
NGC_GLL17 184.7345 47.2366 1.9889 0.0132 0.1234 0.1534 0.8228 0.0086 1.1661 0.0141 0.3149 0.0093
NGC_GLL18 184.8331 47.2515 1.7554 0.0041 0.012 0.0305 0.7183 0.0035 1.0371 0.0047 0.2528 0.0036
NGC_GLL19 184.7489 47.2777 3.0913 0.0168 0.7268 0.0514 1.3188 0.0064 1.7725 0.0174 0.5578 0.0066
NGC_GLL20 184.8045 47.2929 1.876  0.005 -0.087 0.0447 0.767 0.0039 1.109 0.0056 0.2813 0.0039
NGC_GLL21  184.7565 47.3183 1.6703 0.0067 0.0033 0.0923 0.7617 0.0049 0.9086 0.0069 1.7769 0.0059
NGC_GLL22 184.85 47.3202 1.8386 0.0126 0.0965 0.1404 0.7848 0.0086 1.0538 0.0134 0.2889 0.0094
NGC_GLL23 184.6715 47.3255 1.7462 0.005 0.0601 0.0395 0.7105 0.0041 1.0357 0.0056 0.2261 0.0043
NGC_GLL24 184.7624 47.3453 1.9599 0.0053 0.1389 0.039 0.7999 0.0042 1.16  0.0059 0.255 0.0042
NGC_GLL25 184.7585 47.3469 1.6465 0.0049 -0.0526 0.0509 0.6949 0.0042 0.9516 0.0055 0.233 0.0044
NGC_GLL26 184.75 47.352 1.592 0.0038 -0.0879 0.0405 0.6608 0.0034 0.9312 0.0043 0.2067 0.0035
NGC_GLL27  184.7205 47.3672 1.7221 0.013 -0.0856 0.2194 0.7005 0.0094 1.0216 0.0137 0.2271 0.0106
NGC_GLL28  184.6844 47.3873 1.7618 0.0123 0.0738 0.1706 0.7191 0.009 1.0427 0.0132 0.2153 0.0098
NGC_GLL29 184.7266 47.3885 1.6225 0.0062 -0.0839 0.082 0.6669 0.0052 0.9556 0.0068 0.2071 0.0055
NGC_GLL30 184.6497 47.3963 1.7117 0.0091 0.0046 0.0776 0.8065 0.0068 0.9052  0.01 0.2843 0.0073
NGC_GLL31 184.6137 47.4008 1.6725 0.0014 -0.3676 0.0057 0.7049 0.0012 0.9676 0.0016 0.2214 0.0012
NGC_GLL32 184.7744 47.4063 1.5097 0.0025 -0.1794 0.0207 0.6472 0.0024 0.8625 0.0029 0.1806 0.0024
NGC_GLL33 184.6479 47.4146 1.6884 0.0036 -0.0285 0.0195 0.7457 0.0029 0.9427 0.004 0.241 0.0029
NGC_GLL34 184.6593 47.4305 1.8822 0.0089 0.0125 0.0706 0.82 0.0069 1.0622  0.01 0.2468 0.007
NGC_GLL35 184.4696 47.437 1.6895 0.0094 -0.0375 0.1567 0.7005 0.0073 0.989 0.0101 0.2407 0.0079
NGC_GLL36  184.9069 47.4608 1.6852 0.0013 -0.3988 0.0068 0.6834 0.0012 1.0018 0.0015 0.2173 0.0011
NGC_GLL37  184.9809 47.4821 1.4467 0.0084 -0.1756 0.186 0.6135 0.0062 0.8332 0.0089 0.2543 0.0067
NGC_GLL38  184.5867 47.0948 1.7711 0.0021 0.1441 0.0176 0.937 0.0019 0.8341 0.0025 0.3381 0.0018
NGC_GLL39 184.6906 47.2637 2.0751 0.0248 0.6394 0.1581 1.3047 0.0162 0.7704 0.0272 0.627 0.0181
NGC_GLL40  184.7929 47.2778 1.6463 0.006 0.0265 0.0663 0.6855 0.0049 0.9608 0.0067 0.2738 0.0052
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NGC_GLL41 184.7836 47.3088 1.8642 0.0085 0.3357 0.0731 0.716 0.0072 1.1482 0.0093 0.2654 0.0076
NGC_GLL42 184.7622 47.3572 2.0468 0.007 0.3459 0.046 0.8598 0.0052 1.187 0.0077 0.3207 0.0053
NGC_GLL43 184.7384 47.3918 2.4231 0.0115 0.4914 0.066 0.9965 0.0068 1.4266 0.0124 0.362 0.0069
NGC_GLL44 184.6878 47.3975 2.8696 0.0244 0.9084 0.0735 1.8649 0.014 1.0047 0.0272 1.0696 0.0149
NGC_GLL45 184.6045 47.4107 1.9834 0.0047 0.3405 0.0198 1.0096 0.0036 0.9738 0.0053 0.3527 0.0034
NGC_GLL46  184.5033 47.4236 1.6302 0.0143 0.2087 0.156 0.6878 0.0101 0.9424 0.0151 0.2105 0.0114
NGC_GLL47 184.7034 47.3076 1.7042 0.0052 -0.0046 0.0536 0.0 0.0031 0.0 0.0042 0.0 0.0031
NGC_GLL48  184.8156 47.1745 2.7196 0.0229 0.8759 0.0437 0.0 0.0047 0.0 0.0225 0.0 0.0047
NGC_GLL49 184.6459 47.3233 3.0934 0.0158 0.8878 0.0251 0.0  0.0029 0.0 0.0155 0.0 0.0029
NGC_GLL50  184.7663 47.2716 2.274 0.0089 0.3108 0.052 0.8896 0.0055 1.3844 0.0095 0.3499 0.0057
NGC_GLL51  184.7252 47.2941 1.9247 0.0139 0.0867 0.2205 0.584 0.0059 1.3407 0.0134 -0.1596 0.0071
NGC_GLL52  184.7527 47.3355 1.4624 0.0098 -0.118 0.1899 0.4818 0.0079 0.9806 0.0103 0.1614 0.0091
NGC_GLL53  184.6585 47.0965 2.5537 0.0149 0.9345 0.0591 1.0787 0.0078 1.475 0.0158 0.2647 0.0075
NGC_GLL54 184.9464 47.1236 2.4764 0.0121 0.6054 0.097 1.0197 0.007 1.4567 0.013 0.2068 0.0066
NGC_GLL55 184.6009 47.141 3.0537 0.0318 1.08 0.0582 1.4801 0.0114 1.5736 0.033 0.3173 0.0096
NGC_GLL56 184.6166 47.1469 2.7923 0.0321 0.8309 0.093 1.1884 0.0126 1.6039 0.0333 0.2826 0.0118
NGC_GLL57 184.8425 47.1613 3.092  0.0061 1.0778 0.0083 1.3135 0.0035 1.7785 0.0067 0.328 0.0029
NGC_GLL58  184.858 47.1638 2.3427 0.0241 0.5485 0.1414 0.844 0.0119 1.4987 0.0249 0.2602 0.0132
NGC_GLL59  184.985 47.18 2.4384 0.0053 0.7012 0.0141 1.0544 0.0038 1.384 0.0059 0.2755 0.0036
NGC_GLL60 184.9515 47.1888 2.8197 0.0028 0.9391 0.0035 1.1355 0.0019 1.6842 0.0031 0.268 0.0016
NGC_GLL61  184.7887 47.2317 2.4269 0.0312 0.5072 0.1633 0.9337 0.0138 1.4932 0.0322 0.3411 0.0153
NGC_GLL62 184.8917 47.2516 1.3847 0.0107 -0.0749 0.1972 0.352 0.0085 1.0327 0.0109 -0.081 0.0092
NGC_GLL63 184.6846 47.2651 1.9483 0.0061 0.3103 0.0419 1.4015 0.0057 0.5468 0.0076 0.3903 0.0048
NGC_GLL64  184.528 47.2636 3.0725 0.0062 1.0186 0.0074 1.2842 0.0031 1.7883 0.0066 0.3206 0.0026
NGC_GLL65 184.8798 47.2657 2.5411 0.0057 0.6721 0.0172 0.9659 0.0037 1.5752 0.0063 0.2059 0.0034
NGC_GLL66  184.8223 47.266 1.9774 0.0122 0.2823 0.0877 0.718 0.0087 1.2594 0.0131 0.2512 0.0096
NGC_GLL67 184.7126 47.282 2.2608 0.0285 0.7234 0.1748 0.8105 0.013 1.4503 0.029 0.4129 0.0163
NGC_GLL68  184.7225 47.3291 2.0771 0.0088 0.3494 0.0752 0.8505 0.0054 1.2266 0.009 0.2876 0.0065
NGC_GLL69 184.7795 47.3538 2.8921 0.0056 0.9534 0.0092 1.1924 0.0034 1.6997 0.0062 0.264 0.0028
NGC_GLL70 184.6934 47.3907 1.7733 0.0143 0.1748 0.1602 0.7287 0.0101 1.0446 0.0152 0.2256 0.0113
NGC_GLL71  184.9132 47.4095 3.0258 0.0061 1.0635 0.0079 1.3545 0.0034 1.6713 0.0067 0.3589 0.0028
NGC_GLL72 184.5512 47.4244 2.9873 0.0403 1.1036 0.0715 1.4123 0.0133 1.575 0.0415 0.348 0.0123
NGC_GLL73  184.565 47.4491 3.1615 0.0108 1.117 0.0125 1.4341 0.0047 1.7274 0.0115 0.367 0.0039
NGC_GLL74 184.4404 47.4768 3.1217 0.0181 0.9302 0.0825 1.4422 0.0076 1.6795 0.019 0.3656 0.0064
NGC_GLL75 184.7565 47.4826 3.1561 0.0047 1.1309 0.0069 1.3529 0.0027 1.8032 0.0052 0.2978 0.0022
NGC_GLL76  184.4978 47.4879 3.1563 0.0332 1.1098 0.1099 1.5274 0.0128 1.6289 0.0347 0.3741 0.011
NGC_GLL77 184.7219 47.36 2.6152 0.0103 0.5319 0.0443 0.0  0.0029 0.0 0.0099 0.0 0.0029
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