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Resumen

Calar Alto Void Integral-field Treasury surveY (CAVITY) es un proyecto puesto en
marcha por la Universidad de Granada (UGR) y otras instituciones cuyo objetivo es el
estudio de las galaxias en vacios. El principal instrumento utilizado para los objetivos
de CAVITY es el telescopio de 3.5m y el instrumento PMAS fiber PAck (PMAS/PPak)
de Calar Alto situado en Almeria (Espana).

A través de los datos IFU obtenidos ya calibrados, siguiendo la técnica descrita
por Garcia-Benito et al. [2015] de las galaxias en vacios seleccionadas por el equipo
de seleccion de CAVITY, hemos realizado un estudio espectral, quedandonos con una
parte del espectro centrado en 5600 A, de tal forma que hemos creado mapas de se-
fial, ruido y sefial/ruido a través del flujo del espectro en la regién seleccionada. Estos
mapas los hemos comparado con datos fotométricos en la banda g del proyecto Sloan
Digital Sky Survey (SDSS, York et al. [2000]), la cual, es la banda mas cercana al espec-
tro elegido en los datos IFU. Con ello conseguimos realizar una comparacion de sefial,
ruido y sefial/ruido frente al brillo superficial de los datos SDSS y realizar un calcula-
dor de tiempo de exposicion para el telescopio de 3.5m y el instrumento PMAS/PPak
de Calar Alto.

A continuacioén hemos realizado una técnica llamada bineado de Voronoi desarro-
llada por Cappellari et al. [2003] que nos permite agrupar datos obtenidos mediante el
analisis espectral y compararlos con imagenes SDSS a través de un simulador desarro-
llado por Jests Dominguez en su trabajo de Fin de Master de FISYMAT (2017, titulo:
Preparing For The First Light Of WEAVE-Apertif). Con esto conseguimos realizar un
estudio comparativo de los datos obtenidos por PMAS/PPak y los datos obtenidos a
través del simulador.

Para finalizar hemos realizado una simulacién con 4866 galaxias en vacios, el total
de la muestra de CAVITY, para estudiar las galaxias mas 6ptimas que podemos obser-
var con el telescopio de 3.5m y el instrumento PMAS/PPak de Calar Alto, llegando a
la conclusion que tenemos 1761 galaxias para la obtenciéon de datos con 1.5 horas de
exposicion y 2577 galaxias para 3 horas de exposicion.

Palabras Clave: catalogo, IFU, CAVITY, PMAS/PPak, Voronoi
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Abstract

Calar Alto Void Integral-field Treasury surveY (CAVITY) is a project of the Uni-
versity of Granada (UGR) and other institutions which the objective is the study of
galaxies in voids. The main instrument used for the CAVITY objectives is the 3.5m
telescope and the PMAS fiber PAck (PMAS/PPak) instrument from Calar Alto located
in Almeria (Spain).

Using IFU data, already calibrated with the technique described by Garcia-Benito
et al. [2015] of the galaxies in voids selected by the CAVITY selection team, we have
made a spectral study centered on 5600 A, so we have created maps of signal, noise
and signal/noise using the spectrum flux in the selected region. We have compared
these maps with photometric data in the g band from the Sloan Digital Sky Survey
project (SDSS, York et al. [2000]), the band closest to the spectrum chosen in the IFU
data. With this we can make a comparison of signal, noise and signal/noise versus
the flux of the SDSS data and make an exposure time calculator for the 3.5m telescope
and the Calar Alto PMAS/PPak instrument.

Next we have implemented a technique called Voronoi binning developed by Cap-
pellari et al. [2003] with which we can group data obtained through spectral analysis
and compare them with SDSS images through a simulator developed by Jestis Domin-
guez in his Master’s Thesis on FISYMAT (2017, title: Preparing For The First Light Of
WEAVE-Apertif). With this we got to make a comparative study of the data obtained
by PMAS/PPak and the data obteined through the simulator.

Finally, we have carried out a simulation with 4866 galaxies in voids, the total of
the CAVITY sample, to study the most optimal galaxies that we can observe with the
3.5m telescope and the Calar Alto PMAS/PPak instrument, concluding that we have
1761 galaxies for the data collection with 1.5 hours of time exposure and 2577 galaxies
with 3 hours.

Key words: survey, IFU, CAVITY, PMAS/PPak, Voronoi
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1 Introduccion

Las primeras galaxias fueron identificadas en el siglo XVII por el astronomo fran-
cés Charles Messier, que public6 en su famoso catalogo de cielo profundo, "The Cata-
log of Nebulae and Star Clusters", aunque en ese momento no sabia que eran galaxias.

Hubble [1926] encontré estrellas variables cefeidas en la nebulosa de Andrémeda.
La variacion de la luz de estas estrellas permitieron a Hubble determinar la distancia a
la nebulosa utilizando la relacién entre el periodo de las fluctuaciones de las cefeidas
y su luminosidad. La estimacion de la distancia colocé a la nebulosa de Andréomeda
a aproximadamente 900.000 afios luz de distancia. Si Hubble estaba en lo cierto, la
nebulosa claramente se encontraba mucho mas alla de la Via Lactea. Por lo tanto, la
nebulosa de Andrémeda tenia que ser una galaxia y no una nebulosa o un cumulo
de estrellas disperso dentro de la Via Lactea. Los hallazgos de Hubble en la nebulosa
de Andréomeda y en otras nebulosas espirales relativamente cercanas convencieron
rapidamente a la gran mayoria de los astronomos de que el universo se encuentra
repleto de galaxias.

Pero las galaxias no se distribuyen de manera aislada en el universo sino que exis-
ten lo que conocemos como grupos de galaxias. Estos grupos consisten en galaxias
agrupadas por la fuerza de gravedad, teniendo una poblacién entre 50 y 100 galaxias
en un didmetro de 1 a 2 megaparsec (Mpc), siendo 1 parsec(parallax of one arc second)
el equivalente a 3.24 afios luz. El grupo que contiene a nuestra galaxia, la Via Lactea,
es el llamado Grupo Local, que consta de unas 80 galaxias.

Cuando un grupo de galaxias supera estos 50-100 objetos lo denominamos camulo.
Un camulo de galaxias puede albergar hasta miles de galaxias, en un didmetro de entre
1y 5 megaparsec (Mpc) y se creia que era la mayor estructura del universo hasta la
década de 1980 donde se descubrieron los supercimulos de galaxias.

Los supercumulos se conforman de cimulos en los que cada elemento ya no es
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Figura 1.1: Un mapa de vacios alrededor de filamentos.! Podemos ver los vacios ro-
deados en azul entre los supercimulos representados en blanco. En rojo podemos ver
el supercamulo de Virgo que es donde se situa la Via Lactea.

una galaxia sino un cumulo.

El siguiente nivel en escala espacial se conoce como la estructura a gran escala
del universo. Esta estructura se compone de muros, filamentos y vacios, donde los
supercamulos se distribuyen a lo largo de las estructuras de estos filamentos y muros,
quedando gran cantidad de regiones huecas, llamadas vacios como podemos ver en la
Figura 1.1.!

Las estructuras mas grandes que conocemos son los filamentos galacticos, con un
tamafio entre 50 y 80 megaparsec, gracias a Geller et al. [1989] que descubrieron la
primera de estas estructuras y que se denominé "Great Wall".

En 2003 se descubri6é una estructura mucho mas grande, la "Sloan Great Wall"
con 420 megaparsec, fue descubierta por Gott.III et al. [2005] gracias a los datos del
telescopio de exploracion digital del espacio Sloan.

La pared mas grande descubierta recientemente fue en 2020 por Pomarede et al.
[2020] y fue llamada "South Pole Wall" ya que forma un arco a lo largo del borde sur

https://commons.wikimedia.org/w/index.php?curid=58212354.
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Figura 1.2: Curvas de rendimiento de los filtros de la cAmara SDSS-IIL.> De izquierda
a derecha nos encontramos las bandas ultravioleta (u) a 3543 A, verde (g) a 4770 A,
roja (r) a 6231 A, infrarojo cercano (i) a 7625 A e infrarojo (z) a 9134 A.

del cielo. Esta pared abarca una cantidad de 420 megaparsec de un extremo a otro,
similar a "Sloan Great Wall".

El estudio del universo a gran escala ha sido posible gracias al catalogo Sloan
Digital Sky Survey (SDSS), el primer catalogo digital en el rango 6ptico que cubria
una gran parte del cielo.

La primera fase fue llevada a cabo entre los afios 2000 y 2008 con el telescopio de
2.5 metros de diametro en Apache Point Observatory en Nuevo México. La instru-
mentacion se basaba en 30 camaras CCD, las cuales podian escanear una cuarta parte
del cielo en cinco bandas fotométricas (u, g, 1, i, z). Podemos ver el espectro de dichas
bandas en la Figura 1.2.2

Un segundo instrumento, llamado espectrografo multi-objeto fue utilizado para la
obtencion de espectros centrales de varias galaxias al mismo tiempo, pudiendo obser-
var hasta 640 espectros.

*https://www.sdss.org/instruments/camera/.
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Gracias al proyecto SDSS mas de un millén de galaxias han sido observadas. Estos
datos han sido publicados de forma libre en 16 publicaciones y a través de ellos, se
han realizado articulos como el de Blanton et al. [2005] en el cual se hace un analisis
en profundidad de propiedades fisicas de las galaxias, como por ejemplo el color de
las galaxias. Esta propiedad se estudia mediante el diagrama de color-magnitud de la
galaxia que relaciona magnitud absoluta® (M,) con el indice de color®.

Podemos ver un ejemplo en la Figura 1.3 donde hay tres regiones diferenciadas;
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, es decir galaxias viejas,
grandes y masivas. La nube azul incluye la mayoria de las galaxias azules, que gene-
ralmente son espirales, es decir galaxias que tienen grandes cantidades de gas y polvo
y que tienen una formacion estelar activa. Entre las dos distribuciones hay un espacio
subpoblado conocido como el valle verde que incluye una serie de espirales rojas.

En el pasado, el estudio de espectros de SDSS se basaba como hemos visto en un
solo espectro por galaxia. Actualmente se realiza lo que conocemos como espectro-
grafia IFU (Integral Field Unit). Gracias a esta técnica podemos obtener un espectro
de una galaxia entera, es decir, ya no solo de su centro, sino también de su estructura.
Por lo tanto los datos IFU que obtenemos son cubos de imagenes, donde en dos ejes
tenemos la posicion de la galaxia y en un tercer eje tenemos el espectro de cada punto
de la galaxia. Podemos ver un ejemplo de como es un cubo en la Figura 1.4.6

1.1 Mapping Nearby Galaxies at APO (MaNGA)

MaNGA” es el proyecto SDSS maés reciente que tiene como objetivo mapear la
composicion detallada y la estructura cinematica de 10,000 galaxias cercanas. MaN-
GA utiliza IFUs para poder analizar las propiedades de las galaxias.

3La magnitud absoluta de un objeto se define como la magnitud aparente que tendria el objeto si
fuera visto desde una distancia de exactamente 10 parsecs, sin atenuacién de su luz debido a la absorcién
interestelar, materia o polvo césmico.

*Indice de color: diferencia entre dos medidas de magnitud de una estrella hecha en diferentes
longitudes de onda.

Shttps://en.wikipedia.org/wiki/Galaxy_color %E2 %80 %93magnitude_diagram.

Shttps://www.sdss.org/dr14/manga/manga-tutorials/cubes-vs-rss/.

"Law and MaNGA Team [2014].
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Figura 1.3: Diagrama color-magnitud para galaxias.” En el eje de abcisas nos encon-
tramos la magnitud absoluta, normalmente en la banda r y en el eje de ordenadas el
color representado una diferencias entre bandas como puede ser g-r. Por lo tanto las
galaxias se situaran en la secuencia roja, el valle verde o la nube azul dependiendo de
su color.

Las IFUs de MaNGA son un grupo de fibras llamadas "bundles"®, en el que cada
fibra individual produce un espectro. Debido a que las fibras son circulares, MaNGA o
cualquier instrumento que utilice este tipo de fibras, necesita realizar lo que se conoce
como "dithering", esto es tomar diferentes datos realizando pequefios movimientos
entre la obtencion de cubos de imagenes para poder llenar los huecos que hay entre

las fibras.

A partir de los datos que obtenemos para cada fibra, resueltos espacialmente a
través de la posicion del objeto (RA / DEC), podemos generar una imagen en la parte
del espectro que queramos.

1.2 Nuestro objetivo

El objetivo de este trabajo es llevar a cabo un estudio de la calidad de los datos
que se pueden obtener con un instrumento IFU particular: PMAS/PPak situado en

8https://www.sdss.org/dr14/manga/.
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Figura 1.4: Ejemplo de un cubo.® Esta seria la estructura que tendria un cubo de image-
nes, podemos ver como podemos crear diferentes imagenes dependiendo de la parte
del espectro que elijamos, en el caso de la figura se elige una longitud de onda infra-
rroja. También se puede ver el espectro del nucleo en la parte derecha de la imagen.
Por lo tanto tendriamos la posicion de la galaxia en coordenadas (RA, DEC) en los
ejes X e Y y en el eje Z nos encontramos un espectro con longitud de onda A.
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Figura 1.5: Izquierda: una galaxia espiral vista por MaNGA; el hexagono morado
muestra el campo del instrumento IFU de MaNGA . Derecha: la misma galaxia es-
piral pero con las fibras IFU individuales, en donde podemos ver los huecos que se
quedan sin sefial entre dichas fibras circulares.?

el telescopio de 3.5m de Calar Alto en Almeria. Este estudio se va a llevar a cabo
dentro del proyecto internacional CAVITY (Seccion 1.3). Para ello vamos a analizar
parametros de calidad de la imagen simulando las observaciones IFU de PMAS/PPak
usando imagenes del cartografiado de SDSS como input a los modelos. Como resultado
obtendremos los tiempos de exposiciéon necesarios para obtener datos fiables de cada
objeto de la muestra de CAVITY y nos ayudara a deshechar objetos de la muestra
para los cuales no se pueden obtener datos de la calidad necesaria para cumplir los
objetivos cientificos el proyecto.

1.3 Calar Alto Void Integral-field Treasury surveY (CA-
VITY)

Este trabajo esta encuadrado en el proyecto internacional Calar Alto Void Integral-
field Treasury surveY’. CAVITY es uno de los proyectos de legado de los proximos
afios del observatorio de Calar Alto en Almeria. Los objetivos del proyecto son los
siguientes:

1. Determinar como ha influido la materia barionica y oscura en las galaxias en
vacios cosmicos.

%https://cavity.caha.es/.
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2. Establecer como la formacion de galaxias y sus propiedades dependen del en-
torno a gran escala.

3. Encontrar el principal impulsor de la transformacién de las galaxias, desde la
formacion de estrellas hasta los sistemas pasivos o inactivos en los vacios.

La instrumentacion utilizada para lograr estos objetivos es el telescopio de 3,5
metros de Calar Alto y PMAS/PPak, un interferémetro que utiliza fibras circulares
con las que podemos construir una imagen tridimensional, es decir un cubo.

Como vimos en la Seccion 1.1 vamos a generar un espectro por cada coordenada de
la galaxia. En una imagen convencional, cada fotodetector equivale a un pixel (picture
element) y en cada pixel se almacena un valor de brillo. En un cubo lo llamamos spaxel
(spectral pixel), esto es equivalente a un pixel pero con un espectro en lugar de un solo
valor. Por tanto, el cubo que obtendremos tendra el aspecto de una imagen con un eje
adicional, es decir, en los metadatos de la imagen tendremos informacion no solo de
un valor sino de un espectro en cada coordenada.

En este trabajo realizaremos un analisis para la futura seleccién de galaxias que
podemos estudiar a través de:

1. Inspeccidon de catalogos: partimos del catalogo Pan et al. [2012] con alrededor de
80 000 galaxias en vacios, con datos recopilados del catalogo SDSS. Cruzaremos
este catalogo con el catalogo de MaNGA con aproximadamente 10 000 galaxias.

2. Utilizando los datos recopilados hasta ahora mediante el telescopio de Calar Al-
to, analizaremos coémo cambia la sefial y el ruido en comparacioén con el brillo
superficial y el tiempo de exposicion, para asi poder realizar una calculador del
tiempo de exposicidon y ver a qué magnitud podemos llegar.

3. Bineado de Voronoi: realizacion de un bineado de Voronoi, tanto para los cubos

obtenidos en Calar Alto como para imagenes del catalogo SDSS a través de una
simulacion en la que seleccionaremos las mejores galaxias para ser estudiadas.

1.3.1 Catalogo de Pan et al. [2012]

El cartografiado de Sloan supuso una revolucion en el estudio de la distribucion de
las galaxias en el universo, lo que se conoce como las estructuras a gran escala y que
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Pan MaNGA Voids
79947 ~ 1600 ~ 1000
~ 8000 345 42
~ 4000 204 15

Tabla 1.1: Numero de galaxias y vacios en diferentes submuestras.

derivo en catalogar objetos de diferentes estructuras. El proyecto CAVITY ha elegido
las galaxias de su muestra de un catalogo llevado a cabo por Pan et al. [2012].

El articulo de Pan et al. [2012] cuenta con 79947 galaxias distribuidas en vacios.
Esta cantidad de galaxias son demasiadas para un estudio de datos IFU mediante un
telescopio de clase 3.5m como el telescopio de Calar Alto, ya que cada galaxia lle-
va un tiempo medio de integracion de 2 horas, lo que hace imposible llevar a cabo
observaciones de este tipo para una muestra tan amplia. Debido a esto el equipo de
CAVITY esta creando un catalogo mas adecuado para alcanzar los objetivos cientificos
mediante la instrumentacién disponible.

En este contexto hemos trabajado con diferentes catalogos para realizar el nuestro
propio. Comenzamos con el catdlogo de Pan et al. [2012]. En este catalogo podemos
encontrar 79947 galaxias. El siguiente catalogo con el que trabajamos es con el ca-
tdlogo de MaNGA, que cuenta con aproximadamente 1600 galaxias distribuidas en
diferentes vacios. Por lo tanto tenemos por un lado datos astronémicos en las bandas
Sloan gracias al SDSS de 79947 galaxias catalogadas por Pan et al. [2012] y datos IFU
gracias a MaNGA de ~ 1600 galaxias que se encuentran dentro de las 79947 galaxias
de SDSS.

Finalmente el equipo de seleccién de CAVITY hizo una primera selecciéon de ~
8000 de galaxias del catalogo elaborado por Pan et al. [2012], las cuales se encontraban
distribuidas en 42 vacios. De estas ~ 8000 galaxias, en el catalogo de MaNGA habian
sido observadas 345. De estos 42 vacios se hizo una segunda seleccioén en la que nos
quedamos con 15 vacios, en los que tenemos unas 4000 galaxias en el catalogo de Pan
et al. [2012] y 204 de estas ~4000, que ya han sido observadas por MaNGA. Podemos
ver estos numeros en la Tabla 1.1
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Figura 1.6: El instrumento PMAS junto con el telescopio de 3,5 m en Calar Alto, per-
mite al observador obtener iméagenes y espectros simultineamente.'”

1.3.2 PMAS fiber PAck (PPak)

PMAS/PPak es el principal instrumento que usa CAVITY junto con el propio te-
lescopio de 3.5 metros de Calar Alto para obtener la espectroscopia de galaxias. Este
instrumento proporciona espectros para cada punto del espacio, por lo tanto podemos
obtener datos IFUs de galaxias.

Antes de PMAS/PPak, el instrumento que utilizaba Calar Alto era PMAS (Pots-
dam Multi-Aperture Spectrophotometer), un espectrofotometro que cubre un rango
de longitudes de onda desde el ultravioleta al infrarrojo cercano, pero que solo puede
registrar 256 espectros al mismo tiempo y su campo de vision esta limitado a 16X16
segundos de arco. El instrumento PMAS!? se instal6 en el telescopio de 3,5 m en Calar
Alto, el cual puede obtener datos IFUs mediante el uso de fibras 6pticas, que guian
la luz desde el plano focal del telescopio a un espectrégrafo de alto rendimiento, po-
demos ver parte del telescopio y del instrumento PMAS de Calar Alto en la Figura
1.6.

El estudio de galaxias requirié espectroscopia de imagenes a mayor resolucion
espectral. En el Instituto Leibniz de Astrofisica de Potsdam (AIP), se disefi6 y constru-
y6 un haz de fibras especializado, PMAS/PPak. Esta nueva unidad de campo integral
comenz6 a obtener datos a partir del 1 de enero de 2004.

PMAS/PPak presenta un paquete hexagonal central con 331 fibras Opticas para

Whttps://www.aip.de/highlight_archive/kelz_ppak/index.html.
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Figura 1.7: Haz de fibra PMAS/PPak con 331 fibras densamente empaquetadas, forman
la unidad de campo integral del hexagonal central y 36 fibras adicionales rodean el
centro IFU para la calibraciéon.™

muestrear un objeto a 2,7 segundos de arco por fibra, con un campo de vision de 74X65
segundos de arco. Con esta resolucion el objetivo de PMAS/PPak no es la resoluciéon
espacial sino mas bien poder captar objetos astronémicos con un bajo brillo superficial
como galaxias débiles.

1.4 Simulador de datos IFU

A la hora de realizar el bineado de Voronoi'' en los cubos de imagenes que obte-
nemos con PMAS/PPak necesitamos una referencia con datos de otras imagenes para
asi poder hacer una comparacion. Esto lo conseguimos mediante un simulador que
utiliza la técnica de bineado de Voronoi creado por Cappellari et al. [2003], que re-
suelve de manera 6ptima el problema de preservar la maxima resoluciéon espacial de
los datos bidimensionales, dada una restriccion en la relacién minima sefial/ruido.

El bineado de Voronoi nos ayudara a agrupar spaxels para poder obtener una se-
fial/ruido suficiente para el analisis de las poblaciones estelares de las galaxias'? en

UE] diagrama de Voronoi de un conjunto de puntos en el plano es la divisiéon de dicho plano en
regiones, de tal forma, que a cada punto se le asigna una region del plano formada por los puntos que
son mas cercanos a €él. A estas divisiones las llamaremos bines.

12Un grupo de estrellas dentro de una Galaxia que se parecen entre si en distribucion espacial, com-
posicion quimica o edad se denomina poblacién estelar.
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vacios.

El simulador que hemos utilizado para realizar un bineado de Voronoi ha sido el
realizado por Jesus Dominguez en su trabajo de Fin de Master de FISYMAT (2017, ti-
tulo: Preparing For The First Light Of WEAVE-Apertif). Este simulador, mediante un
programa llamado SEXTRACTOR, nos permite conocer a través de la fotometria de
imagenes de galaxias de SDSS, la inclinacién y semiejes de la isofota'® 24 mag arcsec™2.
Posteriormente utiliza un calculador de tiempo de exposicion que relaciona el brillo
superficial de un objeto con la sefial y el ruido del espectro que se obtendria al ob-
servarlo con un IFU. El brillo superficial se deriva a partir de las imagenes de SDSS.

Finalmente realiza el bineado de Voronoi de la galaxia indicada.

Dentro de este simulador nos encontramos un scrip que descarga las imagenes a
través del servidor SDSS. Una vez que tenemos estas imagenes el simulador a través
de una serie de parametros como por ejemplo la sefial/ruido a la que queremos llegar,
realiza una mascara en la que se aplicara el bineado de Voronoi.

Hemos ajustado el calculador de tiempo de exposicion que usa este simulador
para que replique la sensibilidad del instrumento PMAS/PPak. Esto lo hemos hecho
relacionando el brillo superficial de imagenes de SDSS con cubos reales obtenidos con
dicho instrumento. Este procedimiento se explica mas extensamente en la Secciéon
2.2.4.

El simulador necesita una tabla en formato fits con el nombre de la galaxia que
queremos observar, en nuestro caso elegimos CAVITY y las coordenadas del objeto
en grados.

El simulador nos arroja una tabla en formato fits donde podemos encontrar para-
metros como el nimero de bins pero también los semiejes, inclinacion, el angulo de
posicion (PA) y radio maximo en arcmin de la elipse que ajusta la galaxia. También
obtenemos las imagenes de todas las galaxias en la banda seleccionada, una grafica
con el perfil de brillo y el bineado de cada galaxia.

BIsofota: una curva en un mapa que une puntos de igual intensidad de luz de una fuente determi-
nada.



2 ‘ Caracterizacion de la senal/ruido
(SN) en los cubos de PMAS/PPak

En este capitulo abordamos la relacion del brillo superficial' de las imagenes de
SDSS con el tiempo de exposicidn, sefial y ruido?® espectral de los cubos de PMAS/PPak.

Esto nos ayudara a hacer un calculador de senal y ruido espectral a partir del
brillo superficial y tiempo de exposicion, que usaremos en la Secciéon 3 para predecir
las galaxias que seran apropiadas para futuras observaciones en cuanto a SN.

2.1 Preparacion de los cubos

2.1.1 Introduccion

Los datos que obtenemos de PMAS/PPak se tratan previamente para corregir efec-
tos instrumentales, esto es: calibracién a través de sustraccion de bias y dark, limpieza
de rayos cosmicos, spectra tracing, compensacion por flexiones en el tren optico, ex-
traccion de espectros, correcciones de campo uniforme a través de flats, y calibracion
de longitud de onda. Este tratamiento se lleva a cabo como el realizado por Garcia-
Benito et al. [2015].

Ademas de esta calibracion, al realizar las capturas se realiza un dithering para
evitar dejar huecos entre cada fibra. Esto se debe a que las fibras son circulares y hay

IEl brillo superficial (SB) cuantifica la densidad de flujo por unidad de area angular de un objeto,
especialmente extenso en el cielo como una galaxia o nebulosa.

2Consideramos sefial como la mediana del flujo del espectro de todos los spaxel en la banda [5550 —
5650 A] y el ruido como la desviacion estandar en dicha banda.
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areas donde no se recolecta luz, por lo que movemos el telescopio entre tomas para
cubrir estas regiones como podemos ver en el articulo realizado por Garcia-Benito
et al. [2015]. Debido a esto, debemos hacer una interpolacion en los cubos cuando
hagamos la reduccion ya que algunas areas tendran mas exposicion que otras debido
a que han tenido mas tiempo de exposicidon por spaxel.

En este trabajo hemos usado cubos de iméagenes ya calibradas.

2.1.2 Obtencion de mapas de SN

Desde los metadatos de los cubos obtenidos en formato fits utilizaremos los si-
guientes parametros:

1. CRVAL1, CRVAL2, CRVALS3: valor del spaxel de referencia en RA, DEC y 4 res-
pectivamente;

2. CRDEL1, CRDEL2, CRDELS3: distancia entre los spaxel del cubo en RA, DEC y
A respectivamente;

3. CRPIX1, CRPIX2, CRPIX3: indice de posicion del spaxel de referencia en RA,
DEC y 4 respectivamente.

Con estos valores y con el cubo vamos a obtener una SN por spaxel, que guarda-
remos en una matriz. Lo que haremos es calcular la sefial como la media del espectro
en una region centrada en 4 = 5600 A con una separaciéon de +50 A y el ruido como
desviacion estandar de la misma region.

También debemos hacer una correccion de redshift (corrimiento al rojo), ya que
el espectro observado esta desplazado, por lo que aplicamos la siguiente formula para
corregir este desplazamiento:

/lobs

emi

donde z es el redshift.

Por tanto, tendremos una region de 4, € [5500 A, 5650 A] en la que buscaremos
sefal y ruido:
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zNﬁmero de pixel final ﬂujo ( J) )
k

Numero de pixel inicial

Senial[i, j] =
efalls, J] Numero de pixel
Numero de pixel final . a1~ (22)
ZNl'lmero de pixel inicial ﬂu-]o(/lk) - ﬂujo(lk)
Ruido[i, j] =

Numero de pixel — 1

donde [i, j] son las posiciones de cada spaxel del cubo. El nimero de pixel inicial
= 5550A y el pixel final corresponde a A4, = 5650A.
De esta forma a vamos a generar una imagen en la que ya tenemos un valor por cada

es el valor de pixel donde A

initial
coordenada de nuestro cubo, por lo que ya tenemos un pixel y no un spaxel.

En la primera imagen de la Figura 2.1 podemos ver un mapa de SN de todo el
cubo de la galaxia CAVITY17344 en 1 = 5600 A y en la segunda imagen de la Figura
2.1 podemos ver el espectro del spaxel central, asi como la region de interés en la que
hemos medido la sefial y el ruido.

2.1.3 Obtencion de las coordenadas de todos los pixeles de los mapas
de senal ruido

Para realizar la fotometria de cada pixel en las imagenes SDSS necesitamos las
coordenadas RA y DEC de cada spaxel del cubo, con el fin de tener el mismo punto
en el cielo en las imagenes SDSS a las que vamos a aplicar la fotometria.

Por lo tanto, usando CRVAL CRDELT y CRPIX de RA, DEC vamos a construir una
matriz en la que cada elemento i sera RA y j sera DEC.

Para ello calculamos el valor minimo y maximo de coordenadas en RA y DEC
como:

min,;. = CRVAL, — (CRPIX, — 1) X CDELT,;

2.3
maxpp- = minpg- + nimero de spaxel en DEC X CDELT,. 23)
_ CDELT,
ming, = CRVAL, — CRPIX; X ——————;
cos(DEC) (2.4)

CDELT,

max,, = min,, + numero de spaxel en RA X ————.
RA RA p cos(DEC)
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Figura 2.1: Mapa de SN y espectro de CAVITY17344 en el spaxel central. En la pri-
mera imagen representamos un mapa de SN con la referencia del spaxel central, esto
se indica con la cruceta roja. En la segunda imagen sefialamos todo el espectro y la
region que nos interesa de +50 A. La tltima imagen es un zoom en la regién en la que
medimos el flujo, donde hemos enmascarado la region del espectro que introduce una
linea de cielo.
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Con esto nos aseguramos de pasar por todos los spaxels ya que tenemos el valor
del spaxel central y conocemos el valor en RA y DEC de la separacion entre los spaxels.

Para las coordenadas de RA debemos tener en cuenta la correcciéon de cos(DEC) ya
que las coordenadas ecuatoriales son una proyeccion de una esfera en el cielo, por lo
tanto, sia partir del ecuador (DEC = 0°) nos movemos hacia el polo norte (DEC = 90°)
RA disminuira con respecto al valor real y como queremos hacer proyecciones del
spaxel en las imagenes SDSS, debemos aplicar esta correccion.

2.2 Simulacion de datos PMAS/PPak con imagenes
de SDSS.

En esta secciéon haremos una correlacion entre los pixeles de los mapas SN genera-
dos por los cubos de PMAS/PPak y los pixeles ya calibrados de las imagenes de SDSS
para asi poder hacer un estudio de SN frente al brillo superficial.

2.2.1 Descarga de imagenes de SDSS.

Lo primero que hacemos es descargar los archivos fits de SDSS correspondientes
a las galaxias que tenemos en nuestros cubos de CAVITY. Para ello usaremos un scrip
de Python en el que daremos como entrada el nombre de las galaxias de CAVITY y su
posicion en RA y DEC respectivamente. Las imagenes fits se veran como la imagen
izquierda de la Figura 2.3

Una vez descargados los archivos realizaremos el proceso de fotometria.

2.2.2  Proceso de fotometria en imagenes SDSS utilizando el tamario
del spaxel del cubo

Para realizar la fotometria vamos a utilizar el tamano del spaxel del cubo, es decir,
1x1 arcsec?. Por tanto, vamos a calcular la cantidad de luz que integra un spaxel en
la imagen SDSS. Esta magnitud se dara en nanomaggies(nMgy), una unidad caracte-

ristica del catalogo SDSS 3, que transformaremos a mag arcsec™> como :

Shttps://www.sdss.org/dr12/algorithms/magnitudes/.
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m = 22.5[mag] — 2.5 X log,,(F[nanomaggies]) (2.5)

donde F es el flujo de un objeto dado en nMgy y m la magnitud aparente. Dado que la
apertura que estamos tomando es de 1 segundo de arco cuando calculamos el brillo
superficial (SB) obtenemos:

F
F,A?
=m+ 2.5log (Az)

SB = -2.5 % log(

)=-2.5X% <log§ —log X (A2)>

0 (2.6)

siendo A la apertura, es decir, el 4&rea donde se recolecta la luz en unidades de arcseg®.
Como la apertura es de 1 arcseg?, 2.5 X log,,(A?) = 0 — SB = m. Por tanto ya
tenemos una correspondencia spaxel-SB con la que también tendremos una relacion
entre pixel-SB en los mapas creados de sefial, ruido y sefial/ruido.

2.2.3 Comprobacién de la imagen SDSS con aperturas de cubos de
PMAS/PPak

Una vez realizada la fotometria de los spaxels del cubo en las imagenes SDSS,
vamos a comprobar que lo hemos hecho correctamente. Para ello vamos a representar
los spaxels en pixeles en las imagenes SDSS.

Partiremos de la Figura 2.2 donde tendremos todos los pixeles del mapa de SN que
representa el cubo de PMAS/PPak.

Estas aberturas cuadradas de 1 x 1 arcseg? seran llevadas a las imagenes SDSS para
hacer la fotometria como podemos ver en la imagen derecha de la Figura 2.3.

Por lo tanto hemos realizado la fotometria en la imagen SDSS con los mismos
parametros que tenemos en los mapas de SN, de tal manera que podemos hacer una
correspondencia de la sefial, ruido y SN de los cubos con el brillo superficial de las
imagenes SDSS.

Finalmente en la Figura 2.4 podemos ver la imagen de SDSS una vez que hayamos
tomado las aberturas del cubo de 1 arcseg?.
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Figura 2.2: Izquierda: mapa de SN de la galaxia CAVITY17344 en PMAS/PPak. Dere-
cha: aperturas de los spaxel de 1x1 arcseg® de CAVITY17344 en PMAS/PPak.
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Figura 2.3: Izquierda: imagen en SDSS de la galaxia CAVITY17344. Derecha: aperturas
de los spaxel de 1 X 1 arcseg de CAVITY17344 en la imagen SDSS.
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Figura 2.4: CAVITY17344 en SDSS con la resolucion final de PMAS/PPak. Podemos
apreciar como los pixeles son mas grandes ya que los hemos aumentado en un factor
de 2.5 aproximadamente al realizar la fotometria con la apertura de PMAS/PPak.
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2.2.4 Resultados obtenidos con la fotometria de imagenes SDSS

Para realizar los mapas de SN utilizamos la sefial en una banda de espectro de
A = 5600+ 50 A de tal forma que no tomemos ninguna linea de emisién o absorcién
de la galaxia.

A través del estudio del espectro elegido, vimos que una linea de cielo entraba en
nuestro analisis. En un principio dejamos esta linea porque creiamos que no afectaria
demasiado a los datos, pero al tomar el ruido como la desviaciéon estandar, ese pico
provocd que la SN variara mucho de un cubo a otro. Dicha linea se encontraba en
[5530 A — 5565 A], es decir al inicio de la banda escogida, por lo que hemos enmas-
carado esta linea. Finalmente, medimos la sefial como la mediana y el ruido como la
desviacion estandar usando la funcion sigma-clipping *.

Una vez que tenemos la sefial, el ruido y la SN de los cubos PMAS/PPak empare-
jados con el brillo superficial de las imagenes SDSS, podemos comenzar a representar
uno frente a otro.

SN frente a brillo superficial

Analizamos la SN en funcién del brillo superficial de tal forma que obtuvimos
hasta que magnitud podemos tomar la sefial como valida, es decir una SN mayor que
3.

Como podemos ver en la Figura 2.5 tenemos que para una SN mayor que 3, el
brillo superficial est4 en 25 mag arcseg™2 asi que tendremos esto en cuenta al ajustar
los datos.

Senal frente al brillo superficial

Necesitamos obtener una curva que se ajuste a todos los datos de todas las galaxias
obtenidas por PMAS/PPak. Para ello tendremos que realizar un ajuste de los datos de
cada cubo y luego realizar una mediana de cada parametro que ajuste dichas datos,
obteniendo un ajuste final de todos los cubos.

*funcién sigma-clipping: es un funcién que nos da la media, mediana y desviacion estandar de los
datos que estan menos dispersos.
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Figura 2.5: SN frente a brillo superficial para CAVITY17344. Vemos una tendencia
exponencial de la SN frente al brillo superficial. Los datos con una SN mayor que 3 se
situan por encima de un brillo superficial de 25 mag arcseg™>
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Figura 2.6: Senal frente a brillo de superficial para CAVITY17344. Observamos una
tendencia exponencial de la sefial frente al brillo superficial. Todas las representacio-
nes de la sefial de los cubos frente al brillo superficial serdn muy similares ya que la
sefal solo varia con el brillo superficial, por lo tanto estas graficas para 1.5 y 3 horas
de exposicion tendran la misma apariencia.

Podemos ver los datos de la sefal frente al brillo de la superficie, que se distribuyen
en una curva exponencial, para la galaxia CAVITY 17344 en la Figura 2.6.

Para ajustar estas curvas representamos el logaritmo de la sefial frente al brillo
superficial de tal forma que obtendremos una recta para cada cubo. Para finalizar
realizaremos la mediana de la pendiente y la ordenada en el origen de cada cubo,
consiguiendo una unica recta con pendiente a y ordenada en el origen b que ajusta
todos los datos. Esta recta seria:

log(sefial) =a SB + b (2.7)
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Figura 2.7: Log(sefial) frente al brillo superficial de Cavity17344. Podemos ver un ten-
dencia lineal del log(sefial) frente al brillo superficial. Con esta y las 25 representacio-
nes restantes realizaremos la recta que mejor ajusta a todos los datos.

Ajuste de la senal frente al brillo superficial

En un primer ajuste de los cubos nos dimos cuenta que habia algunos que estaban
fuera de las estadisticas medias, estos cubos fueron inspeccionados por el equipo de
control de calidad de CAVITY llegando a la conclusiéon de que la reduccion no era
del todo correcta, por lo que 15 de estos cubos fueron descartados. Otros 14 cubos
también fueron descartados porque tenian estrellas brillantes cerca de la regiéon de
interés que podian afectar a las estadisticas y por lo tanto fueron eliminados. En total
nos quedamos con 26 cubos de los que hicimos el ajuste.

En la Figura 2.7 podemos ver un ajuste de la sefal frente al brillo superficial de la
galaxia CAVITY17344.

La senal es independiente del tiempo de exposicion por lo que solo varia con el
brillo superficial de tal forma que en todos los cubos tendremos un ajuste similar.
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La recta que ajusta la pendiente de la sefial frente al brillo de la superficie es:

log(Sefial) = (—=0.36 +0.01) SB + (6.93 +0.18) (2.8)

o la curva:

Sefial = 10(6.9310.18)+(—0.3610.01) SB (29)

Ruido frente a tiempo de exposicion.

De la misma forma que hemos ajustado la sefial con el brillo superficial, necesi-
tamos ajustar el ruido con el tiempo de exposiciéon de cada cubo. Por tanto, vamos
realizar un ajuste de los 26 cubos para obtener un ajuste lineal:

log(ruido) = c 7., + d (2.10)
siendo 7,,, el tiempo de exposicién que tienen los cubos de PMAS/PPak.

El ruido no cambia con el brillo superficial, solo varia con respecto al tiempo de
exposicion, por lo que si representamos el ruido frente al brillo superficial teniendo
en cuenta los diferentes tiempos de exposicion tendremos que los cubos realizados de
1.5 horas se situaran por encima de los de 3 horas.

Ajuste del ruido frente al tiempo de exposicion

Una vez visto que el ruido de los cubos solo varia con el tiempo de exposicion de
cada uno de ellos, vamos a realizar un ajuste lineal.

Podemos realizar un ajuste lineal cogiendo la mediana del logaritmo del ruido de
todos los cubos de 1 hora y 30 minutos y de 3 horas obteniendo la Figura 2.9. Hemos
representado en un diagrama de violin la distribucion de valores de ruido frente al
tiempo de exposicion para poder ver mejor la distribucion de los datos, lo podemos
ver en la Figura 2.10.

La recta que ajusta el logaritmo del ruido frente al tiempo de exposicion es:

log(ruido) = (=0.13 £ 0.01) 7, + (~2.35 0.03) (2.11)
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Figura 2.8: Ruido frente a brillo superficial de la galaxia Cavity17344. Se observa que
el ruido es constante en funcién del brillo superficial hasta 22 mag/arcsec™2. A partir
de este valor comienza a crecer pero si nos fijamos son pocos de estos datos los que
entran en la estadistica.
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Figura 2.9: Log(ruido) frente al tiempo de exposicién. Los puntos rojos se componen de
la mediana de cada mapa de ruido realizado para cada cubo. Podemos comprobar que
el valor de la mediana del log(ruido) es menor para 1.5 que para 3 horas de exposicion,
ya que a medida que aumentamos el tiempo de exposicion reducimos el ruido.

ruido = 10(—0.1310.01) Texp+(=2.35£0.03) (212)
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Figura 2.10: Diagrama de violin de Log(ruido) frente al tiempo de exposicién. Visua-
lizacion de la distribucion de los datos y su densidad de probabilidad. La barra negra
gruesa en el centro representa el intervalo intercuartil, la barra negra fina representa
el 95 % de los intervalos de confianza, y el punto blanco es la mediana.
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o »
3.1 Introduccion

El método de bineado de Voronoi (VorBin) agrupa datos bidimensionales man-
teniendo de manera 6ptima la resolucion espacial maxima de los datos dada ciertas
restricciones. En nuestro caso tiene como entrada las posiciones 2-D de los cubos de
PMAS/PPak y la sefial y el ruido de un conjunto de pixeles distribuidos en el plano,
de tal forma que VorBin formara grupos de pixeles adyacentes, bines, sumando su SN
hasta llagar a un minimo marcado. Cuanto mayor sea la SN de los pixeles, menor sera
el nimero de pixeles en el bineado y mayor sera el nimero de bines total.

Hemos aplicado este método tanto a los cubos obtenidos por el instrumento utili-
zado por CAVITY, PMAS/PPak, como a imagenes en la banda g del catalogo SDSS de
los mismos objetos que tenemos en los cubos.

Con esto hemos logrado hacer una comparativa del nimero de bines que obtene-
mos para los cubos de PMAS/PPak como con las imagenes SDSS y asi poder compro-
bar si hemos realizado el calculador de tiempo de exposicion de forma correcta.

3.2 Bineado de Voronoi en las imagenes SDSS

Aplicamos el método bineado de Voronoi a las imagenes SDSS a través de un pro-
grama creado por Jesus Dominguez en su trabajo de Fin de Master de FISYMAT (2017,
titulo: Preparing For The First Light Of WEAVE-Apertif), Apéndice (A), en el que
introduciremos algunos cambios.

Los parametros que hemos variado para realizar este analisis han sido: la sefial y el
ruido que obtenemos mediante las ecuaciones 2.9 y 2.12, el limite de SN que queremos
alcanzar al hacer el bineado de Voronoi y la banda que estemos usando, en nuestro
caso la banda g.

El resultado que obtenemos es una imagen para cada galaxia en la banda que he-
mos indicado, un mapa de bineado, un perfil del brillo superficial y una tabla de datos
donde tenemos: los semi-ejes de la elipse que ajustan la galaxia, el &ngulo de orienta-
cion de la elipse, la elipticidad, la inclinacion de la elipse, el radio maximo de la elipse
en arcseg y el nimero de bines.
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3.3 Bineado de Voronoi en los cubos de PMAS/PPak

A partir de los datos que hemos obtenido simulando el bineado de Voronoi con
las imagenes del catalogo SDSS, vamos a tomar los semiejes de la elipse, el &ngulo de
orientacion de la elipse, la elipticidad, la inclinacion y el radio maximo que alcanza
la elipse a la isofota 24 para crear una mascara en nuestros cubos. Con esto logramos
que al hacer el bineado de Voronoi a los cubos de PMAS/PPak obtengamos la misma
zona de la galaxia en ambos casos.

Al hacer esta méscara vamos a incluir 3 restricciones:

1. Nivel de SN. Nos quedaremos con los pixeles que tienen una SN mayor que 3, de
tal forma que cuando vayamos a medir las partes externas de la galaxia, donde
la sefial es menor que 3 iremos agrupando estos pixeles entre se hasta conseguir
una sefial minima elegida.

2. Elradio maximo al que llega la elipse que ajusta la galaxia. Elegiremos los pixe-
les que se encuentran dentro de la isofota limite 24. La ecuacion 3.1 representa
una familia de elipses con semiejes mayor y menor proporcionales a A y B res-
pectivamente, con la misma inclinacién (@) y centradas en (x, y)=(0, 0), el centro
de la galaxia. R representa el factor de dicha proporcionalidad y es constante pa-
ra todos puntos (x, y) pertenecientes a una misma elipse de dicha familia. Esto
nos permite seleccionar los spaxels del cubo que se encuentran dentro de una
elipse definida aplicando al condicién de que R sea menor que un cierto valor,
en nuestro caso el de la isofota 24.

o = (3.1)

donde x e y representan las coordenadas de la galaxia.

. ) ) :
R(x,y) = \/(X cos (0) + ysin(6)) N (ycos (0) — xsin (0))

3. Una vez aplicada las dos condiciones anteriores es posible que queden varias
agrupaciones de pixeles con alta sefial ruido pero inconexas entre si. Entonces
eliminamos de la méscara aquellas agrupaciones de pixeles inconexas a la agru-
pacion de pixeles mas centrada con la galaxia. Interpretamos que éstas agrupa-
ciones de pixeles pueden ser estrellas u otras galaxias distintas a la galaxia de
estudio.

Podemos ver la mascara final en la Figura 3.1. La parte blanca es donde se aplicara
el bineado Voronoi.
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Figura 3.1: Mascara creada en el cubro para la galaxia CAVITY17344. La mascara se-
leccionada se muestra en blanco, eligiendo casi todos los pixeles donde se encuentra
la galaxia, dejando fuera partes externas que no han llegado a las condiciones reque-
ridas.
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Figura 3.2: Voronoi para la galaxia CAVITY17344 en cubos de PMAS/PPak. En estas
dos imagenes podemos observar que el numero de bines, uniones de pixeles repre-
sentados por colores aleatorios, son semejantes, siendo mas pequefios en el centro
donde tenemos una SN mas alta y mas grandes en el exterior donde tenemos que unir
mas pixeles para conseguir una SN minima. Podemos apreciar su forma e inclinacion
también coinciden.

Representamos el bineado, tanto de PMAS/PPak como de SDSS en la Figura 3.2
y en ambos casos se puede apreciar visualmente un nimero de bines similar. Para
un mejor estudio haremos una comparacién con los datos que hemos obtenido de los
cubos y del simulador.

3.4 Comparacion entre el bineado de Voronoi en los
cubos de PMAS/PPak y en las imagenes de SDSS

Una vez realizado el bineado de Voronoi en los cubos que hemos obtenido con
PMAS/PPak y en las imagenes SDSS, vamos a representar en una grafica el nimero
de bines de cada proceso y hacer un ajuste lineal.

Podemos ver este ajuste en la Figura de la imagen 3.3 en la que vemos una ten-
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dencia lineal y una correspondencia 1 a 1 muy cercana.

La recta de ajuste que hemos obtenido es la siguiente:

NBS = (0.97 + 0.06) X NBC + (14.34 + 8.30) (3.2)

donde NBS es el nimero de bines en el simulador y NBC es el nimero de bines en el
cubo.

3.5 Prediccion del nimero de bines en otras galaxias
no observadas con PMAS/PPak

Como podemos poner cualquier galaxia en nuestro simulador para hacer un binea-
do de Voronoi, hemos realizado la simulacién para 4866 galaxias que estan localizadas
en ciertos vacios seleccionados por el equipo de de seleccion de muestra de CAVITY.

Hemos obtenido el nimero de bines de todas estas galaxias para poder ver qué
galaxias son las mas 6ptimas para observar con PMAS/PPak y tener un buen niimero
de bines para poder hacer un estudio mas profundo de la galaxia, llegando a la conclu-
sion que 3510 galaxias tienen un nimero de bines superior a 23 y 1761 galaxias tienen
un numero de bines superior a 63 para 1.5 horas de exposiciéon y 816 con 3 horas de
exposicion.

3.6 Analisisdel numero de bines en funcion del redshift,
color, R50, R90 y distancia al centro del vacio

Dado que tenemos los parametros de corrimiento al rojo, magnitud de color, R50,
R90! y distancia al centro del vacio de las 4866 galaxias seleccionadas en vacios gra-
cias al catalogo SDSS, vamos a realizar una caracterizacion del niumero de bines que
obtenemos en estas galaxias y lo vamos a comparar con estos parametros.

1SDSS utiliza los parametros R90 y R50 para designar en que radio se encuentra el 90 y 50 por ciento
de la luz total de la galaxia.
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Figura 3.3: Numero de bines en el simulador frente el nimero de bines en cubos.
Podemos observar una clara correspondencia entre el nimero de bines obtenido por el
simulador con el nimero de bines obtenido directamente en los cubos de PMAS/PPak.
Podemos ver como la linea roja que es la que ajusta los puntos es casi paralela a la
linea negra discontinua que representa la recta unidad.
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3.6.1 Numero de bines para cubos de 3 horas en funcion de 1.5 horas.

La toma de datos con una exposicion de 3 horas nos va a permitir tener una mayor
SN frente a los datos de 1.5 horas. Esto es debido a que a mayor tiempo de exposicion
menor ruido y, por tanto, mayor SN. Por lo que en el bineado de Voronoi para 3 horas
vamos a conseguir que las partes mas externas de la galaxia tengan una SN mayor
consiguiendo un mayor nimero de bines. Esto se puede ver en la Figura 3.4, donde el
ajuste lineal de el nimero de bines para 3 horas frente a 1.5 horas es:

NBS,, = (1.55+0.01) X NBS, 4, + (3.07 + 1.64) (3.3)

donde NB;, y NB, ; es el numero de bines, que hemos obtenido en el simulador, para
3 y 1.5 horas respectivamente.

En la Figura 3.4 podemos ver que al duplicar el tiempo de exposicion el nimero

de bines es mayor, siendo la pendiente de 1.55 muy cercana a \/5 = 1.44 que es el
factor tedrico que se incrementa la SN al duplicar el tiempo de exposicion.

3.6.2 Numero de bines frente al redshift.

En la Figura 3.5 no vemos una correlacion definida entre el nimero de bines en
funcion del redshift. Si vemos que la nube de puntos de 3 horas esta desplazada hacia
arriba con respecto a la nube de puntos de 1.5 horas debido a lo comentado en la
Subseccion 3.6.1

3.6.3 Numero de bines frente a la magnitud del spaxel central.

Vemos en la Figura 3.6 que el nimero de bines aumenta con el brillo superficial
del spaxel central, sin embargo, la dispersion crece a medida que aumenta el brillo
superficial. Esto se puede deber a la fuerte correlacion que el nimero de bines también
presenta con otros parametros como el tamafio, R50 y R90.
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Figura 3.4: Numero de bines para cubos de 3 horas en funcion de 1.5 horas. Vemos
una clara correspondencia entre el numero de bines de las galaxias con 1.5 y 3 horas
de exposicion. Esto se ve reflejado en la linea que ajusta los datos, la cual tiene una
pendiente de 1.55 que esta cerca del valor que escala el ruido cuando duplicamos el
tiempo de exposicion, es decir \/5 =144
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Figura 3.5: Numero de bines frente al redshift. Podemos ver como el nimero de bines
para 3 horas es mayor que para 1.5 horas pero no encontramos una correlacion del
numero de bines con el redshift.
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Figura 3.6: Numero de bines frente a la magnitud del spaxel central. Podemos apreciar
que el numero de bines aumenta pero no encontramos una relacion con la magnitud
del spaxel central.
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Figura 3.7: Numero de bines frente al parametro R50. Podemos apreciar que el nimero
de bines aumenta con el tamafio aparente de la galaxia pero nos encontramos mucha
dispersion a medida que aumenta el brillo superficial.

3.6.4 Numero de bines frente R50 y R 90

Podemos apreciar en las Figuras 3.7 y 3.8 que el numero de bines aumenta con el
tamarfo aparente de la galaxia, sin embargo, la dispersion crece a medida que aumenta
el brillo superficial. Esto se puede deber a la fuerte correlaciéon que el numero de bines
también presenta con otros parametros como el brillo superficial. Pon las unidades de
medida en los ejes de las graficas.

3.6.5 Numero de bines frente a la fraccion del radio efectivo.

En la Figura 3.9 comprobamos que la distribucion de las galaxias con 3 horas de
exposicion estan por encima de las que tienen 1.5 horas de exposicion, como habiamos
previsto anteriormente. También podemos observar en la Figura 3.9 una distribucion
de los bines en torno una fraccion del radio efectivo de 0.8. La fracciéon del radio
efectivo se define como la esfera centrada en el vacio normalizada a la unidad. En
ocasiones encontramos vacios que no tienen una distribucion esférica perfecta, por lo
que hay zonas de la esfera que define al vacié que no entran dentro de dicho vaci6. Esto
lo podemos ver en el eje de abscisas de la Figura 3.9 donde tenemos valores superiores
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Figura 3.8: Numero de bines frente al parametro R90. Misma tendencia que en la Figura
3.7 pero para estructuras mas grandes.

a 1, es decir, el limite del vacié. La distribucién tiene un méaximo en el niimero de bines
en torno a una distancia relativa a 0.8 del centro del vacio. Esto es debido a que hay
menos galaxias cerca del centro debido a que la densidad de galaxias es uniforme
dentro del vacio pero el volumen radial es menor en la parte central. Parece que la
dispersion de puntos y el nimero medio de bines es mejor en el centro, pero eso puede
ser simplemente por que hay menos galaxias.

3.6.6 Diagrama de color-magnitud de la galaxia.

Como vimos en la el Capitulo 1, el diagrama de color-magnitud nos informa sobre
el tipo de galaxia que estamos observando segun este situado en la secuencia roja ,
el valle verde o la nube azul. Por lo tanto como podemos ver en la Figura 3.10 hemos
representado este diagrama para las 1761 galaxias que superan los 63 bines para los
tiempos de exposicion de 1.5 horas y 816 galaxias que para un tiempo de exposicion de
1.5 horas no llegan a 63 bines, pero para 3 horas lo igualan o sobrepasan. Observamos
también que las galaxias seleccionadas para 1.5 horas son en media mas brillantes
(situadas en media mas a la derecha del diagrama) que las seleccionadas para 3 horas
(situadas en media mas a en la parte central del diagrama).
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Figura 3.9: Nimero de bines frente al parametro R90. Podemos observar que hay me-
nos galaxias cerca del centro del vacio debido a que hay menos galaxias cerca del
centro ya que la densidad de galaxias es uniforme dentro del vacio pero el volumen
radial es menor en la parte central. También podemos ver que la fraccion del radio
efectivo sobrepasa el valor de 1, esto es porque el vacio no es una esfera perfecta.
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Figura 3.10: Distribucion de la magnitud absoluta en la banda r frente al indice de color
g-r. Enla imagen superior podemos ver como la distribucion de las galaxias, que tienen
un numero de bines superior a 63 para 1.5 horas de exposicion, esta diferenciada en
las tres regiones del diagrama de color magnitud para galaxias, a saber, secuencia roja
, el valle verde o la nube azul. En la imagen inferior nos encontramos una distribuciéon
simular de las galaxias que para un tiempo de exposicion de 1.5 horas no llegan a 63
bines, pero para 3 horas lo igualan o sobrepasan.
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Vamos a comentar los datos obtenidos de los cubos de PMAS/PPak tanto en el
capitulo 2 donde realizamos mapas de sefial y ruido como en el capitulo 3 donde rea-
lizamos un bineado de Voronoi de dichos mapas.

4.1 Calculador del tiempo de exposicion

El analisis que hemos realizado a través de los mapas de sefial y ruido se ha ido
comprobando a través de la estadistica de todos los flujos obtenidos a través del spaxel.
Llegando a la conclusion que en un primer momento estabamos midiendo el ruido de
forma errénea ya que en la medicién del flujo del espectro en la regiéon [S565A —
5650A] entraba una linea de cielo que tuvimos que eliminar. Mediante la funcién
sigma-clipping’, con un sigma de 3, pudimos obtener los mejores resultados para el
calculador de tiempo de exposicion.

Los mapas de senal y ruido tienen cierta dispersion, por ejemplo la Figura 2.8
podemos ver una cola que se eleva desde un brillo superficial de 22 mag/arsec?, sin
embargo esta cola no deberia existir debido a que el ruido no cambia con el brillo
superficial. Esto ha podido deberse al vifieteado que sufre el instrumento. Esto nos

lleva a pensar que estamos interpretando parte de la sefial como ruido.

Por lo tanto en el calculador de tiempo de exposicion tenemos dos partes, la sefial y
el ruido. La sefial hemos considerado que esta bien calculada a pesar de los pocos cubos
que tenemos para realizar la estadistica, sin embargo el ruido que hemos ajustado al
tiempo de exposicion puede cambiar levemente. Este cambio lo hemos comprobando

ISigma es el nimero de desviacion estandar que se utilizaran para un recorte de los datos, tanto
inferior como superiormente. Mediante la funcién sigma-clipping nos ayuda a quitar datos que estan
muy dispersos de nuestra media de datos.
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para diferentes sigma en la funcién sigma-clipping dando como mejor resultado un
o =3.

4.2 Bineado de Voronoi

Gracias al simulador de Jests Dominguez (Apéndice A) hemos podido comprobar
si el bineado de Voronoi que hemos realizado en los cubos era correcto. Esto ha sido
posible a través del namero de bines que hemos obtenido al realizar el bineado de
Voronoi tanto en los cubos de PMAS/PPak como en las imagenes del SDSS cogidas en
el simulador.

Para ello hemos representado el nimero de bines obtenido en el simulador con
el nimero de bines obtenido en los cubos de PMAS/PPak dando como resultado un
ajuste en el que la pendiente se acerca a 1 y con una ordenada en el origen de 14.68.
En el caso perfecto esta pendiente seria 1y la ordenada en el origen seria 0, entonces
el simulador coincidiria exactamente con los cubos de PMAS/PPak. Aparte de esta
diferencia tenemos un error en la pendiente y en la ordenada en el origen de de +0.06
y +8.30 respectivamente, lo que hace que tengamos una dispersion a la hora de hacer
predicciones en el nimero de bines mediante el simulador.

En esta prediccion, al tener una dispersion, podemos obtener galaxias que pensa-
mos que tengan un numero de bines determinado pero luego sea menor. Sin embargo
esta diferencia no sera muy alta ya que el error de la pendiente es del 6 %. El error
en la ordenada en el origen es mas alto pero entra dentro de un valor razonable en

comparacion al nimero de bines que estamos teniendo en cuenta, es decir, tenemos

+22.64
+6.04 °

como maximo sera 23 veces el del cubo de PMAS/PPak. Por lo tanto tenemos un buen

una dispersion de lo que nos predice que el nimero de bines en el simulador
ajuste del numero de bines que vamos a obtener en el simulador para galaxias que
aun no han sido observadas con PMAS/PPak.

No obstante necesitamos seleccionar galaxias en el simulador que dispongan de
un numero de bines superior a 23 para que asi al menos podamos asegurarnos que se
realice el bineado de Voronoi en los cubos de PMAS/PPak en los casos mas extremos.
Por lo tanto si damos un margen de 40 bines y elegimos galaxias de 1.5 horas de
exposicion que tengan un bineado superior a 63 bines obtenemos 1761 galaxias que
cumplen esta condicion. Ahora bien, de estas 1761 galaxias habra algunas que con una
exposicion de 3 horas superen estos 63 bines. El nimero de galaxias que dando una
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exposicion de 3 horas pasan a tener un numero de bines superior a 3 horas es de 816
galaxia. Por lo que tendremos un total de 2577 galaxias observables dependiendo de
los tiempos de exposicion.

Para finalizar en la Figura 3.10 podemos apreciar las tres regiones caracteristicas
a la hora de estudiar diagramas de color-magnitud de galaxias, a saber, secuencia roja
,el valle verde y la nube azul. Esto nos indica que las galaxias que se encuentran dis-
tribuidas en la parte inferior de la distribucién son de tipo espiral y por lo tanto tienen
una formacidn estelar activa. Por el contrario la distribucién de la parte superior son
galaxias elipticas, es decir viejas. Gracias a esta clasificacion podremos discernir que
tipo de galaxias, segiin en nimero de bines, queremos observar en el telescopio de
3.5m de Calar Alto a través del instrumento PMAS/PPak.
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A Simulador de niamero de bines
en las imagenes SDSS

El simulador desarrollado por Jesus Dominguez Gémez en su trabajo de Fin de
Master de FISYMAT (2017, titulo: Preparing For The First Light Of WEAVE-Apertif)
es un desarrollo basado en una version inicial escrita en lenguaje de computacion
Python por Jests Falcon-Barroso.

En la Figura A.1 podemos ver un esquema del modelo usado por Jesus en su TFM
que ayudara a comprenderlo mejor.

Para empezar, necesitamos una lista de galaxias, en nuestro caso seran las galaxias
seleccionadas por el equipo de seleccion de CAVITY, tenemos que tener en cuenta que
para dichas galaxias se dispone de informacion optica.

Una vez que tenemos la lista, necesitamos las imagenes Opticas de estas galaxias,
por lo tanto procederemos a su descarga mediante los servidores de SDSS. El simula-
dor utilizara estas imagenes para realizar la fotometria y analisis para asi obtener la
forma, el tamafio y los perfiles de brillo superficial de las galaxias.

Después del analisis de la fotometria, las galaxias que no se ajustan al campo de
PMAS/PPak no seran tomadas por la simulacion.

En este punto, se modifico el programa para que, en vez de usar el calculador
de tiempo de exposicion ETC (Exposure Time Calculator) desarrollado por WEAVE
(Trager, from the Kapteyn Astronomical Institute), usara el calculador de tiempo de
exposicion que habiamos desarrollado en la Seccion 2.2.4.

Una vez que conocemos la sefial y el ruido por spaxel para un tiempo de exposi-
cion determinado, aplicamos el bineado de voronoi desarrollado por Cappellari et al.
[2003] hasta la SN que elijamos. Entonces el simulador agrupa los spaxels en bines,
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Figura A.1: Descripcion general de la simulacion inicial del trabajo de Fin de Master de
Jests Dominguez. Hay dos lineas principales en la simulacion. (1) Lado izquierdo del
esquema: las imagenes de SDSS y PS1 se utilizan para calcular la geometria eliptica de
las galaxias utilizando 'SExtractor’. Con la geometria de la isofota, se calcula el perfil
de brillo para comprobar si la isofota esta dentro del campo de vision de WEAVE. (2)
Lado derecho del esquema: si las isofotas 24 cae dentro del campo de vision, las ima-
genes SDSS y PS1 se utilizan para aplicar fotometria de apertura a las fibras del LIFU
y obtener su magnitud. Las magnitudes y el tiempo de exposicion de las fibras son las
entradas del ETC. Esta calculadora proporciona valores de sefal y ruido por cuenta.
Una vez que se estiman la sefial y el ruido, se aplican los procesos de agrupamiento.
En este punto, si no se alcanza el limite de SN, el tiempo de exposicion se incrementa
en la entrada ETC y se vuelve a aplicar el binning. Finalmente, se trazan las cifras
agrupadas y los resultados se guardan en la tabla de salida.
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aumentando la SN por bin hasta el requerido.

Finalmente, todos los resultados de la simulacién como tiempo de exposicion, nd-
mero de bines, tamano o brillo de la galaxia se guardan en la tabla de salida.



