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Resumen

La evolucién y formacion de las galaxias tiene como ingrediente esencial la forma-
cion de estrellas, dado que es una de las principales vias en las cuales las galaxias se
desarrollan. Por tanto, el estudio de cuales son los mecanismos que generan e inte-
rrumpen la creacion de estrellas en una galaxia es esencial para entender la historia
evolutiva del Universo.

El flujo de la linea de emision Ha del gas ionizado es uno de los observables més
directos en el 6ptico del proceso de formacion estelar. De este flujo se derivo la tasa
de formacion estelar y la masa estelar. También se cuenta con una estimacion del gas
molecular determinado a través de la extincién en el 6ptico.

En este trabajo se estudio y se determiné la mejor relacion entre la tasa de forma-
cion estelar global y la masa estelar M, para galaxias con formacion estelar (también
conocida como Secuencia Principal de Formacion Estelar, SFMS por sus siglas en
inglés) para una muestra de galaxias observadas con espectroscopia de campo inte-
gral del cartografiado de CALIFA. De la muestra total de eCALIFA se seleccionaron
263 galaxias masivas, para ello, el criterio de inclusion fue tomar las galaxias con
una masa estelar entre 10.5 < log(M,[My]) < 11.5, que cubren una amplia gama de
tipos morfologicos (desde galaxias irregulares hasta galaxias elipticas). Se estimaron
los residuos para cada una de estas galaxias respecto a la SFMS. También se muestra
el comportamiento de la sSFR = SFR / M, con log|EW (Ha)| y de las SFR con
la fraccion de gas. En este trabajo obtuvimos la relacion entre la tasa de formacion
estelar global y la masa estelar para galaxias con un EW (H 04)>6A, cuyo coeficiente
de correlacion es de r = 0.84 y descrita con una regresiéon lineal cuya pendiente es

de (0.75 £ 0.03) log(M,.) y ordenada de (—7.6 & 0.3) log(Moyr~!) con una dispersion
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RESUMEN IV

asociada de o0 = 0.36 dex. Identificamos una secuencia formada por galaxias con
EW(H 04)<6A que estan dominadas por una antigua poblacién estelar, que hemos
llamado la secuencia de galaxias retiradas.

Analizamos cualitativamente los resultados obtenidos y comparamos con los resul-
tados observados en la literatura. Encontramos que la fraccion de gas observada en la
parte central de una galaxia y la observada en toda la galaxia son muy similares, esto
sugiere que la fraccion de gas en la galaxia se conserva. También encontramos que la
eficiencia de formacion estelar, estimada en la region central de la galaxia comparada
con las estimaciones de toda la galaxia, se ve severamente modificada en galaxias que
se encuentran en la secuencia de galaxias retiradas. Estos resultados sugieren que, al
menos para el rango de masa explorado, existe un apagado de la formacion estelar de
adentro hacia afuera, mas ain, este apagado de dentro hacia afuera parece ser uno
de los principales procesos que afecta de manera considerable a la formacion estelar y
no la cantidad disponible de gas para formar nuevas estrellas. El anélisis realizado en
este trabajo sugiere también que la existencia de estructuras morfologicas, como son
los bulbos, podrian estar fuertemente ligados a este apagado de la galaxia, es decir,

sugiere que la apariciéon de un bulbo en la galaxia inhibe la formacion estelar.
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Capitulo 1

Introduccion

Una de las caracteristicas més evidentes que tiene la evolucion de las galaxias
es la formacion de estrellas ya que es una de las principales maneras a través de
las cuales las galaxias cambian su forma, su composiciéon y evolucionan en el tiempo.
Comprender céomo y la razoén por la cual se forman las estrellas dentro de una galaxia,
asi como las caracteristicas como la morfologia o composiciéon quimica afectan dicha
formacion estelar, es fundamental para entender la historia evolutiva del universo.

Una forma clave para la comprension de esta evoluciéon son los grandes estudios
de galaxias realizados que permiten establecer relaciones de escala global entre las
propiedades de estas galaxias. Se sabe que existen relaciones estrechas entre algunas
de las propiedades globales, una de estas relaciones es la que existe entre la tasa de
formacion de estrellas de una galaxia (Star Formation Rate, SFR por sus siglas en
inglés) y su masa estelar total M, (Brinchmann et al.|2004; [Renzini & Peng[2015)).

Se ha observado que, en el universo cercano, el comportamiento de esta relacion es
aproximadamente lineal (e.g., (Cano-Diaz et al.[2016) como se muestra en la Figura
y se mantiene incluso en altos corrimientos al rojo (e.g., |Whitaker et al.2012;
Noeske et al. 2007). Speagle et al.| (2014) realiz6 una compilacion de las relaciones
entre las variables SFR y M, reportadas en diferentes trabajos y mostré como esta
relacion se comporta con el corrimiento al rojo (hasta z ~6). Demostré que la SFR y
M, estan estrechamente correlacionadas, con una dispersion de ~0.2-0.35 dex en las

observaciones y en las predicciones tedricas. Esta relacion tan estrecha entre la SFR y
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Figura 1.1: Se muestra la relaciéon que existe entre la M, y SFR integrada. Esta rela-
cion se construyo integrando las cantidades correspondientes resueltas espacialmente,
los simbolos azules representan galaxias que forman estrellas, los simbolos rojo repre-
sentan galaxias retiradas, los simbolos verde representan AGNs y los simbolos negros
representan galaxias consideradas como indefinidas. Imagen tomada de Cano-Diaz
et al.| (2016

M, es conocida como la secuencia principal de formacion de estrellas (Star Formation
Main Sequence, SEFMS por sus siglas en inglés). También se ha observado que los
valores de la pendiente y los puntos cero para la SEFMS varfan dentro de un amplio
rango de valores en la literatura (ver Speagle et al.|[2014)). Renzini & Peng (2015)
sugieren que estas variaciones en la pendiente y el punto cero de la SFMS pueden
deberse al sesgo causado por los criterios de seleccion utilizados para seleccionar las
galaxias formadoras de estrellas. Renzini & Peng (2015) sugieren una redefinicion
objetiva de la SEFMS para galaxias locales, que favorece los valores de una pendiente
de 0.76 dex y un punto cero de -7.64 en unidades de log(Moyr—!). Dentro de esta
misma relacion entre la SFR y la M, se observa un comportamiento en galaxias que
presentan una baja formacion de estrellas, este comportamiento se conoce como la
secuencia de galaxias retiradas (Retired Galaxies Sequence RGS, por sus siglas en
inglés). El concepto de galaxias retiradas, se refiere a galaxias que dejaron de formar

estrellas y son ionizadas por poblaciones estelares antiguas (ver por ejemplo |Stasinska,
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(2017); Stasinska et al.| (2008)). Este concepto surgié en 2008, aunque la idea original
habfa sido publicada mas de diez anos antes por Binette, Magris, Stasiniska y Bruzual.

Una magnitud también tutil basada en la SFR es la SFR especifica (specific star
formation rate, sSSFR por sus siglas en inglés), que es la SFR por unidad de masa. Se
suele representar con sSFR o directamente SML La sSFR tiene unidades de la inversa
del tiempo. Aunque la distincion fisica entre galaxias que forman estrellas y galaxias
que han dejado de formar estrellas no es sencilla, la relacion SFMS proporciona una
forma conveniente de clasificar las galaxias en términos de sus propiedades de forma-
cion estelar. Generalmente, las galaxias formadoras de estrellas se encuentran en la
secuencia principal, las galaxias elipticas rojas tienden a ubicarse por debajo de la
relacion, mientras que las galaxias con grandes brotes de formacion estelar (en ingles
llamadas starburst galazies) se encuentran por encima de la secuencia, esto es, las
galaxias por encima o por debajo de la secuencia principal en cualquier época dada

tienen, por definicién, una SFR que puede estar elevada o suprimida en relacién con

la “norma” para su masa estelar (Renzini & Peng|2015).

1.1. Objetivos

La SFR y la masa estelar total M, son dos pardmetros fundamentales utilizados
para comprender los procesos que contribuyen a la evolucién de las galaxias en el
tiempo. Sin embargo, existen procesos que impactan y afectan directamente a la SFR.
Algunos de estos procesos pueden reducir de manera considerable o incluso inhibir la
formacion de estrellas en una galaxia.

El objetivo principal de esta tesis es entender cudles podrian ser los procesos més
importantes que pueden afectar o interrumpir la formacién estelar. Para lograr esto
estudiamos y analizamos la relacion entre la SFR global y la masa estelar total, M,,
asi como la variacion de los residuos de esta relacion con la tasa de formacion estelar
especifica (sSFR), la anchura equivalente de la linea de emision Ha (EW(Ha), la
fraccion de gas (fyas), la eficiencia de formacion estelar (Star Formation Efficiency,

SFE por sus siglas en inlglés) y la morfologia en una muestra de galaxias masivas, es
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decir, galaxias con una masa estelar entre 10.5 < log(M, /M) < 11.5, para ello se
utilizé una muestra de 263 galaxias que cubren una amplia gama de tipos morfolégicos

observadas con espectroscopia de campo integral del cartografiado CALIFA.

1.2. Secuencia y clasificacién de Hubble

La clasificacion visual de la morfologia de las galaxias, es decir, de la forma que
estas tienen al proyectarse en el cielo, fue uno de los primeros pasos para entender sus
propiedades. Una de las motivaciones que impulso la realizacion de una clasificacion
morfologica de las galaxias fue que si varias galaxias parecen iguales es probable que
sus propiedades fisicas sean parecidas y se puedan elegir ejemplos representativos para
estudiar la poblaciéon de galaxias completa.

A principios del siglo XX, Edwin Hubble confirmé la existencia de los llamados
universos isla} Hubble demostré que las estrellas variables de tipo cefeidaf| no se
encontraban dentro de nuestra Galaxia (Hubble [1925)). Las estrellas cefeidas propor-
cionaron una medida robusta de la distancia y de esa forma Hubble demostré que
la nebulosa espiral M31| era una objeto separado de nuestra propia galaxia, la Via
Lactea (Hubble|[1922)). Posteriormente, algunos trabajos realizados en otras galaxias
mostraron que la luz proveniente de las galaxias estaba desplazada hacia el rojo y este
desplazamiento es aproximadamente proporcional a su distancia. Este desplazamien-
to al rojo se interpretd, a través del efecto Doppler, como una velocidad debida a la
expansion del Universo y dio lugar a utilizar la ley de Hubble como una herramienta

para determinar la distancia a las galaxias:

r=— (1.1)

donde r es la distancia al objeto en Mpc, v es la velocidad de recesion de la galaxia

'En su libro "Teoria de los cielos", escrito en 1755 el filésofo Emmanuel Kant expuso la teorfa de
los universos isla.

2Una estrella variable cefeida es una estrella que pulsa radialmente, variando su temperatura y
didametro produciendo cambios en su brillo teniendo asi un periodo y amplitud estables y regulares.

3La galaxia M31 se conoce hoy en dia como galaxia de Andrémeda.
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medida a partir del desplazamiento hacia el rojo y Hy es la constante de Hubble. El
valor de esta constante ha sido objeto de estudio durante los tltimos cuarenta anos
y ha variado entre 50 < Hy < 90 (km/s) / Mpd (ver por ejemplo [Riess et al. (2009),
Vega-Ferrero et al.| (2018)), [Planck Collaboration et al.| (2016])).

Hubble| (1926) realizo una clasificacion de galaxias cercanas de acuerdo a su mor-
fologia en el rango 6ptico utilizando un diagrama con forma de diapasén (ver Figura
. Esta clasificacion toma en cuenta a las galaxias que van desde objetos con estruc-
tura eliptica, espiral, pasando por aquellos con brazos espirales extensos y finalizando
en las galaxias irregulares, sin forma definida. Esta clasificaciéon es conocida hoy en
dia como secuencia de Hubble, cuya forma era E, SO, Sa, Sb, Sc, Sd, Im. Esta forma
de clasificacion de galaxias se centra en propiedades globales, con clases que engloban
a casi todas las galaxias conocidas. La clasificacion de Hubble coloca a las galaxias
elipticas (E) a la izquierda, ordenadas por achatamiento, las dos ramas de espirales,
normales (S) y barradas (SB) abriéndose hacia la derecha, con las lenticulares (S0)

como transicion.

Sh Sc
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& —@ _(’

r
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Figura 1.2: La imagen muestra la clasificacion clasica que Hubble hizo de las galaxias,
Diagrama en diapason. Imagen tomada de Aptoula et al.| (2006)

Las galaxias al inicio o parte izquierda de la secuencia, son galaxias llamadas
galaxias elipticas, se les denomina galaxias de tipo temprano (también galaxias tem-

pranas), estas galaxias contiene poco polvo y gas. Por otra parte, las galaxias en

4]Mpe= 3.0857118 x 1022m
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la mitad derecha de la secuencia se denominan galaxias de tipo tardio (o galaxias
tardias) contienen estrellas jovenes y mayor cantidad de gas respecto a las galaxias
tempranas (Gonzalez Delgado, R. M. et al.|2016). Las denominaciones de galaxias
temprana y tardia se refieren a la edad fisica de las galaxias. En la version extendi-
da de la secuencia de Hubble (Figura se incorpora una tercera clasificacion de

galaxias como galaxias intermedias.

Espirales A
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Figura 1.3: Secuencia de Hubble extendida. En esta version de la secuencia de Hubble
se incorpora una tercera clasificacion de galaxias como galaxias intermedias. (Imagen
tomada de Antonio Ciccolella / M. De Leo)

Durante casi un siglo la clasificaciéon morfologica de galaxias ha sido un tema de
investigacion, y durante todo este tiempo se ha aprendido sobre la estructura y la
dindmica de las galaxias. Mas atun, una de las metas principales de la astronomia
extragalactica es entender como se formaron y evolucionaron.

A pesar de los avances instrumentales y la explosiéon de datos disponibles, la
clasificacion morfolégica de galaxias en el sentido clasico no ha perdido relevancia.

Siendo algunas de las razones:

= Se tiene un punto de partida logico: toda teoria de formacion y evolucion de

galaxias debe explicar la gran variedad de formas galacticas.
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= La morfologia muestra una fuerte correlacion con la historia de formacion estelar

(SFH, por sus siglas en ingles |Gallazzi et al.|[2005).

» La informacion original, basada en placas fotograficas (sensibles al azul), ha
sido superada por datos en mailtiples longitudes de onda, con mucha mayor

resolucion espacial.

» El ntimero de galaxias clasificadas ha aumentado en un factor ~ 10° (e.g.,

Galaxy ZOOE[).

» Fl telescopio espacial Hubble (HST por sus siglas en inglés) ha permitido es-

tudios morfologicos a z > 0.

Hay diferentes observables que correlacionan la morfologia y permiten realizar
una clasificacion cuantitativa, o bien directamente cuantificar propiedades globales
de las galaxias (masa estelar, edad promedio, tasa de formacion estelar, dindmica,
distribucién de poblaciones, etc.), sin pasar por una clasificacion. Algunos ejemplos
de estos observables son el indices de color, la relaciéon bulbo/disco (B/D), el indice
de Sérsicﬂ, la dispersion de velocidades, el indice de concentracion, entre otros.

A pesar de la existencia de estos parametros cuantificables y debido a su simplici-
dad, la morfologia actualmente sigue siendo usada para entender cémo las estructuras
de las galaxias pueden afectar sus propiedades fisicas, en particular la formaciéon de

nuevas estrellas.

Swww.galaxyzoo.org

SEl brillo superficial de una galaxia eliptica cae suavemente con el radio, generalmente se describe
mediante el modelo de Sérsic (Sersic||1968)). I(r) = Toe= (/7)™ donde I(r) es el brillo superficial
a una distancia r del centro, Iy es este valor en el centro, ry es una longitud de escala, y n es el
parametro de forma o indice de Sérsic. El indice n funciona como un parametro de forma que mide
la curvatura del perfil de luz de la galaxia y esta fuertemente correlacionado conla masa y tamafio
para las galaxias elipticas menos luminosas
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1.3. Diagrama Color-Magnitud (DCM)

El color de una galaxia'| refleja las poblaciones estelares dominantes que contiene,
de modo que, en promedio, el color de una galaxia esté correlacionado con su mor-
fologia y su tipo estructural. Algunas galaxias tempranas de tipo Sa, SO y galaxias
elipticas son los sistemas més rojos, mientras que galaxias espirales tardias del tipo
Sc e irregulares de tipo I son las méas azules. Esta correlacion refleja variaciones de la
funcién relativa espectro-luminosidad, asi como la cantidad y distribucién de materia
en galaxias de diferentes tipos morfologicos (Humason, (1936), Baldry et al.| (2004))).

Morgan & Mayall (1957) examinaron 47 espectros de galaxias cercanas, encon-
trando que los sistemas estelares con espectros dominados por estrellas A, A + F
y F' se clasifican morfolégicamente como galaxias de tipo Sc e Irregulares, sistemas
estelares dominados por estrellas F' + G corresponden a galaxias Sb, y los sistemas
estelares dominados por estrellas de tipo K son galaxias predominantemente de tipo
temprano (E, SO, Sa), con una fraccion considerable de espirales Sh. |de Vaucouleurs
(1961)) determiné la dependencia del color de la galaxia con el tipo morfologico usan-
do una muestra de 148 galaxias. Asi, los estudios sobre cémo se distribuye el color
de las galaxias, han ayudado a determinar sus poblaciones estelares dominantes asi
como sus historias de formaciéon estelar. En los ultimos anos el estudio tipico de los
colores de las galaxias se ha realizado en muestras de aproximadamente de 1,000 o
maés galaxias. Fioc & Rocca-Volmerange| (1999) determinaron relaciones entre los co-
lores, los tipos morfologicos, las inclinaciones o formas y las luminosidades intrinsecas
de las galaxias utilizando los colores en el 6ptico y en el infrarrojo cercano. [Ferreras
et al.| (1999) utilizaron analisis de color-magnitud y color-color de la fotometria HST
(Hubble Space Telescope) de ~1,000 galaxias para inferir la existencia de formacion es-
telar no despreciable en galaxias elipticas y lenticulares con corrimiento al rojo medio
(z~0.2).

El diagrama de color-magnitud de galaxias (Figura muestra la relaciéon entre

"El color de una galaxias se define como la medida que resulta de restar la magnitud de la galaxia
medida en diferentes filtros (U, B, V, R, I), por ejemplo B-V, V-R, J-H
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el color de una galaxia y su magnitud absolutaﬁ. Bell et al. (2004) realizaron una
descripcion preliminar de las tres areas de este diagrama. Este estudio mostré una
distribucion bimodal de las galaxias rojas y azules como se ve en el anélisis de los
datos del muestreo Sloan Digital Sky Survey (SDSS) e incluso en los anélisis de de

Vaucouleurs| (1961) sobre la morfologia de las galaxias.

4
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Figura 1.4: Diagrama Color-Magnitud (U-V vs My/) para galaxias. Para cada galaxia,
el eje vertical muestra su color observado (diferencia de brillo en dos bandas), mientras
que el eje horizontal muestra el brillo o magnitud en un filtro. El diagrama tiene
tres caracteristicas principales: la secuencia roja, el valle verde y la nube azul. La
secuencia roja incluye la mayoria de las galaxias rojas, que generalmente son galaxias
elipticas. La nube azul incluye la mayoria de las galaxias azules, que generalmente son
espirales. Entre las dos distribuciones hay un espacio medianamente conocido como
el valle verde que incluye una serie de espirales rojas. (Tomado de Wikipedia)

La distribucion del color U-V muestra dos zonas donde las galaxias se distribu-
yen correspondientes a dos poblaciones de galaxias distintas. Estas distribuciones se
conocen como “Secuencia Roja” y “Nube Azul” (Figura . Las dos poblaciones
muestran una superposicion significativa, la region relativamente poco profunda y
plana entre los dos picos se denomina "Valle Verde"(Wyder et al.|[2007), Das et al.

(2021)) sugieren que el valle verde esta formado por dos poblaciones diferentes de ga-

8Una medida de luminosidad, la funcién absoluta de luminosidad del espectro de la galaxia junto
con las propiedades de emision y extincion de la materia interestelar determina la magnitud absoluta
de una galaxia.
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laxias: una poblacién de galaxias de tipo tardio, donde la formaciéon de estrellas se
ha detenido debido a que se cortd el suministro de gas seguido del agotamiento de
sus reservas de gas durante varios miles de millones de anos, y otra de una poblacion
de galaxias de tipo temprano donde tanto los suministros de gas como los depositos
de gas se han destruido muy rapidamente, probablemente debido a fusiones con otras
galaxias y/o la presencia de un niicleo galactico activo (AGN, por sus siglas en inglés).

Las galaxias que se encuentran en la nube azul son galaxias que presentan una
considerable formacion estelar con estructura de disco, baja metalicidad, alto conte-
nido de gas molecular, poblacién estelar més joven y masa estelar més baja, mientras
que las galaxias en la secuencia roja son en su mayoria galaxias inactivas, es decir,
con poca o nula formacion estelar, alta metalicidad, poco contenido de gas molecular,
con un componente de bulbo dominante, poblacion estelar més antigua y alta masa
estelar (Strateva et al.[2001; Kauffmann et al.|[2003)).

La morfologia de una galaxia se correlaciona bien con su poblaciéon estelar. Sin
embargo, las evoluciones morfologicas no pueden explicar por si solas la distribucion
bimodal del color de las galaxias. Los estudios con Galaxy Zoo (Lintott et al.|2008)
muestran que una cantidad significativa de galaxias elipticas estan contenidas en
la nube azul (Schawinski et al|2009) y una gran cantidad de galaxias espirales se
encuentran en la nube roja (Masters et al.[2010).

Una gran cantidad de estudios realizados durante los tltimos anos han medido,
con una gran precision, las propiedades de miles de galaxias como el color (Strateva
et al|2001), la tasa de formacion de estrellas y la edad estelar (Kauffmann et al.
2003)) y la proporcion de bulbo/disco (Kauffmann et al.2003). Comprender cémo se
origina la bimodalidad de la distribucién del color y su evolucion, es pieza clave para
comprender la formacion y evolucion de las galaxias.

A diferencia del diagrama comparable de Hertzsprung-Russell para las estrellas,
las propiedades de las galaxias no estan necesariamente determinadas por completo
por su ubicacion en el diagrama de color-magnitud.

Para construir el DCM, se necesita: (1) Un conjunto homogéneo de datos fotomé-

tricos para una muestra representativa de diferentes tipos de galaxias. (2) Factores
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Figura 1.5: Relacion color g-i vs. magnitud absoluta en la banda-i de todas las galaxias
en el Supercumulo de la Coma codificadas segtn el tipo de Hubble: los puntos rojos
representan galaxias de tipo temprano (dE, E; S0, SOa); los puntos azul representan
galaxias de disco (Sbe, Im, BCD); puntos verdes representan galaxias con bulbo (Sa,
Sb). Todas las galaxias (arriba); tipo tardio de Sa a Im-BCD (abajo a la izquierda);
tipo temprano (abajo a la derecha). Se dan contornos de igual densidad. La linea
continua g — i = —0.0585 % (M; 4+ 16) + 0.78 representa la separacion empirica entre
la secuencia roja y las galaxias restantes.(Gavazzi, G. et al|2010)

de correccién apropiados para tener en cuenta los efectos de la inclinacion de la ga-
laxia sobre el color y la magnitud observados. Si se incluyen en la muestra galaxias
de velocidad radial relativamente alta, debemos hacer una correccién adicional para
el desplazamiento de la distribucion de energia espectral galaxia con respecto a la
funcion de respuesta del sistema fotométrico. (3) Correcciones de extincion y enro-
jecimiento de nuestra propia galaxia. (4) Estimaciones de distancia para galaxias de

campo individuales o, (5) observaciones de galaxias que se sabe que son miembros de

un cimulo de galaxias (Strateva et al.[|2001). Un ejemplo de DCM se puede observar
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en la Figura [1.5] del stper cimulo de Coma.

1.4. Tasa de formacién estelar: Calibradores y rela-

ciones de escala

Como se menciono en la secciéon anterior, la morfologia de una galaxia y su pobla-
cion estelar estan bien correlacionadas, més aun, las propiedades observadas de las
galaxias, como el color o la tasa de formacion estelar también muestran un caracter
bimodal. Sin embargo, los cambios en la morfologia de una galaxia no pueden explicar
por si solos la distribucién bimodal del color de las galaxias. Algunos estudios reve-
lan que una cantidad significativa de galaxias elipticas estan contenidas en la nube
azul y de igual manera una cantidad significativa de galaxias espirales se encuentran
contenidas en la secuencia roja. En esta seccion describiremos cémo se estima la for-
macion estelar para objetos extragalacticos asi de como se puede estimar la cantidad

de actividad estelar usando la anchura equivalente de la linea de emisiéon Ho.

1.4.1. Anchura Equivalente

Las lineas espectrales se producen cuando la radiacién electromagnética interac-
ciona con la materia, esto se debe a los procesos cuénticos que surgen por dicha
interaccion. Si un foton tiene una energia igual a la necesaria para cambiar el estado
de energia del sistema (por ejemplo, en el caso del atomo, el cambio de estado de
energia seria un electrén cambiando de orbital), el foton serd absorbido y tiempo des-
pués, serd reemitido como un fotén con la misma frecuencia que tenia originalmente
o en forma de cascada, es decir, una serie de fotones de diferente frecuencia.

Dependiendo de la configuracion, el tipo de gas, la fuente luminosa y lo que llegue
al detector, se produciran dos tipos de lineas: absorciéon y emision. Si el gas se encuen-
tra entre el detector y la fuente de luz (por lo general esta fuente emite un espectro
continuo) de modo que el detector pueda observar el espectro tanto del gas como

de la fuente, entonces se observara una disminucion de la intensidad de la luz en la
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frecuencia del fotén que llega al detector, debido a que la mayor parte de los fotones
reemitidos saldran en direcciones diferentes a las que posefan los fotones originales.
En este caso se observard una linea de absorcion. Por otra parte, si el detector es
capaz de observar el gas, pero no puede ver la fuente de luz, se observaran solamente
los fotones reemitidos, resultando en lineas de emision.

La forma de una linea de absorcion depende del namero de fotones que se absorben
en una longitud de onda particular. Para hacer un comparativo de las intensidades de
diferentes lineas de absorcién de una fuente, o la misma linea de absorcion de varias
fuentes diferentes, podemos usar el ancho equivalente. El ancho equivalente de una
linea de emision o de absorcion se define como la medida del area de la linea en un
grafico de intensidad contra longitud de onda. Se encuentra formando un rectangulo
con una altura igual a la de la emisién continua y encontrando el ancho de manera

que el area del rectangulo sea igual al area en la linea espectral (figura .

Figura 1.6: Definicion esquematica de la anchura equivalente (W)) de una linea ato-
mica. El rectangulo sombreado tiene un ancho tal que absorbe la misma cantidad de
energia que la linea atomica a la que esté asociada. La cantidad F. es el flujo del
continuo y A es la longitud asociada al maximo de intensidad.
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El ancho equivalente W), es una medida de la cantidad de luz, que se quita del
continuo de una estrella dentro de una linea mediante procesos de absorcion. Se
basa en el flujo relativo local del continuo. Geométricamente el ancho equivalente
W, es igual al area de la linea considerada bajo el espectro continuo normalizado.

Mateméaticamente, la W), se define mediante la siguiente ecuacion:

A2

F,—F
W) :/T)\d)\ (1.2)
A1

donde A; y Ay son los limite de longitud de onda inferior y superior de la linea
observada, F es el flujo observado a través de la linea de emisiéon en la longitud de
onda A y F, es el nivel continuo debajo de la linea de emisiéon. Ambas cantidades son
flujos que se miden convencionalmente en unidades de erg s™* em™2 A1, por lo que
el ancho equivalente tiene unidades de A.

Esta ecuacion se puede aplicar tanto a la emision como a la absorcion, solo debe
tenerse en cuenta que cuando se aplica a la emision, el valor de W), es negativo, de
modo que en general se utiliza el valor absoluto.

Aplicado a objetos extragalacticos, y en particular a la linea de emision de Ha, la
anchura equivalente refleja la cantidad de emision debida a formacion estelar joven
comparada con la emisiéon en el continuo de poblaciones estelares mas viejas. Por lo
tanto la anchura equivalente de la linea Ha (en adelante EW(Ha)) mide la actividad

de formacion estelar reciente comparada con la cantidad de estrellas viejas.

1.4.2. Tasa de Formacion Estelar

A demés de poder clasificar a las galaxias segtin su morfologfa, también es posible
clasificar a las galaxias por su capacidad de formar estrellas, es decir, las galaxias se
pueden clasificar en galaxias formadoras de estrellas (Star Formation Galaxies, SFG
por sus siglas en inglés) y galaxias retiradas o apagadas (Retired Galaxies, RG por sus
siglas en inglés). Para poder realizar dicha clasificacion es necesario poder cuantificar
cuantas estrellas puede formar una galaxia en un tiempo determinado. A esto se le

llama tasa de formacion estelar, suele representarse por SFR (Star Formation Rate,
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por sus siglas en inglés) y suele expresarse en masas solares por ano Mgyr 1.

Una magnitud derivada de la SFR muy utilizada es la SFR especifica (specific star
formation rate), que es la SFR por unidad de masa. Se suele representar con sSFR o
directamente %*R. La sSFR tiene unidades de yr~!. Si consideramos ﬁ tendriamos
una idea de cual es el intervalo de tiempo que una galaxia emplearia en duplicar su
masa (es decir, en crear una masa igual a la que ya tiene) si la SFR permaneciera
constante durante ese tiempo.

Poder medir la SFR es fundamental para poder comprender el nacimiento y evo-
luciéon de las galaxias (Kennicutt||1998). La SFR parametriza la informacion que se
puede obtener de un brote de formacion estelar (Kennicutt & Evans |2012). La SFR

es, junto con la masa de galaxias, uno de los pardametros mas importantes que definen

las galaxias y su evolucion a lo largo de los tiempos cosmicos (Madau & Dickinson

2014).

1.4.3. Calibradores de la Tasa de Formacioén Estelar

Las estrellas jovenes individuales no estan resueltas en todas las galaxias excep-
to en las galaxias méas cercanas, incluso con el Telescopio Espacial Hubble (Hubble
Space Telescope, HST por sus siglas en inglés), de manera que la mayor parte de la
informacion sobre las propiedades de formacion SFR proviene de las mediciones que
se han realizado de luz integradas en el ultravioleta (UV), infrarrojo lejano (Far Infra-
Red, FIR por sus siglas en inglés) o lineas de recombinacion como Ha. Los espectros
medios sufren una serie de cambios conforme se recorre la secuencia de Hubble, es
decir, a lo largo de la secuencia de Hubble aparecen lineas de emision (especialmente
Ha), aumenta el espectro en la zona azul y el espectro de absorcion pasa de estar
dominado por estrellas gigantes de tipo K a estrellas de tipo A (Kennicutt|[1998]).

El espectro integrado de las galaxias es la suma de las contribuciones de la emision
de todas las estrellas presentes, asi como del medio interestelar. Sin embargo, en las
longitudes de onda del espectro visible, los principales contribuyentes son las estrellas
de la secuencia principal de tipos intermedios (A y F) y gigantes de tipos G y K.

El espectro de cualquier objeto esta definido por la proporcion de estrellas de tipos
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intermedios o tipos tardios o lo que es lo mismo, por la relacion entre estrellas jovenes
(<1 Gyr) y viejas (3 a 15 Gyr). Por lo tanto se pueden usar los colores observados de
las galaxias para poder estimar la fraccion de estrellas jovenes y la SFR en los tltimos
108 — 10 afios.

Los indicadores basados en el color son relativamente imprecisos y sujetos a errores
debidos al enrojecimiento del polvo o a utilizar un modelo de formacién estelar que
no representa la funcién inicial de masas, la edad, la metalicidad o la historia de la
formacion estelar de los objetos (Larson & Tinsley |1978).

En las subsecciones siguientes indicaremos los principales métodos observacionales

para estimar la SFR en distintas longitudes de onda.

Continuo UV

Una forma de superar las limitaciones de los colores integrados para trazar la SFR
es realizar las observaciones en una region del espectro donde la principal contribuciéon
a la emision sea de estrellas jovenes, de tal forma que la SFR sea proporcional a la
luminosidad. El rango 6ptimo esta situado entre 1250A y 25004, sin embargo, este
rango es inaccesible desde la superficie terrestre para galaxias con z <(0.5, mientras
que para z~1-5 se mantiene en el rango 6ptico (Kennicutt|/1998).

La conversion del flujo UV para determinar la tasa de formacion estelar se hace
mediante modelos de sintesis de formaciéon estelar. Para mediciones integradas de
galaxias se supone que la SFR se ha mantenido constante en escalas de tiempo grandes
en comparacion con las vidas de la poblacion, emisora de rayos UV, dominante (<108
yr) en la aproximacion de "formacion instantanea de estrellas". La conversion de la
calibracion de [Madau et al. (1998) asumiendo una Funcion de Masa Inicial (Initial
Mass Function, IMF por sus siglas en inglés) de [Salpeter| (1955) con limites de masa

de 0.1 y 100M, esta dada por:

SFR[Moyr—'] =1.4 x 1072®L,lerg s 'Hz™"] (1.3)

donde L, es la luminosidad especifica radiada por unidad de masa inicia. Una de
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las ventajas de usar este calibrador es que se puede aplicar a galaxias en un amplio
rango de desplazamientos hacia el rojo (z~1-5). Sin embargo tiene la desventaja de
ser sensible a la extinciéon y a la forma de la IMF. Ademaés, la distribuciéon espacial de
la extincién no estd muy bien caracterizada originando que la calibracion global sea
un problema a resolver. El efecto de la IMF es comtun a otros indicadores directos.
La emision dominante en el intervalo de longitudes de onda utilizado, proviene de
estrellas que tienen masas mayores a bMg, de forma que la determinacién de la tasas

de formacion estelar implica extrapolar a estrellas de masas menores.

Lineas de recombinacion Ha

Las zonas de formacién estelar estan rodeadas por nubes de gas ionizado, este
gas esta compuesto principalmente por hidrégeno y helio. En el plasma se crea un
equilibrio entre los &tomos de hidrégeno ionizado por los fotones con energia suficiente
()\<912A) y las recombinaciones entre electrones libres y protones para formar &tomos
de hidrégeno. El ntimero de ionizaciones producidos por los fotones mas alla del limite
de Lyman (A =912A) es igual al nimero de recombinaciones a niveles meta-estables
del 4tomo de hidrégeno. Las recombinaciones al nivel base producen fotones con la
energfa suficiente como para ionizar otro atomo. En general estos fotones vuelven a ser
absorbidos por otro atomo neutro inmediatamente, a este proceso se le conoce como
caso B de recombinacion. Dado que las lineas de recombinacién emiten la luminosidad
reprocesada de la poblacion estelar principal, éstas proporcionan informacién sobre
la poblaciéon de estrellas jovenes y de elevada masa. Las aplicaciones principales de
este método se basan en la medida de Ha, pero también se han utilizado otras lineas
de recombinacion como Hf, Pa, P3, Bra y Bry (Kennicutt| 1998)).

El factor de conversion entre el flujo ionizante y las tasas de formacion estelar
se calcula normalmente utilizando un modelo de sintesis evolutiva. Las estrellas con
masas >10Mg, y vidas menores que 20Myr son las tnicas capaces de producir radiacion
que contribuye de manera significativa al flujo ionizante, de modo que las lineas de
emision proporcionan un trazador casi instantaneo de la tasa de formacion estelar, es

decir, la formacion estelar mas reciente (Kennicutt|1998).
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La conversion de la calibracion de [Kennicutt et al.| (1994)) y Madau et al.| (1998)
asumiendo una IMF de [Salpeter| (1955) con limites de masa inferior y superior de 0.1

- 100M,, esté dada por:

SFR[Mgyr—'] = 7.9 x 1072 L(Ha)[ergs™'] = 1.08 x 107*Q(H)(s™) (1.4)

donde Q(HO) es la luminosidad del foton ionizante, L(Ha) es la luminosidad de la linea
Hea, y la calibraciéon de Ha se calcula para la recombinacion del Caso B a T.=10,000
K. |Glazebrook et al. (1999) compara las calibraciones utilizando diferentes modelos
de evolucion estelar, metalicidades e IMF dando como resultado una diferencia de
30 % entre las diferentes calibraciones publicadas, observando que la mayor parte de
la dispersion es debida a los modelos de atmosferas y a las diferentes trazas evolutivas.

Una de las principales ventaja del uso de este método es su gran sensibilidad y la
relacion directa entre la emision de la linea y la SFR de estrellas masivas. Sin embargo,
una de las principales limitaciones esta en su sensibilidad a la funcién inicial de masas
y a la extincion.

Dado que el flujo ionizante es producido principalmente por estrellas con masas
por arriba de 10 M, las tasas de formacion estelar calculadas son mas sensibles a la
forma de la IMF. La SFR suponiendo una IMF de Scalo es tres veces mayor que con
una IMF de Salpeter (Kennicutt|1998).

Dada la naturaleza de la emision, Ha y el UV tienen un comportamiento diferente
cuando un brote de formacién estelar termina. El continuo UV decrece més lentamente
que Ha debido que se origina de un rango de estrellas de la secuencia principal con
vidas més largas. Las estrellas capaces de emitir en el rango UV sensible a la SFR
tienen masas mayores que HbM®, mientras que aquellas estrellas capaces de emitir
significativamente por encima de A=912A tiene masa mayores que 10M (Kennicutt

1998).
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Lineas prohibidas

La linea de emision Ha desaparece del rango visible debido al desplazamiento al
rojo cosmologico de las galaxias alrededor de z~0.5. La lineas de emisién mas intensa
que aparece a longitudes de onda menores es el doblete de [OIT|\3727.

Las lineas de emision prohibidas de elementos metéalicos producidas en las regiones
HIT pueden estar correlacionadas con la tasa de formacion estelar. Sin embargo esta
correlacion no es directa. Esto se debe a que, ademés del flujo ionizante, la intensidad
de las lineas depende de manera directa de las condiciones de excitacion y de la
abundancia del elemento que las origina. Afortunadamente, la linea [OII|A3727 tiene
un comportamiento aceptable como trazador y se puede calibrar empiricamente a
través de Ha (Kennicutt|/1998).

La SFR derivada a partir de [OII]A3727 no es tan precisa como la SFR derivada a
partir de Her, dado que la relacion [OII]/Ha varia de manera significativa de galaxia
en galaxia. También puede ser sensible a errores sistematicos debidos a la extincion.
Por otra parte la calibracion de [OII|A3727 no se ve significativamente afectada por

la abundancia metélica.

Continuo Infrarojo lejano (FIR)

Una porciéon considerable de la luminosidad de una galaxia se ve fuertemente
disminuida por el polvo. Las longitudes en el rango del UV son las longitudes que més
se ven afectadas. Las longitudes en el UV son absorbidas por el polvo calentandolo,
esta radiacion a su vez es reemitida en el rago de 10-300um. Por consiguiente la
emision en el infrarrojo lejano (FIR, por sus siglas en inglés) puede ser un trazador
de las poblaciones jovenes y de la SFR (Madau & Dickinson|2014]).

La contribucién de las estrellas jovenes al calentamiento del gas y la profundidad
optica del polvo en las regiones de formacion estelar marcan la eficiencia de la lu-
minosidad del FIR como calibrador de la SFR. El caso mas simple se da cuando la
opacidad del polvo es considerable, por lo que la luminosidad FIR puede cuantificar

la luminosidad total del brote de formacién estelar. En general la situacion es més
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compleja. Hay distintas componentes dentro del polvo, las estrellas viejas o un nu-
cleo activo galactico pueden contribuir al calentamiento del polvo y el espesor éptico
del polvo varia de un caso a otro, por lo que probablemente no hay una calibracién
tnica para todos los tipos de galaxias. La luminosidad FIR comparte la sensibilidad
al valor adoptado de la IMF y a la metalicidad. Por otro lado este trazador no se ve
practicamente afectado por la extincion del polvo (Madau & Dickinson|2014).

La relacion que existe entre los trazadores Ha y FIR es buena para luminosida-
des Lig<10''L,. Las galaxias con luminosidades mayores se denominan de manera
general galaxias luminosas en el infrarrojo (Luminous Infrared Galaxy, LIRG por sus
siglas en inglés). Para LIRGs, el trazador Ha pierde una parte de la formacion estelar
que aumenta con la luminosidad en el infrarrojo (Cardiel et al. 2003). Ademéas hay
evidencia observacional de que las lineas de Balmer Ha y Hf no se forman en la
misma region que la que emite la luminosidad infrarroja (Cardiel et al.|[2003). El caso
extremo son las galaxias ultraluminosas en el infrarro j(ﬂ (UltraLuminous Infrared Ga-
laxy, ULIRG por sus siglas en inglés), cuya luminosidad en el infrarrojo L;p<10L

(Madau & Dickinson|2014)).

1.5. Plano Tasa de formacion estelar-Masa estelar

Las galaxias formadoras de estrellas (SFG, por sus siglas en inglés) son galaxias
cuya fuente de ionizacién principalmente son estrellas de tipo OB, ya que estas es-
trellas estan directamente relacionadas con la formacion estelar reciente debido a su
corta vida (e.g., Pozzetti, L. et al.2010). Por otra parte las galaxias retiradas son ga-
laxias con una escasez de gas ionizado o con gas ionizado por estrellas viejas. En las
galaxias retiradas se tiene poca (e.g., |Gomes, J. M. et al.[2016]) o ninguna formacion
de estrellas (e.g., [Fernandes et al.|[2010)).

Para clasificar a las galaxias como SFG o RG se utiliza la SFR la cual puede ser
estimada (como se vio en la Secccion por diferentes trazadores como la lumi-

nosidad Ultravioleta (UV), Infrarrojo lejano (Far Infra Red, FIR por sus siglas en

9El prototipo de ULIRG es Arp 220.
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inglés), y por procesos de recombinaciéon. Sin embargo estos trazadores son sensibles
a la extincion y a los efectos geométricos como la inclinacion, de modo que presentan
un sesgo debido a estos factores. El efecto que tiene la inclinaciéon y la extincion sobre
los perfiles radiales recuperados es significativo en la galaxia dominada por discos
solo para inclinaciones altas (>70°), esto se debe a que la luz tiene que atravesar una
mayor cantidad de polvo y, por lo tanto, la atenuaciéon observada es mas similar a la
del lado més cercano de la galaxia que a la de la galaxia en si, mientras que para la
galaxia dominada por bulbos el efecto no es tan grande comparado con las galaxias
dominadas por disco, para la inclinaciéon de 45° este efecto geométrico es en realidad
pequeno, este sesgo estd dominado por el efecto geométrico de la inclinaciéon sobre la
atenuacion del polvo observada a lo largo de la linea de vision (Ibarra-Medel et al.
2018).

Cuando graficamos la SFR derivada de los datos integrados utilizando la lumi-
nosidad Ha corregida por el polvo de una galaxia (o cualquier otro estimador SFR,
por ejemplo, [Catalan-Torrecilla, C. et al.|2015) contra la masa estelar (M, ) se puede
distinguir claramente las dos poblaciones SFG y RG, ademas, estas poblaciones estan
bien separados por el valor medio de la EW(Ha) (siendo 3-6A un limite claro, por
ejemplo |Cano-Diaz et al. (2016])). Se usa EW(Ha) ya que es un muy buen parametro
del estado de ionizacion y de la intensidad de la SFR (ver definicién en Sec. [1.4.]]
Kennicutt||1998)).

La forma en la que se distribuyen las SFG esta bien caracterizada por una estre-
cha relacion log-log observada entre el SFR y M,. Esta relacion, conocida como la
secuencia principal de formacion estelar (SEMS, por sus siglas en inglés) de las gala-
xias, ha sido estudiada utilizando datos tanto de apertura simple como IFS con un
bajo corrimiento al rojo (e.g.,|Cano-Diaz et al.2016; Brinchmann et al.|[2004}; Noeske
et al.|2007; |Gavazzi, G. et al.[2010). En general, se ha observado que en cualquier
corrimiento al rojo la dispersion es de ~ 0.2 - 0.3 dex en SFR en, también se ha obser-
vado una pendiente ligeramente menor que uno en un corrimiento al rojo bajo (~ 0.8
dex). Presenta una clara evoluciéon en el punto cero que aumenta con el corrimiento

al rojo (e.g., Speagle et al.[|2014)). Por otra parte, las RG se distribuyen por debajo de
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Figura 1.7: Diagrama SFR-M, para todas las galaxias incluidas en la compilaciéon IFS
presentada a lo largo de la revision de[Sanchez (2020) (panel izquierdo), y en diferentes
subgrupos segregados por morfologia, de tipos més tempranos a tipos mas tardios, de
izquierda a derecha. Todos los paneles representan la distribuciéon adoptando la SFR
estimada con base al polvo corregido integrado la luminosidad Ha. En cada panel,
los contornos corresponden a la densidad de puntos, y cada contorno incluye un 95 %,
50% y 10 % de los puntos. En todos los paneles, el logaritmo del ancho equivalente
de Ha esta codificado por colores. (Sanchez |2020)

la SEMS, siguiendo una relacion considerablemente més dispersa con la M, (similar
a una nube), que corresponde en general a la ubicacion esperada para un EW(Ha)~
1A(e.g. Stasiniska et al.|2008). En medio de los dos grupos hay un area con una den-
sidad numérica de galaxias mucho menor comparada con la densidad numérica de
las SFG y las RG, conocida como el valle verde (GV, por sus siglas en inglés). Las
galaxias en GV (o GVG) se consideran galaxias en transito entre SFG y RG, y su
numero reducido se ha interpretado como una consecuencia de un proceso rapido que

hace que las galaxias transiten de las SFG a las RG (e.g., [Bell et al.|2004).

1.6. IFUS (Unidades de Campo Integral)

1.6.1. Espectroscopia

La espectroscopia es el estudio de la interacciéon entre la radiacion electromagné-
tica y la materia, con absorciéon o emision de energia radiante. Tiene aplicaciones en
astronomia, fisica, quimica y biologia, entre otras disciplinas cientificas.

El mecanismo por el cual la materia emite radiacion electromagnética es el dominio
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de la espectroscopia. La radiacion electromagnética se atribuye a las diferencias de
energia en las transiciones de los electrones de unos niveles atémicos a otros. Estudia
en qué frecuencia o longitud de onda una sustancia puede absorber o emitir energia
en forma de un cuanto de luz.

La energia de un fotén (un cuanto de luz) de una onda electromagnética o su co-
rrespondiente frecuencia equivale a la diferencia de energia entre dos estados cuénticos

de la muestra estudiada
he

AFE
A

(1.5)

donde h es la constante de Planck, ¢ es la velocidad de la luz, A es la longitud de
onda del haz de luz u onda electromagnética asociada a ese cuanto de luz y AFE es
la diferencia de energia. Esta ecuacion es fundamental para la espectroscopia. Las
diferencias de energia entre estados cuanticos dependen de la composicién elemental
de la muestra o de la estructura de la molécula, y por eso este método proporciona

informacién importante a la astronomia.

1.6.2. IFUs

La tasa de formacion de estrellas es uno de los principales parametros utilizados
para analizar la evolucion de las galaxias a través del tiempo. La necesidad de recupe-
rar la luz reprocesada por el polvo comtinmente requiere el uso de datos de infrarrojo
lejano de baja resoluciéon espacial. Las luminosidades de las lineas de recombinacion
ofrecen una alternativa, aunque, las correcciones inciertas de extincién de polvo ba-
sadas en imagenes de banda estrecha o espectroscopia de rendija larga han planteado
tradicionalmente un limite a su aplicabilidad. La espectroscopia de campo integral
(Integral Field-Spectroscopy, IF'S por sus siglas en inglés) es claramente la manera de
superar este tipo de limitacion.

Asi, se han desarrollado instrumentos llamados Unidades de Campo Integral (In-
tegral Field Unit por sus siglas en inglés IFUs). Un espectrografo de campo integral,
o un espectrografo equipado con una unidad de campo integral, es un instrumento

optico que combina capacidades espectrogréaficas y de imagenes, que se utiliza para
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obtener espectros resueltos espacialmente. En un IFU el campo de vision se divi-
de en muchas células o segmentos (como las omatidiaﬂ de algunos insectos) para
obtener una vision completa del conjunto. Las IFUs son ampliamente utilizadas en
teledetecci()nﬂ (o deteccion remota terrestre) y méas especificamente en la prediccion
meteoroldgica y la monitorizaciéon en desastres naturales y cambio climatico.

En astronomia las IFUs se utilizan para estudiar objetos extensos, como nebulo-
sas, galaxias o cimulos cargados de estrellas, en una sola toma, usando esta técnica
conocida como espectroscopia de campo integral. La IFS se ha convertido en una
subdisciplina importante de la astronomia 6ptica, con la proliferacion de telescopios
de gran apertura y alta resolucion, donde existe la necesidad de estudiar los espectros
de objetos extendidos en funcion de la posicion o de grupos de muchos objetos discre-
tos, estrellas o fuentes puntuales en un campo pequeno. Estas mismas investigaciones
espectroscopicas se han realizado previamente con espectrografos de rendija larga en
los que el espectro se dispersa perpendicularmente a la rendija y se obtiene resolucion
espacial en la dimension a lo largo de la rendija. Luego, al escalonar la posicion de
la rendija, se puede obtener el espectro de puntos en el campo de la imagen, pero el
proceso es comparativamente lento y desperdicia el tiempo del telescopio potencial-
mente restringido. Los espectrografos de campo integral se utilizan para acelerar tales
observaciones obteniendo simultaneamente espectros en un campo bidimensional. A
medida que la resoluciéon espacial de los telescopios en el espacio (y también de los
instrumentos terrestres que utilizan 6ptica adaptativa) ha mejorado rapidamente en
los ultimos anos, la necesidad de tales instrumentos multiplexados se ha vuelto cada
vez mas urgente.

En este método de IFS, la senal de cada celda o pixel del campo se vuelca en un
espectrografo, que luego genera un espectro para cada pixel individual. Con todos

los espectros resultantes se forma un cubo de datos (figura|1.8a)) que contiene todo el

10T as omatidias son unidades sensoriales formadas por células fotorreceptoras capaces de distinguir
entre la presencia y la falta de luz y, en algunos casos, capaces de distinguir entre colores.

15 deteccion remota es la adquisicion de informacién a pequefia o gran escala de un objeto
o fenémeno, ya sea usando instrumentos de grabacion o instrumentos de escaneo en tiempo real
inalambricos o que no estan en contacto directo con el objeto (como por ejemplo aviones, satélites,
astronave, boyas o barcos). En la practica, la teledeteccion consiste en recoger informacion a través
de diferentes dispositivos de un objeto concreto o un area.
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campo de vision en 2D, ademas de la tercera dimension obtenida por el espectrografo,

que divide la luz en sus diferentes colores o longitudes de onda (figura [1.8bj).

Figura 1.8: (a) Galaxia NGC 4650A vista por MUSE. (b) Imagen de MUSE de NGC
4650A con codigo de colores. Crédito: ESO/Consorcio MUS/R. Bacon.

1.6.3. Técnica Instrumental IFUs

Un espectrografo de campo integral consta de dos componentes: el espectrografo y
una unidad de campo integral (IFU). El trabajo de la IFU es dividir el plano espacial
2D en una matriz continua. Esta division del campo de vision se puede lograr de
tres formas que usan diferentes técnicas. Las tres técnicas principales aplicadas en

astronomia se describen a continuacién:

Una matriz de microlentes

En este tipo de IFU, se coloca una matriz de microlentes (MicroLens Array por
sus siglas en inglés MLA) en el plano de las rendijas de entrada del espectrografo, que
actiia esencialmente como pixeles espaciales o spaxelﬂ. Todos los haces generados
por la MLA se alimentan luego a través de un elemento dispersivo y son captados por
una camara, lo que da como resultado un espectro para cada micro lente individual.

Debido a que los puntos son pequenos, es posible inclinar la MLA alrededor del

12Fsta es la medida minima en un cubo de datos 6ptico. Unién de dos palabras que son: espacio
(Space en inglés) y pixel. Pixeles en el espacio: Un nuevo modo de visualizacion espacial, introdu-
cido en el 2012, (Horst Hortner, Matthew Gardiner, Roland Haring, Christopher Lindinger, Florian
Berger).
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eje Optico del sistema para que los espectros no caigan uno encima del otro, lo que
permite muestrear la imagen de entrada de forma contigua (figura|1.9)) (diferenciando
esta técnica de la espectroscopia sin rendija ). La desventaja es que la longitud del
espectro que se puede producir sin superposiciéon es muy pequena y el empaquetado
del CCD no es tan eficiente asi mismo es superior a la espectrografia de rendija larga
para propositos de alta resolucion espacial (Bacon et al|[1995). Instrumentos como
SAURON en el telescopio William Herschel y el subsistema SPHERE IFS en el VLT

utilizan esta técnica.

Focal
Plane

Enlarger  Lens Array Collimator Grism Camera CCD
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Figura 1.9: Diseno 6ptico de SAURON, un espectrografo de campo integral basado en
una matriz de lentillas (Bacon et al[[2001). La imagen de entrada de una galaxia se
muestra en el plano focal del telescopio y luego sucesivamente en varios planos dentro
del espectrografo. En la salida, se registran miltiples espectros en un CCD.

Un Haz de Fibras (con o sin microlentes)

Actualmente, esta es la técnica mas utilizada. Pueden utilizarse solos o en com-
binacién con una matriz de microlentes. Aqui, la luz de los objetivos de interés es
capturada por una matriz de fibras, la imagen de entrada se forma frente a un haz 2D
de fibras opticas que transfieren la luz a la rendija del espectrografo. La flexibilidad
de las fibras permite reformatear el campo de visién redondo / rectangular en una
(o mas) rendijas", desde donde la luz se dirige al espectrografo, y los espectros se

obtienen sin cambios de longitud de onda entre ellos (figura [1.10)). Las desventajas
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de estas técnicas son: (a) el muestreo del cielo no es contiguo ya que hay espacios
entre los nticleos de las fibras (las fibras son cilindricas) y (b) las fibras no funcionan
eficientemente en las relaciones focales lentas en las que la mayoria de los telescopios
trabajan esto resulta en la degradacion de la relacion foca]E (Focal Ratio Degrada-
tion por sus siglas en inglés FRD, |dos Santos et al.2014)). La desventaja (a) puede
superarse colocando una serie de microlentes contiguas delante del haz de fibras para
enfocar toda la luz recogida por esa microlente en la fibra (las formas de las micro-
lentes son normalmente cuadradas o hexagonales y, por tanto, pueden empaquetarse
contiguas). Esta técnica es utilizada por instrumentos en muchos telescopios (como
en el Telescopio William Herschel ), y particularmente en grandes estudios de ga-
laxias actualmente en curso, como CALIFA (Calar Alto Legacy Integral Field Area
Survey) en el Observatorio de Calar Alto , SAMI (Sydney-AAO Multi-object Integral
field spectrograph) en el Observatorio Astronémico de Australia y MaNGA Mapping
Nearby Galaxies at Apache Point Observatory), que es una de los cartografiados que

componen a Sloan Digital Sky Survey.

Un rebanador de imagen

La imagen de entrada se forma en un espejo que estd segmentado en secciones
horizontales delgadas, enviando cada ‘“rebanada” en direcciones ligeramente diferentes.
Se dispone un segundo espejo segmentado para reformatear’ los cortes de modo que,
en lugar de estar uno encima del otro, ahora se colocan de extremo a extremo para
formar la rendija del espectrografo (figura . La ventaja de esta técnica es que se
evita la FRD y la disposicion de corte proporciona una cobertura contigua del campo
con una resoluciéon espacial potencialmente alta. Debido a que este sistema utiliza
solo espejos, es especialmente adecuado para infrarrojos, ya que es inherentemente

acromatico y puede enfriarse a temperaturas criogénicaﬁ(e.g., Content||1997)). Las

13La degradacion de la racién focal (FRD) es un cambio en la distribucién angular de la luz
causado por la fibra 6ptica. La FRD es importante para los sistemas astronémicos espectroscopicos
alimentados con fibra porque puede causar pérdida de senal, degradacion en la resolucién espectral
o mayor complejidad en el diseno del espectrografo.

L as temperaturas criogénicas se define como la temperatura a la que se alcanza la ebullicién del
nitrogeno molecular o a temperaturas mas bajas, esto significa 77.36 grados kelvin o -195.79 grados
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Figura 1.10: EI muestreo espacial es proporcionado por una matriz de lentes, sobre
cuya superficie frontal se proyecta una imagen ampliada del plano focal del telescopio.
Para instrumentos como PMAS, el campo de vision es pequenio: tipicamente del orden
de varios segundos de arco. Cada lente de la matriz crea una imagen diminuta en la
entrada del sistema 6ptico, de varias decenas de micrémetros de tamano. En la ubi-
cacion de este punto, se une una fibra 6ptica a la matriz de lentes, lo que proporciona
un acoplamiento a un espectrografo en el otro extremo de la guia. La flexibilidad de
las fibras se puede utilizar para reorganizar el formato cuadrado de la matriz de lentes
para formar una pseudo-hendidura lineal en la entrada del colimador espectrografo.
La luz de cada fibra se dispersa por la rejilla y se proyecta como un espectro tnico en
el detector. Dado que hay muchas fibras en la pseudo-ranura, se genera una familia
de espectros simultdneamente en el CCD. Es necesario un software de reducciéon de
datos dedicado para extraer autométicamente varios cientos de espectros y eliminar
firmas instrumentales para crear el cubo de datos final. Crédito: CAHA

posibles desventajas son: (a) que el muestreo a lo largo de los cortes es el mismo que
el proporcionado naturalmente por el telescopio, lo que significa que hay un alcance
reducido para incluir un cortador dentro de un espectrégrafo que también debe tener
un modo de rendija larga normal y (b) el El sistema 6ptico puede ser voluminoso y
dificil de fabricar. Un instrumento que utiliza esta técnica es, por ejemplo, UVES en

el Very Large Telescope, Gemini NIFS y MUSE.

centigrados
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Figura 1.11: El principio de un cortador de imagenes. La matriz de espejos corta-
dores, ubicada en el plano de la imagen del telescopio, divide el campo de vision de
entrada (Field Of View FOV) y vuelve a crear las pupilas de salida del telescopio a
lo largo de una linea en los espejos de las pupilas. Cada espejo de la pupila vuelve a
crear una imagen de su correspondiente corte del campo de vision de entrada en su
correspondiente espejo de corte ubicado en el plano focal del espectrografo (plano de
corte). El FOV reformateado actia como la hendidura de entrada en el espectrogra-
fo donde todos los cortes estan alineados como una hendidura pseudolarga.(Vives &
Prieto|2006)

Row of Pupil
Mirrors

>

Las tres técnicas aplicadas en astronomia producen como resultado un cubo de
datos (figura|l.12)) con dos dimensiones espaciales y una dimension que es la longitud

de onda del espectro asociado.
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Figura 1.12: Las tres técnicas con IFU més usadas en astronomia
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Capitulo 2

Cartografiados de 1FUs

En esta seccion se realizara una breve descripcion de los cartografiados de IFUs
més relevantes que se tienen en la actualidad y de las caracteristicas mas importantes
de cada uno de ellos. Como se describi6 en la seccion [I.6], IFS es una técnica que ha
sido utilizada para estudiar con detalle algunas propiedades espectroscopicas resuel-
tas espacialmente, tales como la cinemaética estelar y gaseosa (e,g, Cappellari et al.
(2011)), la exploracion de las condiciones de ionizacién en diferentes regiones entre
otros (e,g, Lopez-Coba et al. (2016])) .

Uno de los principales problemas en el desarrollo de las IF'S se debi6 a la comple-
jidad para analizar y reducir datos lo cual provoco que esta técnica no fuese utilizada
para estudiar muestras méas grandes de galaxias. Gracias al incremento en las capa-
cidades de computo fue como algunos grupos implementaron la técnica e IFS como
una técnica de uso cada vez més frecuente y al mismo tiempo extendié su uso como

una herramienta en los cartografiados.

2.1. Principales Cartografiados

Uno de los primeros proyectos en intentar realizar un estudio de galaxias con IFS
fue SAURON (Spectroscopic Areal Unit for Research on Optical Nebulae) (Bacon
et al.|2001). SAURON exploro las regiones centrales de una muestra de 72 galaxias

de tipo temprano (E, S0, Sa) en el universo cercano (< 42Mpc) (de Zeeuw et al.

31
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2002)). Posteriormente, Atlas3D fue el proyecto en continuar con el mismo objetivo
cientifico que SAURON, Atlas3D utiliz6 el mismo instrumento que SAURON para
estudiar las regiones centrales (R < 1,5Re) de una muestra de 260 galaxias de tipo
temprano (E, SO, Sa) y a las mismas distancias cosmologicas (Cappellari et al.[2011]).
La mayoria de los resultados de ambas cartografiados fueron revisados recientemente
por |Cappellari (2016)).

Por otra parte, algunos de los primeros proyectos en explorar las galaxias espirales
mediante la técnica de IFS fueron (i) Disk Mass Survey (por sus siglas en inglés DMS,
Bershady et al.| (2010))); (ii) el cartografiado PINGS (Rosales-Ortega et al.|2010); (iii)
el proyecto VENGA (Blanc et al.2010) y (iv) la encuesta piloto CALIFA (Sanchez
et al.[|2010). La mayoria de estos proyectos se centraron en el estudio del gas ionizado
y, en algunos casos, de las poblaciones estelares, mas que en la dindmica estelar y del
gas.

La mayoria de estos proyectos se dedicaron a observar solo algunas de las pro-
piedades, aun teniendo una muestra significativa de galaxias, es decir, la mayoria de
los proyectos no abarca todos los tipos morfolégicos, solo cubren un rango pequeno
de masas, tampoco cubren un amplio rango de luminosidad, color, entre otros (por
ejemplo, Atlas3D observo solo galaxias tipo E, SO y espirales tempranas Sa).

CALIFA (Iniciado en el 2010) es el primer cartografiado realizado con IFS que es-
tudié una muestra representativa de una poblacion de galaxias del universo cercano,
también es el primer estudio de galaxias realizado con IF'S con el objetivo de entregar
los datos libremente a la toda comunidad, de facil acceso y completamente documen-
tados. A esta misma filosofia se sumaron los principales cartografiados realizados con
IF'S actuales, como son: MaNGA [para mayor detalle ver |[|[Bundy2015 y SAMI (para
mayor detalle ver (Croom et al./[2012]).

Ademas de estos cuatro principales cartografiados mostrados en la Tabla[2.1] tam-
bién se cuenta con una gran compilacién de observaciones IFS de galaxias en el univer-
so cercano realizadas con MUSE (Bacon et al[2010). MUSE es el IFU que cuenta con
la mejor relacion entre muestreo espacial, resolucion, FoV y resolucion espectral. Sin

embargo, tiene un rango de longitud de onda limitado en el rango 6ptico azul (corte
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Parametros MaNGA® SAMI® CALIFA®  ATLAS3D?
Tamarfio Actual de la Muestra 6850 2400 974 260
Rango del Redshift 0.01-0.15 0.01-0.1 0.005-0.03 z < 0.01
Redshift promedio 0.03 0.04 0.015

Cobertura 1.5R. (2/3), 2.5R. (1/3) ~ 1R, >2.5R, 0.6-1.5R.
S/N a r, por spaxel 20 10 50

S/N a r. por arcsec 40 20 50

Rango de longitud de onda (A) 3600-10300 3700-5700/6250-7350  3700-7500 4800-5380
Resolucion espectral (o) 80km/s 75/28 km/s 85/150 km/s  98km/s
Resolucion espacial (FWHM) 2.5" 2.3" 2.5" 1.5"
Resolucion espacial fisica (kpc) 2.5[0.5,6.5] 2.2(0.4,4.6] 0.8[0.3,1.5] 0.15
Tamano del telescopio 2.5m 3.6m 3.5m 4.2m

Tabla 2.1: Resumen de las principales propiedades de los diferentes cartografiados de
Espectroscopia de Campo Integral, se muestran las propiedades principales.®(Bundy
et al|2015), ®(Croom et al.[2012), ¢(Sanchez, S. F. et al.|2012), ¢(Cappellari et al.
2011). Tabla tomada de [Sanchez (2020).

a 4650 A), lo cual afecta de manera significativa cualquier anélisis de las poblaciones
estelares con bajo corrimiento al rojo.

CALIFA es el cartografiado tiene la mejor relacion entre resolucion espacial, frac-
cion cubierta de la extension de la galaxia y niimero de elementos espectrales mues-
treados, por lo que, para un anélisis sobre las propiedades resueltas espacialmente,
CALIFA puede presentar una ventaja sobre MaNGA o SAMI. Sin embargo, la mues-
tra de CALIFA contiene un niimero menor de galaxias comparado con MaNGA o
SAMI, de modo que para para las estadisticas de galaxias, la muestra de MaNGA
es mucho mejor. También ofrece un rango de longitud de onda més amplio y una
resolucion espectral ligeramente mejor (ver . Es necesario mencionar que aunque
SAMI ofrece el campo de vision més pequeno, tiene (por mucho) la resolucion espec-
tral mas alta (en el rango de longitud de onda roja). De modo que, para la cinemética
(en particular la de gas), proporciona estimaciones mas precisas. En general, estos
cartografiados se complementan, compensando de alguna manera las limitaciones de

cada uno.

2.2. Cartografiado CALIFA

El Proyecto CALIFA (Calar Alto Legacy Integral Field Area) observo una muestra

estadisticamente bien definida de ~600 galaxias en el universo local (0.005 <z <0.03)
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usando 250 noches de observacion con el espectrofotémetro de apertura multiple de
Potsdam (PMASE], por sus siglas en inglés) en conjunto con el haz de fibras PPaK. El
PPak es un IFU basado en fibra implementado como un médulo en el PMAS existente.
El proposito de PPak es proporcionar un campo de visiéon extendido con una gran
potencia de captacion de luz para cada elemento espacial, asi como una resolucion
espectral adecuada. El sistema PPak esta constituido por 382 fibras, de estas, 331
fibras son fibras de objeto, 36 fibras de cielo y 15 fibras de calibracion. El objeto y las
fibras del cielo recogen la luz del plano focal detras de una lente reductora focal. Las
fibras del objeto de PPak, cada una de 2.7"de didmetro (figura[2.1]), proporcionan un
campo de vision hexagonal contiguo de 74” x 64” en el cielo, con un factor de llenado
del 60 %. El rango de longitud de onda de operacion es de 400 a 900 nm. El PPak IFU,
junto con el espectrografo PMAS, estan destinados al estudio de objetos extendidos
de baja luminosidad superficial, ofreciendo una optimizaciéon de la potencia total de
captacion de luz y la resolucion espectral (Kelz et al. 2006]).

Este IFU se encuentra montado en el telescopio Calar Alto de 3.5 m, tiene un
campo de vision hexagonal de ~ 1.3’, con un factor de cobertura del 100 % mediante
la adopcion de un esquema de difuminado de tres puntas (three-pointing scheme en
inglés). Cada galaxia es observada con dos configuraciones espectrales, V500 y V1200.
Cada configuracion de rejillas cubre un rango especifico de longitud de onda, la rejilla
V500 cubre un rango de 3745 a 7300A, mientras que la V1200 cubre un rango de 3650
a 4840A (Sanchez et al|2012)

Los datos analizados cumplen con un conjunto de controles de calidad y anali-
sis exploratorio: (i) los cubos de datos finales alcanzan una profundidad de brillo
superficial limite de 30 de ~ 23.0 mag/arcsec® para los datos con la rejilla V500
(~ 22.8 mag/arcsec® para V1200); (ii) aproximadamente ~ 70 % del campo de visién
cubierto esta por encima de este limite de 307; (iii) los datos tienen una calibracion de

flujo relativo de azul a rojo dentro de un pequeno porcentaje en la mayor parte del

IPMAS, el espectrofotometro de apertura multiple de Potsdam, es un instrumento de campo
integral desarrollado en el Instituto de Astrofisica de Potsdam (AIP por sus siglas en inglés). Ac-
tualmente estd montado en el telescopio de 3.5m del Observatorio de Calar Alto en Espana y estéa
disponible como instrumento de uso comiin desde el 1 de julio de 2002.
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Figura 2.1: Diseno y dimensiones del IFU de PPak. El hexagonal central esté formado
por 331 fibras de objeto rodeadas por seis [FU de cielo. Tenga en cuenta que solo los
circulos blancos representan fibras activas, mientras que los negros son amortiguadores
protectores. Cada circulo representa el ntcleo de fibra, el revestimiento y el material
de proteccion combinados. El tamano fisico de la IFU central es de solo 4 mm y su
cobertura en el cielo es de méas de 1°.(Kelz et al.|2006])

rango de longitud de onda; (iv) la calibracion de flujo absoluto tiene una precision de
+8 % con respecto a SDSS; (v) la resolucién espectral medida es ~ 85 km s~! para
V1200 (~ 150 km s~! para V500); (vi) la precision estimada de la calibraciéon de la
longitud de onda es ~ 5 km s™! para los datos del V1200 (~ 10 km s™! para los datos
del V500); (vii) los espectros CALIFA y SDSS de apertura coincidente son cualitativa

y cuantitativamente similares (Sanchez et al.[2012).



Capitulo 3

Metodologia

Como se menciono anteriormente (ver Capitulo[2) CALIFA ofrece la mejor relacion
entre resolucion espacial, fraccion cubierta de la extension de la galaxia y nimero de
elementos muestreados, también ofrece un rango de longitud de onda mas amplio
y una resoluciéon espectral ligeramente mejor(Sanchez 2020)), por lo que, para los
fines de este trabajo, se ha utilizado los cubos de datos obtenidos por CALIFA al

proporcionarnos un anélisis detallado de las propiedades resueltas espacialmente.

3.1. Seleccion de la muestra

El conjunto de datos de donde se obtuvo nuestra muestra de estudio adoptado
a lo largo de esta tesis, fue tomada de la muestra obtenida de la tabla de datos
get_proc_elines_CALIFA.all_good que son datos integrados derivados de los da-
tos espacialmente resueltos que comprende todas las observaciones obtenidas en el
cartografiado CALIFA en el modo de baja resolucion (V500), junto con todas las ob-
servaciones extendidas de la muestra CALIFA (Sanchez, S. F. et al.[[2016)), incluidos
los datos de PMAS /PPaK Integral-field Supernova hosts COmpilation (PISCO |Gal-
bany et al|2018). Esta muestra (en adelante eCALIFA), comprende 823 galaxias
seleccionadas siguiendo algunos criterios de la muestra madre original (Walcher, C. J.
et al.|2014). Esta muestra también comprende galaxias de cualquier tipo morfologico,

inclinaciones y entornos, cubriendo el rango de masa entre 10%® < M, < 10'27M,

36
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Figura 3.1: Distribucion de la masa estelar M, (grafico izquierdo) y morfologia (grafico
derecho) de nuestra muestra final (barras anaranjadas). Nuestra muestra final esta
compuesta por 263 objetos de todo tipo morfolégico y entornos, con una inclinacién
i < 60° y un rango de masas 10'°° < M, < 10150,

(media 10'°°M). En general, comprenden una muestra representativa de las galaxias

del Universo cercano (un rango de corrimiento al rojo entre 0.005 < z < 0.035).
Los observables usados en esta tesis son la SFR, M,, EW(Ha) y la masa

de gas. En la seccion se hace una descripciéon de como se determinaron estos

pardametros usando los datos del cartografiado IFS CALIFA. Para evitar los efectos

de la inclinacion en las galaxias (Ibarra-Medel et al.| 2018) se recorté la muestra

eCALIFA a una submuestra que contiene solo galaxias de baja inclinacion, es decir,
esta submuestra contiene galaxias con una inclinacion ¢ < 60° lo cual nos origin6 una
submuestra compuesta por 456 galaxias de todo tipo morfolégico y entornos.
Para generar nuestra muestra final centrada en el bin mas masivas usada en este
trabajo, el criterio de inclusion utilizado fue que la M, de las galaxias estuviese en un
rango entre 10195 < M, < 10'° M. El motivo por el cual decidimos restringir nuestra
muestra a este bin de masa fue para tener control sobre el efecto que pudieran tener
otros parametros estructurales, como la morfologia, en modular la SFR o la relaciéon
entre ésta y M,, por lo cual esta muestra de galaxias masivas estuvo compuesta por
263 galaxias, esta muestra final de galaxias masivas consta de galaxias de todo tipo

morfolégico y entornos (ver Figura [3.1]).
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La informacion morfolégica de todos los objetos de la muestra madre se obtuvo
inspeccionando la morfologia de cada una de las galaxias en la base de datos de
HYPERLEDA (Makarov et al|2014)), la morfologia asignada es de valor numeérico,
se asigna segun el tipo morfologico RC3 extendido (escala de Vaucouleur modificada)
y este es el dato morfologico que se usa en este trabajo. Con el fin de confirmar de
manera visual la morfologia otorgada por HYPERLEDA, se inspeccion6 cada una de

los objetos de la muestra en la base de datos de ALADIN.

3.2. Procedimiento

3.2.1. Calculo de la SFR y la Masa estelar.

Toda la informacién sobre las propiedades de la poblacion estelar y del gas ionizado
provienen del anélisis de los cubos del cartografiado de CALIFA, este anélisis se realizo
mediante el pipeline Pipe3D (Sanchez et al.[2016a). Actualmente la implementacion
de este dataducto adopta la biblioteca de poblaciones estelares simples (Single Stellar
Population templates, SPP por sus siglas en inglés (Cid Fernandes, R. et al.|[2013).
Esta biblioteca SSP comprende 156 plantillas para 39 edades estelares entre t = 10° y
1.4 x 10*° afios y cuatro metalicidades Z = 0.2, 0.4, 1 y 1.5 Z,, adoptando la funcién
de masa inicial de Salpeter (Salpeter||[1955]).

A continuacién presentamos un breve resumen en donde se muestran los principa-
les procedimientos y los productos de datos derivados de Pipe3D incluidos en |[Sanchez
et al.| (2016b)) y |Sanchez et al. (2016al).

En primer lugar, se debe analizar la poblacion estelar. Para hacerlo, el cubo de da-
tos se agrupa espacialmente en la banda V para aumentar la relacion senal-ruido (S/N)
por encima del limite en el que los parametros derivados son confiables (S/N~50,
basado en Sanchez et al|2016a)). Sin embargo, para preservar la forma original de
las galaxias y minimizar la mezcla de diferentes regiones fisicas, el agrupamiento de
spaxels, también conocido como binning, adoptado impone una diferencia méxima en

el brillo de la superficie entre spaxels adyacentes (Sanchez et al.|2016a)). Luego, se
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aplica un ajuste de poblacion estelar a los espectros agregados conjuntamente dentro
de cada contenedor espacial o bin. Posteriormente, se estima un modelo de poblacion
estelar para cada spaxel, reescalando el modelo mejor ajustado (en cada bin) a la
intensidad del flujo continuo en el spaxel correspondiente (Cid Fernandes, R. et al.
2013; Sanchez et al.2016b). Luego, el modelo se usa para derivar la densidad de masa
estelar en forma de spaxel y co-agregar a través de todo el campo de vision, la masa
estelar total de la galaxia, M,.

Un cubo de datos de gas puro se crea restando, para cada spaxel, el modelo
de poblaciéon estelar del cubo original. Este cubo de datos se utiliza para derivar
las propiedades espacialmente resueltas de las lineas de emision de gas ionizado. Se
realiza un analisis de momento para un conjunto de 52 lineas de emision (Sanchez
et al.|2016a)), derivando la intensidad del flujo, la velocidad, la dispersiéon de
la velocidad y el ancho equivalente para cada espectro individual (Sanchez et al.
20164)). Los productos de datos finales comprenden un conjunto de mapas para cada
galaxia, uno para cada uno de los parametros estimados (con su correspondiente
error).

En esta tesis se usa el flujo y EW de la linea de emisiéon Ha. Esta linea se corrigio
para la atenuacion del polvo. La atenuacion del polvo se estimé en forma de spaxel,
utilizando la relacion Ha/Hp, asumiendo la ley de extincion de |Cardelli et al.| (1989).
En este trabajo se usa la misma atenuacion por polvo para estimar la cantidad de gas
molecular, usando el calibrador de |Barrera-Ballesteros et al.| (2019)).

La SFR se deriva a partir de la luminosidad Ha calculada spaxel por spaxel con
gas ionizado detectado para cada galaxia, utilizando la luminosidad Ha corregida por
el polvo y luego convertida a SFR siguiendo la calibracion de Kennicutt| (1998). Este
procedimiento considera spaxels independientemente de su fuente de ionizacién, de
modo que se debe considerar que no toda la emisiéon en Ha proviene de formacion
estelar, lo cual afecta el valor estimado de SFR (Catalan-Torrecilla et al.[2017). De
este modo las galaxias con fuentes de ionizacién provenientes de otros procesos como
AGN, chorros y choques se verian afectadas y su SFR derivada deberia considerarse

como un limite superior. Esta contaminacion de Ha es discutida por |Cano-Diaz et al.
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(2016)), |[Sanchez et al.| (2017) y evaluada por Lacerda et al.| (2017).

La eficiencia de formacion estelar (Star Formation Efficiency, SEF por sus siglas
en inglés) a menudo se parametriza a través de la relacion entre la SFR y la masa del
gas (SFE = SFR/M,s), donde la inversa de la SFE es el “tiempo de agotamiento”
TdepEl. También, en este trabajo hemos utilizado la misma definiciéon de fraccion de gas

(Fyas) utilizada por |Colombo et al.| (2020)) (Fy05 = Mgqs/M.).

3.2.2. Analisis estadistico

Los datos fueron analizados estadisticamente con el lenguaje de programacion
Python3 y la libreria Pandas, para la construccion de la relacion SEMS se utiliz6é una
funcion de regresion lineal (ver apéndice . El ajuste de esta relacion usando los

datos eCALIFA se presentan en la seccion [4.1]

Calculo de residuos

Como resultado, nuestra linea de mejor ajuste para la SFMS nunca se ajustaréa
perfectamente a los datos, de modo que para este modelo de ajuste, habra una diferen-
cia entre lo que el modelo predice y nuestro observable, para calcular esta diferencia
se utiliza los residuos. La definicion de residuos es la diferencia entre los datos que se

observan en la muestra y lo que se predice con el modelo de regresion, esto es:

ASFR = SFRobservado - SFRmodelo (31)

Donde SFR pservado €8 €l valor observado y SFR,, 0400 €8 el valor predicho por el
modelo. Para graficar los residuos se generard una funcion llamada reglin(x,y) (ver
apéndice la cual nos daré los parametros y el modelo de regresion lineal.

Una vez obtenidos los residuos ASFR se graficaron contra el observable M,, esto
para verificar que no exista heterocedasticidad y los observables SFR y M, no estén

autocorrelacionados lo cual nos garantiza tener una buen ajuste. Estos residuos obte-

'El tiempo de agotamiento indica cuénto tiempo es necesario para convertir todo el gas molecular
disponible en estrellas al ritmo actual de formacién estelar.
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nidos también se graficaron contra los observables sSSFR, SFE, EW(Ha), la morfologia
y la fraccion de gas. Estas comparaciones son los resultados principales de nuestra

tesis y se presentan en la Seccion [

Elipse de confianza

En esta seccion mostramos céomo calcular la elipse de error, también conocida
como elipse de confianza, para una dispersion bivariada. En la siguiente seccion (Sec.
usaremos esta herramienta estadistica para estimar la posible correlacién entre
los residuos de la SFMS y de los demas observables empleados en esta tesis.

La elipse de error o de confianza representa un isocontorno de la distribucion y
permite visualizar un intervalo de confianza de una distribucién bivariada, es decir,

en 2 dimensiones.

Figura 3.2: Elipse de confianza para una dispersion bivariada. (Imagen tomada de
https://is.gd/LFAK7B)

La figura 3.2 muestra una elipse de confianza del 95 % para una muestra de datos

distribuida normalmente. Esta elipse de confianza define la regiéon que contiene el 95 %
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de todas las muestras que se pueden extraer de la distribuciéon gaussiana subyacente.

Elipses de confianza alineados con el eje: Se tiene como caso especial al caso
especial en el que el eje mayor de la elipse esta alineado con el eje X y el centro de
la elipse se encuentra en p = 0, es decir, centrada en el origen, siendo p promedio de

las dispersiones.

Figura 3.3: Elipse de confianza para datos gaussianos no correlacionados. (Imagen

tomada de https://is.gd/LFAK7B)

La figura |3.3|ilustra que el &ngulo de la elipse esta determinado por la covarianza
de los datos. En este caso, la covarianza es cero, de modo que los datos no estan
correlacionados, lo que da como resultado una elipse de error alineada con el eje
x. Ademas, esta claro que las magnitudes de los ejes de la elipse dependen de la
varianza de los datos. En este caso, la varianza mas grande esta en la direccion del
eje x, mientras que la varianza més pequena se encuentra en la direccion del eje y
(ver figura |3.3)).

En general, la ecuacion de una elipse horizontal con un eje mayor de longitud 2a
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y un eje menor de longitud 2b, centrada en el origen, se define mediante la ecuacion

2.2

CP+(E)rP=1 (3.2)

Para este caso, la longitud de los ejes esté definida por las desviaciones estandar
o, y 0y de los datos, de modo que la ecuacion de la elipse de confianza se convierte

€I1l:

() + (L) = (3.3)

Donde s define la escala de la elipse y podria ser cualquier namero arbitrario (por
ejemplo, s = 1), de modo que la escala de la elipse resultante represente un nivel
de confianza elegido (por ejemplo, un nivel de confianza del 95 % corresponde a s =
5,991F).

Los datos se extraen de un gaussiano multivariado con covarianza cero. Esto sig-
nifica que tanto los valores de x como los valores de y también estan distribuidos
normalmente. Por lo tanto, el lado izquierdo de la ecuacion [3.3|en realidad representa
la suma de cuadrados de muestras de datos independientes distribuidas normalmen-
te. Se sabe que la suma de los puntos de datos gaussianos al cuadrado se distribuye
de acuerdo con la denominada distribucién Chi-Cuadrado. Una distribucion de Chi-
cuadrado se define en términos de grados de libertad, que representan el nimero de
variables. En nuestro caso hay dos variables y, por tanto, dos grados de libertad. De
esta forma, podemos obtener facilmente la probabilidad de que la suma anterior y, por
lo tanto, s sea igual a un valor especifico calculando la probabilidad de chi-cuadrado.

De hecho, dado que estamos interesados en un intervalo de confianza, buscamos la

2El valor p es la probabilidad de observar un estadistico de prueba en una distribuciéon Chi-
cuadrado. En consecuencia, dado que la funcién de distribucion acumulada, para los grados de
libertad establecidos, da la probabilidad de haber obtenido un valor menos extremo que este punto,
restando el valor de la funcién de distribuciéon acumulada de 1 da el valor p. Un valor p por de-
bajo del nivel de significancia elegido, indica significancia estadistica, es decir, evidencia suficiente
para rechazar la hipdtesis nula. Un nivel de significancia de 0.05 se usa a menudo como el pun-
to de corte entre resultados significativos y no significativos. para obtener el valor s ver tabla en
https://people.richland.edu/james/lecture/m170/tbl-chi.html
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probabilidad de que s sea menor o igual a un valor especifico que se puede obtener
facilmente usando la distribuciéon acumulativa de chi-cuadrado.
Por tanto, un intervalo de confianza del 95% le corresponde una s = 5.991. En

otras palabras, el 95% de los datos caeran dentro de la elipse definida como:

(=) + (L) =s (3.4)

Por otro lado, en los casos en que los datos no estén descorrelacionados, de modo
que exista una covarianza, la elipse de confianza resultante no estara alineada con el
eje. En este caso, el razonamiento anterior solo es valido si se define temporalmente
un nuevo sistema de coordenadas de modo que la elipse se alinee con el eje x y después
se rote la elipse resultante.

En otras palabras, mientras que calculamos las varianzas o, y o, paralelas al eje
x v al eje y anteriormente, ahora se debe calcular estas varianzas paralelas a lo que
se convertiréd en el eje mayor y menor de la elipse de confianza. Las direcciones en las
que se deben calcular estas variaciones se ilustran con una flecha rosa y una verde en
la figura [3.2]

Estas direcciones son en realidad las direcciones en las que los datos varian més
y estan definidas por la matriz de covarianza. La matriz de covarianza se puede
considerar como una matriz que transforma linealmente los datos originales para
obtener los datos observados actualmente. Los vectores de direccion a lo largo de
dicha transformacion lineal son los autovectores de la matriz de transformacion. De
hecho, los vectores mostrados por flechas rosadas y verdes en la figura son los
autovectores de la matriz de covarianza de los datos, mientras que la longitud de los
vectores corresponde a los autovalores.

Por tanto, los valores propios representan la dispersion de los datos en la direcciéon
de los vectores propios. En otras palabras, los valores propios representan la varianza
de los datos en la direccion de los vectores propios. En el caso de elipses de confianza
alineados con el eje, es decir, cuando la covarianza es igual a cero, los valores propios

son iguales a las varianzas de la matriz de covarianza y los vectores propios son
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iguales a las direcciones del eje x,y. En el caso de datos correlacionados arbitrarios,
los autovectores representan la direccion de la mayor dispersion de los datos, mientras

que los autovalores definen qué tan grande es realmente esta dispersion.

L LA
[ e R ey e il

Figura 3.4: En esta figura se muestra las elipses para varios valores de confianza para
una dispersion bivariada

Por lo tanto, la elipse de confianza del 95% se puede definir de manera similar
al caso de ejes alineados, con el eje mayor de longitud 2 v/5.991)\;, el eje menor de
longitud 24/5.991\, y centro en j = 0, donde A\; y s representan los valores propios
de la matriz de covarianza.

Para obtener la orientaciéon de la elipse, simplemente calculamos el angulo del

vector propio mas grande hacia el eje x:

o= arctan(:igi;) (3.5)

Donde vy es el vector propio de la matriz de covarianza que corresponde al valor

propio més grande. La Figura [3.4] muestra elipses de confianza para varios valores de
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confianza.

Es necesario mencionar que en esta tesis no estamos estimando el dngulo de incli-
nacion de las elipses de confianza. Solo estamos realizando una observacion cualitativa
de la orientacion de las elipses de confianza que se obtienen en este trabajo. Sin em-
bargo se pretende realizar una cuantificacion del angulo de las elipses de confianza en

un articulo cientifico.



Capitulo 4

Resultados

La intension de esta tesis es explorar que parametros fisicos pueden afectar el com-
portamiento de la relacion entre la SFR y la M,. Si bien es cierto que este estudio sobre
la SFR se ha realizado anteriormente (por ejemplo, (Cano-Diaz et al.|2016), este tra-
bajo se centra en galaxias cuya M, esta en un rango entre 10.5 < log(M,/Mg) < 11.5.
La intencién de haber elegido este rango de galaxias es tener control sobre el potencial
gravitacional de la galaxia y, principalmente, se busca tener control sobre los efectos
que la masa estelar pueda tener con los parametros tomados en este trabajo como la
morfologia, SFR, sSFR, EWHa, Fraccion de gas y la eficiencia de formacion estelar.

Para explorar este comportamiento se ha construido el plano SFR-M, con la sub-
muestra (compuesta por 456 galaxias de todo tipo morfologico y entornos, ver seccién
formada galaxias que presentan una inclinacién menor a 60° . En la figura se
muestra la relacion integrada SFR contra M,, esta relacion se construy6 integrando
las cantidades resueltas espacialmente de los observables correspondientes de todas
las galaxias en la muestra final (ver seccion . Los puntos azules representan
las galaxias de nuestra muestra que presentan formacion de estrellas, es decir, cuyo
EW(Ha) >6A y que tienen inclinaciones i < 45°. Estas se consideran como la secuen-
cia principal de formacion estelar (SFMS, 232 galaxias). Por otra parte, los puntos
rojos representan las galaxias de nuestra muestra que han cesado su formaciéon de es-
trellas cuyo EW (Hav) <6A, es decir, aquellas galaxias que consideramos se encuentran

en la secuencia de galaxias retiradas (224 galaxias). Esta seleccion se realizo teniendo

47



CAPITULO 4. RESULTADOS 48

en cuenta la clasificacion presentada en (Cano-Diaz et al. (2016). Los puntos de color

gris tenue representan toda la muestra eCALIFA restante (366 objetos).
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Figura 4.1: Relacion de las propiedades integradas M, vs SFR para la muestra eCA-
LIFA. Los puntos azules representan galaxias con EW (Ha) ~6A, y que tienen incli-
naciones 7 < 60°, es decir, que se encuentran en la secuencia principal de formacion
estelar (SFMS). Los puntos rojos representan galaxias con EW (Ha) <6A, es decir,
que se encuentran en una secuencia de galaxias retiradas (RGS). Los puntos grises
representan a las galaxias restantes de la muestra original de eCALIFA que esta com-
puesta por galaxias de todo tipo morfolégico, entornos e inclinaciones. Las lineas
solida azul y roja son los ajustes lineales de la SFMS y RGS para galaxias de baja
inclinacion, respectivamente (ver tabla para obtener méas detalles) obtenidas en
este trabajo. Las lineas punteadas color magenta y amarillo representan la SFMS y
RGS respectivamente obtenida por (Cano-Diaz et al| (2016)). la linea negra punteada
representa La SFMS obtenida por [Renzini & Peng| (2015). Finalmente la recta de
color verde es la recta obtenida por la recalibracion de la relacion log(EW (Ha)) con-
tra log(sSFR) (ver apéndice [B]) suponiendo un valor de EW(Ha) =6A la cual tiene
una pendiente de 1 y una ordenada de -10.88Moyr~!. En el panel inferior muestra
la grafica de los residuos ASFR contra log(M.,). Los puntos azules representan a las
galaxias en la SFMS. los puntos rojos representan a las galaxias que se encuentran el
la RGS. La linea solida azul representa la SFMS encontrada por regresion lineal en
este trabajo.
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En la figura se observa como se comporta la SFR en funcién de la masa en
toda la muestra de eCALIFA (puntos grises) y particularmente en nuestra muestra
(puntos azules y rojos). Puede observarse que la SFR aumenta a medida que aumenta
la M,. También se observa que la SFR presenta un comportamiento bimodal respecto
a la M,, es decir, que a medida que la M, aumenta, las galaxias parecen agruparse
mayoritariamente a lo largo de dos regiones del plano SFR-M, visiblemente separadas,
lo cual indica que existen dos distribuciones de SFR para un valor de M, dado.
Las galaxias con un EW(Ha) >6A, se encuentran en mayor medida por arriba de
log(SFR) = 0 formando una nube relativamente compacta. Por otra parte las galaxias
con EW(Ha) <6A se encuentran mayormente agrupada por debajo de log(SFR) = 0.
A diferencia de las galaxias representadas con circulos azules, estas parecen tener una
dispersion mayor. Esto podria indicar que es posible que exista una tendencia para
cada una de las regiones en las que las galaxias parecen a agruparse. Cabe mencionar
que esta tendencia que relaciona la SFR y la M, ya se ha estudiado en otros grandes
cartografiados por ejemplo Renzini & Peng| (2015)), (Cano-Diaz et al,| (2019), entre
otros.

Para cuantificar la tendencia entre las SFR. y la M, en las galaxias con EW(Ha)>6A
se ha ajustado una relacion lineal entre log(SFR) y log(M.), con lo cual obtuvimos la
pendiente y la ordenada al origen de la recta que mejor se ajusta a la distribuciéon de
galaxias de la muestra. .Analogamente, para las galaxias consideradas como retiradas
realizamos el mismo proceso y obtuvimos sus respectivos parametros, con lo cual se
caracterizaron ambas secuencias. Los parametros que resultan del mejor ajuste se
muestran en la Tabla junto con sus respectivas incertidumbres y unidades. La
pendiente y la ordenada para la SFMS estan en excelente acuerdo con los valores
reportados en la literatura para muestras extendidas de galaxias locales que cubren
un rango amplio de masas estelares (por ejemplo, |(Cano-Diaz et al. (2016), Renzini &
Peng| (2015)).

En la figura tenemos una linea recta punteada en color verde, esta recta repre-
senta la tasa de formacion estelar especifica (sSFR) que le corresponde a EW (Ha)=

6A. La relacion entre sSFR y EW(Ha) la obtuvimos del mejor ajuste de estos pa-
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Parametros Coef. Pearson (p) Pendiente® Ordenada’ DS® (o)
SEFMS 0.84 0.75+0.03 —7.6+0.3 0.36
RGS 0.87 1.08+0.07 —12.94+0.8 0.83
SFMS-C¢ 0.84 0.81 —8.34 0.20
RGS-C¢ 0.85 0.86 —10.32 0.22
SFMS-R? 0.76 —7.64 0.3

“Unidades:[log(yr )]

bUnidades:|log(Mayr )]
“Cano-Diaz et al.|(2016)
4Renzini & Peng|(2015)

Tabla 4.1: En esta tabla se muestran los parametros que resultan del mejor ajuste
obtenido en este trabajo, También se muestran los resultados obtenidos por |Cano-
Diaz et al| (2016) y Renzini & Pengl (2015)

rametros para toda la muestra de galaxias eCALIFA. La ecuacién de la recta que

describe el mejor ajuste entre estos dos parametros esta dada por:

log(sSFR) = 1.36 log( EW (Ha)[yr~']) — 11.95log([yr']) (4.1)

De modo que para un valor de EW(Ha)= 6Ase obtiene de la ecuacion [t.1] un valor
de log(sSFR)= —10.88, y asi, por definicion de sSFR (ver capitulo [1]), la ecuacion de
la recta en el plano SFR-M, esta dada por:

log(SFR) = log(M,[Moyr—']) — 10.88 log([Moyr~]). (4.2)

Se puede observar que en el plano SFR-M, esta dividido en dos secciones por la
recta descrita por la ecuacion [4.2] La mayoria de las galaxias que se encuentran por
arriba de esta recta (linea verde punteada), son galaxias que podemos observar en la
SFMS (puntos azules), mientras que la mayoria de las galaxias que se encuentran por

debajo de la misma recta, son galaxias que podemos encontrar en la RGS (puntos
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rojos). Sin embargo, es posible encontrar un pequefio numero de galaxias rojas que
tienen un EW(Ha)<6A que se encuentran por arriba de la recta y que pertenecen
a la RGS, més ain, existen galaxias con un EW(Ha) <6A que estan ubicadas incluso
por encima de la SFMS. De la misma forma, encontramos galaxias que tienen un
EW(Ha)>6A y se ubican por debajo de la recta descrita por la ecuacion pero a
diferencia de las galaxias en la RGS, ninguna de las galaxias azules se encuentra por
debajo de la RGS. Mas adelante se analizaran aquellas galaxias atipicas de la SFMS
y de la RGS (ver Seccion [4.1.4).

En el panel inferior de la figura podemos observar la relacion entre los residuos
de la SFMS (en adelante ASFMS) y a la M, para las galaxias con un EW(Ha)>6A (pun-
tos azules) asi como para las galaxias retiradas (puntos rojos). ASFMS nos indica si
una galaxia con una masa estelar dada esta formando més o menos estrellas de las que
deberia respecto a un valor esperado que esta dado por la SFMS. Ademés podemos
observar que ASFMS presenta poca o nula correlacion con la masa estelar. Este es el
comportamiento esperado de estos residuos, indicando que estos ya no dependen de la
masa estelar. En la siguiente secciéon exploraremos como correlacionan estos residuos

con distintas propiedades fisicas de las galaxias.

4.1. Analisis de residuos

Una de las preguntas que se trata de contestar en este tesis es: ;Existe un pa-
rametro fisico observable que nos pueda indicar coémo varia ese exceso o escasez de
formacion estelar en estas galaxias? es decir, jexiste una correlaciéon entre ASFMS
y otros parametros fisicos como la M,, EW(Ha), SFR, sSFR, Myus, Fyus, SFE y
la morfologia. Para contestar esta pregunta realizamos un analisis de los residuos y

observamos la relacion entre los ASFMS y los diferentes observables.

4.1.1. Relacion entre ASFMS y log(M.,)

Como puede observarse en la figura[4.2] al graficar ASFMS contra la M, se puede

observar que estas variables no estan correlacionadas (ver seccion [3.2.2) indicando
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que nuestro modelo de regresion lineal es confiable. Por otra parte, estos residuos de
la relacion entre la SFR y la M, nos indican fisicamente si una galaxia esté formando
mas estrellas o menos estrellas de las que deberia respecto a un valor esperado que

esta en la SEFMS.

e®

=5

10.6 10.8 1.0 11.2

log(M+[Mg])

Figura 4.2: Relacion entre ASFMS y la M,, la linea azul es la recta encontrada por
nuestro ajuste lineal. Los puntos azules representan a las galaxias que tienen un
EW(Hoz)>6A en las SFMS mientras que los puntos rojos representan galaxias que
tienen un EW(Ha)<6A que se encuentran en la RGS, las elipses nos indican si existe
una correlacion entre ASFMS. La franja azul representa una region de ancho igual a
una desviacion estandar y la franja verde representa una regién de ancho igual a dos
desviaciones estandar respecto a la SFMS

Observamos también que el 62 % de galaxias masivas (64 galaxias) en la SFMS
(puntos azules), se encuentran a lo de la SEFMS siguiendo una distribucién normal.
Se observa que la elipse de confianza azul se encuentra contenida totalmente en la
primera desviacion estandar (como se esperaba), ademés podemos observar que esta
elipse es horizontal esto implica que nuestros datos no estéan correlacionados (ver
seccion , es decir, no se aprecia alguna relaciéon entre la masa estelar y los
residuos calculados en este trabajo. También se observa que existen galaxias masivas
con un EW(Ha)>6A (puntos azules) que se encuentran a una distancia de 20 (10

galaxias, star-burst) y hasta 30 (2 galaxias) por arriba de la SFMS indicando que
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tienen un gran excedente de formacion estelar respecto a un valor M, esperado, por
otra parte también podemos encontrar galaxias con un EW(Ha)>6A (puntos azules)
a una distancia de 20 (10 galaxias) y hasta 30 (7 galaxias) por debajo de la SFMS
lo que indica que estas galaxias tienen un escasez considerable de formacion estelar
respecto a un valor M, esperado.

En la figura también se puede observar que las galaxias que pertenecen a
las RGS por tener un EW(Ha)<6A (puntos rojos), se encuentran mayoritariamente
30 por debajo de la SFMS, incluso se puede observar que la elipse de confianza de
la RGS (elipse roja) se encuentra totalmente 30 por debajo de la SFMS, esto nos
da un referente para poder afirmar que estas galaxias han cesado su formacion de
estrellas. Podemos observar que la elipse roja tiene una orientaciéon horizontal, esto
nos indica la poca relacion existente entre las variables ASFMS y log(M.,). Por otra
parte, también en la figura [4.2] se hace mas evidente que existen galaxias con un
EW(Ha)<6A (galaxias en la RGS, puntos rojos) que se encuentran dentro de lo (11
galaxias) y 20 (17 galaxias) de la SFMS e incluso se puede observar una galaxia 30 por
arriba de la SFMS, esto quiere decir que se tienen galaxias con EW(Ha)<6A pero con
una alta formacién estelar, es decir, estas galaxias a tipicas presentan una formacion
estelar muy por arriba de la formacion estelar que deberian tener segin EW (Ha)<6A.

Estas galaxias atipicas seran estudiadas en la seccion [£.1.4] para observar su alta SFR.

4.1.2. Relacion entre ASFMS y EW (Ha)

Ahora analizaremos el comportamiento que existe en la relacion de ASFMS y
log(EW(Ha)). En la Figura [4.3| podemos observar claramente como las galaxias son
separadas por la linea verde vertical, esta linea es el limite en donde EW(Ha):&&,
la cual corta al plano ASFMS-log(EW(Ha)) en dos partes. A la derecha de la linea
vertical verde podemos observa a todos aquellas galaxias que tienen un EW (Ha)) ~6A y
que hemos representado con puntos azules, podemos observar que estos puntos se
encuentran mayoritariamente dentro de 1o, a su vez podemos notar que la elipse
de confianza de las galaxias formadoras de estrellas (elipse azul) esta totalmente

contenida en la primera desviacion estandar de la SFMS, lo cual nos indica que existe
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una correlacion entre log(EW(Ha)) y ASFMS.
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Figura 4.3: En este grafico se muestra la relacion que existe entre ASFMS y EW(Ha).
La linea horizontal azul es la recta encontrada por nuestro ajuste lineal. La linea
vertical verde representa el valor que toma log(EW (He)) cuando Ha=6A. Los puntos
azules representan a las galaxias de la muestra en la SFMS mientras que los puntos
rojos representan galaxias de la muestra que se encuentran en la RGS, las elipses nos
indican la forma en la que ASFMS y log(EW(Ha)) estan correlacionadas. La franja
azul representa una region de ancho igual a una desviacion estandar y la franja verde
representa una regiéon de ancho igual a dos desviaciones estandar respecto a la SFMS

En la figura también se puede observar de manera evidente el ntimero de
galaxias formadoras (puntos azules) que se encuentra a 20 y 30 por arriba de la
SFMS (linea horizontal azul). Puede observarse que existen galaxias formadoras de
estrellas que se encuentran 20 y 30 por debajo de SFMS; lo cual nos indica que son
galaxias con una EW(Ha)>6A pero que tienen un SFR mas bajo del esperado.

En la grafica [£.3] también se hace evidente el nimero de galaxias que estan dentro
de 1o y 20 de la SFMS incluso podemos observar a una galaxia que se encuentra

por arriba de la SFMS. Como se menciono anteriormente, mas adelante se analizaran
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estas galaxias atipicas.

Es necesario hacer notar la relacion que se observa entre ASFMS y log(EW (Ha))
ya que las elipses (elipse rojo y azul) de confianza muestran una inclinacion positiva y
un elipticidad que sugiere existe un comportamiento lineal y una correlacion positiva
(rew_re=0.73 para las galaxias RG y rgw_sp=0.6 para las galaxias formadoras),
es decir, podemos observar que a medida que recorremos de izquierda a derecha
el grafico, podemos notar que aumenta el valor en ASFMS, esto nos dice que a
medida que las galaxias muestran un EW(Ha) cada vez mayor se observa que su
distancia a la SFMS disminuye hasta estar dentro de 1o de la SFMS, esto sugiere
que la SFR aumenta a media que aumenta el EW(Hea). Podemos ver que las galaxias
que tienen un EW(Ha)<6A (puntos rojos) tienen una mayor dispersion en el plano
ASFMS-log(EW (Ha)) mientras que las galaxias con EW(Ha)>6A (puntos azules)
parecen tener una dispersiéon menor respecto a las RG, es decir, las galaxias con un
EW (Ha)>6A parecen estar distribuidas en su mayoria no muy lejos de 1o de la SFMS,
mientras que las galaxias con EW(Hoz)<6A estdn en su mayoria por 30 por ebajo de

la SFMS y mayormente dispersas a la largo del eje de log(EW(Ha)).

4.1.3. Relacion entre ASFMS y sSFR

Como puede observarse en la Figura al graficar ASFMS y log(sSFR) podemos
observar la relacion que existe entre estas dos variables. El plano ASFMS-log(sSFR)
esta siendo dividido por el valor de log(sSFR)=-10.81yr~!, este dato fue obtenido por
la recalibracion realizada y suponiendo un valor de EW(HQ):GA, podemos observar
que las galaxias que tienen un EW(Ha)>6A (puntos azules) se encuentran mayorita-
riamente a la derecha de la recta vertical verde mientras que las galaxias que tienen
un EW(Ha)<6A (puntos rojos) se encuentran mayoritariamente a la izquierda de
esta recta vertical.

En la Figura podemos observar que hay una estrecha relacion entre ASFMS y
log(sSFR), con una alta correlacion, tanto para galaxias formadoras (puntos azules)
como para galaxias no formadoras (puntos rojos) (rsspr=0.99), esto nos indica la alta

dependencia entre estas dos variables. Podemos ver que existen galaxias que tienen
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Figura 4.4: En esta grafica se muestra la relacion entre ASFMS y log(sSFR). Los
puntos azules en el grafico representan galaxias con un EW(Ha)>6A que pertenecen
a la SFMS mientras que los puntos rojos son galaxias con un EW(HOz)<6A que
pertenecen a la RGS. La recta azul representa el ajuste encontrado para la SFMS en el
plano SFR-M., y la recta vertical de color verde es el ajuste de recalibracion, es el valor
log(sSFR) que tendria una galaxia con un log(EW(Ha)) dado si su EW(Ha)=6A. La
franja azul representa una region de ancho igual a una desviacion estandar y la franja

verde representa una region de ancho igual a dos desviaciones estdndar respecto a la
SFMS.

una taza de formaciéon especifica mucho mas elevada de lo que se espera para una
galaxia de una masa dada. Puede observarse en la figura [£.4] que existen 2 galaxias
con un EW(Ha)>6A (puntos azules) que se encuentran a una distancia de 30 por
arriba de la SEFMS (linea azul). Asi también podemos observar que existen galaxias
que tienen un EW(Ha)>6A y que tienen una tasa de formacion estelar especifica muy
por debajo (30) de lo esperado para una galaxia en la SMFS y mas ain, podemos
notar que hay galaxias que tienen EW(Ha)<6A (puntos rojos) y que se encuentra lo
dentro de la SFMS y a 20 por arriba de la SFMS, lo cual nos dice que estas galaxias

presentan una tasa de formacion especifica muy alta a pesar que su EW(Ha) esta por
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debajo de los 6A, es decir, a pesar de pertenecer a la RGS. En la siguiente seccion
hemos realizado una revisiéon solo un poco mas de cerca de cada una de las galaxias

atipicas.

4.1.4. Galaxias atipicas

En este trabajo hemos llamado galaxias atipicas a aquellas galaxias cuyo EW(Ha)>6A
pero estan a 30 de la SFMS y a las galaxias cuyo EW(Ha)<6A pero se encuentran
dentro de 1o de la SFMS y a 20 por arriba de la SFMS ya que estés tltimas poseen
una alta formacion a pesar que su EW(Ha) estar por debajo de los GA.

En esta seccidon veremos mas de cerca cada una de las galaxias atipicas y observa-
remos cuales son las posibles causas por la cual estas galaxias presentan este compor-
tamiento atipico. Comenzaremos con las galaxias que tienen un EW(H&)>6Ay que

estan a una distancia mas alla de 20 de la SEFMS.

Galaxias atipicas con EW (Ha)>6A

Como se puede observar en la Figura [4.4] existen dos galaxias que estan por arriba

de 20, estas galaxias son Arp220 y NGC6090 (ver Tabla .

Galaxia Morfologia® EW (Ha)? log(SFR)¢ Observaciones
Arp220 Sa 6.5124 1.77837 Starburst
NGC 6090 Sa 44.9380 1.74264 Starburst
“HyperLeda

"Unidades[A]

“Unidades[log( Mgyyr")]

Tabla 4.2: En esta tabla se muestra las galaxias atipicas que se encuentran por arriba
de 20 de la SFMS y que muestran un EW(Ha)>6A

La galaxia Arp 220 (Figura estd clasificada por HyperLeda como una galaxia
irregular. Arp 220 es el resultado de una colision de galaxias que ahora se encuentra
en proceso de fusion, esté catalogada como una ULIRG y al tener un z~0.017 es la

galaxia infrarroja ultra luminosa méas cercana a la Tierra. IRAS descubri6é que casi el
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Figura 4.5: Imagen de la galaxia Arp220 en el visible (lado izquierdo) e imagen inver-
tida (lado derecho).

99 % de su energia total se emite como radiacion infrarroja (IRAS[?7?77). A menudo se
considera como el prototipo de ULIRGs. Se cree que la mayor parte de su produccion
de energia es el resultado de una rafaga masiva de formaciéon estelar, o starburst,
probablemente de la fusiéon de dos galaxias méas pequenas. De hecho, Arp 220 tiene

dos nucleos galacticos. La presencia de vientos poderosos en Arp 220 podrian ser

responsables de desencadenar la alta formacion de estrellas (Perna et al.[2020).

La galaxia NGC6090 (Figura esta clasificada en Hyperleda como una galaxia
tipo Sa, se trata de un par de galaxias que interactian el cual se ha descrito como un
sistema de doble nticleo con un disco asimétrico y dos colas de marea largas de ~60
kpc de longitud. En longitudes de onda de radio, NGC6090 aparece como un par de

espirales interactuantes separadas por 0.14 segundos de arco, con ntucleos en contacto

y con enormes alas curvas (Sardaneta et al.|2020).

Estas dos galaxias estan clasificadas como starburst, es decir, galaxias con un
estallido estelar. Esto hace que estas galaxias se encuentren por arriba de la SFMS,
ademas, las galaxias Arp220 y NGC6090 son en realidad galaxias en proceso de fusion.
Este proceso de fusiéon presente en ambas galaxias puede ser uno de los factores por
el cual se encuentran por arriba a mas alla de 20 de la SFMS.

Por otra parte, puede verse en la figura [£.4] que existen galaxias que se encuentran
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Figura 4.6: Imagen de la galaxia NGC6090 en el visible (lado izquierdo) y con color
invertido (lado derecho).

por debajo de 20, estas galaxias son SN2011io, NGC2558, SN2016hnk, UGC04455,
SN2014dl, UGC04197, NGC2771, CGCG004035 y UGC11649 (ver tabla [4.3)).

A continuacion describiremos estas galaxias, es decir, describiremos de manera
general a las galaxias que presentan un EW(Ha)>6A pero estan 20 por debajo de la
SEFMS, exploraremos su morfologia, su aspecto y emisién en Ha.

La galaxia NGC2558 (figura esta clasificada en Hyperleda como una galaxia
tipo Sa, es decir, se trata de una galaxia espiral con brazos poco definidos (arremoli-
nados), esta galaxia tiene un bulbo perfectamente definido, puede observarse que los
brazos estan juntos, también puede observarse en la figura [4.7] que la galaxia parece
ser un poco rojiza en el visible (lado izquierdo) lo cual puede indicar poca actividad de
formacion estelar. Existe un tipo de galaxia intermedio entre SO y Sa, estas galaxias
son llamadas galaxias pasivas, son galaxias con menos materia interestelar y forma-
cion estelar que una galaxia espiral equivalente, es decir, son galaxias con estructura
espiral pero con muy poca o ninguna formacion estelar.

También puede observarse la emision de Ha (color verde) de la galaxia NGC2558
en la subfigura dentro de la imagen del lado derecho (ver Figura lado derecho,
subfigura inferior izquierda) esta figura nos muestra los lugares en donde se obtie-

ne emision en Ha, aqui podemos ver que esta emision se da en toda la galaxia



CAPITULO 4. RESULTADOS 61

Galaxia Morfologia® EW(Ha)” log(SFR)¢ Observaciones
SN2011io SO0~ 10.0079 -0.82655  Galaxia pasiva
NGC2558 SO 8.4348 -0.22580  Galaxia pasiva
SN2016hnk Sh 8.3272 -0.63676  Galaxia pasiva
UGC04455 SBb 7.3353 0.054495 Galaxia pasiva
SN2014dl Sa 7.0344 -0.49361  Galaxia pasiva
UGC04197 Sba 6.7832 -0.44818  Galaxia pasiva
NGC2771 Sa 6.5689 -0.42590  Galaxia pasiva
CGCG004035 Sa 6.4512 -0.32989  Galaxia pasiva
UGC11649 Sha 6.0916 -0.49376  Galaxia pasiva
“HyperLeda

Unidades]]

“Unidades([log(Mayr—1)]

Tabla 4.3: En esta tabla se muestra las galaxias atipicas que se encuentran por debajo
de 20 de la SFMS y que presentan un EW(Ha)>6A

por lo que suponemos que la causa por la cual la galaxia a pesar de presentar un
EW (Ha)>6A presenta una SFR baja y la coloca por debajo de la SFMS, puede de-
berse que al momento de promediar el EW(Ha) de toda la galaxia nos da un valor
bajo comparada con el valor de log(SFR) que presenta (ver Tabla . Este puede
ser la causa por la cual esta galaxia se encuentra 20 por debajo de la SFMS.

La galaxia UGC04455 (Figura esta clasificada en Hyperleda como una galaxia
tipo Sb, es decir, se trata de una galaxia la cual cuenta con una barra central, podemos
notar también que esta galaxia tienen un bulbo definido y puede verse en color visible
(Figura [4.§lado izquierdo) que la galaxia tiene un tono mayoritariamente rojizo, muy
parecido al color de la galaxia NGC2558 (ver Figura lo cual puede indicarnos que
se trata de una galaxia con poca formacion estelar.

En la figura podemos observar también que la galaxia UGC04455 presenta
emision en Ha (Figura miniatura lado derecho) y puede observarse que la emision
en Ha se encuentra mayoritariamente distribuida en la orilla del disco y hay muy poca
emision en el centro, y ya que el EW(Ha) que estamos analizando en este trabajo
proviene de todo la emision en Ha independiente de su origen, es probable que al

promediar el EW(Ha) en toda la galaxia, éste dé como resultado un valor bajo en
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Figura 4.7: Imagenes de la galaxia NGC2558 en el visible (lado izquierdo) e imagen
con color invertido (lado derecho).

EW (Ha), lo cual podria ser la causa por la que esta galaxia se encuentra por debajo
de la SFMS a pesar de tener un EW(Ha)>6A.

Como casos analogos a la galaxia UGC04455 tenemos a las galaxias con barra
NGC2771(Paneles superiores Figura , UGC11649. Estas galaxias presentan un
comportamiento y morfologia similares, puede verse que su emision en Ha esta distri-
buida mayoritariamente de las orillas del disco y la emisién en el centro es muy poca
comparada con esta.

Las similitudes entre estas galaxias podria indicarnos el por qué estas galaxias se
encuentran tan abajo (dentro de 30) en la SFMS a pesar de tener un EW(Ha)>6A.
Cabe resaltar que si bien es cierto estas tres galaxias se encuentran por debajo de la
SFMS, su valor EW(Ha) es apenas superior a 6A(ver tabla colocando a estas
galaxias por debajo mas alla de 20 de la SFMS en el plano ASFMS-log(sSFR).
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Figura 4.8: Imégenes de la galaxia UGC04455 en color visible (lado izquierdo) e
imagen en color invertido (lado derecho), la miniatura en la imagen del lado derecho
muestra la emision en Ho

La galaxias CGCG004035 y SN2016hnk (ﬁgura estan catalogadas por Hyper-
leda como galaxias Sa y Sb respectivamente, sin embargo estas dos galaxias presentan
una emision Ha muy similar, esto es que la emision se puede ver en las orillas del
disco de la galaxia formando un anillo alrededor y también puede verse que existe
emision en el centro de la galaxia, por lo que podemos ver que al promediar la emision
Ha de la galaxia completa esta presentara un SFR mas baja que el valor esperado

para una galaxia con esa misma emision en la SFMS. Puede observarse que el valor

de EW(Ha) es muy cercano a 6A (Ver tabla .
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Figura 4.9: En esta imagen se muestran las galaxias con barra NGC2771 (paneles
superiores) y UGC11649 (paneles inferiores), las miniatura en las imégenes del lado
derecho muestra la emision en Ha de las galaxias respectivas.

La galaxias SN2014dl y UGC04197 (Figura estan catalogadas en Hyperleda
como galaxias tipo Sa y Sba respectivamente. Puede verse que la emision de Ha de
ambas galaxias esta distribuida en toda la galaxia, mas atn, podemos observar en la
figura que estas galaxias tiene una distribucion de Ha muy parecida a la galaxia
NGC2558 (ver figura en donde se puede observar que la emision de Ha esta
distribuida en toda la galaxia, lo cual puede ser un caso de galaxias pasivas las cuales
tienen una formacién estelar més baja de la esperada comparada con otra galaxia
que tiene su misma morfologia y masa similar. Esto podria explicar el por qué estas

galaxias se encuentran por debajo (20) de la SFMS.
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Figura 4.10: En esta imagen se muestran las galaxias CGCG004035 (paneles superio-
res) y SN2016hnk (paneles inferiores), las miniatura en las imagenes del lado derecho
muestra la emision en Ha en color verde de las galaxias respectivas.

La galaxia SN2011io (Figura esta catalogada en Hyperleda como una galaxia
tipo SO~ es decir como una galaxia lenticular. Podemos ver también que la emisiéon
de Ha de esta galaxia parece encontrarse débilmente en el centro de la misma, y dado
que nosotros estamos utilizando EW(Hea) de toda la galaxia, entonces al momento de
promediar el valor de Ha de toda la galaxia esta nos da un valor cercano a 6A (ver
tabla pero tiene con una SFR por debajo de un valor esperado para una gala-
xia con EW(Ha)>6A. Este puede ser el motivo por el cual la galaxia SN2011io se
encuentra por debajo (20) de SFMS (ver figura [£.4).
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Figura 4.11: En esta imagen se muestran las galaxias SN2014dl (paneles superiores)
y UGC04197 (paneles inferiores), las miniatura en las imagenes del lado derecho
muestra la emision en Ha en color verde de las galaxias respectivas.

Galaxias atipicas con EW (Ha)<6A

Aqui exploraremos de manera general a las galaxias que presentan un EW(Ha)<6A y
que se encuentran dentro de 1o y 20 por arriba de la SFMS. Exploraremos su mor-
fologia, su aspecto y su emision en Ha (ver tabla .

Debemos mencionar que en este trabajo se esta observando el EW(Ha) de toda la
galaxia. Las galaxias que se encuentran dentro de 1o son NGC6251, CGCG97120d,
NGC1167, NGC5H614, NGC0426, NGC5218, SN2009cz, IC1683, VIIZw466ab, NGC5930
y PTF14aaf. Las galaxias que se encuentran por arriba de 1o pero dentro de 20 son

UGC11680NEDO02 y NGC2639. Por ultimo la galaxia que se encuentra por arriba de
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Figura 4.12: En esta imagen se muestran la galaxia SN2011io , las miniatura en las

imégenes del lado derecho muestra la emision en Ha en color verde de la galaxia.

20 es NG(C2431.

Figura 4.13: En esta imagen se muestran la galaxia NGC2431, las miniatura en las

imégenes del lado derecho muestra la emision en Ha en color verde de la galaxia.

La galaxia NGC2431 (Figural4.13]) esta catalogada en Hyperleda como una galaxia

tipo Sa, es decir como una galaxia espiral temprana, también se reporta la existencia

de una barra en esta galaxia. Podemos ver en la figura [4.13| que la emision de Ha de

esta galaxia parece encontrarse mayoritariamente en el centro de la misma y en menor

medida en uno de sus brazos. El color de la emision central indica que es posible que

esta galaxia sea un AGN. Dado que estamos utilizando EW(Ha) de toda la galaxia,
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Galaxia Morfologia® EW(Ha)® log(SFR)¢ Observaciones
NGC2431 Sa 3.86020 1.5470 Galaxia barrada
UGC11680NEDO02 E 5.72287 0.9243 Emisién intensa central
NGC2639 Sa 5.72039 1.1477 Emision en el disco
NGC6251 E 0.72999 0.7715 Emisiéon central
CGCGIYT120d Sab 1.37142 0.3533 Emision central
NGC1167 SO0~ 2.02353 0.5398 Emision débil exterior
NGC5614 Sa 3.11716 0.5995 Emision en el disco
NGC0426 E 3.13082 0.8370 Emision central
NGC5H218 Sd 4.66586 0.2460 Emisién en el disco
SN2009cz SOt 4.91928 0.91030 Emision central
I1C1683 Sc 4.95683 0.55381 Galaxia barrada
VIIZw466a, Sbe 5.18211 0.52485 Emisiéon central
NGC5930 Sab 5.59125 0.48542 En interaccion
PTF14aaf Sb 5.62999 0.71451 En interaccion
“HyperLeda

Unidades|A|
“Unidades[log(Muyr—)]

Tabla 4.4: En esta tabla se muestra las galaxias atipicas que se encuentran dentro de
lo y por arriba de 20 de la SFMS pero presentan un EW(Ha)<6A

al momento de promediar el valor de Ha de toda la galaxia, esta nos da un valor por
debajo de 6A (ver Tabla pero tiene SFR por arriba del valor esperado para una
galaxia con EW(Ha)<6A. Este puede ser el motivo por el cual la galaxia NGC2431
se encuentra por arriba (20) de la SEMS (ver figura [4.4)).

En Hyperleda la galaxia NGC2639 esta catalogada como galaxia espiral tipo Sa
mientras que las galaxias UGC11680NEDO02 y NGC0426 estan catalogadas en Hyper-
leda como galaxias elipticas tipo E. Podemos ver en la ﬁguram (paneles superiores)
que la emision de Ha de la galaxia NGC2639 se encuentra principalmente en el disco
de la galaxia y no en la parte central, de modo que al promediar la emision Ha en
toda la galaxia se obtiene un ]i)VV(Hoz)<6A7 pero un SFR por arriba del valor es-
perado para una galaxia de masa similar. Por otra parte, podemos ver en la figura
[4.14) (paneles superiores) que la emision de Har de la galaxia UGC11680NED02 parece
encontrarse mayoritariamente en el centro de ella (ocurre una situacion similar con la

galaxia NGC0426), similar a la galaxia NGC2431. Como se ha mencionado, estamos
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Figura 4.14: En esta imagen se muestran las galaxias UGC11680NED02, NGC6251
respectivamente. Las miniatura en las imagenes del lado derecho muestra la emision
en Ha en color verde de la galaxia.

utilizando EW(Ha) de toda la galaxia, de modo que al momento de promediar el valor
de Hoe de toda la galaxia se obtiene un valor por debajo de 6A (ver tabla pero se
obtiene una SFR por arriba del valor esperado para una galaxia con EW(Ha)<6A.
Este puede ser el motivo por el cual la galaxia NGC2431 se encuentra dentro de 1o
de la SFMS (ver figura [4.4).

Las galaxias PTF14aaf y NGC5930 (ver figura se encuentran catalogadas
como galaxias espirales tardias. La galaxia PTF14aaf se encuentra en interaccion
(ver figura m paneles superiores) al igual que la galaxia NGC5930 (ver figura m

paneles inferiores). Sin embargo, la emision Ha de la galaxia PTF14aaf se encuentra
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Figura 4.15: En esta imagen se muestran la galaxias PTF14aaf (panel superior) y
NGC5930 (panel inferior), las miniatura en las imagenes del lado derecho muestra la
emision en Ha en color verde de la galaxia.

en la parte externa (ver figura , miniatura panel superior derecho) mientras que
en la galaxia NGC5930 su emision Ha proviene de la parte central (ver figura [4.15]
miniatura panel inferior derecho). Podemos observar que la emision Ha de ambas
galaxias es intensa pero estd muy localizada en una cierta region de la propia galaxia,
de modo que al promediar la emision Ha en toda la galaxia se obtiene un valor
EW (Ha)<6A pero una SFR por arriba del valor esperado para galaxias en la RGS.
La galaxia NGC6251 esta catalogada en Hyperleda como galaxia eliptica tipo E
(ver tabla [4.4), podemos observar que la emision Ha de esta galaxia estd ubicada

mayoritariamente en una regién compacta en el centro de la galaxia (ver figura [4.16]
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Figura 4.16: En esta imagen se muestran la galaxias NGC6251 (panel superior izquier-
do), IC1683 (panel superior derecho) y CGCG97120d (panel inferior). Las miniaturas
en las imagenes del lado derecho muestra la emision en Ha en color verde de la galaxia.

miniatura panel superior izquierdo), por lo cual al momento de promediar su emisién
en Ha y calcular EW(Ha) de toda la galaxia, se obtiene un EW(Ha)<6A y una
SFR por arriba del valor esperado para una galaxia en la RGS. La galaxia 1C1683
estd catalogada en Hyperleda como una galaxia espiral tipo Sc, se ha reportado que
esta galaxia contiene una barra (ver tabla . Se puede observar que la emision
Ha estéd ubicada en toda la galaxia pero se tiene una emision mas intensa en el
centro comparada con la emision en su parte externa (ver figura miniatura panel
superior derecho), sin embargo el valor promedio EW(Ha) para toda la galaxia esta

por debajo de los 6A. Las galaxias CGCG97120d, NGC1167, SN2009cz, VIIZw466ab
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estan catalogadas en Hyperleda como galaxias espirales, se observa que la emision de
Ha en estas galaxias proviene de la parte central, teniendo una poca o nula emision
en el disco, al tomar el EW(He) integrado de toda la galaxia se obtiene un valor por
debajo de los 6A lo que las coloca en la RGS, sin embargo presentan una SFR por

arriba del valor esperado para una galaxia en la RGS.

HIE I I 1 1 1 1 1 1 1 +

Figura 4.17: En esta imagen se muestran las galaxias NGC5218 (paneles superiores) y
NGC5614 (paneles inferiores), las miniatura en las imagenes del lado derecho muestra
la emision en Ha en color verde de la galaxia.

Las galaxias NGC5218 y NGC5H614 estan catalogadas en Hyperleda como galaxias
espirales (ver tabla . Podemos observar que la emision Ha de estas galaxias esta
distribuida en el disco (ver figura miniaturas paneles derechos) mientras que

en la parte central podemos ver poca o nula emision Ha. Como se ha mencionado
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anteriormente, la emision Ha que estamos usando en este trabajo es integrada en
toda la galaxia, de modo que al promediar el EW(Ha) de toda la galaxia obtenemos
un valor por debajo de los 6A, sin embargo se obtiene una SFR por arriba del valor
esperado para galaxias de masas similares en la RGS.

Hasta aqui hemos realizado un inspecciéon general sobre las galaxias atipicas, es
decir, hemos visto su morfologia, su EW(Ha) y su SFR, de aquellas galaxias en
la SFMS que se encuentran fuera de 20 y de aquellas galaxias en la RGS que se
encuentran dentro de 1o y 20 de la SFMS. En general, podemos decir que una gran
porcion de estas galaxias se encuentran en procesos de fusion o su fuente central de
ionizacion se puede deber a un nucleo activo. En un articulo cientifico realizaremos

un estudio més detallado de este tipo de galaxias atipicas.

4.2. Relacion entre residuos y propiedades del gas

molecular

4.2.1. Relacion entre ASFMS y log(M,,s)

Como puede observarse en la figura al graficar ASFMS y log(Mgas), podemos
observar que las galaxias que tienen un EW(Ha) <6A (puntos rojos) parecen tener
una dispersién que sigue una tendencia ascendente y podemos observar que se con-
firma con la elipse de confianza (elipse roja). De igual manera para las galaxias que
presentan un EW(Ha)>6A (puntos azules) las cuales, al igual que los puntos rojos,
parecen tener una dispersion que sigue una tendencia ascendente y podemos observar
que se confirma con la elipse de confianza (elipse azul). Podemos observar que ambas
elipses presentan una orientacién visiblemente similares, més atin, puede observarse
que las elipses poseen una excentricidad tal que nos sugiere que existe una correlacion
(rspms = 0.59 puntos azules y rrgs = 0.67 puntos rojos) considerable entre ASFMS y
log(Mgas). También podemos observar que las galaxias que se encuentran en la SEMS
poseen una masa de gas mayor que las galaxias que se encuentran en la secuencia de

galaxias retiradas, esto puede confirmarse ubicando el centro de cada elipse los cua-
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les estaran ubicados en el promedio de log(Mg,s) de cada secuencia, estos promedios
se encuentran en log(Mg,s)=8.39M, para las galaxias retiradas y log(Mgas)=9.75M
para las galaxias en la SFMS.
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Figura 4.18: En este grafico se muestra la relacion existente entre ASEMS y log(Mg,s)-
La linea horizontal azul es la recta encontrada por nuestro ajuste lineal en el plano
SFR-M,. Los puntos azules representan a las galaxias de la muestra en la SFMS; es
decir, galaxias que tienen un EW(Ha)>6A mientras que los puntos rojos representan
galaxias de la muestra que se encuentran en la RGS, es decir, galaxias que tienen
EW(Ha)<6A, las elipses nos indican la forma en la que ASFMS y log(M,,s) estan
correlacionadas.

Podemos observar en la figura que a medida que la masa de gas aumenta en
las galaxias también lo hace en el valor que toma en ASFMS, lo cual nos indica que
mientras mas masa de gas posea una galaxia parece que su SFR también aumenta.
Sin embargo al observar la inclinaciéon de las elipses, notamos que la distribucion de
galaxias retiradas tiene un inclinacion ligeramente menor que las galaxias de formacion

estelar, lo que sugiere que este aumento de la masa de gas parece ser ligeramente
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menor en las galaxias que tienen un EW(Ha)<6A (puntos rojos) que en las galaxias
que muestran un EW(Ha)>6A (puntos azules).

Como se espera, podemos observar que la elipse de confianza azul esté totalmente
contenida dentro de 1o pero una parte considerable de la elipse de confianza roja
se encuentra dentro de 20 de ASFMS e incluso parece que una parte se superpone
con la elipse azul. Esto puede deberse a que un gran nimero de galaxias con un
EW(Ha)<6A estan mezcladas con las galaxias que tiene un EW(Ha)>6A, es decir,
existe una region en donde se puede encontrar galaxias que tienen una masa de gas

similar pero diferente valor en ASFMS.

4.2.2. Relacion entre ASFMS y log(Fg.s)

En la ﬁgura se muestra la relacion que existe entre ASFMS y log(Fy,s), pode-
mos observa un comportamiento muy parecido con la figura 4.18| es decir, podemos
observar que las galaxias que tienen un EW(Ha)<6A (puntos rojos) parecen tener
una dispersion que sigue una tendencia ascendente y podemos observar que se con-
firma graficamente con la elipse de confianza (elipse roja). De igual manera para las
galaxias que presentan un EW(Ha)>6A (puntos azules) las cuales parecen tener una
dispersion que sigue una tendencia ascendente y podemos observar que graficamente
se confirma con la elipse de confianza (elipse azul). Podemos observar que ambas elip-
ses muestran una excentricidad considerable, esto indica que las variables ASFMS y
log(Fgas) estan fuertemente relacionadas (rspms = 0.64 puntos azules, es decir, gala-
xias en la SFMS y rrgs = 0.69 puntos rojos, es decir galaxias en la RGS). més atn,
ambas elipses muestran una inclinacién similar entre si, esto sugiere que, independien-
temente de EW(Ha), las galaxias parecen tener una tendencia ascendente, es decir,
conforme las galaxias parecen tener una fraccion de gas mayor el valor que toman en
ASFMS aumenta. Esto implica que conforme la fracciéon de gas aumenta también lo
hace su tasa de formacion estelar.

Podemos observar también que la mayoria de las galaxias que presentan una baja
fraccion de gas, tienen un EW(Ha)<6A, es decir, pertenecen a la RGS, por otra

parte, la mayoria de las galaxias que presentan un EW(Ha)>6A también presentan
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Figura 4.19: En este grafico se muestra la relacion existente entre ASFMS y log(F ).
La linea horizontal azul es la recta encontrada por nuestro ajuste lineal en el plano
SFR-M.,. Los puntos azules representan a las galaxias de la muestra en la SFMS, es
decir, galaxias que tienen un EW(Ha)>6A mientras que los puntos rojos representan
galaxias de la muestra que se encuentran en la RGS, es decir, galaxias que tienen
EW (Ha)<6A, las elipses nos indican la forma en la que ASFMS y log(F.s)) estan
correlacionadas.

un fracciéon de gas mayor y una SFR mayor respecto a las galaxias retiradas. Puede
observarse en la figura que si bien la elipse azul y roja se encuentran separadas
y la elipse azul se encuentra dentro de 1o, como se esperaba, una parte considerable

de la elipse roja se encuentra dentro de 1o y 20. En la seccion [5.3.1] se discutira este

hecho.

4.2.3. Relacion entre ASFMS y SFE

En la figura se muestra la relaciéon que existe entre las variables ASFMS y

SFE, podemos observar que las galaxias que tienen un EW(Ha)>6A (puntos azules)
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presentan una tendencia ascendente. Esta tendencia en las galaxias que pertenecen a

la SFMS puede confirmarse con la inclinaciéon de la elipse de confianza azul.

L 1]

—11 —-10 -9 -8 -7

SFE

Figura 4.20: En este grafico se muestra la relacién entre ASFR y SFE la linea hori-
zontal azul representa el ajuste lineal realizado en el plano SFR-M, para las galaxias
formadoras de estrellas, los puntos azules son galaxias que tiene un EW(Ha)>6A y
los puntos rojos son galaxias que tienen un EW(Ha)<6A, las elipses nos indican la
forma con la que se relacionan ambas variables.

También podemos notar visiblemente que la elipse azul presenta una excentricidad
que nos sugiere que existe una relacion fuerte (rspys = 0.53) entre las variables de
ASFMS y SFE en galaxias que pertenecen a la SEFMS. También hemos calculado el
valor promedio de la variable de SFE para las galaxias en la secuencia principal y
como se indico en la seccion [3.2.2] es decir, el centro de la elipse. Este valor promedio
se encuentra en log(SFE)=-9.32yr~! para estas galaxias. También podemos observar
que la elipse azul parece conservar la misma inclinaciéon que se observa de la figura
[4.19] esto nos sugiere que, en ambas graficas, tanto la fraccion de gas como la SFE

tienen un impacto similar en modular el exceso o la escasez de SFR en las galaxias
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que se encuentran en la secuencia principal. Este resultado es de gran importancia
ya que nos estd indicando que, tanto la cantidad de gas para formar estrellas como
la eficiencia con la cual se forman las estrellas en la galaxia, parecen tener el mismo
impacto en ASFMS para las galaxias que forman activamente estrellas.

Por otra parte podemos observar que las galaxias que tienen un EW(Ha)<6A(puntos
rojos) tienen una dispersion visiblemente mayor que las galaxias en la SEMS. Pode-
mos observar que la elipse de confianza roja tiene una excentricidad mucho menor
que la elipse azul indicando que la relaciéon entre las variables ASFMS y SFE tienen
una baja correlacion (rrgs = —0.01) comparada con la correlacion de estas mismas
variables para las galaxias en la SFMS (rspms = 0.53). Otro punto a destacar es la
posiciéon en donde se encuentra la elipse roja respecto a la elipse azul, hemos calculado
el valor promedio de SFE para galaxias en la RGS encontrando que el centro de la

! es decir, se encuentra a la derecha del

elipse roja se encuentra en SFE=-8.72yr~
centro de la elipse azul. Esto nos esté indicando que el valor promedio de SFE en
las galaxias de la SEFMS es menor que el promedio de SFE en las galaxias de la RGS
a pesar que la SFR es mayor en las galaxias de la SFMS comparada contra la SFR

que presentan las galaxias en la RGS. En el capitulo [5] se discutira este hecho y se

compararé contra estudios realizados previamente por otros autores.

4.3. Relacion entre ASFMS y la morfologia

En la figura[4.21] se muestra la relacion que existe entre ASFMS y la morfologia de
las galaxias. Cabe resaltar que en el eje horizontal de la figura se tienen la morfologia
segun la clasificacion que obtuvimos por Hyperleda, esta clasificacion es numérica y
toma un rango de valores enteros desde 10 hasta —5, siendo 10 una galaxia irregular
(Ir) y —5 una galaxia eliptica (E). Para obtener una mejor perspectiva y visualizacion
ordenamos el tipo morfologico de menor (Ir) a mayor (E). Es importante recordar
que (como se menciond en la seccion la muestra que estamos estudiando en este
trabajo consta de galaxias en el bin de masas entre 10.5<log(M,/[Mg])<11.5 por lo

que en la figura solo se estan considerando estas galaxias.
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Figura 4.21: En este grafico se muestra la relacion entre ASFR y la morfologia la
linea horizontal azul representa el ajuste lineal realizado en el plano SFR-M, para las
galaxias formadoras de estrellas que estan en la SFMS, los puntos azules son galaxias
que tiene un EW(Ha)>6A y los puntos rojos son galaxias que tienen un EW (Ha) <6A,
las elipses nos indican la forma con la que se relacionan ASFMS y la morfologia.

Puede observarse en la ﬁguraque las galaxias que tienen un EW(Ha)>6A (pun-
tos azules), es decir galaxias en la SFMS, estan agrupadas mayoritariamente entre las

galaxias de tipo espiral (Sa y Sb), lo cual estd muy de acuerdo con la literatura (e,g,

\Gonzalez Delgado, R. M. et al|2016). Podemos observar que existe una correlacion

fuerte (rspms = 0.42) entre las variables ASFMS y la morfologia en estas galaxias,
esta relacion entre estas variables puede confirmarse con la excentricidad de la elipse
de confianza azul, la cual podemos observar visualmente que es mayor que cero. Un
aspecto a destacar es que la inclinacion de la elipse nos sugiere que la SFR disminuye
conforme se recorre la secuencia de Hubble, desde las galaxias irregulares pasando

por las galaxias espirales hasta las elipticas.
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Por otra parte puede observarse en la figura que las galaxias que tiene un
EW(Ha)<6A (puntos rojos), es decir galaxias en la RGS, se agrupan mayoritaria-
mente en galaxias de tipo lenticular (S0) y elipticas (E) lo cual estd muy de acuerdo
con la literatura (e.g. |Gonzalez Delgado, R. M. et al.2016]). Puede observarse que
existe una correlaciéon medianamente fuerte (rrgs = 0.47) entre las variables ASFMS
y la morfologia, esta correlacion puede confirmarse con la excentricidad de la elip-
se roja. Podemos observar también que la inclinaciéon de la elipse roja nos indica la
tendencia que siguen las galaxias en la RGS, esta tendencia es una tendencia descen-
dente y puede comprobarse visualmente que la inclinaciéon de la elipse roja es mayor
comparada con la inclinacion de la elipse azul, esto nos sugiere que la SFR disminuye
mas rapido en las galaxias en la RGS que en las galaxias de la SFMS conforme se
recorre la secuencia de Hubble, desde las galaxias irregulares pasando por las galaxias
espirales hasta las elipticas.

Es importante remarcar que en la figura puede observarse que la elipse azul
se encuentra dentro de 1o (como se esperaba) sin embargo la elipse roja se encuentra
por debajo de 20 lo cual nos sugiere que la morfologia tiene un gran impacto en
separar a las galaxias en dos grupos, el primero en galaxias formadoras de estrellas,
es decir, galaxias que presentan una alta SFR y el segundo en galaxias apagadas, es
decir, galaxias que tienen una baja SFR.

Podemos notar también que independientemente del valor de EW(Ha) las galaxias
parecen seguir una tendencia descendente, es decir, puede observarse que a medida
que la morfologia de las galaxias cambia de galaxias de tipo tardio a galaxias de tipo
temprano, las galaxias parecen ir disminuyendo el valor que toman en ASFMS y por
tanto disminuye su SFR. Esto nos sugiere que las galaxias de tipo tardio parecen estar
formando més estrellas que las galaxias de tipo temprano las cuales muestran valores

pequenos de formacion estelar, respecto a las galaxias de tipo tardio.



Capitulo 5
Discusion

En esta seccion discutiremos los principales resultados obtenidos en el capitulo []
discutiremos sobre el analisis de residuos realizado en la seccion y discutiremos

sobre las galaxias atipicas observadas en la seccion [4.1.4]

5.1. Plano SFR-M,

Uno de los principales resultados obtenidos en el capitulo [] es la gran similitud de
la pendiente de la SFMS obtenida en este trabajo comparada con los valores obtenidos
por |Cano-Diaz et al| (2016) y Renzini & Peng| (2015) (ver tablafd.1). Podemos ver que
el nivel de correlacion para las galaxias en la SFMS, es muy similar al valor reportado
por |Cano-Diaz et al.| (2016). Ademas, podemos notar que el valor de la pendiente
encontrada en este trabajo es muy similar al valor reportado por Renzini & Peng
(2015)).

En la figura puede observarse nuestro ajuste obtenido en este trabajo (linea
solida azul) junto a los ajustes realizados por Cano-Diaz et al. (2016) (linea punteada
rosa) y Renzini & Peng| (2015) (linea punteada negra). Puede observarse que el ajuste
de regresion lineal realizado en este trabajo esta situado graficamente entre los ajustes
reportados por |Cano-Diaz et al| (2016]) y Renzini & Peng (2015). También podemos
observar en la figura[4.1] que, si bien el ajuste encontrado en este trabajo para la SEMS

es muy similar a los ajustes reportados en la literatura, el ajuste para la RGS difiere
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del ajuste reportado por (Cano-Diaz et al. (2016), esto puede deberse principalmente
a que el nimero de galaxias en nuestra muestra es mayor. Otro factor que puede
impactar en la diferencia del mejor ajuste de secuencia de galaxias retiradas es que
este trabajo se enfoca en galaxias que muestran un EW(Hoz)>6A por lo que no se
hizo una distinciéon de galaxias que presentan 3A<EW(Ha)<6A. Esta consideracion
puede estar afectando el ajuste entre este trabajo y el presentado por|Cano-Diaz et al.
(2016]).

Este trabajo se centra solo en las galaxias masivas, es decir, en galaxias con una
masa 10.5<log(M,[My])<11.5, esto se realiz6 con la intencion de tener control sobre
el potencial gravitacional y mitigar los efecto de la masa sobre los residuos (ASFMS)
para poder estudiar con mas detalle otras propiedades que vemos como la sSFR,
EW(Ha), SFE, My, Fyes v la morfologia. Por este motivo solo estamos tomando el
bin masivo. Una de las particularidades que notamos es que si solo tomamos el bin
masivo y realizamos ajuste por regresion lineal sobre las galaxias que muestran un
EW(Ha)>6A, la pendiente de este nuevo modelo presenta una inclinaciéon méas baja
(log(SFR[Mgyr~']) =(0.59+0.02)log(M,)-6.07+0.14), esto hace que la recta encon-
trada al momento de ser graficada en el plano SFR-M, esta parezca més horizontal
comparada con la encontrada en este trabajo. Esto nos esta indicando que las galaxias
que tienen una masa log(M,[My])<10.6 tienen un gran impacto sobre la SFMS, més
aun, modulan la pendiente de la SEMS por lo que las galaxias de baja masa juegan
un rol importante al definir la SFMS.

Por otra parte, podemos ver en el panel inferior de la figura[4.1Ique existen galaxias
que estan por arriba de la SFMS a una distancia mayor a 1o e incluso 2¢0. En la seccién
miramos un poco mas de cerca las particularidades de estas galaxias que hemos

denominado como galaxias atipicas.

5.2. Galaxias atipicas

Podemos observar en la figura que existen galaxias que estdn por arriba de

la SFMS a una distancia mayor a lo, estas galaxias se conocen como Starburst, ya
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que son galaxias que tienen una tasa de formacion de estrellas més grande de las
que se esperarfa para una galaxia de masa similar, en esta seccién miramos un poco
mas de cerca las particularidades de estas galaxias. En la seccion [.1.4] observamos
las galaxias que se encuentran por arriba de 20 de la SFMS son las galaxias Arp220
y NGC6090, ambas galaxias catalogadas como starburst, particularmente la galaxia
Arp220 es el prototipo de las SB y ULIRG, ha sido objeto de estudio (e.g., [Yoast-Hull
et al.|2017).

En la seccion analizamos de manera general a las galaxias que tienen un
EW (Ha)>6A y se encuentran por arriba de 20 encontrando solo dos galaxias en esa
zona, estas galaxias son NGC6090 y Arp220. Ambas galaxias estan catalogadas como
ULIRGsS, estas galaxias se encuentran en interaccion y en proceso de fusion, de modo
que por este motivo creemos que se obtiene un SFR tan alto y las coloca dentro de
30 de distancia de la SFMS.

Por otra parte, en la seccién analizamos de manera general las galaxias que
tienen un EW(Ha)>6A pero se encuentran por debajo de 20 y lo que podemos notar
es que la mayoria de estas galaxias son galaxias espirales y que muestran un color
rojizo, ademés estas galaxias muestran una SFR muy baja comparada con galaxias
de masas similares. Observamos que estas galaxias en su mayoria no tienen una gran
emision en Ha en sus partes centrales, por el contrario, la emisiéon de estas galaxias
se encuentra en sus partes externas (disco y brazos) los cual puede ser una causa del
por qué tiene una SFR tan baja, es decir, al promediar su emisiéon de Ha en toda
la galaxia ésta si es mayor a 6A ya que en su mayorfa la emision proviene del disco
no del centro y el promedio no toma en cuenta la localizaciéon de la emision, pero al
promediar la SFR ésta es mas baja de lo esperado ya que la SFR tomada en este

trabajo es la SFR de toda la galaxia por lo que esto nos dara como resultado una

SFR baja.
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5.3. Relacion ASFMS, log(Mg,s), log(Fes) y SFE

Al analizar los residuos podemos observar particularmente en las gréaficas de
ASFMS contra log(Mgas) v 1og(Fgaas) (figuras y respectivamente) la gran
similitud que existe entre las elipses, es decir, las elipses azules visiblemente parecen
tener la misma orientacion, la misma elipticidad y un coeficiente de correlacién muy
similar (rspms = 0.59 y rspvs = 0.64 respectivamente), lo cual nos indica que tanto
log(Mgas) v 10g(Fgas) tienen el mismo impacto en modular la SFR en galaxias que
tiene un EW(Ha)>6A en el bin de masa que estamos analizando. Por otra parte, po-
demos notar que las elipses rojas de las figuras y son visiblemente parecidas,
es decir, las elipses rojas tiene una elipticidad y orientacién visiblemente similares,
ademads sus coeficientes de correlacion son similares entre si también (rgrgs = 0.67
y 'ras = 0.69 respectivamente), lo cual nos indica que tienen el mismo impacto en
modular la SFR en galaxias que tiene un EW(Ha)<6A en el mismo bin de masa
que estamos analizando. Debemos resaltar que estos resultados son cualitativos, es
decir, no estamos cuantificando las pendientes de los ejes de dichas elipses ni tam-
poco sus angulos de posicion (este andlisis se presentara en una articulo cientifico,

Alonso-Hernandez, in prep.).

5.3.1. Comparacion con |Colombo et al.| (2020)

Un trabajo similar se ha sido realizado anteriormente por Colombo et al.| (2020),
quien exploro las modulaciones de la SFMS a escalas globales usando datos observados
del gas molecular en la parte central para una submuestra de galaxias eCALIFA.
Los paneles a) y b) de la Fig. 4 de |Colombo et al| (2020) corresponderian (para
nuestro estudio) a las ﬁgurasy respectivamente. A continuaciéon haremos una
comparacion cualitativa entre los resultados obtenidos en este trabajo y los resultados
obtenidos por (Colombo et al. (2020)), siempre teniendo en cuenta las diferencias entre
sus datos, sus resultados y aquellos reportados en esta tesis.

Podemos observar que las elipses azules tienen una elipticidad similar, esto nos

indica que existe una relacion entre las variables (log(Fgas)) v (ASFMS), ademés esta
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Figura 5.1: A la izquierda se tiene el grafico obtenido por (Colombo et al. (2020), en
el eje horizontal se tiene la fraccion de gas molecular y en el eje vertical se tiene los
residuos ASFMS, la barra de color representa el EW(Ha), cabe mencionar que en el
eje horizontal tienen medidas centrales con una apertura de 26.3 arcsec mientras que
en el eje vertical se tienen medidas globales. A la derecha se tiene el grafico obtenido
en este trabajo, en el eje horizontal se tiene la fraccion de gas molecular y en eje
vertical se tienen los residuos ASFMS, los puntos azules representan galaxias en la
SMF'S, mientras que los puntos rojos representan galaxias en la RGS. Es necesario
mencionar que tanto en el eje horizontal como vertical se tiene medidas globales.

elipticidad nos indica que la fuerza de la relacion entre estas variables para las galaxias
que se encuentran en la SEFMS es similar en ambas figuras, aunque la fuerza de la

relacion entre estas variables es ligeramente mayor en nuestro trabajo comparado con

el obtenido por |Colombo et al| (2020) (r, = 0.64 y r, = 0.44 respectivamente), lo

cual puede confirmarse visualmente con la elipse azul de este trabajo(figura , panel

derecho). También podemos observar que a medida que aumenta la fraccion de gas

también aumenta ASFMS tanto en el estudio de |Colombo et al.| (2020]) como en este

trabajo (figura , panel izquierdo y derecho respectivamente).

Por otra parte podemos notar que en la figura la elipse anaranjada y roja, al
igual que las elipses azules, se encuentran en la misma regién aproximadamente, lo
cual nos indican que las dispersiones son similares entre si para las galaxias en la RGS.

Podemos observar que la elipse anaranjada y roja tienen una elipticidad visiblemente
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similar, esto indica que existe una relacion creciente entre las variables (log(Fgas)) v
(ASFMS) en ambos trabajos. El coeficiente de correlacion que encontramos en nuestro
trabajo para las galaxias retiradas es mayor que el coeficiente encontrado por|Colombo
et al.| (2020) (r, = 0.68, vs. r, = 0.43, respectivamente). Lo anterior sugiere que las
propiedades globales de las galaxias presentan una mejor correlacion que aquellas
medidas en la parte central al menos para la muestra de galaxias seleccionadas para
este estudio.

Podemos observar en la figura que si bien las elipses azules de ambos paneles
se encuentran en la misma region, el centro de éstas no se encuentra exactamente en
los mismos valores de ASFMS y log(Fg.s). Las coordenadas del centro de la elipse de
confianza azul de |Colombo et al.| (2020]) se ubican en ASFMS ~ 0.061 y log(Fgas) ~ -
1.77. Mientras que el centro de la elipse para galaxias de formacion estelar en nuestro
trabajo esta ubicado en ASFMS=0.003 y log(Fgs)=-1.11. Esto indica que si bien
ASFMS tiene un valor promedio mayor en los resultados de |Colombo et al.| (2020)
comparado con nuestro resultado, no estdn tan alejados entre si. No obstante, para
Fjqs, esto ubica a la elipse azul de este trabajo aproximadamente un factor cuatro
(en promedio) por arriba de Fy,, obtenida por |Colombo et al. (2020)).

Anéalogamente para la elipse anaranjada y roja de la figura (panel izquierdo y
derecho respectivamente) el centro de las elipses respectivas no esta exactamente en
los mismos puntos. Las coordenadas del centro de la elipse de confianza anaranjada
de |(Colombo et al.| (2020) (panel izquierdo) ubican a esta elipse en ASFMS ~ -1.44
y log(Fyas) ~ -2.51, sin embargo, en nuestro trabajo (panel derecho) la elipse de
confianza roja esta ubicada en ASFMS=-0.92 y log(F.s)= -2.67. Este hecho indica
que el promedio de log(Fgas) es muy similar en las galaxias de la RGS en el bin de
masa estudiado en este trabajo con la muestra de (Colombo et al.[2020| , que incluye
un rango de masas estelares mas amplio y mide las propiedades en la parte central).
Notamos que ASFMS correspondiente al centro de la elipse obtenida en este trabajo
se encuentra por arriba del valor reportado por (Colombo et al. (2020) esto implica
que para las galaxias en este bin de masas y en la RGS parece mostrar un ASFMS

mayor en nuestro trabajo (~ 2-3 veces mayor).
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Figura 5.2: En el lado izquierdo se tiene el grafico obtenido por
Colombo0,020, enelejehorizontalsetienelaS F Eyenelejevertical setienelosresiduos ASFMS,
la barra de color representa el EW(Ha), cabe mencionar que en el eje horizontal se
grafican medidas centrales con una apertura de 26.3 arcsec mientras que en el eje
vertical se grafican medidas globales. A la derecha se tiene el grafico obtenido en este
trabajo, en el eje horizontal se tiene la SFE y en eje vertical se tienen los residuos
ASFMS, los puntos azules representan galaxias en la SMFS, mientras que los puntos

rojos representan galaxias en la RGS. Es necesario mencionar que tanto en el eje
horizontal como vertical se tiene medidas globales.

Ahora comparamos la relacién de los residuos de la SFMS con la SFE encontrada

en este estudio con la encontrada por |Colombo et al| (2020). Podemos observar en la

figuraf5.2|que el centro de la elipse de confianza azul deColombo et al.| (2020) (panel iz-

quierdo) se encuentra, en promedio, en el punto ASFMS = 0.056 y log(SFE) = —9.05,
ademas podemos observar que esta elipse muestra una inclinaciéon que sugiere una re-
lacion entre las variables ASFMS y SFE, sin embargo, podemos observar visualmente
que la elipticidad es pequena comparada con la elipticidad de la elipse encontrada

en este trabajo, lo cual nos indica que la relaciéon entre estas dos variables, para la

muestra de |Colombo et al.| (2020)), no es significativamente fuerte (r, = 0.15) en com-

paracion con la relacién encontrada entre ASFMS y Fy.s en este trabajo. Por otro
lado, podemos observar que el centro de la elipse de confianza obtenida en este trabajo

(figura panel derecho) se encuentra, en promedio, en el punto ASFMS=0.002 y
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log(SFE)=-9.32. Lo que indica un desplazamiento de nuestras medidas relativamente
pequeno tanto en ASFMS como en log(SFE) comparado con el centro de la elipse
azul de (Colombo et al. (2020). También se puede observar que esta elipse tienen una
orientacion que sugiere existe una relacion entre las variables ASFMS y SFE con una
tendencia ascendente, ademas podemos observar que la elipticidad es grande, lo que
nos sugiere que la relacion entre estas dos variables es fuerte (r, = 0.53), esto indica
que a medida que la SFE aumenta también aumenta el valor que toma en ASFMS.

Al analizar la figura[5.2 encontramos diferencias muy significativas entre las elipses
obtenidas en el trabajo de|Colombo et al.| (2020) y este trabajo. Es necesario remarcar
que estas diferencias no se encuentran en toda la muestra estudiada en esta tesis,
pero si es muy significativa en las galaxias retiradas (puntos rojos), mientras que las
galaxias en la SFMS (puntos azules) parecen mantener la similitud con el trabajo de
Colombo et al.| (2020).

El primer aspecto que se debe resaltar es el hecho que los centros de las elipses
azules de la figura se encuentran en promedio en un lugares cercanos entre si,
es decir, la posicion que tienen en ASFMS es similar en ambas elipses y difieren en
el valor que toman en log(SFE) (varfa en un factor de ~ 2). El segundo aspecto a
resaltar es la orientacion de las elipses azules. Puede observarse que la elipse azul
obtenida por |Colombo et al.| (2020) y la elipse azul obtenida en este trabajo (ver
figura panel izquierdo y derecho respectivamente) visiblemente son similares, lo
que sugiere que el incremento en ASFMS en funcion de log(SFE) es similar entre
estos trabajos. El tercer aspecto a resaltar es que si bien la elipse azul en el panel
izquierdo y la elipse azul en el panel derecho de la figura (Colombo et al.| (2020)
y este trabajo, respectivamente) se encuentran en una region muy similar, la fuerza
de la relacion entre las variables ASFMS y log(SFE) para las galaxias en la SFMS
son muy diferentes entre estos dos trabajos. Podemos observar que es més fuerte la
relacion entre las variables en este trabajo comparado con los resultados obtenidos
por (Colombo et al| (2020) (r, = 0.53 y r, = 0.15, respectivamente), lo cual sugiere
que las variables ASFMS y log(SFE) estan mejor correlacionadas en los resultados

obtenidos en este trabajo comparados con los resultados de |Colombo et al.| (2020)).
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Cabe recordar que en este trabajo se estda analizando una muestra que contiene solo
galaxias de alta masa estelar mientras que la muestra usada por Colombo et al.| (2020)
contiene galaxias con un rango més amplio de masa estelar (ver seccion .

Por otra parte, podemos observar en la figura que existe una gran diferencia
entre la elipse anaranjada obtenida por |(Colombo et al.| (2020)) (panel izquierdo) y la
elipse roja obtenida en este trabajo (panel derecho). Podemos observar que la elipse
anaranjada tiene una elipticidad e inclinacion visiblemente grande, lo cual nos indica
que existe una relacion entre las variables ASFMS y log(SFE) con una tendencia
ascendente, podemos observar que la fuerza de la relacion entre estas dos variables es
fuerte (r, = 0.81). También se puede observar que el centro de la elipse anaranjada
obtenida por |Colombo et al.| (2020)) se encuentra, en promedio, en el punto log(SFE)
~ -10.59 y ASFMS ~ -1.31. En contraste podemos observar que la elipse encontrada
en este trabajo (ver figura panel derecho) tiene una elipticidad pequena y una
orientacién visiblemente diferente a la elipse anaranjada encontrada por |(Colombo
et al.| (2020) (figura , panel izquierdo). Puede observarse que para galaxias en la
RGS en el bin de masa que estamos estudiando en este trabajo, la elipse de confianza
encontrada se centra en log(SFE) ~ -8.70 y ASFMS ~ -0.92, ademas la fuerza con la
que las variables ASFMS y log(SFE) se encuentran relacionadas es débil (r, = 0.0087)
lo cual puede confirmarse visiblemente con la elipticidad.

El primer punto a resaltar en la figura [5.2| es la posicién en donde se encuentra el
centro de las elipses azules, es decir, visiblemente podemos observar que el promedio
de log(SFE) y ASFMS para las galaxias en la SFMS encontrado por |Colombo et al.
(2020) es similar al promedio de log(SFE) y ASFMS encontrados en este trabajo, lo
cual nos esta indicando que, en promedio, la eficiencia con la cual las galaxias estan
formando estrellas es similar entre ambos trabajos. Sin embargo, se puede ver que las
variables log(SFE) y ASFMS estéan mejor correlacionadas en este trabajo. El segundo
punto a resaltar es la posicion en la que se encuentra la elipse anaranjada (figura
panel izquierdo) y la elipse roja (figura panel derecho). Podemos observar que el
punto donde se encuentran estas elipses difieren en aproximadamente 2 6rdenes de

magnitud en log(SFE) y en aproximadamente un factor de 2 en ASFMS. El tercer
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punto a resaltar es la diferencia en la forma de las elipses, es decir, se puede observar
que la excentricidad de la elipse anaranjada (panel izquierdo) es considerablemente
mayor que la excentricidad de la elipse roja (panel derecho), esta diferencia nos indica
que las variables log(SFE) y ASFMS estan mucho mejor correlacionadas en la muestra
de |Colombo et al.| (2020)), més atn, podemos notar que en la elipse anaranjada tiene
una orientacion tal que podemos inferir una tendencia ascendente en las galaxias
retiradas, en contraste, podemos observar que la elipse de confianza roja no muestra
una tendencia e incluso parece no haber correlacion entre log(SFE) y ASFMS en el
bin de masa que se estudia en este trabajo.

Al observar la figura [5.1] esperarfamos, visualmente, que las distribuciones fuesen
diferentes, sin embargo, al graficar las elipses de confianza podemos notar que se en-
cuentran aproximadamente en la misma region, es decir, aproximadamente los centro
de la elipse parecen ser similares, y por tanto, los resultados obtenidos por |Colombo
et al. (2020) y los obtenidos en este trabajo son similares tanto en ASFMS como en
log(Fgas). Podemos observar que los valores obtenidos para las fracciones de gas son
muy parecidos. Esto sugiere que los valores y la tendencia se conservan, es decir, en
el eje ASFMS se esperaba que el comportamiento de esta variable en ambos trabajos
fuese igual pero en el eje log(Fy,s) no necesariamente se esperaba un comportamiento
similar, sin embargo el comportamiento en log(Fy,s) tanto en la muestra de |Colombo
et al| (2020) como en los resultados obtenidos en este trabajo para el bin de ma-
sa que estamos utilizando son muy parecidos. Por lo tanto, al ser tan parecidas las
fracciones de gas esto implican que, espacialmente, la fracciéon de gas se conserva.
Por otra parte podemos notar que esto no ocurre en la SFE, es decir, al observar la
figura podemos notar que el comportamiento de las elipses en ambos trabajos es
significativamente diferente.

Cabe senalar que en este trabajo estamos usando medidas indirectas para la masa
de gas, lo cual nos hace plantearnos dos situaciones. En el supuesto de estar come-
tiendo un error, podriamos pensar que este error se esté cometiendo en la manera de
estimar el gas molecular, sin embargo, podemos observar la gran similitud entre la

fraccion de gas obtenida por |(Colombo et al.| (2020)) y la obtenida en este trabajo. El
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hecho de que la fraccion de gas sea tan similar en ambos trabajos nos podria indicar
que la estimacion del gas molecular se realizdé de manera tal que la masa de gas, la
masa estelar global observada en este trabajo y las medidas centrales obtenidas en
el trabajo de |Colombo et al. (2020) sean muy similares o bien la fraccion de gas se
conserva y la similitud en los resultados obtenidos es debido a la conservacion de la
fraccion de gas en ambos trabajos lo cual implica que la fraccion de masa de gas
estimada en este trabajo es confiable. Para poder descartar el hecho de estar estiman-
do las fracciones de gas de manera correcta o incorrecta necesitariamos contar con
medias directas de la masa de gas global, tener medidas con un bin igual al tamano
de la galaxias que sume todo el gas, mapas de gas molecular o datos espacialmente
resueltos que pueda sumar el gas de toda la galaxias, integrarlos y tener una estima-
cion de la masa estelar de gas. Para lograr estas mediciones se necesita un telescopio
con un bin muy grande o hacer un mapeo (por ejemplo EDGE, més observaciones
en proceso).

Cuando realizamos la comparacion entre los resultados de fracciones de gas obte-
nidos por Colombo et al.| (2020) y los obtenidos en este trabajo (ver figuras|.1| paneles
izquierdo y derecho respectivamente) podemos observar que no hay diferencias sig-
nificativas, sin embargo, al comprar los resultados de SFE obtenidos por |Colombo
et al| (2020) y los obtenidos en esta tesis (ver figuras paneles izquierdo y dere-
cho respectivamente) podemos observar diferencias bastante significativas entre estos
dos trabajos. Un aspecto a resaltar es (como se mencioné anteriormente) que estas
diferencias no se encuentran en toda la muestra estudiada en esta tesis, estas diferen-
cias son muy significativa en las galaxias retiradas (puntos rojos), mientras que las
galaxias en la SFMS (puntos azules) parecen mantener la similitud con el trabajo de
Colombo et al. (2020). Una de las diferencias que debemos resaltar es el hecho que
las muestras son diferentes, en principio ambas son una submuestra de una muestra
més grande que es eCALIFA, pero no necesariamente una es submuestra de la otra,
es decir, puede haber galaxias en comin pero no tendria por qué ser las mismas.

Ademas, la muestra que se estd usando en este trabajo esté restringida a un rango
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de masas estelares (10.5<log(M,[M])<11.5)1 mientras que la muestra de [Colombo
et al|(2020) tiene una muestra mas amplia de galaxias ya que cubre todo el rango de
masas de eCALIFA (7.2<log(M,[Mg])<11.9).

Otra diferencia es el tipo de medicion que se estéa realizando, es decir, la forma en la
que se esta estimando las medidas del gas en |Colombo et al.| (2020) y en este trabajo,
son diferentes. Por una parte, para estimar la cantidad de gas en |Colombo et al.
(2020) se usaron observaciones directas de la linea de emisién de CO mientras que en
este trabajo se estan utilizando datos obtenidos a través de mediciones indirectas del
gas molecular, estimadas mediante la extincion de polvo en el rango 6ptico. Por otra
parte, los datos que estamos utilizando en esta tesis son datos obtenidos a través de las
medidas que usan todo el campo de vision del instrumento PPAK de CALIFA de modo
que son medidas globales integradas; mientras que los datos de (Colombo et al.| (2020))
son datos a una apertura fija de 26 segundos de arco de didmetro. Esto hace que los
datos de |(Colombo et al.| (2020) y los usados en este trabajo, espacialmente, también
sean diferentes. Como puede observarse, los datos que usamos en el eje y (ASFMS),
espacialmente hablando, son en la misma &rea, esto es, las medidas son integradas
en toda el campo de vision del IFU CALIFA para cada galaxia. Sin embargo, las
medidas en el eje x (log(Fyas) ¥ la eficiencia de formacion estelar, SFE) son medidas
espacialmente diferentes. En el caso de |(Colombo et al.| (2020) ellos estan usando solo
las medidas dentro de la apertura en la que se puede medir la linea de CO. Esto
implica que existe una diferencia entre los objetivos de esta tesis y los objetivos en el
trabajo de |Colombo et al. (2020))

Hemos mostrado que la fraccion de gas se conserva, es decir, la fraccion de gas es
la misma independientemente si se observa en la parte central o en todo la galaxia
ya que observamos medidas similares en el trabajo de |Colombo et al. (2020) y el
realizado en esta tesis (ver ﬁgura. Estos resultados son vélidos tanto para galaxias

con formacién estelar como para las galaxias retiradas. Sin embargo, observamos

1Con el fin de tener control sobre el impacto que pudiesen tener otros parametros en modula la
SFR como la morfologia o la relacion entre SFR y M, en los resultados, ver secci(’)n Mas adelante
se pretende realizar un estudio mucho mas detallado explorando todo el rango completo de masa de
la muestra eCALIFA en un articulo cientifico.
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un cambio en la SFE (ver figura . Si fijamos nuestra atenciéon en las galaxias
que pertenecen a la secuencia de galaxias retiradas podemos observar un cambio
verdaderamente significativo en la SFE comparado con el trabajo de |[Colombo et al.
(2020) (ver figura 5.2} puntos rojos). Esto nos indica que existe una menor eficiencia
de formacion estelar en la region central comparado con lo que se observa en toda la
galaxia.

Los resultados obtenidos en esta tesis sugieren que una posible causa por la cual
estamos observando esta gran diferencia con los resultados de (Colombo et al.| (2020)
en la SFE se debe a que existe un cambio en la morfologia. Cuando comparamos
ASFMS con la morfologia (ver figura podemos observar que la morfologia juega
un rol en modular este residuo. Las galaxias de tipo tardio (Sb, Sc, e irregulares)
muestran valores de ASFMS consistentes con la dispersion de este valor, es decir sus
SFR corresponden a su masa estelar dada la SFMS. Sin embargo, para las galaxias
elipticas, SO y Sa (galaxias de tipo temprano) observamos valores considerablemente
mas pequenos en ASFMS que para galaxias espirales.

La cantidad de gas molecular en galaxias de tipo temprano no es despreciable,
como se ha demostrado en distintos trabajos observacionales (Davis et al.|[2011). Es-
to significa que puede haber gas molecular en galaxias de tipo temprano, es decir,
su fraccion de gas no es despreciable. Mas atin, en este trabajo sugerimos que dicha
fraccion de gas varia poco respecto a la porcion de galaxia considerada (central vs.
integrada). Esto implica que el impacto de la fraccion de gas en ASFMS es relativa-
mente pequeno para las distintas escalas que estudiamos en este analisis. Esto podria
sugerir que la fracciéon de gas puede no tener un impacto significativo en modular la
formacion estelar en el universo cercano.

Por otra parte, vemos una clara diferencia entre la SFE derivada para la porcion
central de las galaxias retiradas y aquella SFE estimada usando propiedades inte-
gradas. La SFE en la parte central de las galaxias retiradas es, en promedio, mucho
menor que las eficiencias estimadas usando parametros integrados. Este resultado,
junto con la poca variacion de la fraccion de gas para las dos escalas exploradas, su-

giere el impacto significativo que tiene la SFE en modular ASFMS de adentro hacia
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afuera de las galaxias. Esto se conoce como outside-in quenching (Gonzalez Delgado,
R. M. et al.|2016).

De este modo podemos decir no es que haya poco gas en estas galaxias (puntos
rojos figura sino que la eficiencia de formacién estelar es muy baja (ver figura
. Esto sugiere que la morfologia tiene un gran impacto sobre la SFE. De esto
podemos afirmar entonces que el exceso o escasez de gas en la galaxia no es realmente
contundente, es la eficiencia que posee la galaxia para poder formar estrellas lo que
impacta de manera importante a la SFR. En este trabajo podemos observar que la
morfologia impacta de manera significativa a la eficiencia de formacion estelar.

Finalmente podemos decir que una de las razones por las cuales observamos que
la SFE es mucho menor en la parte central de la galaxia comparada con lo observado
si tomamos toda la galaxia es por el cambio morfologico, es decir, inferimos que la
aparicion de un bulbo en la galaxia no provoca que haya més o menos gas sino que
se formen més estrellas.

Esto sugiere que existe un apagado morfologico ( morphological quenching), es
decir, las estructuras morfolégicas en galaxias de tipo temprano como elipticas y
lenticulares méas que reducir la cantidad de gas, inhiben la formacion estelar, esto
explica el por qué en la parte central de las galaxias retiradas vemos una SFE mucho
mas pequena que si tomamos en cuenta toda la galaxia. Cuando tomamos toda la
galaxia, la eficiencia crece mucho mas. Y eso en otras palabras es lo que se llama
inside-out quenching, es decir, el cese de formacion estelar se produce de manera
radial, hay menos formacion estelar en la parte interna que en la parte externa de la
galaxia (Gonzalez Delgado, R. M. et al.[2016)). El inside-out quenching que observamos
no se debe a la fraccion de gas, se debe a la eficiencia de formacion estelar.

No es la escasez de gas lo que coloca a las galaxias en la RGS, es el hecho de no

estar formando maés estrellas lo que termina retirandolas.
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Conclusiones

En este trabajo hemos realizado una exploracion cualitativa sobre el impacto que
tiene la fraccion de gas, la eficiencia de formacion estelar (SFE) y la morfologia en los
residuos de la relacion SFR-M, (ASFMS). Este estudio se ha realizado usando una
muestra de galaxias masivas (10.5<log(M.[Mg])<11.5) utilizando datos integrados
en el 6ptico obtenidos de la muestra eCALIFA.

Comparamos nuestros resultados con los resultados realizados por |[Colombo et al.
(2020). Hemos encontrado que tanto la fraccion de gas como la eficiencia de formacion
estelar juegan un rol en modular ASFMS (figuras [5.1] y [5.2| respectivamente).

Comparando con los resultados de (Colombo et al.| (2020) encontramos que la
fraccion de gas observada en toda la galaxia y en la parte central es similar, por
lo cual inferimos que la fracciéon de gas no varia significativamente a lo largo de la
extension de galaxias tanto de formacion estelar activa (SF) como pasivas (RGS, ver
figura .

También comparando con (Colombo et al. (2020), en la SFE se observa un cam-
bio verdaderamente significativo sobre todo en las galaxias RGS: observamos que la
eficiencia con la que las galaxias forman estrellas es mayor si consideramos toda la
galaxia que si consideramos solo la parte central. Esto implica que la SFR parece
apagarse de manera radial desde el centro hacia el exterior (inside-out quenching, ver
figura [5.2)).

Parece ser que las estructuras morfolégicas de las galaxias de tipo temprano tienen
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un gran impacto en modular la formacion de estrellas (ver figura . La apariciéon
del bulbo en la galaxia no reduce la cantidad de gas disponible sino que inhibe la
formacion de estrellas al reducir la eficiencia con la cual la galaxia puede formarlas,
en este trabajo hemos encontrado que este cambio en la eficiencia se debe al cambio
en la morfologia, por lo cual podriamos estar hablando que el inside-out quenching

es una consecuencia de un apagado morfologico (morphological quenching).



Apéndice A

Codigo funcién de regresion lineal

"*'"funcion de regresion'’’

def reglin(x,y):
x=sm.add_constant(x)
model=sm.QLS(y,x).fit()
B@=model.params[@]
Bl=model.params[1]
x=x[:,1]
#Regresa la suma y la grafica
*2=np.linspace(x.min{),x.max(),100)
y_hat=x2*B1+B@
return model,B@,B1

Figura A.1: Esta funcién realizada en PYTHONS fue utilizada para calcular cada uno
de los datos resultantes de la regresion, y corresponde a la ecuacion: y; = mx; + b.
Los parametros de salida que se obtienen con el algoritmo son model que corresponde
al modelo de regresion lineal, BI corresponde a la pendiente del modelo y B0 que
corresponde al valor de la ordenada al origen.
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Apéndice B

Recalibracion de la sSFR con

EW(Ha)

log(sSFR[yr~'])

—— log(sSFR)=1.36log(EW(Ha)-11.95yr™)
® eCALIFA

-2 -1 0 1 2

log(EW(Ha)[A])

Figura B.1: En este grafico se muestra la recalibracion de la relacion log(EW(Ha))
contra log(sSFR). Los puntos verdes representa galaxias de toda la muestra de eCA-
LIFA y la linea roja es la recta de ajuste lineal cuya pendiente es de 1.36log(EW (Ha))

y ordenada de - 11.95yr~!
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