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Capitulo 1

Introduccion general

1.1  Introduccion

La exploracion de grandes regiones del clelo nacio con la propta Astronomia. cuandao los
antiguos ohservadores confeccionaban catdlogos de estrellas o describian ¢l movimiento
de los planctas v cometas. Incluso en nuestros dias, estas exploraciones  siguen
representando  una imposicion observacional en distintos campos de Lo Astrofisica
(Lipoversky 1994y tanto en ¢l campo estelar como en el estudio de objeros
extragalacticos. En nwimerosas lineas de investigacion, el observador necesita analizar el
imayor nimero de objetos posible con el fin de establecer propiedades estadisticas.
Podemos citar, entre otros. el problema de la dindmica de La Galaxia. para el cual se
requicre la obtencion de posiciones, movimientos propios y fotometria precisa de un
clevado numero de estrellas (Stobie & [shida 1987: Soubtran [992: Robin [994), o ¢l
estudio de las propiedades globales de galaxias y camulos de galaxias (Bothun ct al.
[989: Salzer ¢t al. 1989 Berg et al. 1992; Loveday et al. 1992; Schueker 1993, Popescu
ot ab 1995, También en el campo extragalictico, ¢l estudio de la distribucion y
propicdades de las galaxias impone la necesidad de observar un gran volumen del ciclo, y
na solo en angulo abarcado, sino también en profundidad (de Lapparent 1994: Morcau &
Reboult 1993y lo que permite controlar los distintos modelos de evolucion de as
galaxias v las estructuras observadas (Maddox et al. 1990a: Infante & Pritchet 1992:

Boroson et al. 1993),

La importancia actual de las exploraciones de amplio campo se pone de manifiesto

en Ja creucion. en ¢l ano 1991, del Grupo de Trabajo en "Obtencion de Imdgenes de
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Amplio Campo’ (Working Group on "Wide-Field Imaging’) dentro de la Umion
Internacional de Astronomia (1AL ¥ en el que participa nuestro grupo de investigacion.
en la publicacion semestral de un boletin de noticias y contribuciones dentro de este
campo v en la organizacion de distimtos congresos tales como Astronomy from Wide-
Field Imuging iPotsdam. Alemania, Agosto 1993) Future utilization of  Schand
Telescopes (Bandug. Indonesia, Marzo 1994y Wide-Field Spectroscopy { Atenas. Grecia,
Mayo 1996). Multi-Wavelength Digital Sky Survevs (Baltimore, EEULL Agosto, 19961,
ete. También la importancia de observar {a mayor superficic de cielo posible ha
impulsado en estos ultimos anos la mictacion de distintos proyectos de digitalizacion v
archivo de grandes exploraciones (Blard-Hawthorn et al. 1993; Humphreys et al. 1995:
Laskey 1995y, como el Guide Star Catalog (GSCy (Lasker et ul. 1990 Russell et al.
1990 Jenker et al. 1990y y el Digirized Skyv Survey (DSS) (Lasker et al. 1990).

La cxploracion de amplias zonas del cielo requiere de fa combmacion de un
telescopio con un gran campo de vision y un detector de gran superficic v resolucidn
espacial adecuada. Los detectores electrénicos del tipo CCD (Charee Coupled Device)
posecn una gran eficiencia cudntica, alta linealidad, y un reducido tamano de pixel (13
20 pm), aungue no siempre adecuado. Sin embargo, su mayor inconveniente reside en su
tamafio ffsico. Los mayores CCD disponibles en la actualidad. con cerca de 20007 pixels.
no cubren un drea mayor a 3 x 3cm? sobre el plano focal del telescopio. T.a placa
fotogritica. pese a su baja eficiencia cudntica y problemas de calibrado. es. hoy por hoy.
¢l unico detector que permite registrar extensas dreas del ciclo en un ttempo razonable de
observacion (West 1991: Hartley 1994). Generalmente, observaciones con telescopios de
tipo Schmidt sobre placa fotografica pueden abarcar. en tan soéle | hora de exposicion,
un campo de 59 x 59 con una resolucién del orden de 200007 pixels. Para cubrir ¢l
mismo campo con CCD se necesitarian realizar cerca de 50 exposiciones, y un niimero
ain mayor s1 consideramos que deben de solapar a fin de reconstruir la imagen final. Este
procedimiento requiere de un tiempo excesivo de telescopio, considerando ¢l empleado

en el apuntado. exposicion y lectura.

No obstante. el gran volumen de datos registrados se convierte en uno de los
problemas principales del trabajo con placas fotogrificas. El desarrollo de modernas
miguinas de digitulizacion en los dltinos afios ha permitido extraer toda la mformacion
registradat a Ja vez que posibilita su procesado en un corto perfodo de tiempo. Adentils,

tales maguinas y los procesados informdticos  proporcionan  resultados  precisos
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independientes de factores subjetivos introducidos por los observadores durante [a

inspeccron visual de tas placas.

[Los campos de aplicacion del digitabizado de Tas placas son tantos como en los que
éstas se emplean. Asi podemos citar, entre otros. la determinacion precisa de posiciones
de objetos. fa medida de movimientos propios de estrebtas para ¢l estudio de la dindmica
de Lo Galaxia la fotometria de estrellas vy determinacion de colores. el estudio de
variabthdad en la Juminosidad de los objetos. conteo de estrellas. ete. todos cllos en el
campo estelar. Tambicn ¢l campo de la Astrofisica extragaldctica se avuda de las
abservaciones sobre placa fotogrifica y posterior digitalizacion de fas mismas. como por
cjemplo en el estudio de fa morfologia de galaxias. anahisis de lu distribucion de las
estrellus en las galaxias, busqueda de estrellas especificas en galaxias cercanas. buisqueda
de galuxias con caracteristicas particufares como  galaxias compactas. galaxias con
excesos UV, galaxias con lineas de emuision. ete. Incluso el uso de estas miquinas vy
sistemius de procesado y andlisis puede ser aplicado a otros campos no tan conocidos,
tanto dentro de la Astronomia. como estudios del Sol o movinnento de los planctas v sus
satélites, como en ofros campos. tales como andlisis de fotogratias aéreas v de satdlites

para estudios medioambientales o de explotacion industiial.

En particular, upa de las dreas en las que la exploracion de un amplio campo del
cielo se presenta como Gnica herramienta observactonal es la bisqueda v estudio de
nuevas galaxias con lincas de emision, bien sean galaxias con mtensa formacion estelar o
salaxlas starburst. con mecanismos térmicos de emision, bien galuxias denominadas
dgctivas. en las que el fendmeno de emision tiene su origen en mecanismaos no érmicos,
como en el caso de galaxias Seyfert y cuasares. Numerosos problemas quedan atin por
reselver respecto a la naturaleza y evolucion de este tipo de objetos. Ast. podemos citar,
cntre otros. la determinacién de la funcion de luminosidad de las galuxias con lineas de
cemision respecto a las galaxias normales, la busqueda de galaxias de  luminosidud
extremadamente baja. el estudio de la distribucion espacial. mfluencia del medio en la

aparicion de fa emision, ele.

1.2  Bisqueda de galaxias con lineas de emision

Uno de los campos especificos en los que observaciones con telescopio Schmidt sobre
placa fotogrifica sigue siendo amphiamente utilizado es la busqueda de objetos con

caracteristicas espectrales definidas y. mds concretamente, en la bisqueda de galaxias
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que presentan lineas de emision en sus espectros. Para ¢llo. se hace uso de la téentca
denominada de prisma objetivo. que constste en colocar un prisma delgado delante de i
pupila de entrada del telescopio. Con esta configuracion instrumental se consizue
obtencr, sobre ¢l plano focal. ya no las imdgenes de los objetos, sino sus espectros en
muy baja dispersion. Con una dispersion adecuada pueden apreciarse caracteristicas
espectriles tules como fineas de absorcion, discontinuidades o lineas de emision en estas
imagenes que denominaremos imdgenes espectrates. BEsta @@enica fue unthzada por
primera vez por Smith (1975) para lu exploracion de Cerro Tololo (Smith et ol 19761 v
ha sido empleada en numerosos trabajos, entre los que podemos citar la exploracion de la
Universidad de Michigan (UM} (MacAlpine & Williams 1981 v referencias alli citadas).
fa exploracton de Calan-Tololo (Maza ct al. 1994 vy referenctas afli citadas), la
exploracion de Wasilewski (Wasilewski 1983} fa exploracién de Surace & Comte
(Surace [993; Surace & Comte 1994) o la exploracion UCM (Zamorano ct al. 1994,
1996), No obstante. s¢ han realizado numerosas exploractones de galaxias con lincas de
emision utilizando diferentes téenicas. no solo L de prisma ohjetiva, como por cjemplo la
busqueda de objetos con colores inusuales en placas de multiexposicion (Haro 1956:
Tukase & Mivauchi-Isobe 1993 vy referencias allt citadas, Coziof et al. 1993, 1994), con
excesos UV oen placas de prisma objetivo en el azul (Markarian 19673 o utlizando
criterios de seleccidn combinados tales como lineas de emision v exceses UV (Pesch ¢t
al. 1995 y referencias alli eitadas) o, como en ¢t Sccond Byurakan Spectral Sky Surven
(SBSS). prisma objetivo en distintos colores (Stepamian et al. (991 y referencias allt
citadas). Los trabajos de Kinman (1984) y Cannon (1987) resumen las principales
exploraciones realizadas hasta su publicacion, mostrando una atencidn especial a los
efectos de seleccion y diferencias en las muestras de objetos obtenidas en cada una de

cllas.

Sin cmbargo. fa téenica de prisma objetive constituye, hoy din. la téenica mas
directa y efectiva para desarrollar una exploracion a gran escala de galaxias con fincas de
emision. Este téentca ha venmido siendo desarrollada tanto en la zona azul. donde
aparecen las lineas de [O1JA3727 AL HB y [OHINAR4959, 5007 A, como en lu 7ona roju
del espectro (Kinman 1984: Wamsteker et al. 19850 Markarian et al. 1987: Moss et al.
1988: Zamorano et al. 1994, 1996), en donde se utiliza la emision combinada Ho+[ N
como criterio de seleccion. No obstante, las exploraciones en el azul pueden perder un
numero signiticalivo de galaxias con lincas de emision debido & una alta extincion, baja
excitacion (Kinman 1984 Gallego 19931 o a la extrema dehiciencia metahea (Kunth &

Sargent 1986, Boroson et al. 1993} como consecuencia de ha debilidad de las lineas de
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[O11}). Las expioraciones en el rojo pueden resolver este problema como muestran los
trabajos de Markartan et al. (1987) y Gallego (1995). Ademds. las basquedas de prisma
objetivo en el rojo son una herramienta bidsica en trabajos sobre formacion estelar en
calaxias (Moss & Whittle 1993) dado que Ta emision Ho+ [N constituye una medida
directa y precisa de la tasa de formacion estelar actual (Kennicutt & Kent [983:

Kenmeutt 19925,

Actualmente se vienen mvestigando nuevas téenicas observacionales con el fin de
extender la bisqueda de galaxias con lineas de emision a mayores desplazamientos al
rojo utilizando la mayor eficiencia de los detectores electronicos. si bien se sacrifica ¢l
tamanoe del campo estudiado. Asi, uno de estos nuevos métodos consiste en realizar
distintas cxposiciones del misme campo o través de filtros estrechos a diferentes
longitudes de onda (Boroson et al. 1993 Thompson ¢t al. 1995). seleccionando los
candidatos por presentar un brillo anormalmente alto en una de las exposiciones. aquella
en la que lalinea de emision aparece en fa banda de paso del filtro utilizado. Tambieén se
investiga en ¢l uso de grism + CCD (Schnetder et al. 1994 v referencias alli citadas). s
bien el reducido campo abarcado en este tipo de observaciones hacen que la placa

totografica siga siendo competitiva en exploraciones de grandes dreas.

1.3 La exploracion UCM

La Universidad Complutense de Madrid (UCM) viene desarrollando en los ultimos afios
un programa de busqueda de nuevas galaxias con lineas de emision. fa exploracion UCM.
El procedimicnto observactonal se basa en la seleccion de candidatos o galuxias con
lincus de emision en placas de prisma objetivo en la zona roja del espectro. tomando
como criterio de seleccion la presencia de la linea Hot en emision para, postenormente.

realizar observaciones detalfadas e individualizadas de cuda candidato.
Los objetivos fundamentales de Ta exploracion son los siguientes:

o Clasificacion y estudio de las propiedades generales vy completitud de la muestra

resultante de la exploracion.

¢ Determinacion de la distribucion espacial y funcion de fuminosidad de Ta poblacion

de nuevas gualuxias.

o Dstudhio de la tasa de formacion estelar en el universo {ocal,
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o fdennficacion de galaxias de moy baja metabicidad.

e Estudio de Ta relacion entre las propiedades en el infrarrojo lejano v en ¢l dptico de

este tipo de galaxias,

¢ Determmacion de la presencia o no de poblacion estelar subvacente para fijar fa

posible existencia de un efecto evolutive en ¢l fendmeno de formacion estelar,

¢ Comparacion con lus muestrus de galaxios obtenidas mediante otras téenicas de

prisma objetivo.

Los principales resultados hasta la fecha de la exploracion UCM se descrtben con
mids detalle en Rego et al. (1989, Zamorano et al. (1994, 1996), Gallego (1995),
Galtego et al. 11995, 1996). Vitores {1995) v Vitores et al. (1996u, 1996b).

=

1.4  Motivacion y objetivos del trabajo

Durante esta introduccion hemos apuntade brevemente que uno de los probiemas
principales en los trabajos que involucran et uso de la placa fotogralica comeo detector es
cl gran volumen de datos registrados sobre i misma. Asi. en el caso de la exploracion
UCM. la seleccion de Jos candidatos o ealaxias con lineas de emusidn requicre
inspeccion visual de las placas de prisma objetivo, en las que se registran las inuigenes
espectrales del orden de 20000 objetos, de entre los cuales no habrd mis que una o
varias decenas de candidatos. El elevado niimero de objetos hace que esta labor sea. va

de por st tediosit Pero, y lo que es mds importante. la seleccton de fos objetos ha de

hacerse siguwiendo criterios subjetivos, en donde numerosos factores personales pueden
derivar fa obtencion de muestras muy distintas de ohjetos, efecto que puede minmmizarse.
soloen parte. mediante o inspeccion de las placas por varios  observadores
independientes. Por otra parte. la informacion extraida de tas placas fotogralicas es muy
reducida y poco precisa. imitdndose a la deseriperon cualitativa de Tas caracteristicas de

los candidatos seleccionados.

Todos estos problemas. la existencia de un grupo aun numeroso de placas de
prisma objetive sin examinar y ¢l acceso a nuevas mdquinas de digutafizacion
ordenadores cada vez mds potentes nos motivé a empiender un auevo programa de
investigacion con ¢f fin de desarrollar procedimientos especificos para la identificacion

automdtica v andhisis de candidatos a galaxias con lineas de cmision a partir de la
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digitalizacion de las placas Schmidt de prisma objetivo de la exploracion UCM. Los

objetivos del trabajo pueden resumirse en los stguientes puntos.

+ Seicccionar automdticamente una muestra de candidatos a galaxias con lineas de
emision en placas digitalizadas de prisma objetivo. El proceso ha de ser capaz de.

al menos. selecetonar los candidatos gue serian identificados de torma visual.

«  Obtener posiciones prectsas que permitan la identificacion de los candidatos, yuen

catdlogos de objetos conocidos o para preparar tuturas observaciones individuales.

« Calcular las magmitudes de tos candidatos y. en el caso de disponer de placas en

fliros distintos, determinar sus colores.

o Obtener los desplazamientos al rojo de los candidatos a partiv de la posicion de la

linca Hex en los espectros de prisma objetivo.

« Estudiar los posibles efectos de seleccion en los procesos de idenuficacion. tanto

visttal como automatico.
El desarroilo de los puntos anteriores permitivi:

o Obicener muestras de galaxias con lineas de emision idependientes de los tactores

subjetivos a los que estan sujetos las muestras obtenidas de forma visual,

+ Extender el drea abarcada por la exploracion UCM en un corto periodo de tiempo.
Ademas, las nuevas muestras de  candidatos no solo proporcionarin una
descripeion cualitativa de los candidatos. sino que facilitardn valores precisos de

posicion, magnitudes, ete.

e Mcjorar y. cn su caso. modificar los criterios de seleccidn e. incluso. la téenica

observacional utiizada en funcidn de los efectos de seleccién presentados.

La presente memoria recoge las distintas fases del estudio gque han sido
desarrolfadas para conseguir los fines expuestos. El siguiente capitulo muestra la base
observactonal en figue se basard ¢f trabajo desarrollado. prestando especial interés en fa
digitalizacion  de las placas. El capitulo 3 recoge  diferentes  aproximaciones v
calibraciones derivadas para el cdlculo de magnitudes a partiv de Tos datos obtenidos
durante la digitalizacion. Los capfulos 4y 5 muestran en detalle los algorntmos
especiticos que han sido desarrollados para la seleccion automitica de los candidatos a

gulaxias con lineas de emision. analizando en cada momento, la capacidad de cada uno
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de los criterios desarrollados en la segregacion de los candidatos. indicando. finaimente.
la muestra de objetos seleccionados para los cumpos estudiados. En ¢l capiulo 6 se
analizan con detadle Tas muestras de galaxias scleccionadas por tos métodos automidtico y
visual, a fin de establecer el éxito de los algoritmos empleados, asi como los posibles
efectos de seleccion a los que estin sujetas ambas aproximaciones. También en este
capitulo se analizan los efectos de seleccion y limites de deteccion inherentes & la
observacion con placas de prisma objetivo. El capitulo 7 presentard. de forma resumida,
los principales resultados y conclusiones alcanzados en este trabajo. Por dliimo. se
presentan unos apéndices como complemento matemdatico y €cnico a algunos aspeclos

presentados en esta memoria.



Capitulo 2

Observaciones, reduccion y
tratamiento de los datos

2.1  Observaciones

Las placas fotograficas utihzadas para desarroliar el trabajo que se presenta en esta
memorta han sido seleccionadas de la coleccion que constituye la exploracion UCM de
valaxias con lineas de emision. Todas ellas han sido obtenidas con ¢i telescopio Schimidt
del Observatorio Hispano-Aleman de Calar Aito, en Almeria. dirigido por el Max-
Planck-Institut fiir Astronomic (MPIA) junto con la Comisién Nacional de Astronomia.
El observatorio dispone de 4 telescopios de 1.2m, 2.2m vy 3.5 m del tipo Richey-
Chréten. junto con un telescopio de tipo Schmidt (Birkle 1984, Birkle ¢t al. 1994, Este
altimo fue construido originalmente para el Observatonio de Hamburgo e instalado en
1955, st ben fue posteriormente trasladado al Observatorio de Calar Alto dadas sus
cxcefentes condiciones de observacion, en donde estd operativo desde 1980, En [a

tabla 2.1 se recogen sus principales caracteristicas.

El telescopio Schmidt. también denominado camara Schmudt. fue mveniado cn
1930 por Bernard Schmudt. El clemento mds caracteristico de este tipo de telescopios es
fa lente correctora, una lente especialmente tallada que. colocada en la pupila de entrada
del sistema. cornge o aberracion introducida por el espejo estérico. encargado de
concentrar la fuz sobre la superficie focal. La ventaja que presentan estos telescoplos
frente a los grandes reflectores es el gran campo abarcado, tipicamente superior a jos 39,

y la ausencia de detormaciones u otro tipo de aberraciones opticas en toda la imagen. Se
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trata por lo general de telescopios pequenos (pocos superan el metro de didimetro) y muy
luminosos. Todas estas caracteristicas hacen del telescopio Schmidt el instrumento

1donco para obtener placas fotogrdficas de amplias zonas del cielo.

Tabla 2.1: Pavimetros bidsicos del telescopio Schmidt de
Cabar Alto.

Placa Correclora Material UBK7

IHametro B
Espejo estérico Didmetro 120 ¢m
Fuoeal 2Hhem
Fscala de placa 36" /mim
Camnpo i SUSXEYS
Prisima Objetivo Angulo 4
Aperiura Nem

Dispersiin en Ho 19S0A/mim

Para desarrollar el presente estudio han sido utilizadas un total de seis placas
fotograficas. La tubla 2.2 indica sus principales caracteristicas v las figuras 2. 1a v 2.1b
muestran las cartas de localtzacion para las parepas de placas A335. A384 v A499. AS02
fas cuales constituyen la principal base observacional del presente trabajo. Las tres
althmas placas (A499, AS02 vy AS01) forman parte de un conjunto mayor gue fucron
adquirtdas en dos campanas de observacion, durante los meses de junio v noviembre de
1993, Estas constituyen una nueva generacion de placas de la exploracion UICM. no solo
por el cambio de formato. impuesto por la casa suministradora Kodak  como
consecuencia del recorte en fa produccion de placas HlaF de gran formato (Mahin 1994,
sino porgue fueron adquiridas en pargjas directa en ¢l azul + prisma objetivo en ¢l rojo
con ¢l fin de aplicar los algoritmos automaiticos de reduccidn y andlisis que se expondrin

en los stguientes capitulos,

Tabla 2.2: Maierial Fotogratico.

Placa o 0200000 80200040 Formate  Prisma Emlsion Filtro T.Exp. Fuechi
h Alod 2abasogs Lanugs 2 x4 e 4" g RGiG3N 120 ivin 27 Okt 86
A335 1shoomnds 270srRse : 40 " - 120 min 26 Tun i)
ARG IAMIUWATY WSy B - - " 45 min 13 Feb 9l
AG9U NGRS LIRRE0" 20x23 o 4 - " 120 min 20 fun 93
AS02 13bOomIAET RINNIRT20" ! - 1 GGIRA 60 man 21 Jun 93

ASDT IRISGINEY $3A2de” ‘ 4 Mat - multicap. 20 Jun v3
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Figura 2. la: Carta de localizacion para las placas
AZ35 (PO v A3BL (1) Se muestran igualmente la
posicion de otras placas de la exploracion UCM.
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Figura 2.1b: Carta de localivacion puara fas placas
A499 (PO v AS02 (D). Se muestran igualmente fa
posicion de otras placas de la exploracion UCM. Notese
que las placas A499 vy AS0Z cubren un campo cusi
idéntico a la pluca A228. Sobre dsta han sido marcados
los objetos identiticados de modo visual.
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2.2 La digitalizacion

La placa fotogratica sigue siendo utilizada actualmente cn numerosos y  diversos
programas de observacion astonodmica (West 19911 Lipovetsky 1994). Hasta hace pocos
anos. dstas eran anatizadas visualmente por los investigadores. lo que anphcaba la
introduccion de numerosos efectos subjetivos de seleccion. Por otro Tado. la extraccion
de informacion era muy limitada. concentrdndose tan solo en ciertos objetos de interes, y
poco precisa. Bl andlisis de los objetos se basaba en ciertos aspectos cualitativos, y
siempre bajo el criterto del observador. Sin embargo. ¢l desarrollo de modernos
microdensttometros ha amphado y mejorado ¢l papel de la placa fotogritica en
Astronomia v Astrofisica. Tras el proceso de digitalizacion, la informacion registrada en
las placas puede ser explotada al maximo. Asi, por cjemplo. antiguas placas pueden ser
utifizadas actualmente para la determinacion de movimientos propios de las estretlas

gracias a la excelente precision en la medida de posiciones.

Existe actuaimente un reductdo numero de mdguinas especializadas en la
digitalizacion de placas fotograficas de uso astronomico. Entre cllas, cabe destacar la
APS (Auwtomated Plare Scanner. Humphreys & Landau 1980), GALAXY (Generalised
Awtomatic Laminosity and XY measuring machine, Murray &  Nicholson 19753,
COSMOS (Co-Ordinates, Size. Magnitdes, Orieniations and Shapes. Pran 1977:
MucGuillivray & Stobie 1984) y la mds moderna Super-COSMOS (MuacGuillivray et al,
1994 v la MAMA (Machine Automatique a Mesurer pour F'Astronomie. Guibert &
Moreau 19913 Esta uloma ha sido utilizada para la digitalizacion de nuestras placas,
hase del estudio que se presenta. En el siguiente punto se exponen en mis detalle Tas

caracteristicas de esta maquina,

2.2.1 La MAMA

La MAMA. desarroltada v construida por i division €cnica del INSU (dnstireer National
des Sciences de 'Univers) sc encuentra instalada en ¢l Observatorto de Paris y es. junto
con un reductdo ndmero de mdquinas similares, uno de los microdensitémetros mils
potentes v versdtiles del mundo (Guibert et al. 1984: Guibert & Mourcau 1991 Berger

et af. 1991, Soubiran 1992 Moureau 1992).

Las Nauras 224 y 2.2b muestran las partes fundamentales del microdensitémetro v

en la tabla 2.3 se resumen sus principales caracteristicas. El principio fundamental de la

MAMA ¢ famedida de la transmision de placas o peliculas fotogrificas situadas en una
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base horizontal movil en dos cjes. Una fuente fuminosa. provista de un filtro
monocromatico, ilumina la placa desde la zona inferior. recibiéndose la luz transmitida
sobre un detector Reticon CCPD compuesto por un conjunto de 1024 fotodiodos
dispuestos en linca. El enfoque del sistema es automitico. mediante el desplazamiento

vertical de ta cabeza lectora,

Cabeza Lectors (1024 tatadimdo s

Trslema Aptico
Tizteia de enfoguz

Flaca fotcor anea

Faze de grando

bdzdar ¥

Fuerte luminosa

Figura 2.2a: Esquema de la MAMA.

Durante el ticmpo de integracion (4 ms) cada elemento del detector recibe la lus
transmitida por una superficie de la placa de 10 um x 10 um, a ta cual denominaremos
pixel (picture element, elemento de imagen). De este modo. en un solo periodo de
integracion la mdquina registra la transnusion de una linea de 10.24 mm sobre fa placa.
La digitadizacion se realiza desplazando la placa segin ¢l eje X, de modo que s¢ obtiene
un barnido de 10.24 mm de ancho. El ntmo de adquisicton de datos es de
125.000 pixels/s. o bien. en términos del desplazamiento, 1.22 mm/s. La digitalizacion
completa de una placa fologrifica se obtiene en barridos sucesivos. desplazando a

cabeza lectora segin el eje Y. La precision mecanica es excepcional, del orden de | um.
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Figura 2.2b; Imagen de la MAMA. En primer plano s¢ observa la base horizontal
mavil sobre la que se sitda la placa fotogrdfica. Inmediatamente encima de ella se

encuentra la cabesa lectora.

Tabla 2.3: Principales caracteristicas de la MAMA.

MOVIMIENTOS DE LA TABLA

Desplazamienio nuixamo 356 % 356 mm-
Precision | um
Repetitividad {1.2 um
Veloeidad de digitalizacion 1.2 mm/s
Velocrlad mdaxima 25 amk

LECTURA DE DATOS

Dretector 1024 foediodos
Tumaito del pixel 10 um
Tiempo de integracidn 4ms
Medida de la Transparencia 12 bits
Rango dinamico 3 densidades

La MAMA puede trabajar en dos modos fundamentales de digitalizacion, En el
primero de ellos, denominado modo PAVE la miquina digitaliza pequefias regiones
atrededor de posiciones conocidas suministradas en un fichero. Las imagenes obtenidas
son, tipicamente. de S12x 512 ¢ 1024 x 1024 pixels. El segundo de los modos es ¢l
denominado modo ZONE, en ¢l cual la maquina digitaliza por completo la placa
totogritica. o una amplia zona de ésta. En este segundo caso. obtenemos un clevado

numero de imagenes FITS (Welss et al. 1981} de 1024 x 1024 pixels, necesaras para
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cubrir la zona deseada, lo que produce un gran volumen de datos. Asi, la digitalizacion

completa de una placa fotogrifica de 24 x 24cm?. con un tamafio de pixel de
- j e -

10 x 10 um=. un paso de 10 um y uthizando 2 bytes para ¢l almacenamiento de la

densidad de cada pixel produce un total de
240 x 240 mm=/ (0.01 x 0.01 mm2/pixel) - 2 byte/pixel = 1.07 Gbytes

de informacion en 550 imdgenes FITS. En la figura 2.3 se muestra una imagen tipica

obtenida por la MAMA de una placa directa.

Figura 2.3: Imagen FITS de 102453024 pixels obtenidas por la MAMA cn
ks digitalizacion de una placa directa de la exploracion UCM. El 1amano del
pixel sohre la placa es de 10 x 10 wim=. La imagen abarea & una peguetia
regicn de 1024 x 1024 mm°, Jo que representa a4 un o campo  de.
aproximadamente. 15" x 15 La digitalizacion completa de una placa tpica
proporciona entre 400 v 500 imdgencs como ésta, en funcion de su tamaiio

En cada uno de los dos modos de trabajo, la MAMA permite, bien registrar Ia
densidad de cada pixel (modo IMAGE). bien crear un catdlogo con diterentes parimetros
para todos los objetos detectados en la placa. En este segundo modo. Ta muiquina
identifica un objeto cuando encuentra un ndmero minimo de pixels conectados que

superan un cicrto nivel de densidad. el cual suele colocarse unos pocos sigmas por
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encima del valor del fondo de cielo. De este modo se evita la deteccion de pixels falsos
como objetos reales. Para cada objeto identificado se indica en el fichero de salida la
posicion. fa suma de [a densidad de todos los pixels que forman el objeto (que
denomimaremos flujo en densidad. o simplemente. flijo), el drea ten pixels). 1os semiejes
mayor y menor y el angulo de posicion de la elipse ajustada al objeto, los momentos de
scgundo orden en 1, v oy v, el valor de la densidad del tondo de cielo. y otros. Una

descripeion mis detallada de los pardmetros registrados se ofrece en el apéndice C.

La tibla 2.4 muestra los modos en los que fueron digitalizadas las diferentes
placas. La placa A 194 fuc utilizada para un estudio preliminar. v por cllo. tun sélo fueron
registradas pequenas regiones alrededor de los objetos UCM ya conocidos. También la
placa AS01. de prisma objetivo sin filtro, fue digitalizada tan solo alrededor de los
cspectros de 3 estrellas de tipo espectral AQ con el fin de dertvar la curva de dispersion
del prisma (véase el apartado 6.5). Por otra parte. fas dos parejas de placas (A335. A384.
A499. AS02) han sido utlizadas para desarroilar, en su mayor parte. el trabajo
presentado. Para fa obtencion de las imdgenes FITS se ha empleado un tamanoe de pixei y

un paso de 10 pm. la maxima reselucion alcanzada por la MAMA.

Tabla 2.4: Parimetros de la digitalizacion de {as placas fotogridicas,

Placa Al194 A335 A3%4 A499 AS02 AX]
Fecha o] Now 92 Nov 97 Abr 93 Abr U Abr o4
Pixel 0N 10 um? Wxl0um=  10x10pm®  10x10 pm= 10X10 um? TN =
Paso 10 10 um 10 pm 10 um 10 um 10 tm
PAVE IMAGE v . _ j B v

Noo hmagenes 34 3
T SE2xA12 pix 1024¢ 1024 pix
ZONE, - v v v v .

T win. deteceion 15 pix 5 pix 5 pix RIHTEN

[ mbral io 1o KNe) o

N, Objetos 27356 53218 63T 35746

ZONE IMAGE - v - v v -

No bndigenes 22x22 24x 1R 2Ix0

Tamano [024% 1024 pix LOZ4x 1024 prx 102451024 pix
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2.2.2 La calibracion astrométrica

Para cualquier andlisis posterior de los datos de la digitalizacion serd indispensable
conocer como se relacionan las coordenadas medidas sobre fa placa fotogritica para los
diferentes  objetos {lo que denominaremos coordenadas X aas. Yiqaus) €ON o sus
coordenadas ecuatoriales sobre la esfera celeste (¢1,9). La transformacion entre ambos
sistemas de coordenadas puede derivarse tedricumente, analizando la proyveceion que el
telescopio produce del cielo sobre el plano focal. Esta proyeccion iApéndice At conduce

a las siguientes ccuaciones:

. cososen{o— A}

sen dsen P+ cosdeos eas(on - A)

sen dcos D —cosdsen Deoos(or— A)

T sen dsen D+ cosdcos Deosia— A)

(2.1

que nos indica las coordenadas (£.m) sobre la placa fotogrifica de una estrella de
coordenadas ccuatoriales (o,8) siendo (A.D) las coordenadas ecuatoriales det centro de
la placa, esto es, del punto del ciclo &l que apunta cf telescopro. Las coordenadas (S.n).
denominadas coordenadas estdandar, ticnen como ortgen el centro de la placa. con el ¢je
g en fa direccidn Este y el eje 1y en la direccion Norte, y estdn expresadas en unidades de

la distanciu focal del telescopio.

[eualmente. a partir de las coordenadas estandar de una estretla podemos derivar

sus coordenadas ceuatoriales utilizandoe las siguientes formulas:

g
cos D—-nsen D

o = A+ arctan

ncos D +sen D

costar—A)
cosD—-nsen D (37

O = arctan

Sin embargo, debido a posibles aberraciones, descolimacion del  telescopio.
desalincado de [a placa durante el proceso de lectura, ete.. fas coordenadas estandur no

coincidiran exactamente con las medidas. Por cllo, es necesario obtener unas ecuiaciones
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que permutan la transtormacion entre las coordenadas de placa (X s Yaganst ¥ olas
coordenadas estandar (§,;n). En general se escoge una transformacion de sistema de

coordenadas pohnonuca. esto es. se asume una transtormacion del tipo

J:', —athytoevHdeT teyT v bex v pey g

(2.3}
— : G 2 S S AR BT SR
\n: A b YOy rd T FE T v O Ry oy gy
donde las 20 incognitas ab.a”.b’ L deben ser calculadas con la ayuda de estretlas de

posicion (x.y) v coordenadas ecuatoriales (0,0) = (&,n) conocidas. v utilizando un
método de resolucion por minimos cuadrados. Estas constantes reciben ef nombre de

constantes de placd.

El cileulo de las constantes de placa es realizado por el personad de o MAMA
utilizando herramicntas especificas. Basicamente, el procedimiento consiste en medir la
posicion de un clevado numero de estreflas de referencia (tipicamente. un centenar de
estretlas), oblemdas en nuestro caso del catdlogo PPM {Paralax and Proper Motion.
Roeser & Bustian [991).

La precision alcanzada en el cilculo de las coordenadas ecuatoriales estd
totalmente dominada por los errores sistematicos del modelo de la transformacion entre
las coordenadas ecuatoriales y las coordenadas de placa. Asi. mientras que los etrores
tipreos debidos a la precision mecinica permiten determinar las posiciones de los objetos
con precisiones del orden de 0.2 um, 0”017 para una escala de placa de 86"/ mm. las
precisiones en ¢l cileulo de las coordenadas ecuatoriales son, en casos excepcionales. de
0140725 (=1 aldum) y mds comummente entre 17 ¢n el centro det campo (= 12 wim)
v 107 en tos bordes de o placa (= 115 pm). En casos de requerir una excelente precision
este problema puede ser resuelto. en parte. dividiendo la ptaca en pequenas regiones o
subplacas con una amplia zona de solapamiento y aphcando en cada una de ellas una
transformacion sencilla, imponiendo continuidad entre las distintas regiones (Taft et al.
1990}, Pero st bien este problema debe tenerse en cuenta para estudios en los gue sea
necesario fa medida de las posiciones con una alta precision, como por cjemplo en la
determinacion de movimientos propios (Soubiran [992), ¢l residuo medio alcanzado pura
ta calibracion de nuestras placas. del orden de 73 (figura 2.4). es mas que aceptable

para ¢l cmparejumicnto de los objetos entre placas directa y de prisma objetivo. cilculo
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de posiciones precisas e incluso. como veremos en el presente trabajo. para la medida de

despluzamicntos al rojo de los candidatos a galaxias con lincas de emision.

Figura 2.4: Residuos de la calibracion astrométrica para dos placas. direcla y de prisma objetive.
Los scgmemos muestrun el desplizamiento entre Lo posicion medida para las estrellas de
catibracon v la cadeulada a partie de la ranstormacion astrometricu, La escala se ruesira en i
conginterior derecha de las griticas,

2.3  Reduccion de los datos MAMA

Todos los paquetes estdndar de reduccion de observaciones astrondmicas tates como
IRAF (/mage Reduction Astronomical Facilitiest, FIGARQ. MIDAS (Munich Image
Data Analvsis Svstesr) v otros estin especialmente  destinados o la reduccion de
observaciones comunes con CCD. Sin embargo, las mmidgenes vy ficheros de datos que se
obticnen con la MAMA tienen ciertas caracteristicas  propias que  hacen dificil su
reduccion con los programas anteriormente citados. Esto. unido a la alta especializacion
del andlisis que deseamos realizar y al gran volumen de datos que es necesario procesar
hace que ¢l desarrollo de programas vy algontmos propios sca la tdctica mds clectiva para

abordar esta tarca.

La reduccion de los datos se engloba en dos ctapas fundamentales. La primera de
ellas consiste en una reduccion de tipo general, en la que corregimos de posibles defectos

y extracmos la informacion atil del gran volumen de datos registrados. En una segunda
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fase. se desarrollarin algoritmos especiticos con el fin de identficar y cuantficar fas
propredades de los objetos de interés. En este capitwlo se expone la primera tase dJel

andlisis. mientras gque la segunda se desertbird con mas detalle en los capitulos 4 v 5.

2.3.1 Emparejamiento de las placas

La digitalizacion de las placas con la MAMA en modo ZONE permite obtener un fichero
con la posicion y otros parimetros para todos los objetos identificados en tas mismas.
Durante este proceso. la maguina no sélo registra las imagenes de los objetos reales. bien
sean estrellas. galaxias u otros objetos difusos. sino tambicn un elevado namero de
defectos de fa emulsion, reflejos, trazos de satélites, etc. Esle numero de detecciones no
descables podria reducirse en cl momento de la digitalizacion asignando unos valores
mis restrictivos tanto para ¢l umbral como para el nomero minimo de pixels de los
objetos. Sin embargo. esta accidn ocasionaria la pérdida de los objetos mis déhiles
presentes en la placa. Un analisis de los pardmetros proporcionados por la maguina
padria elimimar un clerto nimero de identiticactones falsas. Asio mientras que los objetos
reales presentan una determinada extensidn dentro de un rango tipico de densidades.
cierto tipo de defectos pueden ser identificados por presentar un drea muy peguena ¥ un
clevado flujo. Otro tipo de defectos pueden eliminarse igualmente por presentar una
longiud o clongacion anormalmente grande. Sin cmbargo. si pretendemos elnminar la

mayor parte de los defectos serd preciso desarrotlar complejos algoritmos (véanse los

trabajos de Jarvis & Tyson 1981; Borra et al. 1987 Infante & Pritchet 1992y con el fin
de conservar todas las estrellas y galaxias. Por otro lado. el método mas directo para
eliminar las deteccrones falsas consiste en comparar dos placas de la misma zona el

cicfo. v retener tan solo fos objetos que aparezcan en ambas placas en la misma posicion.

En el caso de emparejar dos placas directas (A y B). podemos tomar cada objeto
de lu placa Ay buscar sl existe un objeto en la placa B cuya posicion en el cielo
(coordenadas «.8) no se desvic en mas de cierta cantidad respecto a la det objeto de Ta
placa A, Dada la precision en la cabibracion astrométrica. podemos asumir gue los
objetos en ambas placas no deben diferir en mas de 2 6 3 segundos de arco. Permrtiendo
una mayor diterencia de coordenadas podriamos aumentar el emparejamiento de objetos
reales con defectos de placa o de defectos entre si. Finalmente. st tras ¢l emparejamiento
realizamos una grafica con los residuos posicionales cn los ejes X ¢ Y paru los objetos
cmparejados (en general. segin los ejes de ascension recta y declinacion) cabe esperar

una distribucion homogénea alrededor del origen, con la mayoria de los puntos
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mostrando desviaciones cercanas a cero, donde los errores cometidos en la calibracion

astrométrica son tos principales responsables de las dispersiones mostradas.

S embargo, en el caso que nos ocupa tratamos de emparejar una placa directa
(D) con otra de prisma objetivo (PO). La direccion de dispersion del prisma se sitia
siguiendo el ¢je N-S, de modo que las imagenes espectrales de la placa PO aparccen
alargadas en dicha direccion, correspondiente af eje X de la digitalizacion. Debido a la
variacion de la longitud de los espectros con la magnitud de la estrella el centro que
obtiene la MAMA puara los objetos (centro de la elipse que gjusta) se desplazara en este
eje seglin sea ¢l objeto mas o menos brillante. Por esta razon. si aplicamos un algonimo
de emparejamiento como ¢l anteriormente ¢xpuesto y dibujamos los errores posicionales
entre los objetos emparejados obtenemos una distribucidn como la mostrada en a

figura 2.5a. La figura 2.5b muestra los histogramas de los residuos segun losejes X e Y.
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Figura 2.5a: Residuos del emparcjamiento de las placas A384 (directa) ¥ A335 (de prisma
abjetive). Notese [a distribucion alargada segdn e cpe Xo correspondiente a [ divecaion de
disperston del prisma para la placa PO,

En las figuras 2.5a vy 2.5b podemos comprobar como  los errores en el
emparejamiento de los objetos de las placas directa y de prisma objetivo presentan un
extraflo comportamicnto. Asi, mientras que fas desviaciones segun ¢l eje Y se mantienen
con valores cercanos a cero v pequenas dispersiones (AY = -0713 2 0"43) Jos residuos

tras ¢l emparejamiento segun el ¢je X, correspondiente 4 la direccion de [a dispersion del
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prisma objetivo, toman valores anormalmente altos. que no pueden atribuirse. de mngun

modo. 4 errores intrinsecos a la calibracidn astrométrica de las placas.

Hewidiyas del erare et 00

froe e npEarepeIe it §50

DI

4

St

Figura 2.5b. Distribucion de Jos residuos del emparcjamienio de dos placas, directa v de prisma
abjetivo. segun los ejes X idireccion de la dispersiomy e Y.

Para comprender este efecto hemos representado en la figura 2.6 el residuo segin
el cje X respecto al fluyjo del objeto en la placa directa. aprecrindose una clara
dependencia de ambos pardmetros. Entenderemos por flujo det objeto la suma de la
densidad de los pixels que lo torman, a los cuales ha sido substraido el valor det fondo de
cielo. Este parametro. relacionado directamente con el brillo aparente, serd utilizado
frecuentemente en los siguientes capitulos. La calibracion astrométrica de las placas se
realizd con estrellas moderadamente brillantes. con un valor del tlujo de densidad del
orden de 107 - 10° densidades MAMA. Es por esto que estrellas con este valor del flujo
preseatan una desviacion sistematica nula, Sin embargo, objetos mds britlantes presentan
unas imigenes espectrales mas alargadas y. dado que el corte rojo producido por la
emulsion varia poco con el incremento de brillo, sus centros estaran desplazados hacia la
zona azul, lo gue introducird errores sistematicos en el emparejamiento. El efecto
opuesto ocurre para objetos débiles, ya que en este caso as imigenes espectrales son
miis cortas que las correspondientes a las estrellas utilizadas para la calibracion. La alta
dispersion para [os objetos mis dcbiles se debe a errores intrinsecos derivados de su baja
sefal. Cabe destacar que eb error en la estimacion del centro de un objeto en sélo 2 pixels

supone va una desviacion en mas de 1"5.

Por tanto, de las figuras 2.5a, 2.5b v 2.6 concluimos que podemos esperar grandes

diferencias en la posicion de los objetos segun el eje de fa dispersion del prisma para [a
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placa de prisma objetivo. Por tanto, la busqueda de los objetos dentro de un circulo de
un determinado radie no es una buena tictica en nuestro caso. Una solucion al problema
serfa permitir fa busqueda. ya no en una circulo, sino en una cyja. tolerando una mayor
desviacion ¢n ¢l ¢je de la dispersion del prisma. Sin embargo. una mayor region de
busqueda implica la posibilidad de emparejar mas defectos. Por otra parte, aun tomando
una caja de bisqueda de tamafio moderado. digamos de 57 x 27, cabe la posibilidad de
gue galaxias extensas no sean emparcjadas. v por tanto, perdidas para posteriores
andlists. va que el centro medido en fa placa PO puede estar muy desplazado respecto al

de la imagen directa a consecuencia de su gran extension.

Residuos del emparejamiento
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Figura 2.6: Residuos seguin el eje X (direccion de la disperston) en funcion del ujo dei
objeto en la placa directa. La dependencia de la desviacion con la magnitud se debe o lus
diferentes longitudes que presentan las imidgenes espectrales en la placa de prisna objetivo

et funcion de su brillo,

Con e} tin de solucionar estos problemas hemos adoptado una nueva tictica para <
emparejamicnto de los objetos de ambas placas, El esquema es el siguiente (figura 2.7).
Dado un objeto de la placa directa (XPyaa-Y qana ) calculamos sus coordenadas

ecuatoriales (01.8) con la ayuda de las ecuaciones para la transformacion astrométrica
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expuestas en el apartado 2.2.2. Con éstas. calculamos las coordenadas que tendria este
objeto sobre la placa PO (XPO 10 Y0  uat con el mismo conjunto de ecuaciones.
Buscamaos entonces si esta posicion estd dentro de alguna de las imdgenes espectrales de
la placa PO. esto es. sialguna de Tas elipses que definen los objetos incluye la posicion

predicha,

Placa Directa Placa de Prisma Objetivo

(0,0) C
o O > = O

o R

Figura 2.7: Psguema del emparejamiento de las placas directa v de prisma objetiva. El
objeto A de o placa directa se empareja a ana imagen espectral va que su posician.
transtornmada sobre la placa PO queda encerrada por un objeto. Sin crbargo, La posician
del ohjeto B no estd dentro de ninguna imagen espectral. de modo gue sera climinado.
Por ot parte, el objeto C de fa placa de prisma objetive no serd emparejado @ pinguna
de fas imdgenes de La placa directa.

Hemos comprobado que esta nueva aproximacion nos proporciona  mejores
resuftados. Por una parte. la zona de blsqueda ¢s mucho mayor que fa emipleada en el
metodo anteriormente expuesto, ya que un objeto de magnitud moderada presenia. en lu
placa PO, unos tamanos tipicos de 30 x 6 pixels. Jo que supone 26" x 5", Galaxias muy
extensas pueden ser ticiimente emparejadas yu que su imagen espectral serd igualmente
grande. de forma que se permiten mayores desplazamientos entre {as posiciones en las
plicas directa v prisima objetivo. Pero por otra parte. y dado que por lo general los
defectos de placa seleccionados como objetos durante la digitulizacion  son muy
pequedios. la probabilidad de que un objeto de la placa directa se sitde dentro del amarto
defimido por cl defecto es muy reducida, de modo que se consigue la ehiciente

climinacion de Jos mismaos.
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Figura 2.8: Resultado del emparejamiento para una pequena region de = 207 x 207 en los placas directa
de prisma objetive. La 2ona superior muestra los objetos idenuficados durante Ya dignalizacion. mienivas
gue en la parte inferior se presentan tan solo los objetos emparejados.

En la figura 2.8 mostramos, para una reducida sirea (15 x 15 mm-=: 21'5 x 21'5). los
objetos dentificados en fas placas directa y de prisma objetivo durante la digitalizacion v
aguellos retenidos tras aplicar nuestros algoriumos de emparejamiento. El gran nimero
de detecciones no deseadas alrededor de las estretlas brillantes ha sido correctamente
eliminado por nuestro procedimiento mientras que no se observa ningun objeto “real”
que haya sido perdido tras el procesado. El fichero final de objetos estard condicionado
por la pluca menos profunda. esto es, objetos reales que aparecen en la placa directa

seran eliminados st no aparecen en la placa PO. por o general con una magnitud imite
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inferior a la directa. Esto no representa ningun problema ya que lo que pretendemos es

recuperar todas las imdgenes espectrales de las placas de prisma objetivo.

Hemos aplicado este tltimo procedimiento a las dos parejas de placas A335. A3%4
v AL99. AS02. La wbla 2.5 indica ¢l nimero de objetos emparejados v retemdos para

cadu grupo.

Tabla 2.5: Emparcjamicnto de las placas.

Placa Tipoe N7 Objetos N® Ohjetos Porcentaje
Detectados  Emparejados  Emparcjados

A33S PO 27356 (74%
20235

AR D 53218 (385 )

ALY PO 39657 1455
17873

AN D 55746 (326

2.3.2 [Extraccion de las imagenes directas y espectrales

Un alto porcentaje de los datos obtenidos tras la digitalizacion completa de una placa
fotogritica ¢1.07 Ghytes) corresponden al tondo de cielo, sin aportar mngdn tipo de
imtformacion sobre los objetos. Por este motivo, y con el fin no sélo de reducir ¢l espacio
necesario para ¢l almacenamiento de los datos, sino también de permitic un acceso mids
rapido v eficaz. hemos extraido cada uno de los objetos de las umdgenes onginales v
hemos ¢reado mosaicos de objetos. La cuja empleada para su almacenamiento ha sido de
61 x 21 pixels (327 x 18"} para las imdgenes espectrales y de 31 x 31 pixels (27" x 277
para las directas. Estos valores son un compromiso entre un tamano suficiente para
incluir incluso fos objetos mds brillantes pero no excesivamente grande pard no aumentar

inutilmente el espacio necesario para su almacenantiento.

Tomando un valor tipico de 2 - 104 objetos retenidos tras el emparejamicnto. la

totalidad de Tas imdgenes directas y espectrales pueden ser almacenadas en tan sdlo

2 10% obj - 31 x 31 pix/obj - 2 byte/pix = 36.7 Mbyte {imagenes directas)
2 10% ob) - 61 x 21 pix/obj - 2 byte/pix = 48.9 Mbyte (imagenes espectrales)

lo que representia menos del 59 del volumen intcial de los datos de la digitalizacion.
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Una imagen de mosaico, con 100 objetos. se presenta en la figura 2.9, donde se

muestran las imagenes extraidas, tanto de ta placa directa como de la de prisma objetivo.

rosarco D

Mosajco R

Figura 2.9: Mosaicos obtenidos con las imdgenes directas y espectrales. La creacion de {os
mosateos reduce considerablemente el espacio necesario para el almacenamicento de los
duatos, a la ves que proporciona un mctode ripido v eticaz para acceder a los objetos

individuales.
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2.3.3 Extraccion de los espectros de Prisma Objetivo
monodimensionales

Una primera aproximacion al problema de la identificacion de los espectros de prisma
ohjetivo que presentan rasgos de emision Ha consistird en reconocer dicha emision en
tos espectros monodimensionales, En todo momento vamos a trabajar con los valores de
densidad ya que no disponemos de marcas de calibracion en las placas de nuestra
exploracion que nos permitan construir la curva caracteristica de la emulsion v, por
tanto. transformar fos valores de densidad en intensidad. Asi. los valores que se

representardn seran los valores de la densidad MAMA. cuya relacion con la densidad

4095

2095 d,, |. Para una descripcion mis detallada de fos
0g 4095

fotogrifica dpy es Dy, =t

valores de salida de la MAMA véase ¢f apéndice C.

e

Arbiirarias

I
Unidades Arbidramas de Densidad

I nidades

[x 10
[x10rm)

Priscd

Pixe:

i} 140 20 a0 10 S0 60 O ‘0 20 30 10 =i 3]

Frxel {x10umit Fryel {(x[iumi

Figura 2.10: Exuaccion de los espectros de prisma objetivo monodimensionales. Tras aplicar un
filtro de cagat de 2 x 2 pisels a la imagen espectral, el espectro se extrae sumando las 5 filas
centrales, E@espectro de salida se presenta en unidades arbitrarias de densidad MAMAL

La extraccion de los espectros monodimensionales se Ileva a cabo sumando S filas

(47 3) centradas en la imagen espectral.
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donde §; es el valor del pixel ¢ del espectro monodimensional extraido. La swn se

extiende a las 5 fitas de la imagen bidimensional /; . centradas en la fila central ¢.

El empleo de Tas zonas mas exteriores no influiria notablemente en la sehal del
espectro. pero si tendria un efecto degradador debido al aumento del ruido. Ademas. con
el fin de suavizar los espectros finales, hemos aplicado un filtro de caja de 2 x 2 pixels a
la imagen espectral antes de extraer el espectro. La figura 2. [0 muestra graficamente fa
obtencion de los espectros de prisma objetivo. Por otra parte, cabe seialar que ¢l uso de
algoritmos de extraccion optimizada, como el propuesto por Horne (19861 no pueden
ser aplicados a las imigenes espectrales debido a fa fuerte variacion del pertil espacial en

densidad.

2.4  Segregacion de los objetos puntuales y extensos

La informacion obtenida en la digitalizacion de las placas directas puede ser uvuiizada
para la identificacion y separacion de los objetos no resueltos, de apariencia estelar, v Jos
objetos exiensos y ditusos. Dado que nuestras placas no disponen de calibracton en
mtensidad. fas estrellas no presentardn perfil gaussiano. No obstante, todas las estrellis
de igual magnitud deberdn presentar un comportamicnto idéntico. va que la luz incidira
de 1gual modo sobre la placa fotografica. siguiendo lTa PSF instrumental (PSF. Point
Spread Function). Por otra parte, la variacion de las imdgenes de las estrellas. en
densidud. deberd ser suave a medida que éstas se hagan mds brillantes. Sin embargo, Ta
luz de Tos ohjetos difusos incidird de forma muy distinta a como lo hacen los objetos
puntuales, de modo que su aspecto en densidad serd, de igual modo, claramente

diferenciable.

El propasito de este trabajo es la identificacion de candidatos a galaxias con lincas
de emision. Asi, en un primer instante podriumos estar tentados w restringir nuestro
estudio tan s6lo a los objetos de aspecto no estelar. Sin embargo. esta restriccion podria
excluir objetos extremadamente compactos que. aun presentando emision, podrian
aparecer como estefares en las placas directas. No obstante. la exploracion UCM no ha

confirmado ninguna galaxia con lineas de emision cuya PSF sea estelar (Gallego 1995:
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Vitores 1993), siendo, todos ellos, objctos resueltos. Todos los candidatos puntuales

seteccionados imcialmente fueron clasificados posteriormente como estredlas,

2.4.1 Tamanos y magnitudes de las galaxias de la muestra UCM
Efectos de seleccion

La exploracion UCM. como cualquier otra bisqueda de objetos astrondimicos, adolece
de determinados efectos de seleccidn impuestos por la téenica de observacion utilizada.

Estas restricctones lmitan el tipo de objetos detectables en cada exploracion.

L:n este punto vamos a itentar exphicar por qué en la exploracion UCM no ha sido
confirmada ninguna galaxia con lineas de emision de apariencia claramente estelar.
Vamos a estudiar si este hecho se debe a un efecto de seleccion, impuesto por la téenica
observacional. o es fruto del reducido ndmero de objetos de este upo. Es decir. veremos
st es posible wdentiticar una galaxia con lineas de emision de aspecto estelar en la
exploracion UCM. De no ser asic el proceso de identificacion de candidatos o galaxias

con lineas de emision podria restringirse tan sole a los objetos de aspecto dituso.

Supongamos una galaxia con un didmetro tipico de £ kpe. El tamano aparente ¢«

que presentard en caso de estar sitnada a una distancia de d kpe vendri dado por

"

~ Dikpcy

= 206265 E
d(kpe)

tJ
N

o bren. utthzando Ja ley de Hubble d = vw/H . y la expresion que relactona la velocidad

con el desplazamiento al rojo v = ¢z, fa expresion anterior gueda como sigue:

Dikpe
oy = 2D 506 265 H, (2.6)

[

stendo M) la constante de Hubble expresada en unidades de kim st Mpe!.

Nuestra exploracion esta limitada a objetos mas cercanos que 2 = 0.045 debido a la
caida de sensibilidad espectral de la emulsion [1la-F. Por lo tanto, asumiendo un vador de
Hy=50km st Mpel el amaiio que presentard una galaxia situada ab limite de

detectabihduad 7 = 0.045 serd
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ol "y = 0.7639 Dikpe) (2.7)

Asic segdn [a ecuacion anterior, todo objeto con un tamanoe suficientemente
pequeno y situado a la distancia limite de nuestra exploracion podria aparccer como no
resuclto dado su pequeno tamano angular. Sin embargo. la exploracion UCM no <oio
estd limitada en distancia. sino que. como cualquier otra observacion. tan sélo registra
objetos mas briltantes a una magnitud limite dada. De acuerdo a las calibruciones que se
dertvardn en el capitulo 3. podemos asumir. ¢n este punto, una magnitud limite tipica de
m, = 17.5 para las placas de prisma objetivo. Por o tanto. si biecn un ohjeto o
suficientemente pequenio a - = 0.045 podria aparecer como puntual. cabe preguntarse sia

tal distancia dicho objeto seria detectable por nuestra exploracion.

En el trabajo de Vitores (1995) se establece una relacion entre Ja magmitud
absoluta en ¢l rojo M, v ¢l tamano (isico de Ja galaxia para la muestra UCM. Dicha

relacion se expresa scgin la ecuacion

10g Doy = (-3.10 20,131 - (0.21 T0.01M, (kpc) (2.8

Supongamos. pues, wna galaxia de magnitud absoluta M. Podemos preguntarnos a
qué distancia dicha galaxia se observard con una magnitud aparente i, la cual puede

derivarse de la ccuacidn del modulo de distancia
M, —m, ==53.89+5log H, - Slog[l+:=(1+2)"] (2.9)

de donde despejando . obtencmos la siguiente ecuacion

S —2B+ Lz +p -1 =0

02 M SineSloe MY
donde  H=10""" 2 R

(2.1

Por otra parte, puesto que para una gafaxia con magnitud M, su tamaiio fisico
viene determinado por la ecuacton (2.8). podemos calcular cudl seria su tanano aparente
a fa distancia que acabamos de derivar, mediante la ecuacion (2.0). Podemos. por tanto.

representar grificamente la distancia midxima, 2, v el tamano minimo, D(7} con los guce
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puede ser observada una galaxia en funcion de su magnitud absoluta, bajo la condician
de que su magnitud aparente sea menor i un limite establecido. La figura 2,11 muestra

dichas relaciones tomando una magnitud limite de m. = 17.5.

-
+ LF ~ -
f/
! } [=1 -
- / o 2
= / o
~ o ; s om . -]
& v FYe%n oo
a / nw x:: gw%cu e * e,
< a co%ﬂ% °
o s ﬁf%"%%é f
) b P
Py o § o @
o %
- Y By &ggo:' %% ¢ g ¢
/ L ® a
el i ®
16 |8} -20 22 2
M
r

Figura 2.11: Distribucion de los tmaios aparentes o,(") y desplazamientos al rojo - de las galaxias
UOCM respecto o sy magnitud absoluta. Fas curvas presentan Tos valores linutes imponiendo un 2
maxime al que my < 1750 FEn o grdfica 2 ve ML Ta linea punteada representa el desplaszamienio al rojo
linrte sin nmponcer o hinnacion de la emulsion - <0045, En la grafica supecior. {a linca punteada
muestra ef tupafio aparente de los objetos a 2 = 0048,
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La parte inferior de la grifica muwestra el desplazamiento al rojo para el cual se
obtiene m, = 17.5. La linca punteada muestra la continuacion de la relacion en caso de
no existir la restriccion £ < 0.045. En la zona superior se presenta ¢l tamano aparente de
los objetos situados a fa distancia limite presentada en la grifica infertor. La linea
punteada muestra. ¢n este caso. ¢l tamano que presentarian los objetos situados
2= 0.045. Dentro de estas griftcas se ha representado la posicion que ocupan las

distintas galaxias UCM. Podemos extraer las siguientes conclusiones:

o Como se muestra en el panel infertor de la figura 2,11, los objetos con una
magnitud absoluta del orden o superior a -19.5 no podrin ser observados en todo
el volumen abarcado, en principio. por la exploracion UCM ya gue su extrema
debilidad implica magnitudes aparcntes mis débiles que la magnitud lmite, incluso

para valores de 7 < 0.045.

» Los objetos mas pequenos. de mayor magnitud absoluta. ein presentando cada vers
tamanios aparentes menores para ¢l limite £ = 0,045, Sin embargo. y dado gue estos
se fran haciendo cada vez mas débiles, la restriccion m, < 7.5 impone que sca
necesario tener los objetos cada vez mds cercanos de modo que, como se observa
en el panel superior de 2,11, la disminucion del tamano aparente con Lt magnstud
absoluta se aplana fuertemente. El tamano minimo observable s¢ manticne

pricticamente invariable, alrededor de 8"

En relacion a los objetos de [a muestra UCM. vemaos que se encuentran conlinados,
en gran medida. por las curvas de exclusion en ambas grificas. Existen. sin embuargo.

algunos objetos cluramente discordantes que pasaimos a analizar.

e Respecto al grifico de ¢ limite (panel inferior de la figura 2.1 1), apar¢cen 4 objetos
por encima del limite m, = 17.5 (UCMI331+2900. :=0.0356. m, = 1849
UCMO049-0006,  :=0.0377. m,=18.22: UCMI646+2725. 7=0.0339:
m, = 17.87. UCM130442830, z=0.0217. m,=17.72). Este hecho, que va ¢n
contra de la definicion de magnitud limite. se debe al uso de placay de prisma
objetivo. La emision Ha de estos objetos es muy fuerte (anchuras equivalentes:
573, 349, 225 v 67 A y flujos: 3.28. 2.60. 3.19 y 0.70 en unidades de

10- erg 5! cm? para la emision combinada Ho+[NIT] (Gallego 19933, de modo

gue su espectro carece practicamente de continuo. En la placa de prisma objetivo.
la luz de los obietos es esparcida a lo largo de ta direccidn espectral. de modo que

se necesita un umbral minimo para que Esta impresione la emulsion. Este umbral
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serd la magmitud limite. Stn embargo. st toda la luz del objeto se encuentra
concentrada en la iimea de emision. ésta, al ser monocromatica. ncidird en una
sona mas reducida. de modo que podri ser registrada aunque el Nujo integrado sea

mfcrior al derivado para un objeto cuva emision provenga de un espectro continuo.

También  se  presentan  dos  objetos  (UCMOLT19+2156. - =0.0583;
UCMO047+2051. 2= 0.0577) con un desplazamiento al rojo cxcestvamente alto,
objetos cuva identificacion en las placas de la exploracion UCM es imposible por
presentar la linea Ho tuera del rango espectral de la emudsion. Por tanto. ¢stos

deben ser considerados comeo identificaciones fortuitas.

Por Gitimo. otro objeto, UCM2249+42149, con un vator de - = 0.0462. Higeramerte
supertor al fimite de la exploracion. podria ser explicado en caso de presentar una
emision extraordinaria ya que la caida de sensibilidad, aunque abrupta. se extiende
en un cierto miervalo de longitudes de onda. Sin embargo, la anchura equivilente
de este objeto es tan sdlo de 4 A lo que hace imposible su identificacion en ls

placu. debiéndose considerar nuevamente como otra identificacion casuul.

o Respecto a la grafica con los tamanos aparentes de las galaxias UCM {puanel
supcrtor de la figura 2,11} vemos que la prictica totalidad de los objetos tienen
tamatos mayores al limite derivado en este punto. Tan solo aquellas gafaxias que
presentan un desplazamtento al rojo anormalmente elevado. v comentadas en ¢l

punto anter1or, presentan unos tamanos ligeramente inferiores a los permitidos.

Podemos concluir tras o expuesto en esta seccion que todos los posibles
candidatos a galaxias con lineas de emision identificables mediante la téenica utilizada
por la exploracion UCM deben presentar un aspecto difuso en las placas directas de
suficiente profundidad. con lo que se explica el que ninguna galaxia UCM presente un
aspecto estelar, Los objetos de gran tamario fisico seguiran siendo observados resueltos.
meluso para o= 0.045. limite impuesto por la emulsion fotogrifica. Los objetos mis
compactos ¢ intrinsecamente débiles si presentarian un aspecto compacto a tales
distancias. Sin embargo. su debithdad hace imposible su deteccion mas alla de un valor
=AM < 0045, para la cual su tamano angular sigue siendo claramente superior al de
la PSFE estelar. Este resultado serd esencial en el Gltimo pase del proceso que se presenta

en este trabajo. en el cual se obtiene la muestra final de candidatos.
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2.4.2 Medida de tamafios en las placas fotograficas

Las placas fotograficas de suficiente profundidad pueden ser empleadas para la medida
de tamanos v dngulos de posicion precisos de galaxias v otros objetos extensos. No
obstante. v dado que estos objetos carceen de un borde detinido. los tamanos deben
definirse tomando como limite del mismo Ta sofota a un determimado nivel de brillo

superficial (Vitores 1995).

Las placas fotogrificas de nuestra exploracion carecen de murcas de calibracion
gque permitan transtormar las unidades de densidad en itensidad o brillo superficial. por
o que no serd posible determinar tamanos o magnitudes de un modo absoluto. Sin
cmbargo, ¥y dado que todos los objetos registrados estin observados byjo las mismus
condiciones, el cileuto de tamanios. incluso de magnitudes como veremos en el siguiente
capitulo. podrd abordarse mediante calibraciones cxternas que relacionen los parimetros
medidos en las placas con datos precisos procedentes de otras observaciones. El {in de
este apartado serd determinar si es posible, y en qué medida podemos estimar tumaiios
precisos a partir de los datos obtenidos en la digitalizacion de nuestras placas directas
con la MAMA Este estudto va a realizarse sobre la placa AS02. tomada en la banda azul
del espectro v centrada en el cumulo de Coma. la cual contiene un elevado namero de
galaxias estudiadas por numerosos grupos de investigacion. En particular, la exploracion
UCM posee abundante informacion espectroscopica y fotométrica para un reducido

namero de ellas,

La MAMA proporciona, para todos los objetos registrados. los pardmetros de fu
elipse gjustada a los puntos cuya densidad es igual al umbral de deteccion. colocado
eeneralmente a 30 por encima del fondo de cielo. Nuestra calibracion externa va a

conststir en relacionar los tamanos v dngulos de posicion de galaxias conocidas con los

pardmetros MAMA obtenidos en la digitalizacion de fa placa directa.

Como primera aproximacion hemos utilizado los datos procedentes del Catdlogo
Principal de Galaxias ( Catalogue of Principal Galaxies (PGC). Paturel et al. 1989, De
este modo. hemaos procedido a extraer todos los objetos del PGC situados dentro de un
circulo de 6V de radio centrado en el campo del Camulo de Coma. Del total de 384
galaxias, 266 (697%) fueron emparcjadas con los objetos del catilogo MAMA de T pluca
AS502. El niimero de objetos no emparejados debe atribuirse a galaxias situadas fuera de
los limites de la placa y a la precision de las coordenadas del PGC. La relacion entre Tos

valores del semicje mayor. seimicje menor y angulo de posicidn obtenidos por ia MAMA
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en la digitalizacion y los suministrados por ¢l PGC se muestra en la figura 2.12. De ésta

pademos destacar los siguientes aspectos:
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Figura 2.12: Relacion entre los tamanos v dngulo de posicion medidos por la
MAMA para 266 galaxias del campo del Camule de Coma iPlaca ASO2y v Tos
recogidos del Catdlogo Principal de Galaxias.

» Existe una relacion hineal muy marcada entre los tamarnos ofrecidos en el PGC vy los
medidos e la ptaca. Asi. un ajuste de tos datos por mintmos cuadrados

proporciona los siguientes resultados

dpge U1 = 1A ay s () c=6"
Bpce ()= 160 byaga () o=5" (20D
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donde Jos errores pueden atribuirse por completo a la precision con la que s¢
proporcionan los tamanos en el PGC (0. 1), Por otra parte. 1os dngulos de posicion
del PGC vy MAMA son perfectamente compatibles dentro de la precision del PGC
(59, Los duatos con mavores desviaciones deben ser explicados, bien por un
defecto en el emparejamiento. debudo a errores en fas coordenadas. bien por que se
trata de objetos de ehipticidad casi nulae en los que el cileulo del dngulo de

posicion carece de sentido o estd sujeto a grandes errores.

« Podemos comprobar que los tamanos PGC son sistemdticamente superiores a los
obtenidos por MAMA. Este hecho se explica ficilmente si consideramos que Jos
tamanos PGC estdn referidos a la isofota de 25 magnitudes por segundo de arco
cuadrado, ntvel mucho mas profundo gue ci referente a 3¢ por encima del fondo
de cielo de las placas fotogriaficas. No obstante, esta relacion lincal pone de
manitiesto que. con gran precision, los tamafios definidos a distintos niveles siguen

una relacion lineal.

« Por ultimo. parece destacar el hecho de que ésta relacion, entre el tamafio PGC v
MAMAL no sea la misma para los semiejes mayor y menor. Sin embargo esta
diterencia no es signiticativa. Asi, tomando un tamafio MAMA de 40 segundos de
arco, los tamanos PGC obtenidos con ambos qjustes dificren en menos de 57,

dentro de los errores de la calibracion.

Podemos concluir que la medida de los tamanos de los objetos en placas directas
puede proporcionar resultados precisos con la ayuda de calibraciones externas. Hemos
comprobado que la precision obtenida estd dominada por los errores del catdlogo de

caltbracion. no por los datos MAMA.

Por otra parte, la exploracion UCM de galaxias con lineas de cmision dispone,
igualmente, de abundante informacion espectroscopica y fotométrica para Un numeroso
conjunto de galaxias del camulo de Coma. En particular, ¢l trabajo de Vitores (1995

ge el estudio fotométrico de las gakaxias UCM |y en €l se indican los tamaiios de las

recog
galaxias a la iofola r= 24 mag/arcsec?, obtenidos mediante observaciones profundis
con CCD. La precision de estos datos es excepeional, mejor gque 17 Sin embargo,
debemos destacar que micntras que la placa digitalizada corresponde a la banda azul dei
espectro. los tamaios de Vitores se retieren al filtro r de Gunn-Thuan, en la region roja
Asumiendo iniciahmente gue los tamafos son independientes del color poedemos

representar los tamafios ofrecidos en el trabajo de Vitores (1995) respecto a los
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obtenidos por MAMA para el campo del Camulo de Coma. La figura 2,13 muestra las

relaciones obtenidas.
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Figura 2.13: Relucion cnire los tamafios y idngule de posicion medidos por la
MAMA pura 32 galaxins del campo del Camulo de Coma (Place ASO21 v los
recogidos del trabajo de Vitores (1995),

Las griaficas muestran el mismo comportamiento que el expuesto para la
calibracion con el PGC. La refacion entre los tamafos de Vitores v MAMA puede
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en donde podemos comprobar que los errores obtenidos son menores. de acuerdo con la
mayor precision de los datos empleados. Asi mismo, las rectas de calibracion obtenidas
son perfectumente compatibles. Nuevamente, los tamafios obtenidos por Vitores son
sistemdticamente mayores  como consecuencia de  la mayor profundidad  de las
observaciones respecto a ta placa fotogrifica. Al igual que en la grifica 2.12. los dngulos

de posicion obtenidos por ambos métodos son compatibles.
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Figura 2.14: Diferencia entre los tamanos de lus galaxias obtenidos por Vitores (1995
v los caleulados a partic del ajuste con los datos MAMA (figura 2.13) ¢n funcion de
color vt

Por ultimo. hemos estudiado la posible dependencia del tamafio de las galaxias con
¢l color del objeto. Asi, la figura 2.14 recoge la diferencia entre los tamafiios definidos
por Vitores (ly,, ..} v los obtenidos mediante Ta calibracion (2.12) a partir de los datos
MAMA {1y e s €1 funcion delb color ver del objeto (Gallego 1995). La tendencia
mostrada cn la figura es clara, Para objetos mas briltantes en el rojo que en ol azul
(v-1 > (0) es [dgico que Estos se presenten también mds extensos en r que en b, de modo
que los tamaios obtenidos por Vitores deben situarse sistematicamente por encima dei
ajuste. El efecto contrario se observa para los objetos azulados (vor < O), para los cuales

los tamanos obtentdos a partir de las medidas de la placa en ¢l azul son hgeramente
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superiores a los calculados por Vitores en el filtro 1. El ajuste de una recta a los datos

proporciona

i\ Hanes R“llnrcv—.’&!y\f\;L—\ (“] = -()234_28/)’ (V-[’) + l 3 (”) (2 1 3)

donde

Dmmecentants = LA3 tyanga () = 1A3 O786/PIX Ly \yya (P1X) (214

2.4.3 Segregacion de los objetos puntuales y extensos

Los purametros que mide la MAMA para cada objeto durante la digitalizacion pueden
utilizarse pura determinar la naturaleza puntual o extensa de tos mismos. El estudio para
fa separacion entre undgenes puntuales y difusas ha sido tratado en diversos trabajos v
utthzando diferentes aproximaciones (Murtagh 1994}, bien sea el estudio del perfil
(Maddox ct al. 1990b). la relacion entre el flujo y el drea de los objetos (Reid & Gitmore
1982) o unlizando algoritmos mds complejos, como por ejemplo, fa aplicacion de redes
neuronales (Odewahn et al. 1992, 1993). Para nuestro trabajo. hemos adoptado una
senciila pero eficiente representacion del logaritmo decimal del flujo de los objetos
respecto al logaritmo decimal del drea. como se muestra en la figura 2,15 Los objetos
estelares siguen una tendencia gencral de aumento del flujo al aumentar el drea del
mismo. Sin embargo, las galaxias y objetos difusos, con un brillo superficial menor que
fos objetos no resaeltos, presentan un ujo mienor que el esperado para un tamafo
definido. Por tanto. podemos ajustar una curva a la tendencia general y excluir los puntos
que se separan un cierto valor. Hemos aplicado un método iterativo. ajustando un spline
a dos datos vy ehminando los puntos con una desviacion superior @ 3 sigmuas. para
proceder de nuevo al ajuste de la curva. Este proceso nos acerca en cada iteracion a la
tendencia general de los objetos estelares. En fa figura 2,15 se muestra fu curva final

ajustada. asi como el limite de exclusion a -3¢ utilizado para separar los objetos difusos.

La scparacion de estrellas y objetos resueltos cs muy profunda. Asi podemos
comprobar en las figuras 215 como las tendencias de objetos estelares y difusos estin
claramente separadas para valores pequenios del drea del objeto. St bien ¢ste punto
vartard en cada placa. de las figuras 2,15 podemos tomar un valor medio de

ogtareay = 1.7 como punto en el que la separacion es eficiente. Asumiendo objetos



2.34  Capitulo 2

. - b . . . .
circulares, area = wa<, las tendencias se muestran claramente diferenciadas incluso para
objetos con un semieje a4 = 4 pix. De acuerdo con la calibracion obtenida en el

apartade precedente (ecuacion 2.14), la separacion serd efectiva para objetos de tamaiio

[g)
AN

Oy = 2 - pix - 0786/pix - 1,43 = 10 (

En el punto precedente calculamos el tamaino minimo observable de una gataxia
con lineas de emision en la exploracion UCM. obteniendo un valor de 87, Vemos, por
tanto, que la calidad de la placa fotografica y criterios empleados permite diferenciar

estos objetos como resueltos. s1 bien se encuentran en el limite de segregacion.
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Figura 2.15: Representacion del logaritmo del flujo de densidad de jos objctos de la placa directa
respecta al logaritmo del drea (en pixels). Los objetos estelares siguen una tendencia general,
cuyo ajuste se muesira con linea continua. Las galaxias, con un brillo superficial menor gue las
estreiias, se situan por debajo de la tendencia general. La curvie de trazos muestra eb iomite a -3,
utilizada para scgregar las gulaxias.
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Capitulo 3

Calibracion fotométrica de
placas fotograficas

3.1 Introduccion

Desde o aplicacion  del detector fotogrifico en la  Astronomia. éste ha sido
frecucntemente utthizado para la medida de las magnitudes de objetos, tanto de estrellas
como de objetos difusos vy galaxias. Este método. si bien relegado a un segundo plano
con la llegada de detectores mas precisos y eficientes. sigue siendo de indudable unlidad
en la medida simuitanea de un elevado nimero de objetos. El método mas directo para la
determinacion de magnitudes en placa fotografica consiste en transformar las unidades de
densidad en intensidad. Para e¢llo, es preciso conocer la funcién D = fFE) que nos
relactona la densidad fotografica (D) con la exposicion buminosa (F) necesana para
producir dicha densidad, lo que se denomina curva caracteristica de la emulsion. La
respuesta de la emulsidn fotografica a la radiacion incidente dista mucho de ser lineal,

Una aproximacion analitica a la dependencia entre ambas viene dada por (Moffat 1969)

E
[):Ilog I+ T +D (3.1



32 Capitulo 3

Cuarva Caracler <tica

e i

Figura 3.1: La curva caracteristica imuestra las principales propiedades de la respuesta de la
cmulsion fotogrifica frente a la exposicion recibida B tccuacion 3.1).

La figura 3.1 muestra las principales peculiaridades de la curva caracteristica. La
constante v define {a pendiente de fa zona lineal de fa curva caracteristica. Si trabajamos
en dicha regién. este valor nos dard una indicacion de la velocidad y contraste de la
emulsion. de modo que para valores altos de v, un pequeno incremento en la exposicion
producird grandes variaciones de la densidad fotogritica. El valor Dy, indica la densidad
fotogrifica de la emulsion en una zona libre de exposicion a la luz. y es debida a que
algunos granos de ta emulsion se revelan incluso sin haber recibido iluminacion alguna,
Este valor aumenta con ¢l tiempo desde la fabricacion de la emulsion. v depende
fuertemente de las condiciones de almacenamiento. El valor de £, indica ta exposicion
para la que comienza la respuesta lineal de la emulsion y es. en cierto modo. la
exposicion minima que debe recibir para que trabaje correctamente, mientras que el valor
de 71 nos muestra ¢cdmo se produce la transicién hacia ta zona lineal. Por dltimo. la
emulsion fotogrifica se satura ripidamente para valores de densidad  fotogratica
alrededor de 2.5 6 3 (este efecto no se muestra en la figura 3.1). Esto significa que la
relacion lincal deja de cumplirse para valores abtos de exposicion. en donde la curva

caracteristica se aplana hacia un valor mdaximo de la densidad fotogrifica qguc
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corresponde 2 la transmision minima producida por el revelado de a4 totahdad de los

granos de la emulsion.

Todos estos valores de v, 1. Dy, v E, dependen no sélo del upo de la emulsion
empleada. sino de otros factores externos tales como tiempo v proceso de revelado.
temperatura y estado de los productos quimicos empleados. sensibitizado de la emulsion
¢ incluso lote de produccion del material sensible y condiciones de almacenamiento. Por
tanto. no o8 posible dertvar la curva caracteristica para una placa fotografica a partir de
las especificaciones del fabricante. ni tan siquiera. a partit de marcas de cahibracion
obtenidas en otras placas similares. Serfa absolutamente necesario registrar marcas de
cafibracion en cada uno de nuestros campos con el fin de asegurar una correcta

transformucion a unidades de intensidad.

Las placas tomadas en los comienzos de la exploracion UCM carecen de marcas de
cabibracion pues no se pretendia su lectura con maguinas de medida o fa calibracion de
fas mismas. Sin embargo. motivados por la utilizacion de la MAMA, ¢ cstudio la
posibitidad de registrar dichas marcas en los nuevos campos obtemidos durante fus dos
adtimas campaiias de observacion en 1993, El Observatorio de Calar Alte dispone de un
SCRsItOmetro, aparato que permite impresionar 16 pequenas reglones con exposiclones
conocidas. A partir de ellas es postble construir la curva respuesta de cada una de las
placas. Sin emburgo. ¢l problema reside en que ¢s necesario reservar una gran zona de
4 x 4 cm- en una de las esquinas de la placa, lo que supone perder una region de cerca de
19X 19 Para un proyvecto como es el de la exploracion UCM. en ¢l que se pretende
cubrir una ampha region del cielo. perder un pequerio rectangulo en cada placa impone la
necesidad de solapar mds de un grado los diterentes campos pard cubrir las zors
perdidas. lo que ralentiza notablemente la expansion del programa. Teniendo en cuenta
este hecho. y puesto que ninguna de las placas antiguas de la exploracion UCM dispone
de caitbracion de densidad en intensidad. se optd por continuar sin registrar las marcas de
calibracion. Por clo, en el caso de pretender derivar magnitudes serd preciso adopiar
calibraciones externas. utilizando una secuencia de estrellas que cubran un ampho rango

de brillos aparentes.

LLa reduccidn fotométrica de una placa fotografica con estrellas de magnitud
conocida consistira en relacionar pardmetros medidos sobre las imdgenes en densidad
con la magnitud del objeto. Como pardmetro puede tomarse. en principio. cualquier
caracteristica gue varie con la magnitud. Asi. podemos tomar el radio de L imagen de la

estrella, tomando como limite un valor f1jo de densidad, ¢l drea del objeto. su flyo.
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entendido como la suma de la densidad de los pixels que forman el objeto. ete. Ef trabajo
de Moreau (1992) muestra los resultados obtenidos tomando distintas aproximaciones.
obteniendo ¢l mejor ajuste para fa relacion magnitud - flujo. Esta serd también Ta relagion

adoptada en nuestro trabajo.

Debemos destacar que este tipo de calibraciones pueden proporcionar resultados
precisos (errores tipicos de 0.05 mag.) tan solo para objetos estetares, pero. en principio,
no es exportable al resto de objetos extensos. Dado que los objetos puntuales presentan
el mismo comportamiento de acuerdo con Ta PSF del sistema, dos objetos puntuales de
igual magnitud presentardn idéntica apariencia en la placa. de modo que la suma de Ta
densidad de sus pixels serd, igualmente, la misma. Sin embargo, si ahora tomamos un
objeto puntual y otro extenso de tgual magnitud integrada. sobre [a placa legard la
misma intensidad para ambos objetos. pero repartida de diferente torma, Debido a la
respuesta logaritimica de la emulsion. la suma de los pixels ¢n denstdad no serd va la
misma para ambos objetos. Por tanto. concluimos que la cahbracion flujo en densidad
frente a magnitud integrada solo es directamente aplicable a objetos puntuales, pudiendo

apartarse notablemente de esta relacion los objetos difusos.

Este efecto queda claramente de manifiesto simulando distintos objetos de igual
magnitud integrada y  transformandolos a unidades de densidad con una curva
caracterfstica tipica. La figura 3.2 muestra, en la zona superior derecha. la distnibucion de
luz recibida cn el plano focal de un telescopio para tres objetos simulados con pertil
caussiano, todos ellos de 1gual magnitud, esto es. de modo que suma de los prxels de las
imagenes. substraido el cielo, sea constante. Inmediatamente debajo de cada 1magen ha
sido representacto ¢l perfil de cada objeto. Podemos ver que al aumentar Ta anchura de la
gaussiana, la restriceion de mantener el mismo ntimero de cuentas integradas impone un
fuerte descenso del valor de cada pixel. Aplicando una curva caracteristica tipica vy
trubajando en la zona lLineal hemos transtormado la exposicion de cada pixel de las

imdgenes iniciales en valores de densidad, extrayendo finalmente su perfil.
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Figura 3.2: Simulacion de objetos de pertil gaussiano con diferentes anchuras a media
altura ¢ wgual magnitud, Los objetos. en cuentas sobre el detector (zona superior] son
wansformados a densidades con Ja curva caracteristica representada a laizquicrda.

Tabla 3.1: Paraimetros del modelo.

Telescopio Emulsion
Focal de Telescopio 2400 mm Gamma 1.2
Escala de placa RO"/mm n .=
Tamaio del pixel  0.01 x 0.01 mm? By 120 cuentas
Mugnitud dej cielo 21 mag/aresee? Dyoe 0o

1 cuentus/pixel

Seecing Cr D
R 85418 1138
R RS418 (626

12 85415 1789

(‘( Cuenns tales del obpeto an velo

l)l. Flups e desadind del objets < cielo
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En la zona inferior del grifico podemos ver ¢l resultado de dicha transtformacion.
El hecho de que la densidad sea proporcional al logaritmo de ia exposicién hace que la
gran diferencia en la exposicion de los pixels de las distintas estrellas se vea notablemente
amortiguado ¢n los perfiles en densidad. La suma de los valores de densidad de las
imdgenes transformadas no nos proporciona ¢f mismo resultado, st bien provienen de
objetos de igual flujo integrado. La menor diferencia en los valores de densidad v el
notable aumento del drea para los objetos cxtensos hace que éstos dltimos tengan un

mayor tlujo en densidad que el correspondiente a un objeto puntual de igual magnitad.

De todo lo expuesto anteriormente concluimos que sélo serd posible obtener una
buena calibracton fotométrica para todos lox objetos puntuales ya que €stos presentan un
compottamiento general. No obstante, ésta podrid ser empleada para obtener una
magniud aproximada de los futuros candidatos a galaxias con lineas de emisian,
teniendo en cuenta que la magnitud asi calculada serd menos precisa cuanto mas extenso

sca el objeto analizado.

Para cualquier tipo de calibracion, serd necesarto disponer de una muestra
significativa de objetos de magnitud conocida dentro del rango sobre ¢l gque gqueramos
abtener nuestra calibracion. Este es el principal inconveniente a la hora de abordar esta
tared ya que, st bien no plantea ninguna dificuftad el obtener magnitudes precisas para
estrellas v/u objetos extensos mads brillantes de alrededor de 10 magaitudes pura
cualquier regidn del cielo, el problema restde en obtener una buena muestra de estrellas
hasta aproximadamente magnitud 20. todas ellas dentro del reducido campo abarcado
por una placa. Son muy pocos los trabajos que poseen fotometria, aungue no de gran
precision, para un gran nimero de objetos dispersos por toda la boveda celeste. Algunos
de estos catilogos han sido empleados con el fin de establecer una cahbracion

fotométrica para nuestras placas. Los resultados se exponen en los siguientes puntos.

3.2 The Guide Star Catalog (GSC)

El Guide Star Cutalog (GSC) (Lasker et al. 1990: Russell et al. 1990: Jenkner et
al. 1990), tfue desarrollado como soporte a las necesidades del Telescopio Espacial
Hubble (HST) para su guiado durante las exposiciones. El catilogo sc¢ basa en la
digitatizacion de las placas “Quick V" obtenidas por ct telescopio Schmidt Oschin del
Observatorio de Monte Palomar para el hemisterto norte y las placas SERC J obtenidas

con ¢l telescopio Schmidt UK SERC en Siding Spring para el hemisferio sur. y conticne
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cerca de 19 millones de objetos mds brillantes de magnitud 16. El catdlogo. ademds de
posiciones precisas para fodos los objetos. proporciona a su vez fotometria {Lasker et al.
1988) en el sistema natural. esto es, en el sistema definido por la conhiguracion
instrurnental empleada en cada caso, que coincide en buena medida con la banda V para
las placus del hemisferio norte y la banda By para el sur. No obstante, la aphcacion de
estos datos para la calibracion fotométrica de nuestras placas no e¢s posible. Por una
parte. fa magmitud Himite del catdlogo es del orden de 16, mientras que nuestra intencion
serfa [legar hasta [os objetos mds débiles de nuestras placas, alrededor de magnitud 9.
Por otru parte. v 1o que es mds importante, [as magnitudes derivadas para [os objetos del
tieristerio norte provienen de la digitalizacion de placas en el V. mientras que nuestries

placas corresponden, aproximadamente. a las bandas R y B.

3.3 Calibracion con el APM Sky Survey

Lu midquina APM tdel inglés Awtomatic Plate Measuring machine, Mdquina automdtica
de medida de placasy ha sido empleada para la digitalizacion de fas primeras placas O {cn
el azul) ¥ E ien el rojo) de la exploracién del cielo de) Observatorio de Monte Palomar
POSS | tdel mglés Palomar Observatory Sky Survev D) (ITrwin 1992 Trwin et al. 1994,
El catilogo de objetos proporciona posiciones y fotometrta para todos los objetos
detectados en las placas, asi como una clasificacion de la imagen scgin sea su aspecto
estelar. no estelar, de objetos mezclados o de ruido. La magnitud imite de los objetos

detectados es de 22 en las placas en el azul v 20 en las rojas.

Este catilogo es el ideal para nuestro propdsito va que proporciona fotometria
para objctos mas débiles que la magnitud lfmite tipica de nuestras placas de prisma
objetivo para lodo el hemisterto norte. Ademds, ofrece magnitudes en bandas en el azul y

en et rojo. en las cuales han sido obtenidas las placas de nuestra exploracion,

Un primer emparejamiento de los datos obtenidos del catilogo de la APM vy los
flujos derivados por MAMA mostrd la presencia de dos curvas distintas de calibracion,
Esto nos hizo pensar el ta posible existencia de problemas de calibracion en fus
magnitudes suministradas por la APM. Para comprobar este efecto. extrajimos los datos
de los objetos de una pequena region del cielo presentes en dos placas del POSS 1. Esto
es postble yu que fas placas de fa exploracion solapan figeramente unas con otras. Cabria
esperar que las magnitudes de los abjetos presentaran valores muy parecidos, dentro de

los crrores tipicos de 0.2 magmitudes, a los que se refieren fas notas téenicas, Tras el
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emparejariento de los objetos a partir de sus coordenadas ecuatortales. hemos dibujado
las magnitudes m, y my, derivadas de ambas placas. El resultado puede verse en lus
figuras 3.3. En estas grdficas podemos comprobar que las magnitudes obtenidas de las
dos placas son simtlares, dentro del error de Ja calibracidn, sdlo para objetos mas déhiles
de. aproximadamente m, = 16.5 v my, = 18.0. Para objetos mds brillantes. la lotometria
de una de las placas proporciona valores sistematicamente mayores que tos suministrados
por la otra. legando a discrepanctas superiores a una magnitud para objetos en ¢l

intervalo 10 a 12 magnttudes.

El efecto que acabamos de exponer se debe a la saturacion de los objetos brilluntes
en as placas fotograficas, Dado que las placas no tendrdn a misma densidad de fondo de
cielo, debido a muluples causas tales como diferencias en el brillo del cielo,
sensibihizacion de la emulsion. revelado, fote de da emulsion. etc.. distintas placas
saturardn para ostrellas de distinta magnitud, causando grandes diferencias en la
fotometria de objetos brillantes. Por tanto, concluimos que las magnitudes derivadas por

la APM sélo son precisas para objetos débiles.
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Figura 3.3: Comparacion entre las magnitudes r v b proporcionadas por el APM Sky Survey en una
zona de solapamienio de dos placas del POSS. En las prdticas se observa cdimo las magniudes <élo
pueden ser utilizadas pari los objetos mias débiles, para los cuales no existen problemas de
saturacion,

También podemos resaltar un efecto que se produce para las magnitudes en el rojo.

Incluso para magnitudes débiles. existe una pequefia desviacion que hace que las
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magnitudes proporcionadas por una de las placas (EQ1092) sean sistematicamente
mayores a las proporcionadas por la otra, esto es, en esa placa, los objetos aparecen mis
débiles. La region estudiada. si bien se encuentra en los bordes de las dos placas. donde
se produce el solapamiento. estd mucho mas al extremo para la placa en la cual los
objetos aparecen mas débiles. lo que apunta hacia un posible efecto de wvifetco. Por
tanto, en fas zonas en las que podamos atihzar datos procedentes de dos placas,
tomaremos aquella para la cual nuestro campo esté mds centrado con el fin de evitar este

problema.

La calibracion fotométrica consistird en refactonar las magnitudes proporcionadis
por et APM Sky Survey con los flyjos en densidud MAMA obtenidos tras Ja
digitalizacion de las placas de nuestra exploracion. Hemos procedido a extraer pequerias
cajas de 200 x 20" repartidas por toda la superticie de nuestros campos. De esta forma. no
nos mitamos o una zona de la placa en la que pueden existir vartaciones de sensibilidad.
efectos de vifieteo y otros. En a tabla 3.2 indicamos el nimero de regiones de 20" x 20
utitizadas para cubrir cada campo. asi como el nimero de objetos extraidos v fos objetos

emparejados con nuestras placas.

O TR S L PRV RITE N A SR LN PR R Vieithrag s Folacerono g vk
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Figura 3.4: Magniwud m derivada del APM Sky Survey. frente al logaritmo del fujo de densidad
MANA para las placas A335 (PO) vy A384 (D). Para los objetos nuis débiles, en donde no aparecen
clectos de saturacion, hemos ajustado en pohmoinio de segundo grado. En las figuras mostramos ¢l
ajuste junto con fas curvas de +3¢.
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Tabla 3.2: Caiibracién totomgétrica con ¢l APM Sky Survey.

Campo  Tipo Banda  No. regiones Objelos APM Ohjctos emparcjados
200 % 20 {Totatfestelares/no estelaresy  (estelares/no estelaiares)
Al335 PO [ I6 L 388R/2754/763 12827154
AdRd Iy E 19.43/306
A499 PO E 2K 30402/4313/985 12047143
ASO2 D O I R71103
Calthraeion Fotometriza A0 TED Ualibracoon Polormet g 350 1

oAl
A
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Figura 3.5: Mugnitudes m, y m, derivadas del APM Sky Survey. frente al logaritmo dei Muje de
densidad MAMA para las placas A499 (POY y A3RL (D Para los objetos mds débiles, en donde va
aparecen efectos de saturacion. hemos ajustado un polinomio de segundo grado. En las tiguras
mostriamos el ajustie junto con ias curvas de =36.

Tras el emparejamiento de los objetos, hemos representado las magnitudes mg o
n, en funcion del logaritmo del flujo en densidad MAMA . segin la region espectral a ka
que correspondan nuestras placas. El resultado. restrmgiéndose tan solo a los objetos de
aspecto estelar, se muestra en las figuras 3.4 y 3.5, El uso de dos o mis campos del
POSS para cubnir una de nuestras placas, v los problemas de saturacion comentados en
el punto precedente, producen la aparicion de dos tendencias diferentes en las curvas de
calibracién para los objetos brillantes. Esto. como comentamos igualmente. condiciona i
uso de las magnitudes de fa APM a los objetos mds débiles. Como se muestra en las
figuras, hemos ajustado un polinomio de segundo grado a la zona en la que ambuas
tendencias coinciden. Los resultados de dichos ajustes. que nos permitirdn obtener las

magnitudes a partir de los flujos MAMA L se muestvan en la tabla 3.3
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Tabla 3.3: Calibracion forométrica con ¢i APM Sky Survey.

Place  banda a b ¢ Intervalo @

AR3S E 12.30 344 -0.47 3452 010
AldNd E 2554 263 0.1 2%45 045
A0 L 1232 343 058 1848 020
Asn2 ) 18.30 271 6] IRA8 030

Notw 1= a+ by + ¢y’
donde v = loy (Flujo MaMal- v E Intervalo

Como se muestra ¢n las grificas, tanto las placas directas como las de prisma
objetivo pueden ser utilizadas para la medida de Tas magnitudes de lTos ohjetos estelares.
Para cada parcja de placas. el error obtenido en la calibracion fotométrica es mavor en la
placa directa que en la de prisma objetivo, efecto contrario al que cabria esperar. Sin
embargo. el aumento de la desviacion tipica del ajuste se debe a que lu placa directa
mcluye objetos mas débiles (es mis protunda) para los cuales la magnitud derivada por la
APM estard afectada de un error mayor gque el relativo a los objetos mads brillantes. Asi.
pucde comprobarse que las curvas de exclusion de =30 estin sobreestimadas para
abjetos una o dos magnitudes por encima de la magnitud imite eo el caso de las placas

directas.

Estas grificas pueden ser empleadas igualmente para caleular la magnitud imite de
nuestras placas. Sin embargo, debemos asegurar que el catdlogo de comparacion es mas
profundo que ¢l nuestro, cs decir, que el corte en las magnitudes mas débiles no estd
provocado por la falta de estrellas de comparacion. Asi, si realizamos un histograma con
las magnitudes de los objetos de la APM. obtenemos unas distribuciones como las
mostradas en las figuras 3.6. En Estas comprobamos que la magnitud limite del catdlogo
de Ta APM. a partir de la cual el nimero de estrellas decae bruscamente. es 20 para la
banda roja y 22 para la banda azul. Con esto comprobamos que el corte para los objetos
mis débiles de Tas graficas 3.4 y 3.5 estd producido por la profundidad de nuestra placas.
vy no por el catilogo. En la tabla 3.4 idicamos las magnitudes limites, para objetos
4

puntuales. derivadas de las grificas 3.4 y 3.5 para las distintas placas.

Tabla 3.4: Magnitd limite para objetos puntuales de las placas UCM.

Placa A335(PO) AJS4HD)  AdYHPO) AS0Z2(1n
Mag. limite r=17.3 r= 185 r=17.35 bh=21.0
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Figura 3.6: Distribucion en magnitudes en las bandas roja y azul de tos objetos del catilogo del
APM Sky Survey para una muestra de 4313 objetos puntuales. Lua brusca caida en ¢l ndmero de
vhjctos para magnitudes superiores a m =20y m =22 mucstra la magnitud Hmie del catilogo,

En la tabla 3.4 se puede comprobar que las placas de prisma objetivo (A335 v
A384). obtenidas con la misma configuracion emulsion + filtro ¢ iguud tempo de
exposicion, tienen la misma magnitud limite. del orden de 17.5, si bien fueron adquiridas
en diferentes campanas de observacion, es decir. con diferentes condiciones tanto de
exposicion como de sensibilizacion, revelado, etc. Estas diferencias quedan reflejudas en
la curva de calibracion, de modo que 1a relacion logtfluje) - magnitud no es déntica para
ambas placas, si bien son muy parecidas, Sin embargo, y dado que la magnitud Iimite de
las placas depende. en su mayor medida. del tiempo de exposicién y, puesto que ha sido
tomado como estandar un tiempo de 2 horas de exposicidn para las placas de prisima
objetivo de Ta exploracion UCM. es muy probable que todas ellas. obtenidas bajo éstas

condiciones. posean una magnitud limite del orden de 17.5 para objetos puntuales.

En el caso de las dos placas directas (A384 v A502) las diferencias son mucho mis
acusadas, Por una parte, ambas placas no fueron tomadas en el mismo filtro y asi,
mientras que A384 corresponde a fa banda roja del espectro. la placa AS02 estd obtenida
con una configuracion emulsion + filtro correspondiente a la zona azul. Por otra parte. la
placa A384 se obtuvo con un tiempo de exposicion de 45 minutos, mientras (que A302 se¢
expuso durante 60 minutos. Esto. unido a que el ancho de banda detimido por la
configuracion RG630 + I11a-F en el rojo es. aproximadamente. la mitad que el definido
por la RG385 + [MTa-J en ¢l azul y que la sensibitidad de la emulsion ITTa-J es ligeramente

superior a la de la I[Ta-F. hace que la magnitud limite de Ta placa AS02 sea muy superior
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ada de la A384. Cabe destacar que la placa A384 estd claramente subexpuesta v, si bien
fa magnitud limite para objetos puntuales es del orden de [8.5. ésta puede ser muy
interior para objetos difusos, en los cuales fa luz se dispersa por una superticic mayor del

detectlor.

Por otra parte. la muestra de candidatos a galaxias con lineas de emision obtenida
mediante placas de prisma objetivo puede contener objetos de magnitud superior a la
derivada de las curvas que acabamos de comentar. Este efecto ya fue apuntado e
interpretado en el apartado 2.4.1, en el que concluimos gue objetos débiles. por debajo
de I magnitud limite. pere con intensa emision Hot podrian conseguir impresionar la
placa. Asi. es posible encontrar objetos dentro de Ta muestra UCM con magnitudes

superiores a esta magnitud limite. si bien todos ellos deben presentar fuerte emision Her.

Tabla 3.5: Ohjetos UCM conm 2 17.5.

UM No. PO mny @0 EW(A) PO T. Espect
) [RE i 13 i t3) th) 17
T612+1308  230#04 175 95x69 550 Al BCD
FI04+2830 22844 177 K6x¥.2 o7/ Az DHITH
[6464+2725 23 1#0) [7.9 13.4x53 225 Al DHIEH
DO49-0006  [95#27 8.2 75x64 49 Al S8
133142900 232#13 185 6.7x49 573 Al 58
TS (51 Anchura ¢quivalente de la emision Ho+[NIT|

{6) Clasificacion del espectro de prisma objetive (Gallego 1995)
Referencias: 30, (43 Vitores 1995
(50, 060.07): Gallego 1995

Asi. de tos 10 objetos UCM con magnitud r mayor o igual que 17.5 (3.7% de la
muestra). solo cinco de ellos tienen emision confirmada mientras que los otros 5 han
resultado ser estrellas o galaxias sin emision. La tabla 3.5 recoge las caracteristicas
principales de los objetos con emision, Se comprueba, por una parte. el alto grado de
confusion (309 ) para objetos tan débiles. Por otra parte. del andlisis de estos datos

destacamos fos siguientes puntos:

o De entre los objetos UCM con emision confirmada. tan sélo un 2.5% de la
submuestra presenta una magnitud superior a [7.5, siendo m, = 8.5 la magnitud

de la galaxia con emisién mas débil.
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» Todos estos objetos presentan fuerte emision Heot. con  grandes anchuras
equivalentes (a excepcion de UCMI3044+2830, con una anchura equivalente

moderada de 67 A) para la emusién combinada Ho+[NIH .

» Todos {os objetos presentan un aspecto compacto en las placas. En Ta tabia 3.5 se
prescntan los diametros mayor y menor medidos sobre la isofota de 24 magnitudes
por segundo de arco cuadrado en fas imigenes CCD en el filtro r (Vitores 1995,
Podemos comprobar que se trata de objetos muy compactos, de apariencia casi

estelar.

Todas estas caracteristicas confirman el hecho de gue las exploraciones de objetos
con lineas de emision en placas de prisma objetivo no estdn limitadas en magnitud
aparente, ya que objetos mis débiles que ¢l limite obtenido con una curva de calibracion
como la mostrada anteriormente pueden ser claramente seleccionados en ¢l caso de
presentar una fuerte emision. En realidad. la placa de prisma objetive podria llegar a
dentificar gulaxias con lineas de emusion tan débiles como las registradas en una placa
directa de 1gual configuracion emulsion + tiltro, siempre vy cuando toda la luz estuvieru

contenida en t4 linea de emision.

3.4 Calibracion fotométrica con el catalogo SIMBAD

La base de datos astrondmica SIMBAD (del inglés. Set of Identificarions. Measurements
and Bibliography for Astronomical Datay tuc desarrollada y ¢ mantenida por ¢l Centro
de Datos d¢ Estrasburgo (CDS) en Francia. Esta base de datos. accesible a través de
redes informaticas. permite obtener abundante informacién de distinto tipo de objetos,
bien sea de modo puntual o estableciendo ciertas restricciones en posicion. magnitud.
nombre. etc. SIMBAD incorpora cerca de | millon de objetos. mds de 1.5 mullones de

pardmetros observacionales y 1.4 millones de datos bibliogriticos.

Uno de los datos suministrados por SIMBAD es la magnitud en las bandas B v V
del sistema de Johnson. Por tanto. estos datos podrin ser utthizados para la calibracion
fotométrica de la placa A502 (D). la dnica cuya configuracion emulsion + filtro s
semejante a la banda B. Este catdlogo no es tan profundo como el de la APM. v pucde
tener distintos grados de completitud en distintas zonas, ya que se mantiene con datos
enviados por distintos grupos observacionales y con los aparecidos en las distintas

revistas internacionales. Sin embargo, las magnitudes proporcionadas no presentardn fos
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problemas de saturacion que aparecfan con las magnitudes APM. De esta forma, este
catiloge pucde utilizarse para calibrar las estrellus de brillo moderado. alli donde se

cortaba la calibracion derivada con la APM.

Fotometeia ABO2 ()

=~

tog (Flujo) a0

Figura 3.7: Magnitud my, ofrecida cn el catilogo SIMBAD freate al logariuno
del fTujo en densidad para la pluca AS02. Se ba dibujado la cdbica inversa
aqiustada o los datos junto a las curvas de 230 También e presenta en linea
punteada la curva de calibracion derivada con los datos de la APM.

Hemos extraido de SIMBAD todos los objetos dentro de un circulo de 29 de radio.
centrado en el centro de Ta placa A502. obteniendo un total de 2267 objctos. De éstos.
hemos retenido tan solo aguellos con posiciones y magnitudes precisas (1134, 50% del
total). y hemos obtemido una lista finat con los objetos clasiticados como puntuales.
resultando un total de 521 objetos esletares con magnitud my,. A continuacion hemos
procedido a emparejar este catdlogo con fos objetos derivados por fa MAMA de Ta placa
A502, con un total de 189 objetos comunes (36%). Este reducido namero de
emparcjamientos. mds adn  s1 consideramos que  se  trata de objetos  puntuales
relativamente brillantes, es debido a la baja precision de las coordenadas ofrecidas en

SIMBAD. Por iitimo. hemos procedido a representar la magnitud my frente al logaritmo
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del flujo en denstdad de los objetos MAMA. La figura 3.7 muestra dicha relacion v de

ella podemos destacar [os siguientes puntos:

o Existe una buena relacion entre my v log(Flujo). Los puntos que se desvian
notablemente de la curva deben ser explicados como malos emparejamicntos

debido a la falta de precision de las coordenadas de SIMBAD.

» Hemos ajustado una cibica inversa a los datos, aplicando un proceso iterativo. a
fin de eliminar los puntos con mayvores desviaciones. En el ajuste final han sido

utilizadas 162 estrellus (86% del total). proporctronando el siguiente resultado

]Og (FILIJO) AS(O2 = d+ ¢ mp + h IT'IB2 + I]lB'2 {3.2)
donde. a= -1.7141 10}
b= 67148 102
c= -1.0611
d=119t79

siendo el sigma del gjuste, calculado como la desviacion estindar de los datos
segun ¢l eje v, de 0.13 mag. No obstante, v puesto que nuestro interés es
determinar lo magnitud a partir del flujo MAMAL ésta puede obtenerse calcutando

la inversa de la funcion anterior:

b
B, = VY -
L V7 {33

donde,
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o Podemos comprobar que esta calibracion es perfectamente compatible con la
resultante de los datos de [a APM en el rango en la que ambas solapan (mostrada
en linea punteada en la figura 3.7). hecho que refuerza la consistencia de la

calibracion fotométrica catculada para esta placa.

3.5 Calibracion fotométrica con los datos
de la exploraciéon UCM

La region del Camulo de Coma ha sido ya previamente estudiada por nuestra
exploracion y  disponemos  de  abundante informacion.  tanto  fotométrica  como
espectroscdpica. para un elevado numero de objetos. En particular, la practica totalidad
de las imagenes CCD obtemidas para los objetos de la placa A228 contienen estrellas y
aalaxias que aparecen tgualmente en las nuevas placas Ad99 y AN, Estas imigenes.
cmpleadas para ¢l estudio fotométrico de la muestra UCM (Vitores [995y pueden ser
atithzadas para la medida de las magnitudes en ¢l filtro r de Thuan v Guan (1976} de
numerosas estrellas y galaxias de campo. Con estos datos cabibraremos la placa A499 ¢n
un rango mucho mayor de magnitudes que la derivada de los datos det APM Sky Survey.

siendo ademads mucho mas precisas que las magnitudes fotograficas.

Para cada objeto presente en las imdgenes CCD se computé la suma de las cuentas
dentro de una apertura circudar que le englobara por completo. a la cual se sustrago fa
sefial procedente det fondo de cielo. El valor de fas cuentas netas de cada objeto tue
transformado  a magnitudes aparentes en el filtro r mediante las ecuaciones de
transtormacion proporcionadas. al igual que las imdgenes CCD. por Vitores (1995). En
total. hemos utitizado 35 imagenes CCD. todas ellas de objetos de la placa A228. sobre
las que hemos medido Tas magnitudes de 89 objetos adicionales a Jos cundidatos UCM.
De ellos. 47 muestran un aspecto puntual y han sido utihzados para obtener la relacion
magnmitud vy log flujo MAMAL la cual se muestra en la figura 3.8, De ella podemos

destacar 1os siguientes puntos.

» Existe una buena relacion entre las magnitudes dertvadas de las inmigenes CCD y el
logaritmo del thuyjo MAMA para la placa A499. El ajuste de un polinomio de

segundo grado a los datos proporciona el siguiente resultado:

&
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m. = 7.664 + 5.997 If - 0.892 If2
¢ =0.10 mag (34

donde 11 = log(Flujob, ;.-

Esta ccuacion es aplicable en el intervalo (3.4, 5.6) de valores del fogaritmo del
flujio MAMA. Para objetos mis débiles, tenemos muy pocos puntos con uni
dispersion muy alta. mientras que objetos mids brillantes aparecen saturados en las

migenes CCD. lo que proporciona magnitudes mids débiles de Tas esperadas.

o

Folomelrie A199 (PO)

20

(D)

r

m

10

1 y
tog (IMujo) |49

Figura 3.8: Magnitud m, oblenida de las imagenes CCD de la exploracion UCM frente al
logaritmo del flujo en densidad para fa placa A49Y pura objetos de aspecto estelar. S¢ ha
dibujade ¢l pohinomio ajustado a los datos junto a s curvas de £3a. También se presenla
en linea punteada la curva de calibracton derivada con los datos de la APM.

El error estimado para esta cahbracion (0.1 mag.} es notablemente interior gue el
obtenido de los datos de 1o APM, Este hecho se debe a la alta precision con las gque
estdn caleuladas las magnitudes CCD. con errores tipicos de 0.05 a 0.1 magnitudes
(Vitores 1993).
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o En la figura 3.8 hemos representado fa curva de calibracion derivada de los datos
de la APM para esta musma placa. Podemos comprobar ¢como. s1 bien existe una
amplia zona en la que ambas cabibraciones solapan. aparece una diferencia
sistematica entra las magnitudes APM y CCD. Con ¢l tin de analizar este ¢fecto.
hemos mvestigado los postbles factores responsables de estas diferencias. Por una
parte. lus bandas fotomélricas no son iguales (E: A, = 6550A. FWHM = 500A:
1A, = 6484A FWHM = 790A). si bien se esperarfa que los objetos fuesen mis
hrillantes en el filtro r dada su mayor extension. efecto contrario al observado. Por
otra parte. la profundidad de las mmdigenes CCD es superior a fus placas
fotogrificas. de modo que se esperaria un mayor flujo en éstas y. por tanto. una
magnitud inferior. nuevamente contrario a lo observado. Con ¢l fin de despejar
dudas a cerca de nuestro método operacional. hemos obtenido las magnitudes
APM c¢n el rojo de un total de 26 objetos UCM. todos cllos con fotometria CCD
{Vitores 1995) v tamarnios estelares o cuast-estelares. La tabla 3.6 muestra los datos
obtenidos para estos objetos. En ésta se indican los tamaiios de los objetos
medidos ¢n ta isofota de 24 magnitudes por segundo de arco cuadrado. ast como
las magnitudes denvadas del catalogo de la APM (my:) v de las imagenes CCD
(m,). Enfa figura 3.9 mostramos la diferencia entre las magnitudes APM v CCD en
funcion de las magnitudes CCD. Tanto cn la tabla 3.6 como en la grifica 3.9
podemos comprobar ¢como las magnitudes APM tienden o ser mas briflantes que
las magnitudes r. La diferencia entre cllas no depende del tamano de los objetos ni
de su magmitud. lo cual wdicaria defectos de calibracion y/o satwracion de los
objetos.  Hemos  obtenido  un  valor  medio  de  la diterencia

Moy - Mp = 0.67 magnitudes para los objetos puntuales. con una dispersion

o = 0.6 magnitudes.

Debemos, por tanto, concluir que la diferencia entre las magnitudes obtenidas por
ambos métodos se debe al diferente sistema fotométrico empleado vy, muy
posiblemente. a un defecto de la cahbracion del punto cero de las magnitudes
obtenidas por fa APM.

Dada la mayor precision de los datos CCD de nuestras observaciones, tomaremaos
esta uitima calibracion pura la placa A499, Sin embargo. para la placa A335 y A384, para
las cuales no disponemos de observaciones propras. las calibractones estardn reteridas a

las magnitudes myg del APM Sky Survey.
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Tabla 3.6: Muygnitudes APM vy CCD pars uni submuestra de objetos puntuales v cuasi-

puntuales de Ja exploracion UCM.

(RanY| G g m LiCM Dyt mg m
004040220 13x12 1602 1639 133142900 x5 IK2E 1KY
Q04542250 9479 1594 1645 31042702 12«00 1495 el
004742051 17x14 0 1499 16.00 [608+1335 8x7 1647 lods
O049-0006 dx6 o 125 1822 16124 130% (k7 1728 174
0130+ 2506 X9 1663 (802 1651+2721 Axd 17500 182U
OFE+2023 0 1513 1480 1632 123942407 Wi7 4591 1370
1253420926 13111 1548 {645 230441640 1dx 1) 1643 175
125442932 9 1605 16482 230441621 15x13 0 134% 0 1540
130442530 sxg  17.03 17.72 2307+2119 Oxy {5400 1609
130U+ 2937 HIXY 1642 1659 2323422510 X7 1705 07
132442926 1Ixi0 16,09 1685 234642011 9x8 155 16|
[325+2955 7x6 1588 1635 235742440 [Ox9 1551 1597
133043011 12xi0 1543|595 23574224 10x8 1491 {6018

Notw: @07 Didmetros en laisofota 24 mag/aresee-
Y Datos obtenidos de Vilores 11995
Comparacton APM CCD
B 16 K3} 14

Figura 3.9: Diferencia entre las magnitudes APM y CCD en el rojo para
objews puntuales y cuasi-puntuales de la explovacion UCM. Se muestra una

diferencia sistematica (0.6740.60 mag) gue no depende del brillo del abjeto.
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3.6 Calibracion fotométrica de objetos extensos

En los puntos precedentes se ha abordado et problema de la calibracion totometrica pari
objetos puntuales. vy hemos comprobado la existencia de una ley gue relaciona la
magnitud de ¢stos con el flujo en denstdad medido por la MAMA en las placas. En este
punto vamos a analizar esta relacion para ohjetos extensos en el campo del cumulo de

Coma, para las placas A499 (PO) v A502 (D).

En eb apurtado 3.5 obtuvimos una calibracion para la placa A499 utilizando
fotometria obtenida de las imdgenes CCD de nuestra exploracion. En dichas imdgenes
aparecian no solo los objetos UCM vy estrellas de campo. sino también objetos extensos
de tamanos muy diversos. Hemos procedido a la medida de las magnitudes de estos
objetos utthzando el mismo procedimiento que el expuesto en el punto precedente. Tras
su adentifrcacion en los catdlogos de la MAMA, hemos representado Ta magnitud
My (cep,y rente al logaritmo del flujo en densidad. El ajuste de un polinomie de segundo

grado a los datos proporciona la siguiente relacion:

”-lrlililml\ = EZG() + 3. IO Iog (F]u_].O)A_;()() - 052 (log (F]Uj()):\l‘m)z
o = (}.3 magnitudes (3.5)
log (Flujo) ., € (3.4.6.2)

En ¢l panel superior de fa figura 3.10 mostramos dicha relacion. juato con la obtenida

para los objetos de apariencia estelar.

Por otra parte. la placa A502 tue calibrada con los datos totométricos
proporcionados por el catilogo SIMBAD. en el que aparccen también galaxias y objetos
difusos de distinta naturaleza. Estos datos, tras el emparejamicnto con los objetos
MAMA_ han sido representados en un diagrama magnitud trente al logaritme del tlujo en
densidad. resultado que se muestra en la grifica inferior de fa figura 3. 10. En dicha figura
se ha representado, 1gualmente, la calibracidn derivada para los objetos puntuales. Cabe
destacar que no hemos realizado ningn ajuste a los datos referentes & objetos difusos

dada la alta dispersion en los mismos.
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Figura 3.10: Diagramas magnitud frente al logaritmo del fujo en densidad MAMA para los objelos
ditusos de s placas A499 (PO) v AS02 (D). Los objetox difusos han sido representados con simbolos
espectales. mientras gue o tendencia de los objetos puntuales se muestra en linea discontinua, En fa
grafica superior se muestra, igualmente. el ajuste realizade a la tendencia de os objetos ditusos.
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En estas figuras destacamos. inmediatamente, ¢l diferente comportamiento de los
objetos difusos. En el punto 3.1 estudiamos este efecto, y en €l se concluyd gue €stos
deberian presentar un flujo en densidad mayor que los objetos puntuales para la misma
magniud integrada. Podemos comprobar en las figuras 3.10 como esto es clerto para
objctos brillantes. con una magnitud menor o del orden de 15 Sin embargo. para los
objctos mis débiles. el flujo en densidad de un objeto extenso es stmilar o mnclusa interior
al presentado por un objeto estelar de igual magnitud. Por una parte. los objetos mas
débiles presentan un aspecto muy similar a los objetos estelares como consecuencia de la
gran escala de placa obtenida con telescopios Schmidt, de modo que ambas tendencias
deherian aproximarse. Pero por otro lado. una parte importante de Ja luz de Jos objetos
difusos puede provenir de las regiones mis externas y débiles del objeto. Estas regiones
pueden ser recogidas y medidas en observaciones CCID gracias a la alta eficiencia de
estos detectores. Sin embargo, estas zonas pueden quedar muy por debajo del umbral de
detectabiidad de o emulsion  fotogrifica. de modo que el flyo en densidad
corresponderd tan solo a las zonas centrales y mds brillantes de estos objctos. De este
modo. la comparacion con la magnitud CCD indicard unos valores de flujo en densidad

miteriores i os esperados.

Extas tendencias pueden apreciarse tanto en fa placa de prisma objetivo como en [a
directa. Lu alta dispersion de los datos para esta dltima placa se debe a la distinta
precision y métodos observacionales con las que se ofrece la fotometria de éstos objetos

cn bases de datos generales como la utilizada.

3.7 Resumen

En el presente capitulo hemos abordado ¢l problema de la calibracién fotométrica de las
placas fotograficas. Dada la imposibilidad de determinar. de forma precisa. Ja curva
caracteristica de cada una de las placas de la nuestra exploracion, la calibracion
fotomeétrica ha sido obtenida mediante la relacion existente entre fa magmitud de los
objetos v la suma de la densidad de los pixels que lo forman sobre la emulsion
fotogrdfica. EI principal problema de este método ha consistido en fa obtencion de una
muestra de estrellas de calibracion con magnitud precisa a partir de Ja cual establecer la
relacion entre fa magnitud vy el flujo en densidad. Hemos anahizado los resultados
obtenidos con algunos catdlogos que cubren todo el cielo. Sin embargo. hemos

comprobado que {os mejores resultados se obtienen utilizando fotometria precisa a partir
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de observaciones profundas con CCD. Este tipo de calibractones externas estan sujetas a
los errores propios del conjunto de objetos empleados para la calibracion. Asi hemos
comprobado como las calibractones derivadas de los datos del APM Sky Survey vy de
nuestros propios datos fotométricos para las placa A499 en ¢l rojo difteren en 0.67
magnitudes. probablemente debido a la eleccion de un sistemna totométrico diferente o a
un errof en la calibracion del punto cero para el catdlogo. La precision con fa que
podemos estumar las magnitudes de los objetos utilizando nuestras placas, tanto las
directas como las de prisma objetivo, es del orden de 0.2 magnitudes utihzando datos de

los catilogos generales y de 0.1 magnitudes haciendo uso de fotometria CCD.

Los objetos difusos presentan un comportamiento diferente al obtenido para los
objetos puntuales. siendo éste dependiente del tamatio de cada objeto. Es general. la
magnitud para los objetos extensos estarda infravalorada para tos objetos mas déhiles y
sobrevalorada para los mds brillantes en el cuso de utilizar ta misma calibracion que para

los objetos puntuales.
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Analisis de los espectros
de Prisma Objetivo

En el presente capitulo vamos a exponer y estudiar con detalle Tos algoritmos de
reduccion y andlists de los espectros de prisma objetivo que han sido desarrollados
especificamente con el proposite de identificar la linea Hoa en emision y. por
consiguiente, seleccionar una muestra de candidatos a galaxias con lineas de emision en

las placas fotograticas de prisma objetivo de la exploracion UCM.

El andlisis de espectros de prisma objetivo mediante métodos automiticos viene
stendo desarrollado por diferentes autores desde hace mds de diez afos. Asi. en los
trabajos de Clowes ¢t al. (1980), Cooke et al. (1986), Borra et al. { 1987) o Stock (1994
se estudian con detalle los problemas derivados del andlisis de los espectros de prisma
objetivo. prestando especial atencion al calibrade de los mismos. El uso v posterior
analisis automatico de placas de prisma objetivo ha sido utilizado en diversos campos de
mvestigacion astronomica tales como clasificacion espectral de estrellas (Beauchemin et
al. 199141, identificacion de cuasares y galaxias con lIineas de emision (Vaucher et al.
JOB2: Clowes et al. 1984; Hewett et al. 1985: Clowes 1986; Edwards et al. 1988 Hagen
ct al. 1995, Popescu et al. 1993), medida del desplazamiento al rojo de galaxias (Beard
et al. 1986: Borra et al. 1988 Schuecker 1993), busqueda de objetos con caracteristicas
espectrales peculiares (Beauchemin et al., 1993). y otros muchos (Martin & McCarthy
1984),
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Sin embargo. la prictica totalidad de estos trabajos han sido desarrollados en la
regton azul def espectro, utilizando la emulsion de Kodak THa-3, con una dispersion. en
general. infertor a la empleada en nuestra exploracion, y cubriendo un amphio rngo
espectral. tipicamente desde 3300 A. debido al corte atmosférico para longitudes de onda
inferiores. hasta 5350 A, para la cual la sensibilidad de la emulsion Hla-} cae
abruptamente. En este tipo de espectros de prisma objetivo se presentan nuimerosas
caracteristicas cspectrales.  tales como fas Tincas de emision [OH]A3727. HB. o
[CHTAA4959 5007 en el caso de espectros de galaxias con lineas de emision, cuasares.
nebulosas planeturias, ete., o lu discontinuidad producida a 4000 A en fos espectros de
galaxias, caracteristica gue puede ser utilizada para la medida de desplazamicntos al rojo.
Por otra parte, el amplio rango cspectral abarcado permite el estudio detallado de Ta

distribucion espectral de los objetos. lo que permite. por c¢jemplo. fa clasificacion

espectral de estrellas o Ta busqueda de objetos con distribuciones espectrales pecubares.

Por dltimo. destacamos ¢l reducido ndmero de exploraciones de prisma objetivo
gue se desarrollan en ta zona roja del espectro. y ¢l hecho de que en ninguna de clfas e
viene realizando un andlisis automadtico de los datos observacionales. Tan solo on ¢l
trabajo de Moss et al. (1988) se hace un estudio detallado sobre los espectros de prisina
objetivo en el rojo de los candidatos a galaxias con emision Ho. st bien éstos son

identificados mediante la inspeccion visual de las placas.

Por tanto. ha sido preciso desarrollar todos los algoritmos para el andlisis de Lis
placas ¢ identficacton de los candidatos dada ta innovacion v alta espectalizacion dei
proyecto. El principal inconveniente del procesado de observaciones de prisma obgetivo
en el rojo oy la ausencia casi total de caracteristtcas espectrales salvo fa linea Ha en
emision cuando €ésta existe. El reducido rango espectral que se registra no permite
determinar la distribuctén espectral del objeto y hace ditictl estimar el nivel del continuo

sobre el que resaltaria la linea de emisidn.

4.1 La muestra de comparacion

Los criterios utilizados para la identiticacion de la linea Hot en los espectros de prisma

y contrastados a fin de establecer su eficiencia pari

objetivo deben ser estudiados
destacar los objetos de interés de entre los numerosos espectros de estrellas v galaxias
normales que se presentan en una placa tipica. El modo mas directo para comprobar i

utilidad y acierto de los métodos que se desarrollardn consistird en comparar los
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resultados obtenidos para una muestra de galaxias de fas cuales se nene la certeza de que

presentan emision en la linea He

[a region del camulo de Coma ha sido estudiada en profundidad por distintos
grupos de nvestigacion. y se dispone de importante informacion para un elevado nitmero
de galaxias. Por otra parte. fa placa A228 de la exploracion UCM estd centrada en esta
region y fue analizada visualmente para seleceionar una muestra de galaxias con lincas de
emision. Los 46 objetos seleccionados fueron observados espectroscopicamente. con ¢l
resuhtado de 35 objetos (76% del totaly contirmados como galaxias con lincas de emision
de diferentes tipos y una nebulosa planetaria con fuerte emision en Hot. Dado el elevado
nimero de objetos seleccionados y el volumen de informacion disponible para esta

region, fueron obtenidas dos nuevas placas (A499 y AS02) centradas en ¢l cumulo de
Coma con ¢l fin de aplicar Jos métodos automaticos y comparar los resultados con las
observaciones ya realizadas. Las nuevas placas, con un formato diferente ol empleado en
la exploracion hasta las dos altimas campanas, no cubren exactamente el mismo campo
que A228 {véuse la figura 2.1b). En particular. 6 objetos. 5 de ellos con emimion
confirmada, se sitdan fuera de los limites de las nuevas placas. De este modo, ¢f conjunto
de galaxias con enmusion confirmada que constituyen la muestra de comparacion esta
formado por 31 objetos (uno de ellos no es una galaxia. pero presenta Hot en emisiony.
En la tabla 4.1 se indican las principales caracteristicas de éstos, presentados en los
trabajos de Gallego (1995) y Vitores (1995). Los diferentes objetos han wido
identificados en fas nuevas placas a través de sus coordenadas v s¢ muestran en las

figuras 4.1 v 4.2,
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Tabla 4.1: Parimoetros principales de los objetos con emision de la placa A2ZE que aparecen en e campo de las

placas A4U90 A2 En fa columna (1) se indica el ndmero del objeto en la placa A228. El nombre TOM v L

coordenaday 2000,0 se indican en las columnas (25, 131y 14) respectivamente. Las columnas (510 v o6 mdican la

magnitud cn el rojo v en el azub de los objetos, En (7)) indicamos los tamafos a L sofota 24 mag, por segundo de

arco cuadrado. Los desplazamientos al rojo de las ealaxiay v las anchuras equivadentes de fas Tincas Horf NIl <

indican en las codamnas (8) ¥ 19). Por ditimao, (107 » (111 contienen la clasificacion POy especiroscopica de vinda

objeto, Los datos de las colummnas (53 (6) y (73 han sido obtenidos de Vitores 1 1995) v los de (81 09y, 10y y 111,

de Gallego et al. (19963
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Figura 4.1: Imagenes directas (AS02) ¢ imagenes espectrales (A499) para las 31 galaxias con
cimision que  forman fa muestra de comparacion. Todos cllos son objetos identiticades
visualmenie en lu placa A228 de la exploracion UCM.
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L

Figura 4.2: Espectros de prisma objetivo monodimensionales extrardos de la placa A49%9 para
las gulaxias de la muestra de comparacian,

4.2  Estimacion del continuo de los espectros
de prisma objetivo

El modo mds directo y. a su vez, mds intuitivo para seleccionar los objetos con emision
Haoo consiste en  identificar dicha emision en los espectros de  prisma objetivo
monodimensionales, Un objeto con la linea Ho en emisidn estard caracterizacdo por
presentar un aumento anormal de la densidad fotografica en una reducida zona de su
espectro de prisma objetivo. producido por la linea de emisién. De este modo. ésta podrd
ser identificada si logramos estimar como serfa el espectro en caso de no existir dicha
emision, esto es, si establecemos el nivel del continuo en el espectro extraido.
Conseguido cste primer paso, los objetos con emision podrdn ser identilicados por
presentar un residuo, definido como la diferencia entre el espectro v ¢l continuo
estimado, anormalmente grande. en comparacion con el obtenido para el resto de

espectros.

Los espectros de prisma objetivo estan fuertemente dominados por la respuesta dei
ststema emulsion + filtro. si bien las diferentes distribuciones espectrafes de los objetos

hace que cada uno de ellos presente sus propias caracieristicas y. en consecuencii no



Andlisis de los espectros de Prisma Objetivo 4.7

sea posible determinar uno o un conjunto de patrones que reproduzean, salvo un factor
de escala. los difercntes espectros PO, Por esta razon. ha sido necesario estimar el
contiuo de cada uno de ¢lios de manera individualizada, ajustando un spline cubico al
espectro monodimensional. una curva capaz de adaptarse adecuadamente a las distintas
formas de los espectros extraidos. En este proceso no ha sido empleado todo el espectro,
st tan sdlo la zona en la que se espera encontrar fa lnea Ho en emision. Esta region
abarca 20 pixels (0.2 mm), 15 hacia la zona azul v 5 hacia la zona roja del espectro,
tomando como referencia el corte rojo de a emulsion. Puesto que para la [ila-F. el corte
rojo se encuentra aproximadamente en 6850 A v la dispersion en nuestras placas es de
aproximadamente (950 A/mm en He. el continuo se ajusta en un intervafo aproximado
de 6560 2 6950 A de modo que. incluso a un desplazamiento al rojo 7 = 0, la linea Ho

quedaria incleida en fa region estudiada.

La identificacion de la posicion del corte rojo o cut-off de lu emulsion se realiza

con la ayuda de la funcion C]-, definida por Borra et al. (1987) como

pearid- 2 IR T
C= 385- 35§ 4.1y
EF RIS AT f=p—a th=1172

donde §; es el valor del espectro en el pixel /.

El sentido de esta funcidn es el siguiente: Para cada valor de 4. se evalta Ta suma
del espectro en dos ventanas de tamano « pixels a ambos lados del punto j. espaciadas b
pixels. En el punto en el que el espectro cae bruscamente, la suma en ia ventana situada o
su derecha serd practicamente nula. Sin embargo, la sumia dentro de la ventana de la
zquicrda todavia tendrd sefal y. por tanto. el valor de la funcion C en cse punto serd
minimo. La figura 4.3 muestra un espectro tipico y la funcion € calculada tomando una
anchura de la ventana a = 5 pixels y una separacion b = | pixel. La funcion ¢ también
pucde interpretarse como una medida de la derivada del espectro. Asi. el corte del

espectro vendra caracterizado por el punto en el que fa pendiente se hace mds negativa.

Tras el citculo de fa posicion del corte de la emulsion hemos procedido a estimar ¢l
nivel del continuo en los espectros monodimensionales, para to cual hemos adoptado un
método tterativo. Tras el ajuste de un spline inicial al espectro. catculamos la desviacion

estandar entre éste v el ajuste. eliminando los puntos del espectro que se desvian un
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cierto nimero de sigmas, y procedemos a recalcular nuevamente el continuo con los

puntos retenidos. Las figuras 4.4 muestran los resultados finales obtenidos para distintos

tipos de espectros.
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Figura 4.3: Identtficacion del corte rojo de los cspectros de prisma objetive, En
Ja parte inlerior se representa la tuncion €, del espectro de prisma objetivo
maostrade en fa zona superior. EF mimimo de dicha funcién indica la posicion del

corte de Lo emulsion.

4.2.1 Medida del residuo como indicador de la emision

Como hemos argumentado al comienzo de este punto. esperamos que la medida del

residuo tras el ajuste del continuo a los espectros extraidos sea un indicador de la

existencia de emision. Igualmente debemos comprobar que todos los espectros que

presentan emision proporcionan grandes residuos tras el ajuste del continuo. Para

confirmar estas expectativas vamos a utifizar Ja muestra de comparacion, objetos de los

que tenemos confirmacion de su naturaleza como galaxias con lincas de emision. y

analizaremos los resultados obtenidos para éstos y el resto de los objetos de la placa.
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Figura 4.4: Ajusic del conlinuo a distintos espectros de prisma objetivo, En cada grifica se presenta ¢l
espectro de PO. ¢ ajuste v la diferencia entre amibos. Sobee ésta. se ha dibujado. en linea punteadic el
nivel a4 3o del ajuste final, Las dos primeras graticas (zona superior? corresponden a espectros de
ohjetos sin emision. en las que se puede ohservar como [a curva calcufada se ajusta al espectro sin
exclusian de puntos. de modo que el residuo resultante es nulo. Las dos grificas imferiores presentan
las espectros voajustes para objetos con Hee en emision. Ef exceso del espectre PO queda de mantliesto
en el residuo final,

Tanto en éste como en ¢l resto de indicadores de emision, vamos a utilizar una
representucion de los distuntos pardmetros en funcion del flujo del objeto. Objetos de
wuad flujo deberan presentar un comportamiento similar, mostrando vulores de los

pardametros  estudiados  dentro de un rango tipico. st bien éstos pueden  difenr
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notablemente de los presentados por otros objetos con muy diferente flujo en densidad.
Ast, los objetos candidatos a galaxias con lineas de emision serdn seleccionados, no por
el valor del wdicador analizado en cada caso. sino por su desviacidn respecta a los

valores medtos presentados por el resto de objetos de flujo semejante.

En fa figura 4.5 mostramos fos espectros monodimensionales de {os objetos de
comparacton junto con los continuos obtentdos v los restduos derivados del ajuste. En
dicha tigura podemos comprobar que la emision destaca claramente cuando ésta es muy
marcada ¢ intensa, pero también tenemos objetos en los que no se aprecii cmision s1 nos
atenemos al eriterio del residuo, es decir, tenemos objetos en los que ¢l residuo, tras el
ajuste, es nulo. En la tabla 4.2 indicamos, para cada una de las galaxias, los vaiores del
residuo obtenido. Por otra parte. v con el fin de analizar cémo se comportan cl resto de
objetos de la placa, hemos representado en la figura 4.6 el valor del residuo integrado
frente al flujo total del espectro, En la gréfica se ha marcado con simbolos especiales los
puntos correspondicntes a las galaxias de comparacion. De esta dltima gratica podemos

destacar las siguientes conclusiones:
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Figura 4.5: Ajusic del continuo a los espectros de galaxias con lineas de emision de la
muestra de comparacion. En fa parte inferior de cada espectro se muestra of residue del atuste
asi como la inea +3¢ oblenida tras la iteracion,
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Tabla 4.2: Residuos del ajuste det continuoe para las galaxias
de comparacion,

N"A22K  logFlux Residuo NYA228  lopFlux  Residuo
#02 5.27 0 #24 4.72 1595
#0)3 4.87 3060 #25 41K 8]
#0d 1.72 5408 #26 4.60) 2604
&0 4493 6056 #27 +.19 0
#W 5.04 3537 #IW 481 3234
#11 472 30149 #29 +.96 4339
#12 4.76 3732 #30) 495 2918
#13 +.64 1202 #31 4.80) 2708
il 1.77 i} #iZ2 487 RRAY
#17 4.84 4604 #33 453 £
1% 4.68 2570 #37 1.74 (819
#19 +.95 4720 #38 440 1264
#20) 4.65 2347 #319 +.47 a6l
#21 495 SR49 #:40) 4.05 {4
#22 194 7533 #45 452 1944
#23 +.536 028

Lua mavorta de los objetos presentan un residuo nule tras el ajuste del continuo. lo
que indicaria la nexistencia de emision. Estos objetos forman la linea horizontal a
R =0 de la figura 4.6. Sin embargo queda atn un gran nimero de objctos con
pequerios residuos como consecuencia del ruido propio de los espectros de prisma
objetivo y a errores en la estimacion del continuo. El aumento del residuo medio
gue sc obtiene para los objetos mas brillantes se debe a que ¢l proceso de qjuste
fulla claramente en espectros saturados. lo que proporciona residuos  fualsos

(ligura 4.7).

Los objetos con emision de {a muestra de comparacion presentan. cn general,
restiduos supertores a la tendencia seguida por el resto de objetos. lo que s¢ explica

por la presencia de la linea Hot en emision en sus espectros PO.

Cinco galaxias de la muestra presentan residuos nulos (228#14, #25. #27. #33 y
#40). y dos mas (228#13 y 228#38) muestran un residuo tan pequeno gue hubicran
sido perdidas, con toda seguridad, si sélo se empleara este criterio para la seleccion
de objetos. Por otra parte, existe una aita contaminacion de objetos con residuos
similares a los presentados en media por las galaxias de comparacion. por 10 que la
dentificacion de las ELG se veria notablemente dificultado utilizando tan solo este

criterio de seleceian.
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Figura 4.6: Dependencia entre el residuo. medido tras e wuste del continuo. v el flujo del
espectro monodimensional para todos fos objelos de fa placa A499. EI elevado numero e
objetos con residuo nule forman fa finca o R =00 Las marcas especiales muesiran {os
valores para b galaxias de Ja muestra de comparacion,
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Figura 4.7: Espectro PO de un ohiclo saturado. El ajuste del
cortinuo lalla para este tipo de objetos, resultando grandes
residuns que pueden ser erréneamente confundidos como
tipicos de un ohjeto con emision.
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Por tanto, concluimos que. si bien la medida del residuo puede emplearse como
mdicador de 1a emision. ésta no puede ser utilizada como tnico criterio para la seleccién
de una muestra de gakaxias con lineas de emision. Objetos con anchas lineas de emision.
como cn el caso de galaxias con emision Hot extendida. pueden incluso presentar
residuos nulos debido al perfecto ajuste de la curva empleada para estmar el conlinuo,
lzualmente. fallos en la estimacion del continuo en distintos tipos de objetos producen
arandes residuos gue contaminan fa muestra final de candidatos. Es. por tanto. preciso
establecer otros criterios complementarios que permitan aumentar la efecuvidad de la

seleccion de candidatos.,

4.3 Medida de las pendientes en los espectros
de prisma objetivo

Podemos abordar ta identificacion de los espectros de galuxias con iineas de emusion
desde otro punto de vista. El observador, cuando inspecciona las placas. se fija en los
espectros diferentes del prototipo, aquellos en los que existen hruscos aumemos v
disminuciones de densidad en lugar de la vanacion suave tipica de los espectros estelares.
AsL, stun objeto no presenta emision, ¢l espectro debe responder a una funcion suave,
moduluda principalimente por la curva respuesta del sistema. S embargo en los
espectros de galaxias con lineas de emision se espera un aumento brusco de la densidad,
alli donde aparece la emision. seguido de una bajada sgualmente brusca. Por lo 1anto,
csperamos que el estudio de la variacion de la pendiente en distintas zonas del espectro
de PO nos proporcione informacion sobre la presencia o no de la linea Hoo en emision.
En primer Jugar vamos a establecer fas zonas y los criterios que emplearemos pura la
medida de diversas pendientes en el espectro. para seguidamente analizar si este criterio
caracteriza y se

arega los espectros de lay galaxias con lincas de emision.

=

Vamos a estudiar la variacion de la pendiente de los espectros de prisma objetivo y
storelacion con la emision, si bien, restringiremos nuestro estudio a tres intervalos o
bandas. Dada Ta fuerte dependencia de la respuesta instrumental, la forma caracteristica
de un espectro PO extraido consiste en un aumento gradual de la densidad desde la zonu

azul ala roja para acabar en un descenso mas brusco debido al corte rojo de L emulsion.
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Figura 4.8: Ajusic de paribolas a tres intervalos de un espectro de prisma objetivo., s
puntos en los que se catcalan las pendientes del espectro PO estin indicados como 87, 52 v
83,87 setoma en ¢l centro de la banda azul, mientras que 52 v 53 indican la pendiente
caleulada en el pixel de mayor sefial caleuladas siguiendo los ajustes realizados por la
izquierda (para $2) ¥ derecha (83). El espectro de [a 7ona superior corresponde a un ohjeto
con marcada emision Hat. mientras que en la zona inferior se muaestri un Upico espectro

estelar,

Vamos a estudiar la forma del espectro en tres intervalos o bandas. fas dos
primetas hacla la zona azul y la tercera hacia la zona roja del espectro. tomadas respecto
al pixel de mixima densidad. En la figura 4.8 s¢ muestran los tres intervalos para un
espectro tipico. asi como los apustes realizados cn cada uno de etlos. En la grifica
también se indican los puntos en los que calculamos las pendientes del espectro: S/ en ¢l
punto medio del primer intervalo. el cual nos define la subida del espectro en la zona
azul, y 82 y 83 caleulados en el punto de mixima sefial segin los ajustes realizados i
ambos lados. Para un cspectro que no presenta emision. estos tres intervalos
corresponden al continuo de emision del objeto v mostrardn la tendencia que se observa
en el panel inferior de la figura 4.8, Para un espectro que presenta emision. el primer

intervalo se encontrard en la zona del continuo del objeto. mientras que los dos ultimos
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estardn 4 ambos fados de {a linea. La grifica 4.9 muestra los ajustes realizados a distintos
tipos de objetos. asi como lus pendientes medidas. El analisis de estas tltimas griticas

permitivd establecer los eriterios de seleccion para la identificacion de Ta linea en emision.
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Figura 4.9: Ajuste de pardbofas en tres intervalos a distintos tpos de espectros de prisma
ohjetive. Las dos primeras graficas (zona superior} corresponden a ohjetos con emision. micniras
que las dos dlumas presentan espectros PO de objetos normales. Sobre cada grifica se indican los
vadores de las pendientes 57, 52 v 53 caleudados a partic de los ajustes segin el esquema
presentade en la lgura 4.8, La presencia de la emision produce. principalmente. un brusco
canbio de pendiente en los dos dlumos intervalos,

«  Mientras que los espectros de los objetos normales se aplanan al aproximarse hacia
la zona de maxima denstdad, esto es. 82 serd menor o del orden de S/, la existencia
de emision produce un fuerte incremento de la pendiente. tanto mayor cuanto mas
intensa. No obstante. cuando la emision procede de un objeto muy extenso. ésta

puede estar fuertemente difuminada, de modo que no se verificard este brusco
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cambio de pendiente. manteniéndose pricticamente constante (figura 4.9. pancl

superior derecha).

« Por otra parte. los objetos con emision presentardn una brusca variacion de la
pendiente al pasar de uno a otro lado de la linea. por lo que se esperan valores
525500 §3<<0. Esta transicion serd mucho mas suave para el resto de objetos
(52 =853 s bien la presencia del corte rojo de la emuldsion puede provocar gque

ambays ramus no produzcan una perfecta continuidad (ver figura 4.8),

4.3.1 Variaciéon de las pendientes como indicador de la emision

Con el tin de estudiar la cfectividad de estos dos nuevos critertos para wdentificar los
espectros con emision vamos a analizar el comportamiento de estos pardmetros para
todos los objetos de la placa. con especial atencidon hacia los objetos con emision

contirmada.

A

Figura 4.10: Ajustes para el cdleuio de fas pendientes en los espectros PO de Tas galaxias de
CoOmparagion.,

En la figura 4. 10 mostramos los ajustes realizados a los 31 objetos que constituyen
la muestra de comparacion de galaxias con lincas de emision. La tabla 4.3 resume Jos

valores medidos para estos objetos. Finalmente. las figuras 4. 11 y 412 muestran la
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relacién entre los cambios de pendiente $2-57 y §2-53 frente al flujo del espectro. Con

simbolos especiales ha sido marcada la localizacion de fos objetos de {a placa A228 con

emision confirmada. De estas dos Gltimas grdficas podemos resumir las siguientes

conclusiones.

Existe una variacion general del valor de $2-87 v $2-83 con el tlujo del espectro. 1o
que indica que. para un brillo dado. todos los espectros se comportan de manera

stmilar, y tan solo hay vartaciones a medida que tomamos objetes nus brilluntes.

o Lo vanacion $2-87 toma valores negativos o cercanos a cero para la mayoria de
los objetos. lo que indica el aplanamiento del espectro al acercarnos a la zona de
maxima scial. Por otra parte. la variacion cerca del mdximo. representada por
52-83. toma valores similares v pequefios para la mayoria de los datos. lo que
indica nuevamente fa continuidad suave de los espectros de prisma objetivo v un
comportamiento general de los objetos. esto es. objetos de intensidad parecida
muestran comportamientos parecidos.

«  La localizacion de tos objetos con emision en estas dos grificas estd claramente
desplazada hacia valores muy superiores a L media. st hien algunos ohjetos toman
valores tguales v s0lo ligeramente superiores a la tendencia general.

Tabla 4.3: Pendientes medidas en lox espectros de prisma objetivo de Jus ealaxias de la
muesira de comparacion.

NTAZ WgF O SIS2 0§30 8281 SIS 0 NCAMN degF o SE 82 0 S SM8T O 8) 83
502 527 199 e8 51 132 5 #20 472 A0 dlz ot s
BOLINT 161 66 312 6 679 #2548 S L R A T
)4 b7 1249 230 -I87 [og) S17 #16 £.60 BY IV W 54 220
L L E AN IS RN R XU 1) 827 4002 15 6wy |7
H#04 AR 1RO 31T -3 232 KR #IR 48] FTOITEY 1360 LA 0T
{1 4.72 [STSTRN =13 B ENS 37 #24 Lub {Sn 0 W4 il {ix TN
#1210 01 e 238 Sy 49T 2100193122 6do 0Se 2T g
LI | L I R I TR O BALAND 02 295 7% Jui ey
#l4 47T q2v w3 S (80 9w #I248T 4TS qIs T s sal
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a2 103 ERS AR Y 140) 44y #109 447 12 404 47 T ST
§21 40 12a a6 277 W 742 T R R I S B F 1
w22 Iy 130 303 33 133 RS #43 432 E N E A A frns )
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¢ Respecto a la vanacion 852-57. observamos incluso un objeto con emision

confirmada y §2-8/<0. y otros muchos con valores cercanos a cero. Este hecho se

explica si consideramos que se trata de galaxias extensas. en las gue fa emision



418 Capitnlo 4

también se encuentra muy difuminada. de modo que no se produce una variacion
brusca en fa subida del espectro. tan solo una subida continua. El criterio $2-57 es
mas mdicativo en los espectros de objetos puntuales. para los cuales, de existir
emision. éstu estard igualmente no resuclta v por tanto se debe esperar una brusca

varigcion en la subida del espectro.
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Figura 4.11: Variacidn de la pendiente 52-57 trente al flujo pary todos los espectros de prisima
objetivo de la placa A499. Las marcas ospeciales indican la posicion de las galavias de
COIMparacion.

« Lagrafica 4.12 muestra una mayor segregacion de las galaxias con emision va gue
ésta indica directamente si la zona supertor del espectro PO termina o no de forma
apuntada, st bien algunos objetos no parecen presentar valorex muy diferentes w los

normales,

Concluimos, por tanto. que este estudio de variacion de las pendientes de los
espectros  de PO permite segregar eficientemente los  espectros  gue  muestran
caracteristicas  de emision, No obstante. serd necesario aplicar los tres crierios
conjuntamente  ya que. como  hemos demostrado, ninguno de ellos  funciona
correctamente e forma separada para todo tipo de espectros. Por otra parte. serd
necesarto  distinguir entre  los  objetos  puntuales  y  difuses  ya gue  presentan

comportamientos diferentes como hemos indicado anteriormente.
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Figura 4.12: Variacion de la pendiente §2-57 (rente ol flujo para todos lox espectros de prisima
objeiive de e placa A4990 Las marcas especiales indican la posicion de las galaxias de
COMparacion.

4.4  Analisis del perfil de densidad de las
imagenes espectrales

Hasta el momento hemos abordado el problema de la identiticacion de los espectros de
prisma objetivo que presentan la linea de Ho en emusion tomando los espectros
monodimensionales,  extraidos de las  imdgenes  espectrales. Hemos  estudiado,
igualmente. la posibilidad de realizar dicha seleccién tomando las imaigenes espectrales
brdimensionales. analizando su distribucion en densidad. Cabria esperar que la presencia
de enusion. al producir un fuerte aumento de la densidad totografica en una pequena

region. quedase claramente marcada en el perfil de densidad de las imdgenes especirales.
P fanl

Nuestro problema reside en caleular la distribucion de la densidad fotogrifica a lo
Jargo de fa imagen bidimensional. Dada la forma pecubar de los espectros de prisma
objetivo. hemos procedido a ajustar isofotas elipticas a la imagen, tomando diferentes
niveles, desde un valor cercano al tondo de ¢ielo hasta el pico de densidad. El ajuste de la
elipse @ jos puntos que constituyen la isofota se realiza utilizando un algorumo de
minimos cuadrados. cuyo desarrollo puede consultarse en el apéndice B. El perfil s¢

. . . - N . . . . . i
obticne represcntando ¢l nivel de la isofota frente al radio efectivo de la elipse, (ah172,
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siendo « 'y b los semiejes mayor y menor. La figura 4.13 muestra ¢l ajuste realizado a dos

espectros de prisma objetivo tipicos v tos perfiles de densidad obtenidos.

Figura 4.13: Ajuste de isofotas elipticas a las imagenes espectrales. A la derechi de cada espectro s
representa ¢l pertil de densidad caleulado v tos ajusies realizados sobre éste en ¢l origen v zonas central
v exterior. Las griticas presentan jos resultados pura dos espectros tipicos, sin v con emision.

La presencia de la linea en emision deberia de producir un aumento notable de la
densidad superficial en ta parte mis alta del pertil. o lo que es [o mismo. el perfil deberiu
de caer mucho mds bruscamente que la media en el caso de presentarse emision. El
cileule de la pendiente en cl origen del pertil (P,)) s¢ ha realizado mediante un ajuste de

un polinomio de segundo grado a tos datos de tas § altimas 1sofotas.

[eualmente podriamos esperar, no sélo un aumento de la pendiente. sino un
comportamiento andémalo del perfil. Este podria ponerse claramente e maniticsto
anakizando las pendientes en distintos puntos y cstudiando su variacion. Asi. hemos
calculado ta pendiente media en la zona central (P) y exterior {P) del perfil de densidad

(véase la figura 4.13).

Como hemos realizando en los puntos anteriores, vamos a estudiar Ta distnbucion
de los valores de las pendientes de tos perfiles de densidad y comprobaremos si para los
datos  de galaxias con  lineas de  cemision  contirmada  estos valores  pucden
proporcionarnos un criterio de scleccion eficaz. La tablad.4 muestra los valores

obtenidos para las 31 galaxias de la muestra de comparacion.
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Tabla 4.4: Pendicntes de los perfijes de densidad de los epectros de prisma aobjetivo de las galaxias
de Ta muestra de comparacion.
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=n la figura 414 presentamos los valores de la pendiente central del pertii  en
funcion del flujo del objeto. Con simbolos especiales marcamos la posicion de {os datos
referentes o las galaxias de fa muestra de comparacion. Podemos comprobar gue no
existe una scgregacion de las galaxias con emision confirmada. en contra de o que
habfamos supuesto. La mayoria de las galaxias, con flujos intermedios, presentan valores
de P, similares a la tendencia general del resto de objetos, Tan sélo las galaxias mas
brillantes se separan de las estrellas. Asi. en este caso. mientras que las estrellas estin
may saturadas. presentando valores de P cercanos a cero como consecuencia det
aplanamiento del perfil. las galaxias siguen presentando un cierto apuntamiento. Pero si
bien esto es cierto para las galaxias con ermsion. también puede aparecer en galaxias
normales y brillantes, con un gran flujo debido a su gran extension. pero sm presentar
saturacion. Por otra parte, los objetos mds débiles. a fos cuales no ha sido posible ajustar
ssofotas en. al menos, cinco niveles distintos. se les asigna valores nufos. lo que explica Ja
linca de puntos a la izquierda de este y otros graficos simifares. Asi. una de lus galaxias
con emision confirmada, 228#40. presenta un flujo demasiado bajo como para poder

aphcar este método.

Por tanto. conclutmos que la presencia de fa linea He en enusion no origina una
vartacion impertante en la pendiente en el origen del perfil de la imagen espectral. no
pudiendo uplicar este criterio para la segregacion de los candidatos a galaxias con tineas

de emisidn.
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Figura 4.14: Pendiente del pertil de densidad en {a Gltima isotota frente al logaritmo del
flujo para los objetos de la pluca A499. Los simbolos especiales muestran los datos
referentes @ las valaxias de la muestra de comparacion,

Motivados por el resultado anterior, hemos analizado 1igualmente las variaciones de
la pendiente del perfil de densidad, tomando no sélo valores en el origen (P}, sino
también en las zona central (P.) y en la parte mas exterior del perfil (P, Si bien la
presencia de [ emision no produce una caida abrupta en ¢l perfil. si seria de esperar que
se produjera un cambio de la pendiente del perfil por la presencia de ta linea Hoo Las
figuras 4.15 y 4.16 presentan los valores de P -P. y P,-P. en funcion del tTujo de los
objetos. Nuevamente hemos marcado la posicion de los datos referentes a las zalaxias de

comparacion con emision confirmada,

En la primera de las graficas. figura 4.15. se representa la diferencia entre las
pendientes en el origen v en la zona mas externa del perfil. Como podemos comprobar.
tampoco se muestra una clara segregacion de las galaxias con emision confirmada,
presentando, en general, valores similares at resto de objetos. La figura 4,16 muestra la
diferencia entre las pendientes obtenidas en el origen y la las zona central. En esta
ocasion si que podemos apreciar una ligera separacion de ciertas galuxias con cnusion
confirmada respecto a la tendencia general, si hien. mds de la mitad de ellas no se

muestran claramente segregadas.
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Figura 4.15: Variacion de la pendiente del perfil P -P, en Tuncion det logaritmeo det 1lujo de los
chictos de la placa A499. Las marcas especiales se refieren a lus galaxias con emision
contirmada
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figura 4.16: Variacion de la pendiente del perfil P -P_en funcién del logaritmo del tlujo de los
F 4.16: V de lu pendiente del perfil P -P_ cn fu del logaritmo del ujo de |
objetos de fa placa A499. Las marcas especiales se refieren a las galuxias con emision
contirmada.
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St comparamos [as tres grificas comentadas en este apartado notaremos una gran
sirmilitud entre ellas, con tan sélo muy pocos objetos, v siempre los mismos. ligeramente
diterenciados. Bl hecho de que los objetos mas briltantes sean los que mds se desvien de
la tendencia general nos hace ademis sospechar que ¢l efecto mostrado podria deberse.
no s6lo a la presencia de la linea, sino a la diferencia en el comportamicnto entre tos
perfiles de objetos puntuales vy difusos. Asi. por ejemplo. fa higera segregacion de la
figura 4. 16 bien puede deberse a este cfecto. Los pertiles de los objetos puntuales
presentardn. a medida que aumentan su brillo, una tendencia al aplanamiento. lo que
supondra unos valores positivos de P -P.. Sin embargo, dado que los objetos extensos.
con un aspecto difuso, no saturan, presentaran un pertil creciente, incluso apuntado en su

zona mds central, lo que proporcionara valores de P -P. negativos o cercanos a cero.

4.5 Resumen

En este punto hemos analizado los criterios que serdn utitizados para la identiticacion de
los espectros de prisma objetivo que presenten la linea Hat en emision. Este estudio se ha
realizado comparando distintos pardmetros obtenidos para los espectros de estrellus
galaxias normales y para las galaxias con emision confirmada. Hemos comprobado gue
ne existe un dnico criterio capaz de discriminar de una manera precisa los candidatos.

siendo preciso acometer el problema desde distintos puntos de vista,

El andlisis del espectro monodimensional ha mostrado ser el mds efectivo. La
deteccidn directa de la linea de emisidén podria ser el método mds intuitivo. pero ¢l
desconocimiento del nivel del continuo no permite obtener resultados delinitivos. El
estudio complementario de fas pendientes del espectro extraido mejora significativamente
la seleccion de los candidatos. Con el fin de optimizar el método de seteccion, hemos
analizado el comportamiento del perfil en densidad de las imdgenes espectrales,
comprobando que no aparece una clara segregacion de los valores concernientes a las
calaxias con emisién confrmada. Ademds. estos valores pueden estar fucrtemente

condicionados por el aspecto estelar o difuso de los objetos.

Por lo tanto. la seleccion de los candidatos a galaxias con lineas de emision ha de
realizarse siguiendo tres criterios distintos, basados en la presencia de valores extremos
del residuo y grandes variaciones de las pendientes del espectro extraido. comparado con

la tendencia general del resto de objetos.
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Seleccion de candidatos a galaxias con
lineas de emision.

L.a muestra de candidatos.

En el capitulo precedente hemos analizado los criterios para la identificacion de los
espectros  de candidatos  a galaxias con lineas de emision. Los objetos  serdn
seleccionados por presentar, para distintos parametros medidos en los espectros de
prisma objetivo, valores muy alejados de la tendencia general definida por el resto de los
objctos. Por esta razén. el primer paso consistird en estabiecer de un modo cuantitativo

ese comportamiento general, asi como los limites de segregacton.

Debido a la ausencia de calibracion de nuestras placas y a los numerosos factores
gque afectan a las imdgenes en placas fotograficas. las refaciones que queremos estudiar
no pueden ser conocidus a priori, y deberdn ser determnadas mdividuafmente para cada
observacion. La determinacion del comportamiento general de los pardametros respecto al
flujo de Tos objetos se realizard ajustando una curva a los datos obtenidos. Dado que la
forma seguida por los puntos no muestra una tendencia sencilla, serd preciso adoptar un
método que permita acercarse a cualquier tipo de comportamiento, condicion gue
cumple ¢ ajuste de splines cabicos. Por otra parte. ademds de la tendencia general.
aparecen puntos que se desvian significativamente v que pueden afectar al ajuste. Este

efecto se supera adoptando un método de eliminacion iteranvo de puntos. considerando
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para cada guste posterior, tan sélo los puntos que se sitdan dentro de una cierta banda

que establece el ajuste precedente.
La seleccion de candidatos requerird seguir los siguientes pasos:

o Ajuste de as tendencias y limites de segregacion. Se caleulard ta curva que sigue la
tendencia general de fos datos, asi como los limites para la segregacion de los

=

candrdatros.

« Cdlculo de tas desviaciones, Determinaremos las desviaciones de los parametros de
cada objeto respecto a las curvas gue representan la tendencia general. asi como un
indice final que representard fa certeza de que el espectro prescnte una

caracteristica de emision.

o Inspeccion visual de los candidatos v seleccion final. La seleccion final de los
candidatos a galaxias con lineas de emision requertrd ta inspeccion de los espectros
con un mayor valor del indice anteriormente definido a fin de eliminar posibles

selecciones falsas.

5.1 Ajuste de las tendencias y limites de segregacion.

Vamos a proceder al ajuste de una curva sphne a las relaciones R vs fog Flujo.
8§2-81 vs log Flujo y §2-83 vs log Flujo. No solo necesitamos caleular esta curva, sino
también la dispersidn de la distribucion de puntos. Para cllo. calculamos fa desviacion
estindar del qjuste. Ta sigma o. Con el fin de permttir variaciones de esta banda. ¢
cilculo de © se realiza en distintos intervalos. Estas bandas permiten ehminar puntos con
grandes desviaciones para proporcionar un correcto ajuste tinal. Ademas, serin utilizadas
como discriminantes para la seleccion o no de los candidatos. La grdfica 5.1 muestra {os
ajustes derivados para los parimetros medidos en los espectros de las placas A335 v

Ad99. asi como las curvas a +30.

Las graficas muestran que fos ajustes. gracias a la utilizacion de un proceso
iterativo, se adaptan adecuadamente a la tendencia general de los puntos y las curvas de
dispersidon no se ven afectadas por la presencta de puntos con grandes desviaciones. Los
candidatos a galaxias con lineas de emision serdn seleccionados  tomando como

referencia las desviaciones presentadas respecto a los ajustes agui mostrados.
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Figura 5.1: Ajustes realizados a fas griticas £ 52-51 v §2-579 respecto al logaritmo del fujo de fos
objetos de los campos A335 v A499. Ademds de los ajustes finales, se muestrun. en linea punteada.
las curvas a 3 sigma. La presencia de grandes residuos vo grandes cambios de pendiente indica la
posible exastencia de la limea Ha en emsion.

5.2  Criterios de seleccion

Como veremos no existe una frontera de separacion clara entre tas caracteristicas de los
espectros de estrellas y galaxias normales y de aquellos que presentan una caracteristica
de emision. Por esta razon. el fin de este proceso serd asociar un indice a cada uno de los
espectros de prisma objetivo gue indique [a certeza de que en €ste se presente una linea

de emision.
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En principio (véase el apartado 2.4.1) no esperamos cncontrar en la exploracion
UCM galaxias con espectros de aspecto estelar. de modo que podriamos limitarnos tan
solo al andlists de los objetos con apariencia difusa en las placas directas. No obstante.
vamos a examinar igualmente objetos no resueltos que, sin embargo. presentan unas
desviactones muy acusadas. Por una parte. si la aparente emiston es real, podriamos
£ncontrarnos con objetos interesantes, tales como estrellas activas con fuerte emision en
Ha Incluso no cabe descartar a aparicion de galixias a alto desplazamiento af rojo que
presenten sus lineas HP u {O11] en el rango rojo accesible por la exploracidn UCM. Par
otra parte. la placa A384 fue obtentda con un tiempo de exposicion de tan solo 45
minutos. o que puede condicionar el que, para alguna galaxia débil, tan sélo se expusiera
correctamente ¢l nucleo. mds briltante. Jo que Tlevarfa a la aparicion de un supuesto

objeto estelar en esta placa directa poco profunda.

Definiremos un indice de seleccion (i) basado en las desviaciones que presenten
los parametros medidos sobre los espectros de prisma objetivo en comparacion con
aquellos derivados del comportamiento general de la muestra. Este indice nox indicard en

qué medida los pardmetros obtendos hacen suponer la presencia de una linca de emision.

En primer Jugar. todos los objetos puntuales, discriminados segin la relacion
log (Flujo) vs log { Area), que presentan valores de 52-57 y/o 52-53 inferiores i cero son
elimmados del posterior andhisis. La presencia de ta linea de emision debe producir un
brusco cambio de pendiente en el espectro. v éste debe ser atdin mads acusado et los
objetos puntuales. en los que fa emision, en caso de existr, estard no resuclta (véase ¢l
apartado 4.3y, Este criterio no debe ser aplicado a objetos extensos ya que en ¢stos la
emision difusa puede no producir un efecto tan acusado en la varacion §2-57.
Posteriormente. se definen tres indices de seleccion parciales (is,. isyy. iy>3) como la
diferencia, en unidades de ©. entre los valores medidos del residuo R v cumbio de
pendientes $2-57 y §2-53 y los calcutados a partir de las curvas expuestas antertormente.
Para cada uno de ellos se impone un umbral minimo de 2 unidades. esto es. objetos cuya
separacion del gjuste es infertor a 2 ¢ se les asigna un indice parcial nulo. Por ultimo.
definimos ¢l indice de seleccién final como la suma de los tres fndices de seleccion
parciakes (is = iy, + iso) + Is93).

Los resultados obtenidos para los campos A335 y A499 se muestran cn
erdfica 5.2, mientras que en la tabla 3.1 se recogen las principales caracteristicas de las

distribuciones mostradas. Podemos destacar los stguientes aspectos fundamentades:
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El numero de objetos que presentan grandes residuos. esto es. altos valores del
indice de seleccion. es considerablemente inferior af imictal. Tan solo un 5% de fos

objetos miciales presentan un indice de seleccidn final no nulo.

El namere de objetos con un indice no nulo es. aunque reducido. demasiado
clevado para ser considerados todos effos como candidatos a galaxias con lineas de
ermision, Asi, aunque los objetos puntuales son pari los que se obtiene unia mayor
reduccion, no es aceptable asumir casi un millar de candidatos a galaxias con lineas

de emisian.

Tabla 5.1: Estadisticas de lus distribuciones ded indice de seleccion para las
placies A33I5 v A3RS

N 1ot N iy>2 <is> ¢ Mediana 3=
A3 18383 757 (1% 165 16 24 3
o i8s2 (M) (7.0%) 428 62 25 30
A9 p {5872 8GOS (5.1 467 77 26 I3
d 2001 195 (9.7 170 5 27 4K
Ve fostenibeandice de seleccion

2o retiere o los obpetos de aspecto estelar v o ooy difusos

AN REREES]

L‘}-ic.d....}f-. P -

o o (ml.  m o m om
Ll 20 40 u 20 HY
Incice Iniiee
Figura 5.2: Histograma de los valores deb indice de seleccion abtenido para los

obetos de Jas placas A335 vy AR En fransparcnle ¥ sombreado seomuestran los
ditos relerentes a objetos de aspecte punual v difuso respectivamente.
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5.2.1

Respecto a lo expuesto en el punto anterior. en los histogramas de la figura 5.2
podemos comprobar como ¢l niimero de objetos cae abruptamente para valores
ligeramente superiores a is = 2. Asi. el valor del tercer cuartil. por debajo del cual
se encuentra el 75% de los datos. es muy pequeno. inferior a 5 en todos los casos.
Por otra parte, obtenemos objetos con valores del indice muy attos, muchos sigmas

por encima. tanto del valor medio como de la mediana de la distribucion.

Resultados para la muestra de comparacion

Andlogamente a lo realizado en los distintos pasos del proceso. vamos a analizar los

valores obtenidos para las gataxias de la muestra de comparacion. La tabla 5.2 muestra.

para cada una de las galuxias, los indices parciales de acuerdo a cada uno de los criterios

de seleceion asi como el indice final. lgualmente, se indica con una p o d la clasificacion

como objeto puntual o dituso. asignada por su aspecto sobre la placa directa. De los

datos presentados en dicha tabla podemos destacar tos siguientes aspectos

De la muestra de galaxias con emision confirmada, 4 de ellas (13%) (228#02, #27,
#37 y #40) presentan un indice nulo. esto es, en ninguno de los tres critertos
utilizados sus espectros de prisma objetivo muestran un compaortamiento anomalo.
cltaramente diferenciado del resto de los objetos. Estos son perdidos por ¢l método
automatico v representarian un fallo en el método de seleccion. Sin embargo. esta
afirmacion requerird un estudio mds detallado a fin de establecer tas causas de tal
perdida, bien para la modificacion y mejora de los métodos de busqueda. bien para

establecer mds claramente los efectos de seleccion de los algoritimos empleuados.

Cabe destacar que todos los objetos, a excepcion de A228#28 (UCMI1257+42754)
presentan un aspecto difuso en la placa directa AS02. El cstudio fotométrico v
espectroscopico de este objeto (Vitores 1995 Gallego 1995) le ha contirmado

como una nebulosa planetaria con fuerte emision Hot

De entre los objetos con un indice no nulo, tan s6lo uno de ellos, 228#45. presenta
un valor inferior a ta mediana de los datos (tabla §.1). Por otra parte. de fos 30
objetos difusos de la muestra de comparacion. 25 (el 83%) han recibido un indice

gue se encucntra entre tos 100 mayores. respecto a los 2001 objetos miciales.
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Tabla 5.2: [ndices de scleccion parciales y totales para la muestra de
valuxias de comparacion.

NoC 22N s 18ay faay iy Noo 228 ds, vy iy i
e 0 am 00 00 a0 4% 4 6x 57 56 10w
IR A4 49 114 #15  Jf 24 i) 4
and TTO1r vy 17 ERI YEoo0u 13
#h SEohn 12 6.2 27 Nk a0 IRy
gy o sy s 1) 4 #2%  p SE2 20 23 H3A
=11 il D A K TR 4 #I9 A A A S A [
L3 IS 300 2s 6.8 #l0 137 uu s iy
A1 o 24 24 4.7 #3 o 2 L S %2
#p Ot le a0 16 #32 f IR R TR 13
#1737 o b LA 86 P17 #IY nao 2 2. 413
He o 2Toouu 2y 36 #17 e ua0 o 1)
LA o i R TS 18X #IK 0o 28 i fy
EXATI AT TS S N0 #3G iy b a9l RAS
gy S0 Tiar 8% T4 B0 0 oo At}
=212 o B 400 dn (R #4354 A IRV A R ] 2
(LRI AR R I 12%
Nt fage e g mhican los indiees parcides referentes a oy cniterion de selecaion el

tesiduo £ v varaiones de pendiente 152-511852.54)

Elmdicanivo pro s indica el aspecto puniuil o difuso de los objelos

Por tanto. concluimoes que este indice presenta valores significativamente mayores
que fu media en los espectros que presentan emisidn. No obstante, existe un reducido
numero de ellos (16%) que no han sido seleccionados por ningan de los tres criterios o
presentan un valor extremadamente bajo. hecho que serd analizado cn un punto
posterior. Por otra parte. sera preciso anahizar la naturaleza del resto de objetos gue
presentan indices simtlares o superiores que los obtenidos para las galaxias de emision

confirmada.

5.3  Seleccion final de los candidatos a galaxias
con lineas de emision

Dado que el nimero de objetos obtenidos tras los pasos expuestos sigue siendo
demasiado clevado como para asignartes a todos ellos el calificativo de candidatos o
calaxias con lineas de enusion. serd preciso examinar los objetos de mayor valor del
mdice de seleccion a lin de retener la muestra tinal de candidatos. Bien pudieri parccer
que en este tltimo y fundamental paso estamos introduciendo un tactor del cual hemos
estado intentando huir durante todo el trabajo, fu aparicion de factores subjetivos en la
muestra selecctonada, Sin embargo. y como veremos a continuacton. la inspeccion visual
de 1os candidatos es necesana ya que los grandes indices mostrados por muchos de estos

abjetos son debidos a distintos {atlos de la placa fotografica y/o errores en los algoritmos
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de ajuste, claramente identificabies y excluibles sin que ellos suponga una posible pérdida

de candidatos.

Por otra parte, muchos de los problemas de seleccion visual provienen  del
cansancio producido por la observacion de varios miles de objetos que ¢l investigador
debe buscar y examinar con cuidado en toda Ta placa. En este punto estamos hablande de
analizar tan s6io unos pocos objetos, menos del 1% del niamero inicial, en un terminal
grafico, mucho méds comodamente que en la inspeccion visual con microscopio. v en ¢l
que, ademids. no solo se dispone del espectro de prisma objetivo, sino que de forma
simultdnea podemos consultar fa imagen de ki placa directa, observar la unagen espectral

con diferentes cortes y paletas de color v analizar e} espectro extraido y sus ajustes.

Cabe ahora preguntarse cudl debe ser el nimero de objetos a examinar. Respecto
los objetos puntuales. ya ha sido comentado el hecho de que toda galaxia deberfu
observarse resuelta en nuestras placas directas, de modo que podriamos restringir
nuestro estudio a los objetos extensos. No obstante. queda la duda de porqué ha sido
asignado a clertos objetos puntuales un indice de seleccion muy elevado. Procederemos,
por tanto, a examinar estos objetos con un valor anormalmente alto de is. De los
histogramas mostrados en [a figura 5.2 podemos establecer el punto en el gue &xstos
abandonan L tendencia de brusca caida. Los valores de la media v la sigma de Tos datos
(tabla 5.1) no son fdcilmente utilizables como discriminantes ya que €s1os se encuenirin
fucrtemente afectados por los objetos que presentan clevados indices de seleccidn.
Podemos tomar un comodo valor de is>5 como limite por encima del cual inspeccionar

los objetos.

Respecto a los objetos seleccionados de aspecto dituso, es de esperar que los
objetos con grandes indices presenten una marcada linea de emisidn en sus espectros
extraidos. Sin embargo, como se manifiesta en fa tabla 5.2. algunos objetos con emision
pucden presentar valores de &s muy bajos. Por o tanto. y dado que el numero de objetos
a examinar es muy pequcio, hemos adoptado como criterio hinal la imspeccion visual co

¢l monitor ded conjunto completo de objetos difusos seleccionados.

La informacion que se suministra para cada objeto se recoge en fa figura 5.3, En
clla se pueden consaltar lus imdgenes espectral v directa. el espectro monodimensional
extruido. los wjustes del continuo y pendientes v un ajuste de isocontornos sobre {a
imagen espectral. Ademds. en la pantadla también se informa de los valores del residuo v

pendientes e indices de seleccion parciales v totales. La figura presenta dos objetos. En la



Seleccion de candidatos a ealaxias con lineas de emision 5.9

parte superior se muestra un objeto con emision real. mientras que la parte inferior ofrece
un caso tipico de un objeto que, si bien presenta un fuerte indice de seleccion. éste se

debe a un defecto de placa, claramente visible en 1o imagen espectral.
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Figura 53.3: Resumen grifice de fos ajustes realizados o cada objetos para la selecaion linal de los
candidates @ galuxias con lineas de emision. La aparente cmiston en el espectro extraido del ohjeto
mostrado en Lo grdfica interior se debe woun defecto de la placa. claramente visthic en la imagen

espectral,
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Por ultimo. no debe descartarse fa inspeccion final de los candidatos en las placas
de prisma objetivo. En ocasiones, el clarisimo ennegrecimiento que aparece en lia fmagen
digitalizada v que se atribuye a fa linea Hoe no puede ser confirmada en la inspeccion
visual de la placa. Este hecho debe atribuirse a Ta apanicidn. durante la digitalizacion, de
cualquier pequeiio cuerpo extrano gue. situado sobre la emulsion, provocd la emulacion

de una intensa linea de emision.

5.4 La muestra final de candidatos A335 y A499

Presentamos o continuacion la muestra final de candidatos a galaxia con lincas de
emision seleccionados haciendo uso de ta téenica automdtica expuesta en el presente
trabajo. En las tablas 5.3 v 5.4 se recogen los pardmetros principales de estos objetos
extraidos de las placas fotogrdficas. En total, hemos seleccionado 11 candidatos para ¢t

campo definido por las placas A335, A384 y 32 candidatos para la pareja A499. AS02.

Las tres primeras columnas muestran un nimero de identificacion para cada objeto.
asi como sus coordenadas ecuatoriales. A continuacion se indica el logarnitmo decimal del
flujo del objeto. tanto en la placa de prisma objetivo como en fa placa directa, los cuules
permitirdn la estimacion de las magnitudes de los candidatos de acuerdo con las
calibraciones y restricciones expuestas en el capitulo 3. Seguidamente se presentan los
semiejes y dngulo de posicion del objeto. y un indicador segtin el objeto hava sido
clasificado como puntual (p) o difuso (). Por ultimo. se indican los indices de seleccion
parcial y final para cada uno de los candidatos. Finalmente, las tiguras 5.4 y 5.5 muestran
fas imdgenes espectrales y los espectros de prisma objetivo extraidos para todos ios

candidatos seleccionados.

En el apéndice C se indica, de forma priictica. Jos pasos seguidos para la reduccion
total. desde los datos originales MAMA hasta la obtencion de la muestra final de
candidatos, mostrando especial atencion a los programas y ficheros empleados en cada
uno de ellos. En especial. la figura C.3 presenta un organigrama con las distintas fases de

lus que consta ¢l procesado total de las placas.
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Tabla 5.3: Candidatos a a galaxias con lineas de emision dentificados en la placa A499.
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Figura 3.4: Espectros  de prisina objelivo ¢ imidgenes
espectrales para la muestra completa de candidatos a galuxias
con lineas de emision extraidos de la placa A335,
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Tabla 5.4: Candidatos a a galaxias con lincas de emision identiticados en la placa A499
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‘ - B _ig-12 !
fﬁ } \ /“AH R

i i&k

F=1071° 1
EW=10004 .

F=10"1" f B=10"" W LR =107
W=104 | EW=1004 EW=10004

Figura 6.6: Simulacion de espectros de prisma objetivo con distintas combinaciones de anchura
gquivatente (EW) y yjo de Ja emision (F ).

Sea un espectro F(A) de anchura equivalente EW y flujo de la linea F_. Nuestra
intencidn consiste en stmular otro espectro semejante, pero de anchura equivalente EW' y
flujo de la linea F,'. Dado que el nivel del continuo serd f.= F, /EW yt. = F'/EW'es

inmediato demostrar que el espectro F(A), definido por
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F b= Fm-F +ff:v A<k, ah> A
F' . (6.16)
F(k)z[ ’} £ Ao <A<,
CEW]F W -

cumple las condiciones impuestas de flujo y anchura equivalente, siendo (A).A>) ¢l

intervalo en el que se presenta la tinea de emision.

La figura 6.6 muestra el resultado de la simulacion  utilizando  distintas
combinaciones de EW v F. St partimos del espectro central. simulado con una anchura
equivalente de 100 Ay un tlujo para la emision Ho+[NIT] de 10-13 erg ! em™2, objetos
con mayor flujo pero igual EW (espectro superior centro) presentan un nivel del
continuo mas elevado, lo que proporciona espectros de prisma objetivo saturados. Por
otra parte, ohjetos con un flujo menor, aunque con igual anchura equivalente, 100 A
(espectro inferior centro) pueden no ser registrados debido a su escasa senal. Si
mantenemos constante el flujo de la linea pero disminuimos la EW (espectro central
izquierdo) e} notable aumento del mvel del continuo nos diluird por completo ta débil
emisién. En cambio, un aumento de la anchura equivalente (espectro central derecho)
implica una disminucién del continuo y. por tanto, un notable aumento del contraste.
Todos estos resultados son compatibies con Jas conclusiones obtenidas a partir de Ja

figura 6.3.

6.4 Observaciones espectroscopicas de la muestra A335

En un punto precedente hemos analizado los resuitados de la busqueda awtomitica en
comparacién con los obtenidos en la inspeccidn visual de las placas, mostrando especial
atencion a los resultados de la placa A499 para fa cual se disponia de informacion acerca
de los objetos con emision presentes en dicho campo. Han sido ampliamente estudiados
los efectos de seleccion que producen una pérdida de objetos con emisidn. ¥y hemos
concluido que, para A499, no se ignoran objetos recuperados de forma visual, salvo
objetos saturados y solapados.

Por otra parte. la placa A335 también ha proporcionado dos muestras de

candidatos, una visual, siguiendo el esquema estdndar de seleccion de la exploracion

UCM. y otra automatica. La confirmacton o no de los candidatos seleccionados de una 'y
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otra forma permitird asentar. de modo definitivo, los posibles efectos de seleccidn vy el

éxito de los métodos empleados.

De este modo, la muestra completa de candidatos. visual y automatica.
seleccionados de fa placa A335, con la excepcion de las dos galaxias brillantes v
conocidas NGC 5789 y NGC 5798, tucron observadas espectroscopicamente en julio de
1994 con el espectrografo DS instalado en el toco Cassegrain del telescopio lsaac
Newton (INTY del observatorio del Roque de Los Muchachos en la isla de La Palma.
Isfas Canarias. La configuracion instrumental utilizada fue la sigwente: Ciamara de
235 mm: Red de dispersion de 300 fineas mm-!; Detector CCD TEK #3, de 24 wm de
tamario de pixel. El sistema proporcionaba una dispersion reciproca de 3.3 A/pixe! y una
escata espacial de 0" 7Hpixel. El rango espectral cubierto fue de 3600 a 7100 A
aproximadamente. El ancho de la rendija se ajustéd a 47, y su dngulo de posicion fue
elegido de modo que se ajustara al semigje mayor de la imagen en caso de apreciarse
alguna elongacién. Los tiempos de exposicton se encuentran en el intervalo de 300 a
3600 s, v se eligieron en funcion del flujo estimado de los candidatos a partir de los datos
MAMA. La reduccion de los espectros se realizé utilizando las herramientas estindar del
paguete de procesado de imdgenes astrondmicas MIDAS. v consistio en lu sustraceion
del hius y correcaion de flar-field de las imdgenes bidimensionales. extraccion del
espectro monodimensional, sustraccién del cielo, calibraciéon en longitud de onda.

correecion de extineidn v conversion a flujos absolutos.

Sobre los espectros reducidos hemos medido ¢] desplazamienio al rojo utilizando
las linecas de emision mds brillantes. Tgualmente, ha sido determinada la anchura
equivalente y ¢l flujo de la emision Ho+[NI1] para todos los objetos observados. La
tabla 6.5 recoge los principales datos espectroscopicos para la muestra de objelos. En
ella se recogen. en secciones separadas, los datos referentes a los 8 candidatos
seleccionados en ambas exploraciones, visual y automatica, seguido de los 3 objetos
identificados tan solo en la blsqueda automatica y, por ultimo. ¢l objeto seleccionado

sOlo por los observadores.

Los espectros reducidos de todos los objetos analizados se muestran en la
figura 6.7. Sobre cada espectro se ha dibujado una caja en la que se muestra ¢l espectro
monodimensional de prisma objetivo, recordando que el rango espectral cubicrto por

este tlimo cubre aproximadamente de 6400 a 6850A.
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Figura 6.7: Espectros de rendija de resolucion moderada y espectros de prisma ohjetive para la muestra
de candidatos a galaxias con lineas de emision de la placa A335. Para cada objeto, los flujos estdn
expresados en unidades de 107" erg ' em? AV EL espectro de prisma objetivo cubre de 6400 a
6850 A

Del andlisis de los resultados obtenidos en las observaciones espectroscopicas de

tos candidatos podemos concluir los siguientes puntos:

Los 8 objetos seleccionados en ambas bisquedas y que mostraban claros signos de
cmision en sus espectros de prisma objetivo han sido confirmados como anténticas

galaxias con lineas de emision de distintos tipos (Figura 6.7 a-h)
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» De los tres objetos que fueron seleccionados tan sélo en la biisqueda automdtica
{paneles 1-k), dos de ellos muestran, nuevamente, lineas de emusion en los
espectros de rendija y representan un claro éxito en el procedimiento empleado. El
tercer objeto no es una galaxia con emision. pero si una estrella tria de dlumos
tipos con ntensas bandas de absorcion en el rojo v emision en Ho. Por tanto. la
identficacion de este objeto no puede ser considerada como un fallo de los
algoritmos. Ademds esle objeto ya fue considerado extraio por presentar una
naturaleza puntual en la placa directa y por mostrar la aparente linea de emision en
el espectro de prisma objetivo anormalmente desplazada hacia su extremo azul.
Este tipo de objetos podran ser filtrados en futuras bisquedas por presentar tafes
caracteristicas muy representativas. o en su caso, forzar la identificacion de este

tipo de estrelias frias en otra linea de investigacion.

Tabla 6.5: Datox espectroscdpicos de la muestra de candidatos A335.

No. 335 (oud) Fug EW(A) z Tipo Otros Nombres
{12000 0 HB o Her' Espectral”
16075 1454019 1481 105 639 S66 0.0107 HIH UGC 59858
+312 34
3004 15084260 $304 17 28 16 0.0264 HIIH IRAS 1506542821
+28 10 16
13825 (457393 775 50 3 Jig o 0.0047 88 NPMIG +26.0386
+26 39 53
12249 1459 343 87.5 6 69 00226 SBN UGC 00644
+27 06 58
17585 1452228 332 10 18 69  0.0225 HIH IRAS F14503+3005
+29 5326
(0222 1500531 6.7 11 13 82 00316 SBN CG 1277
+29 43 3%
L98ET 14 30 16.2 248 7 8 45 {10238 SBN
+28 24 38
16515 1434222 438 5 5 46 00334 SBN IRAS FI4522+2754
+2742 4
LI280 1500123 27.5 13 48 72 0.0224 HIIH
+28 08 53
10333 1500555 20.3 12 24 64 0.0307 HIH
+27 5544
19974 1450 2.4 ... Estrella M
+2752 3
5322 1505238 .. SinEm. NPMIG +29.0335

+29 16007
* De acuerdo o fa clasificacion de Salzer ¢t al, (1989).
£ Flujo en unidades de 10735 erg 57!
“Los flujos y anchuras eguivalentes se refieren a fa cmision combinada Ho+{NII).
Yos datos se refieren a la linea [OHLAS007.

el
cin - .
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« Por dltimo. el dnico objeto identificado tan sdélo de forma visual (figura 6.7 1)
muestra lineas de absorcion en el espectro observado. La seleccion de este objeto
indica, mids que un fallo en la bisqueda visual. un éxito en el procedimiento

automatico al haber sido considerado acertadamente como un objeto sin emisidn.

Por tanto. el analisis espectroscopico de los candidatos de la placa A335 concluve.
nuevamente. que la busqueda automitica es capaz de recuperar todos los objetos
seleccionados de forma visual y, lo que es mds importante, de recuperar nuevos objetos
perdidos por los observadores, sin que esto suponga un aumento en la seleccion de

objetos sin emision.

6.5 Calculo de la curva de dispersion del prisma de 40 del
Telescopio Schmidt CAHA

La determinacién de los desplazamientos al rojo de los candidatos a galaxias con lineas
de emision en placas Schmidt de prisma objetivo (apartado 6.6) va a requerir el
conocimiento de la funcién de dispersion del prisma empleado. En este punto recogemos
las observaciones. reduccion y resultados en la obtencion de la que denominaremos curva

de dispersién del prisma de 49 del Telescopio Schmidt de Calar Alto.

El uso de un prisma de vidrio como elemento dispersor para la obtencion de
espectros de fuentes luminosas presenta unos problemas caracteristicos que no aparecen
al utilizar espectrografos con red de difraccion. El principal inconvenente reside en ¢l
hecho de que la dispersion producida por un prisma depende de la longitud de onda. Asi.
para un prisma delgado, una onda plana monocromitica con un dngulo de incidencia casi
normai es desviada hacta la base del prisma con un dngulo & (figura 6.8) dado por la

ecuacion

d=(n-1Ho (6173
donde & es constante e independiente del angulo de incidencia siempre que €stc se
mantenga cercano a la normal.

La demostracion de la formula anterior es simple, sin mds que aphicar la ley de la

refraccidn. Dado gue estamos en incidencia normal, se cumplird
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nsin o = sin o (6.18)

donde n es el indice de refraccion del vidrio. St el prisma es delgado. podemos asumir

sin(e) = o sinfod) = o Tgualmente, dado que o = a+d, se tiene

nE=0+6 = d=(n-1 o (6.19)

Figura 6.8: Dispersion de una onda plana por un prisma delgado

As{ pues, para conocer la dispersion proporcionada por un prisma es necesario
conocer como varia el indice de refraccion con la longitud de onda. es decir. la funcion
n(A). Este problema no aparece al utilizar redes de difraccidon, yu que la dispersion
producida por éstas es proporcional a la longitud de onda. Para la obtencion de la curva
de dispersion producida por un prisma, y en general, para la calibracion de cualquier
mstrumento cuya funcién sea la de dispersar la luz en sus diferentes longitudes de onda
necesitamos realizar observaciones de una fuente luminosa con ciertas caracteristicas
claramente 1dentificables. La relacion entre la posicion en la gque aparecen dichas
caracteristicas y su longitud de onda permitirdn derivar la curva de dispersion del

Instrumento utitizado.

6.5.1 Observaciones y reduccion de los datos

Con el tin de calcular la curva de dispersion del prisma de 49 del telescopio Schmidt del
Observatorio de CAHA hemos obtenido una placa lla-F en un campo centrade en la
estrelfa 3 Lyrae. con una configuracion instrumental idéntica a la empleada en la

exploracidén UCM. salvo gue en esta ocasion no se empleo ningdn filtro de corte ¢n la
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zona azul. De este modo, el rango espectral dtl se extiende desde el corte azul

atmosférico hasta el corte rojo de la emulsién, en 6850 A.

De entre ¢l elevado nimero de objetos registrados en la exposicion, extsten
numerosos espectros de estrellas de tipo A en los que son claramente visibles las intensas
lineas de absorcién de la serie de Balmer del hidrogeno. La posicion de estas lineas, a
una longitud de onda bien conocida. puede emplearse para la determinacion de fa curva

de dispersion.
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Figura 6.9: Espectro de prisma objetivo sin filtro para una estrella de tipo A, Las intensas lincas de
absorcion del hidrégeno han sido identificadas y marcadas en el espectro.

En particular tres estrellas de tipo A con intensas lineas de absorcion
(SAO 067427, SAO 067488 y SAO 067652) fueron digitalizadas con la MAMA ¢n
Junio de 1993 con un tamafio del pixel y paso de digitalizacién de 10 x 10 um?. El
procesado de las imdgenes bidimensionales se realizé con ayuda del paguete de
reduccion MIDAS. y ha consistido fundamentalmente en la extraccion de los espectros

monodimensionales y medida de las posiciones de las lineas de absorcion. La figura 6.9
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muestra un espectro de prisma objetivo tipico para una estrella de tipo A. En la figura

han sido marcadas fas distintas Iineas de absorcion identificadas.

Tabla 6.6: Posicion de las [ineas de absorcion en los
espectros de prisina objetivo.

ldent. MA) X(LLm)
Pico Mla-F 67170 1437
Hex 6562 3 1346
Hp 1%61.3 0
Hy 4340.5 .76
H6 41018 -1215
He 39701 -1504
Call K 19337 - 1390
H, 3889, 1698
H,, 3835.4 1835
H,, 37979 -1934
Hy, 37706 2010
H}j 3750.2 2071

La posicion de las lineas de absorcion fueron medidas ajustando una gaussiana a la
parte mds interna de la linea. La tabla 6.6 tndica la posicion para las diterentes lineas. Los
errores en la medida de las posiciones pueden ser estimados comparando los resultados
obtenidos para las diferentes estretlas utilizadas. alcanzdndose desviaciones inferiores a
I pixel (10 um).

Asumiendo gue. en primera aproximacion, el indice de refraccion del vidrio sigue

la dependencia funcional

B
A=A+ — (6.20)
ku

de fa ecuacion (6.17) se deduce que el dngulo de sahda de fa radiacion. v por tanto. la
posicion de una determinada longitud de onda sobre el plano focal del telescopio taumbién
seguird la misma dependencia con A. Por tanto, hemos procedido a ajustar unu curva de

la forma

x(?\.)ZAJr% () {6.21)
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a los datos presentados en la tabla 6.6. Un ajuste por minimos cuadrados proporciona los

siguientes resultados

T
I
Lad
n

I+

=10

B=-(713+2)10%

y se muestra en la figura 6. 10
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Figura 6.10: Grifica de ta posicidn de Jas Wneas en funcion de s longitud de onda. La curva muesira ¢l
ajuste realizado a los datos.

Conocida la funcidn x(A), el cilculo de la dispersion del prisma, dA/dx. se caleula

sin mds que despejar A en (6.21) y derivar la expresion.
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Figura 6.11: Curva de dispersion del prisma de 49 del telescopio Schmidt del Obscervatorio de
Calar Alto.

Sustituyendo los valores obtenidos anteriormente (6.22), se llega a
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dh A

M =——=T7 107 (Amm™")

elx 2B

28

dx

{7 5 -
A[ﬂ}(l) = AB=2-10""A"(Amm ")

La figura 6.11 muestra la curva de dispersion del prisma de 49 del Telescopio

Schmidt del Observatorio de Calar Alto. En la tabla 6.7 mostramos los valores de la

dispersion obtenidos para algunas longitudes de onda caracteristicas.

Tabla 6.7: Vatores de la dispersion del prisma ¢n

distintas longitudes de onda.

A Ident. di/dx  disdx (Ammh
(A) (Amm)  (Birkle 1984)
4340.5 Hy 5742 590
4861.3 Hp 804+ 2
6350 Corte de RGHIO 1792+ 5
65628 Hao 1978 + 6 1950
G717 Pico la-¥ 2021 +6
6850 Corte Hla-F 249+ 6

6.6 Determinacion de desplazamientos al rojo en los

espectros de prisma objetivo

El desplazamiento al rojo de los candidatos a galaxias con lineas de emisidn puede ser

calculado, o cuando menos estimado, en funcion de ta posicion en la que se presenta lu

caracteristica de emision en los espectros de prisma objetivo (Tucholke & Schueker

1992; Loveday et al. 1992; Schueker 1993). Para ello, es necesario calibrar las imdgencs

espectrales en longitud de onda. Esta calibracion presenta, en nuestras placas, los

siguientes problemas

« En el intervalo espectral abarcado ( = 6400 - 6850 A) no comprende ningtn rasgo

espectral caracteristico y de ticil identificacion en un elevado numero de estreilis

que permitan obtener un punto de referencia para la calibracion en longitud de

onda.
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e Tan sélo el corte de la emulsion Hla-F proporciona un punto de referencia
aproximado, sin embargo. la posicion de €ste depende de numerosos factores tales
como magnitud del objeto o color (Clowes et al. 1980), de modo gue su utilizacién
como punto de referencia en longitud de onda puede proporcionar grandes errores
sistemadticos (Beard et al. 1986). Ademas. y dado que nuestro proposito es calcular
desplazamientos al rojo de galaxias, objetos extensos. en €stos la posicion del corte
de fa emulsion queda mucho mds difuminado que en ¢l caso de los espectros
estelares. Ademads., la posicion de éste vartard en funcion de la distribucion espacial

de la galaxia en conjunto.

e Por otra parte, la dispersion proporcionada por el prisma no es constante. de modo
que no podemos establecer una relacion Iineal entre la posicidn de lu linea Ho en

los espectros de prisma objetivo y el desplazamiento al rojo.

Vemos. por tanto, que el principal inconveniente reside en la medida de Ta posicion
de la linea respecto a una posicion fija en longitud de onda. Dado que las placas de
prisma objetivo de nuestra exploracidn no poseen ningun punto de reterencia de este
tipo. vamos a hacer uso de la placa directa. La transformacion astrométrica (Apéndice A)
derivada para las placas directas y de prisma objetivo, con desviaciones estandar
inferiores  al segundo de arco, proporcionan, igualmente. una transformacion
placa - placa que puede ser utilizada para la determinacién de posiciones de longitud de
onda constante sobre los espectros de prisma objetivo. No podemos conocer a priori la
longitud de onda en la que se situard el centro del objeto en la placa directa transtormado
sobre la placa de prisma objetivo, pero si podemos asumir que ésta serd la misma para
todos los objetos de la placa. De esta forma, la magnitud del objeto. su color o extension

no afectardn a la medida de la posicion de la linea.

En las graficas 6.12 hemos representado el desplazamiento al rojo de las galaxias
con lineas de emision de las placas A335 y A499 respecto a la posicion de la linca en ¢l
espectro de prisma objetivo. Vemos, en primer lugar. una tendencia clara, seguida.
incluso, por los dos estrellas con emision a z= 0 (la estrella M en A335 y la nebulosa
planetaria en A499). Los errores en la medida de la linea provienen. por una parte. del
error cometido en la transformacion de la posicion del objeto de la placa directa sobre Ia
de prisma objetivo y, por otra, en el error en la medida de la posicion de la propia linea
de emision en la imagen espectral. Eb error en la transformacion placa - placa serd la
suma de los errores de las transformaciones astrométricas de ambas placas, del orden de

1"3 por placa. lo que representa un error de 0.7 pixeis en la transformacion de
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coordenadas. Por otra parte la posicion de la linea de emisién en la imagen espectral se
realiza ajustando isofotas elipticas a los niveles mas altos. En estos niveles el nimero de
puntos es pequefio, y es factible asumir un error del orden de medio pixel en la

determinacion de la posicion de la linea de emision.
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Figura 6.12: Relacion entre los desplazamientos medidos para la linea de emision en los
espectros de prisma objetivo y el desplazamiento al rojo. Con linea continua se presenta fa
relacion teorica. obtenida a partir de la curva de dispersion del prisma.

Para la medida de desplazamientos al rojo a partir de la posicion de la linea Hot en
los espectros de prisma objetivo es necesario calcular una relacion matemdtica entre
ambos parametros. A la vista de las graficas 6.12, podriamos estar tentados en ajustar
una recta a los datos, pero comprobariamos que las rectas derivadas para ambas placas
no son coincidentes, tan siquiera la pendiente de ésta, que nos informaria de la dispersion
del prisma. No obstante, el conocimiento de la curva de dispersién producida por el
prisma permite cstablecer, tedricamente, la relacién entre la posicién de la linea Ho
medida sobre las Iimdgenes espectrales, y el desplazamiento al rojo, salvo una constante

arbitrana. Por tanto, hemos procedido a ajustar una curva de la forma

A\'{?L):A'ﬁ—-gf (L) (6.25)

a los datos de las muestras A335 y A499, donde A’ es el pardmetro a determinar y B es ¢l

valor obtenido en el apartado anterior {(ecuacidén 6.22). El valor de A es la longitud de
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Analisis de Ia muestra de candidatos

Los resultados obtenidos en el capitulo precedente deben ser analizados con el fin de
establecer la fiabilidad y acterto de los algoritmos que han sido desarrollados para la
identificacion de galaxias con lineas de ennsion en placas totograficas de prisma objetivo.
Asi. debemos confirmar, por una parte, que todos o un alto porcentaje de los candidatos
selecctonados automdticamentie son, efectivamente, auténticas galaxias con emision Her.
Por otra parte, también debemos asegurarnos de que el método ha sido capaz de
recuperar, al menos. fos mismos candidatos que lo serian en una inspeccion visual de las
placas. Solo de esta forma podremos garantizar el éxito del trabajo presentado. Ademiis,
el conocimiento de fas [imitaciones. tanto del proceso automdtico como del visual. nos
proporcionard un marco idéneo para analizar los distintos efectos de seleccion que
aparecen en ambas técnicas. asi como informacion para futuras mejoras v modificaciones

de los criterios y métodos de identificacién.

6.1 Comparacion con la muestra visual

La comparacion de los resultados obtenidos mediante el uso de la téenica automditica
desarrolfada con aquellos derivados de la inspeccion visual de las placas nos
proporcionard los primeros datos acerca de la fiabilidad del método empleado. Sin
embargo, de la comparacion de ambas muestras no podremos extraer resultados

definitivos hasta no conocer la naturaleza exacta de los candidatos seleccionados
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mediante las dos técnicas. Sabemos, por ejemplo, que la exploracién UCM identifica
como candidatos un 26% de objetos sin emision (Gallego et al. 1996). Asi, la pérdida de
un objeto seleccionado de forma visual no implica necesartamente la pérdida de un objeto
con emision. Tampoco la identificacion de nuevos objetos con el método automitico
representa inmediatamente un fallo en la seleccion visual. Sin embargo. esta comparacion
puede aportar informacion acerca de posibles efectos de seleccidn, asi como revelar

fallos evidentes en una u otra técnica,

Con csta motivacion, las placas A335 v A499, ambas de prisma objetivo. fueron
analizadas por observadores expertmentados. a {in de extraer la que denominaremos
muestra visual de candidatos a galaxias con lineas de emision. La inspeccion de las
placas se realizo siguiendo el procedimiento estdndar utilizado en la exploracion UCM

(Zamorano et af, 1994),

6.1.1 La muestra visual A335

La inspeccidn visual de la placa A335 proporciond un total de 11 candidatos dentro de lu
region comdn a las placas Directa y de Prisma Objetivo, la zona analizada con métodos
automaticos. Sin embargo. sélo 8 de los 11 objetos son comunes a las busquedas
automatica v visual, Por tanto, existen 3 objetos que tan séio fueron identificados de
modo automatico. y otros 3 que, atn siendo escogidos por los observadores. no

presentaron pardmetros significativos en la blisqueda automatica.

Los tres objetos de la seleccidn automatica representarian, de confirmarse la
emisidn, un éxito de los algoritmos presentados v la confirmacidn de la objetividad del
sistema utihizado. Pero por otra parte, los otros tres obtetos perdidos por la maquina
deben ser explicados. bien por la ausencia de emision, lo que aumentaria el éxito de los

programas, bien por la presencia de factores de sefeccion bien conocidos.

« Dos de los objetos perdidos en la bisqueda automitica presentan clarisimas
evidencias de emisidn en la placa PO. Se trata de dos gajaxias brilluntes v
conocidas, NGC 5789 (Sdm:, m=14.2: 0’9 x 0'8) v NGC 5798 (Im: m=13.6:
[:4x1'0) que presentan numerosas regiones HII en sus zonas mas externas. Estos
objetos no lueron seleccionados ya que sus espectros de prisma objetivo. extraidos

de la zona central de la imagen espectral. no mostraban ningiin signo de emision,

« El tercer objeto seleccionado de forma visual no muestra signos claros de cmision.

y por tanto. no fue seleccionado.
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En cuanto a los objetos perdidos en la seleccion visual.

« #11280 presenta una intensa y clara linea de emision. incluso en la inspeccion
visual. Este objeto deberia haber sido seleccionado sin duda alguna. lo que

demuestra un fallo en la seleccion visual de los candidatos.

o #1(}533 es un objeto extremadamente débil, cuya emision no puede ser confirmada
en la inspeccion visual, No obstante, sus parametros derivados del proceso

automdtico le confirman como un buen candidato a galaxia con lineas de emision.

o #19406 es un objeto brillante y puntual que. sin embargo, presenta una clara linea
de emision en el espectro extraido. s1 bien ésta se encuentra anormatmente
desplazada hacia la zona azul. En la inspeccion visual de la placa se confirma la
existencia de una débil linca anormalmente desplazada. El objeto no fue
seleccionado debido al aspecto claramente estelar del objeto v debilidad de la
aparente linea. fuera de la ubicacion tipica en la que se presenta para el resto de

candidatos.

6.1.2 La muestra visual A499

La placa A499 también fue examinada de forma visual. Esta placa cubre un campo casi
idéntico al de {a placa A228 de la exploracion UCM, centrado en el cimulo de Coma.
Para esta altima placa, la A228, se dispone de una muestra de candidatos. todos ellos
observados espectroscopicamente, y que han sido utilizados ampliamente en este trabajo.
Pudiera parccer, por tanto, innecesania la inspeccion de A499 y trabajar con los datos ya
presentados. Sin embargo, y debido a los numerosos factores que influyen cn la
adquisicion de una placa fotografica, objetos con clara emision en una placa no ticnen
por que presentarse de modo evidente en la otra, sobre todo aqueltos cercanos al limite
de deteccion. Por esta razon, la placa A499 fue igualmente inspeccionada visuabmente

utilizando el procedimiento estandar practicado en a exploracion UCM.

La inspeccion visual de la placa A499 proporciona 25 candidatos a galaxias con
lineas de emision, frente a los 40 candidatos de A228 presentes en el campo comian. La
tabla 6.1 indica el nimero de objetos comunes y nuevos, haciendo una distincion entre
aquellos con emision confirmada. En ella podemos comprobar como tan sélo el 68% de
los objetos con emision confirmada han sido nuevamente seleccionados. Este hecho

pudiera sugerirmnos que la pueva placa es de menor calidad que A228. bien por un peor
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seeing, menor sensibifizacién, etc.. hecho que deberd ser analizado a través de los objetos

perdidos (véase el apartado 6.2).

Tabla 6.1: Comparacion de las muestras visugles A228 y AJ99.

Ohjetos Placa
Seleccionados Al2y Ad99
Con Emision 3l (ORG24
Sin Emision 9 I
Nugvos 3
Total 46 25

Por otra parte. la seleccion automaidtica habia identificado un total de 32 objetos. De
ellos, 28 son comunes a A228, habiendose recuperado 26 de los objetos con emision
confirmada, un 84%. La tabla 6.2 sintetiza el estudio comparativo de las tres muestras
analizadas. Para cada objeto A228 se indica si €ste es recuperado en la blsqueda visual
(9) y automatica (10) de fa placa A499. [gualmente, se indica al final de la tabla los nuevos

objetos no seleccionados en A228,
Del analisis detallado de la tabla 6.2 podemos destacar los siguientes puntos:

o Todos los objetos seleccionados en la inspeccidn visual de la placa A499 son
recuperados por el método automdtico salvo A228#02. En particular, s¢ trata de
NGC 4922B. un sistema muy extenso y brillante (Vitores 1995). La inspeccion
visual muestra una clara linea de emision en la componente norte del sistema.
apareciendo completamente saturado el espectro de prisma objetivo de [a galaxia
mds brillante. situada al sur. La pérdida de este objeto se debe a que, dada su gran
proximndad, la mdquina identificé un solo objeto extenso. Por tanto. ¢l dnico
espectro de prisma objetivo extraido corresponde a la componente mds brillante,

espectro gue no muestra ningdn signo de emision, (Véanse fas figuras 4.1 y 4.2).

o Por tanto. y excluyendo el caso anteriormente comentado, todos los objetos A228
perdidos en la bisqueda automadtica también lo son en fa visual de A499, Esto
indica que estos objetos son ignorados no por un fallo en el método empleado. sino
a que en la nueva placa cstos objetos no presentan emision. efecto que seri

analizado en el siguiente apartado.
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Tabla 6.2: Estudio comparativo de las muestras de candidatos A228 visual. A499
vistal ¥ A499 automalico.

LOM #2280 EW F  EWF m, o Toag ELG A9
VoA N
' 2 kN il (3] if] (] 1%1 Oy e vile
130042955 ¢4 16.69 Sa - v v
125042934 (12 00239 297 942 2604 1418 Sy2 Sh v v - TROY
25442740 0 00172 57 2560 203 15.50 SBN Sa v v v e
PA06+3E1T 04 D68 sl 397 322 1532 DANS Sc+ v v v 604
L3MIG+3100 03 - - - v 166
[30R+2958 06 00223 26 123 032 1446 SBN  Sc+ v
PAOR+2050 07 00246 9 378 222 13.092 SBN  SBh v .
136+2038 08 0.021] 133 653 B68 14.80 SBN Sh v v v "0K
1307+2910 09 00183 Ay 222 OR7 13.05 SBN SBbh v v v 331
130442007 10 11.55 ler - - 3289
13042818 11 00244 115 1.33 1.53 13,58 SBN Se+ v - v 2379
PAGE+2808 12 00210 I3 L9 (.65 [4.55 SBN  Sa v v v 1167
[302+2853 13 00237 B T I S Bl 15.77 DHIUH Sa v v v T8
PAOI+2004 13 00266 81 442 325 1514 HITH  Sh v v v 5202
125442853 15 14.86 Sh - 12307
123742826 {6 1645 5h - - - d631
1256+2823 17 10L0307 104 386 421 1511 SBN Sh v v v IR0
PISS+2819 18 (0.027R 63 iR7 118 15.01 SBN  §h v v v 11337
125942755 19 10233 62 0632 392 13145 SBN S v v v 7402
I2384+2754 200 0253 129 294 379 1538 SBN  Sh v v v heE Y|
123642754 21 72 66 206 195 14.70 SBN  Sa v v ¥ooiaT
[248+2012 22 0247 43 074 032 SBN v v 7T
123542734 23 00234 121 13 286 15.99 SBN  Irr v - oI
1250+2732 24 0.0234 14 790 401 15.40 SBN S v v ¥ IS
1236+2717 25 90273 6% 089 0.6 DHUIH v - Vo094
P230+2722 26 00287 37 378 140 16.05 DANS S+ v ¥ a2l
125642701 27 0.0247 s 151 1.78 16.32 HHH  Irr v - - 10wl
1357+27534 2K . 15.36 PN v v v Y76l
[25543125 29 0.0258 74690 511 15.07 HHH  Sa v - v o 11064
125342756 ) 00165 153 925 14.34 15.00 HIIH  Sa v v v 1202
123742808 21 00181 42 P41 .39 1545 SBN Sa v v v LHvY
1230943001 32 G.63307 4 tex 0587 i5.36 SBN  Sa v v v R
1302430032 32 (0.(0342 53 405 2.2 HIIH v v v 416
PAN+3136 34 - 15,80 sb - 6302
3043027 35 0.0234 700 236 165 15.70 DANS Sa v
1 M+2917_36 1639 - .
P236+2010 37 0.0279 23445 010 {54 SBN 5b v - - 757
1300+2907 38 00219 106 1.72 .82 16.69 HIH  Sh v v v 6734
PAO3+2908 39 (.0261 175 315 91 16.26 HIIH - e v v v 3772
P30A+2830 10 (0217 67 070 047 772 DHIH BCD ¥ - RRRE
[234+2932 11 16.82 - - - 127aR
128342026 42 . o453 - - BA2RG
1247427010 43 00231 064 020 15.97 DANS Sc+ v
F246+2727 44 (ul9y 78 344 26X FillIH v
125342802 45 (.0253 i6 0us 016 1376 DANS Sc+ v - - 12400
125442741 46 15381 Sh - - - 12433
T R
Yoov v T
oY v ARTH
! v 1267

O148
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Notas a latabla 6.2

Notas: ¢2y Anchura cquivalente Ho+[NIT] (A}
o Flugo Hoa NI 107 erg s T eme )
o+ EW-F cn unidades de 10712 A crg 57! em?
%y Confirmacian espectrascopica ¥ Con Emision
- Sin Emision
w9y Seleceion Visual en A499
110p: Seleccion Automdtice en A499
(e ... Fuera del campo A499
Y Objeto seleccionado
- Objeto no seieccionado
(11 N° de identilicacion en Ad499
Reterencias: thuanninaeas Gallego (19953
7 Vitores (19493)

» Un objeto en la bisqueda automdtica (A228#05 = A499#01660) y otro mds en

ambas. visual y automadtica (A228#01 = A499#06148). que fueron seleccionados
en A228 pero confirmados como galaxias sin emision han sido nuevamente
recuperados. Los espectros de prisma objetivo. tanto en A228 como en la nueva
A499 muestran, incluso en los espectros digitalizados. una clara linea de ermsion.
Los espectros obtenidos de estos objetos, si bien tienen muy baja seiad. no
presentan signos de emistdn, fuertes absorciones u otros aspectos o tresaltar
(Gallego 1995). Por tanto, la presencia de la aparente emiston en los espectros de
prisma objetivo pudiera deberse a la combinacion de la distribucion espacial v
espectral del objeto. No obstante, la repeticion de la aparente emision en A499
puede hacernos sospechar en un error de identificacion durante las observaciones

espectroscopicas.

Por altimo, tres objetos de forma visual, y éstos mads uno en el método automatico
fueron seleccionados sin que exista contrapartida en la placa A228. Nuevamente. la
coincidencia en los dos tipos de bisqueda hace pensar en la presencia real de una
caracteristica de emision en los espectros de prisma objetivo. Sin embargo. la
pérdida de varios objetos comentada en puntos anteriores. y que denotaria una
menor calidad de A499, es contradictoria con la aparicion de nuevos objelos. Esle

aspecto serd analizado en el apartado 6.2

6.1.3 Conclusiones de la comparacion con la muestra visual

De 1o expuesto en fos puntos anteriores, podemos concluir que el método automitico

desarrollada en ¢l presente trabajo es capaz de recuperar, en gran medida. los objetos
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seleccionados de modo visual (8 de 11, 73%, para A335 y 24 de 25. 96% para A499).
Excluyendo los objetos de gran extension, en los que la emision no se encuentra
localizada ¢n el centro del objeto, zona analizada por el método automitico. la
recuperacion de los objetos seleccionados visualmente se mejora significativamente (8 de
9. 89% para A335 y 24 de 24, 100% para A499).

Sin embargo este hecho no vale, de por si, para establecer el éxito del proyecto.
Por una parte. si bien no se pierden objetos que serfan seleccionados por observadores
visuales. es necesario asegurar que los objetos selecctonados presentan. realmente. lineas
de enusion. Por otra parte. las muestras automiticas no sélo contienen a las visuales.
sIno gue proporcionan un reducido nimero de nuevos candidatos. El éxito del método se
demostrard s1 ¢stos objetos se confirman como auténticas galaxias con emision, esto es.
s1 los algoritmos permiten identificar nuevos objetos que los observadores no huan sido

capaces de encontrar. sin que ¢llo introduzca un elevado nimero de objetos sin emision.

El andlisis de la placa A499, para la cual se disponen de abundantes datos
procedentes de A228 ya nos proporciona los primeros resultados. El método automiitico
ha logrado recuperar 5 objetos con emision confirmada que fueron perdidos por los
observadores visuales. lo que supone un aumento del 24% en el numero de objetos

seleccionados con éxito.

6.2  Limites de deteccion en placas de prisma objetivo

La aparicion de ta linea de emision en placas fotogrificas de prisma objetivo. v por tanto,
la identificacion de los candidatos a galaxias con lineas de emision, estd condicionada por
numerosos parametros observacionales. Asi. por ejemplo. va ha sido comentado que
nuestra configuracion instrumental no permite la identificacion de objetos con un
desplazamiento al rojo superior o del orden de 0.045 debido a la caida de sensibilidad de

la emulsion empleada a partir de A = 6850 A.

La pérdida de objetos con emision, tanto en la busqueda visual como en la
automitica. en la placa A499 respecto a la A228 nos hace intuir que aquélla es menos
profunda. menos contrastada o de peor calidad. En la tabla 6.3 presentamos los
principales  datos fotométricos vy espectroscopicos para estas  galaxias. Podemos
comprobar como los objetos no seleccionados cubren un amplio rango en magnitudes

aparentes, anchuras equivalentes y flujo, de modo que no es aceptable admittr una
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aproximacién sencilla en la que se suponga que, debido a [a menor profundidad de una

de las placas. se pierden aquellos objetos mds débiles y/o con emision menos intensa.

Tabla 6.3: Objctos 4228 perdidos en las bisquedas visual vio automadtica en Ad99,

UcM #2228 EW F EWF m T, Ty ELG Ad9Y

V A Ny

th [ R iy 15 1t iT [ 1" 1ih i

130442818 11 00244 {15 1.33 .53 4.8 SBN  Se+ v v 2374
124842912 22 0.0217 43 074 032 SBN v v TTTY
123542734 23 (.0234 121 260 286 15,99 SHRN Irr v v v
125642717 25 0.0273 [§% ).89 161 DHUH v v Oudd
125642722 26 (L0287 17 178 1.40 16.05 DANS Sc+ v v D422
1256+2701 27 1.0247 113 1.51 1.78 16.32 HIH  lr v - H096a|
1255+3125 2% 0.0258 74600 511 15.007 HHH  Sa v v Tn6d
123642910 37 002749 22045 000 1510 SBN  5h v - 10787
130442830 40 0.0217 67 070 047 17.72 DHIIH BCD ~ 344
1254425802 45 0.0253 16 098 016 1576 [DANS Sc+ v - 12400

Ver notas de la tabla 6.2,

En este punto estamos interesados en conocer los limites de detectabilidad en
funcién de los pariametros tipicos que definen el espectro de emision, esto es. en funcién
de la anchura equivalente (EW) v flujo (F) de la linea. En el trabajo de Moss et al. (1988)
se estudian los Hmites de seleccion de candidatos a galaxias con lineas de emision
utilizando placas de prisma objetivo y una configuracton muy simtlar a la empleada por la
exploracion UCM. La principal diferencia reside en el prisma objetive empleado por ¢l
equipo de Moss. de 109 el cual proporciona una dispersion de 400 A mm-l. en
comparacion a los 1950 A mm- de la exploracion UCM. Tanto en su exploracion como
en la UCM (Gallego 1995), se comprueba que la anchura equivalente de la emision
combinada Ho+{NII] es un pardmetro importante para la tdentificacion de los objetos, si
bien no existe un corte acusado que permita establecer. de acuerdo a este parimetro. si
un objeto serd o no seleccionado. Asi, la exploracion UCM toma un valor minimo de la
anchura equivalente de [0 A como umbral para que un objeto sea seleccionado. Sin
embargo, objetos con anchura equivalente de 60 y hasta mis de 100 A fueron perdidos
en A499 (véase la tabla 6.3). mientras que otros objetos con menores anchuras
equivalentes son ticilmente recuperados. También el flujo de la linea en emision debe ser
considerada, pero nuevamente no se distingue un corte acusado por debajo del cual dejen
de seleccionarse los objetos. Estos efectos se ponen claramente de manifiesto en los

histogramas de unchura equivalente v flujo de la emision Ho+[NII] para la muestra
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completa de galaxias UCM, presentados en las graficas 6.1. Los datos han sido
obtenidos del trabajo de Gallego et al. (1996).
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Figura 6.1: Distribucion de los valores de anchura equivalente (EW) y Flujo (F) de a emision
Ho+ NI para la muestra de gataxias UCM.

Moss et al. (1988) comprobaron que utilizando un parametro auxiliar EW-F se
definia de una manera mas prectsa el lfmite de detectabilidad de su muestra. Asi.
tomando un umbral de EW'F = 3-10-12 erg cm 2 s-1 A, la exploracion de Moss fue capaz
de recuperar 8 de 8 (100%) de galaxias presentes en el campo con un valor de EW.F
superior al umbral, mientras que tan sélo seleccionaron 1 de 7 (14%) de galaxias con una
EW.F inferior al indicado.

Si introducimos este parametro en la muestra UCM nos encontramos con un corte
abrupto. de modo que, exceptuando unos casos aislados, todos los objetos identificados
en la exploracion UCM presentan un valor de EW'F superior o del orden a
10 erg s Tem2 A (Figura 6.2). Los dos objetos que presentan los valores mis
pequefios de EW.F deben ser constderados, en el mejor de los casos. como
identificaciones fortuitas. Los otros dos objetos con EW-F ligeramente inferior a 10713
pueden ser explicados, bien con el mismo argumento, bien porque las placas de las que
proceden tenen una calidad ligeramente superior a la media de toda la muestra. debido a
una mejor transparencia. un seguimiento excelente, dptimo proceso de sensibilizado. ete.
Los datos espectroscopicos de estos objetos permiten concluir, no obstante, que fueron
identificados por error. Asi, tres de los objetos presentan un desplazamiento al rojo
superior al  limite  impuesto  por la  emulsion, (UCM2249+42149, z = 0.0462;
UCMO138+2216. 2 =0.0591: UCMO119+2156, z =0.0583}) de modo que la linea de

emision no puede haber sido registrada sobre la placa de prisma objetivo. Tan sélo
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UCM2324+2448 tiene un desplazamiento al rojo compatible con la identificacion de la
linea. Sin embargo, se trata del objeto de menor flujo de la linea (1.1 10-15 erg s Tem-2) y
menor valor del pardmetro EW-F (log(EW F) = -13.96), debiendo concluir que su

identificacion se debe. nuevamente. a un defecto del proceso de seleccion visual.
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Figura 6.2: Distribucion de los valores de EW'F para la muestra compicta de galaxias de la
cxploracion UCM.

El valor del umbral EW-F obtenido por nuestra exploracion es un orden de
magnitud interior al de la exploracion de Moss et al.. esto es, nuestra exploracion es mus
sensible hacia objetos con emision menos marcada. Por una parte, la dispersién utilizada
por la exploracion de Moss es casi 5 veces inferior a la de la UCM. lo que proporciona
espectros mds alargados. Esta configuracion tiene el inconveniente de que se produce un
mayor numero de solapamientos, pero a nivel de identificacton de las lineas de emision,
€stas resultan mds contrastadas al sobreponerse a un continto mucho mds difuminado.
Pero por otra parte. el telescopio utilizado. ¢l telescopio Burrell Schmidt, tiene un
didmetro de apertura de 61 cm. frente a los 80 cm del telescopio Schmidt de Calar Alto.

Esto supone que lus exposiciones de 2 horas de las placas de Moss et al. seriun
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comparables a exposiciones de poco mas de | hora utilizando la instrumentacion de la
exploracion UCM. Es este dltimo punto el que explica la mayor profundidad de nuestro

estudio, v por consiguiente. la oblencion de un umbral EW-F significativamente inferior.

Si hacemos una representacion grifica de los valores del flujo de la linea Ho+[ NI}
frente a su anchura equivalente, obtenemos la grafica 6.3. En ésta se han representado
con diferentes marcadores los objetos de acuerdo a la clasificacion espectroscopica
derivada por Gallego et al. (1996). Vemos en la grifica que existe una tendencia de
aumento combinado del flujo de la linea y anchura equivalente. La zona superior derecha
de la figura se encuentra dominada por galaxias de tipos HIIH, DHIIH y BCD, galaxias
con intensas lincas de emision. continuos débiles y, por consiguiente, grandes anchuras
equivalentes. Por el contrario. fa zona inferior izquierda esta dominada por galaxias del
tipo SBN y DANS. en las que la emision, mas débil, aparece sobre el espectro de una
poblacion estelar subyacente, esto es, sobre un continuo mads importante, lo que reduce la
anchura equivalente de la emision.

En la grifica 6.3 hemos trazado. con linea continua, las rectas que definen los
puntos de EW-F constante. tomando los valores de 10-13, 10-14 y [0-15 erg s-! em-2 A,
Por otra parte. v de la relacion entre el flujo de la linea, F|. y la anchura equivaiente.
EW =F, /. hemos representado con linea discontinua las rectas de flujo del continuo
constante. para valores de [0°1510-16 y 1017 erg st cm2 A-!. No obstante, estas
curvas no pueden ser consideradas como curvas de magnitud constante debido a que la
rendija no abarca toda la galaxia mi es la misma en las distintas observaciones
espectroscopicas. Asi, podemos encontrar galaxias briilantes con valores del flujo del
continuo muy bajo. El flujo del continuo obtenido en las observaciones espectroscopicas
de rendija estard relacionado con el britlo superficial en la regidén de emision, y ne con fa

magniud integrada.

Las zonas despobladas de la grifica 6.3 deben ser justificadas. bien por ta ausencia
de objetos con tales pardmetros, bien por la aparicion de distintos efectos de seleccion

yue impiden su identificacion.

o Lazona superior izquierda del grifico estaria poblada por objetos con un gran tlujo
de 1a linea de emision v pequeiia anchura equivalente. 1o gue indica ta presencia de
un continuo muy brillante. Este tipo de objetos no puede ser identificado en una
cxploracion como la de la UCM debido a que la linea de emision quedaria

completamente enmascarada por un continuo muy intenso, incluso saturado.
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Figura 6.3: Representacién de los valores del {lujo de la emision Ho+{N1I| frente a su anchura
cquivalente para las galaxias UCM. Con linga continua s¢ muestran las rectas de EW-F constanie.
mientris que las [ineas discontinuas indican los puntos con f, constante. Los errores medios de [os
datos se muestran en la esquina inferior derecha de la grifica (Gallego et al. 1996,

L.a region inferior derecha de la grifica corresponde a objetos con un continuo muy
débil. Para éstos, el flujo del continuo es tan débil que no es capaz de impresionar
ta placa. La linea de emision sélo quedard registrada en la emulsion si su flwo total
{(flujo de la linea mds continuo) supera un cierto umbral, es decir, para altos valores
del tlujo de la linea, y tanto mayor cuanto menor sea el nivel del continuo. Por otra
purte, para un cierto valor del flujo de la linea, ésta serd capaz de impresionar lu

emulsion, incluso en caso de un continuo despreciable (EW — o).

Por dltimo. en la regién inferior izquierda aparecen los objetos con pequenos
valores de [a anchura equivalente v flujo de la {inea. Para €stos. fa emision esta muy
poco contrastada respecto al continuo adyacente, quedando. incluso, desvanecida y
enmascarada por la propia granularidad del detector fotografico. Los objetos que
se presentan en esta zona han sido analizados en la presentacion del histograma.

concluyendo que se trataba de objetos errdneamente identiticados.
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Con lo expuesto en este apartado. podemos volver a tomar la tabla 6.3 para
analizar los objetos que no fueron seleccionados en las exploraciones de la placa A499.
Los objetos perdidos en las exploraciones visual y automdtica pueden ser considerados
como objetos para los cuales la emisidn no aparece en la placa A499. Para dos de los
objetos (228#45 v 228#37) EWF no supera el valor de 2 1013 erg s 1 em 2 A, valor que
podia estar por debajo del umbral de deteccion de A499, ligeramente superior a la media
de la exploracion UCM. Los otros dos objetos (228#27 y 228#40) presentan valores de
EW F algo mayores. No obstante, €stos objetos se encuentran muy cerca de la linea
f.=10-10erg 5T em 2 A-T, lo que indica que se trata de objetos con un continuo débil.

Para éstos, el flujo total F +F . puede no ser suficiente para registrar la linea de emision.

Respecto a los objetos perdidos tan sélo en la inspeccton visual, dos de ellos
(228#23 v 228#29) muestran una clara emision incluso en A499, de modo que su pérdida
debe atribuirse a un fallo tipico de la bisqueda visual. El resto de los objetos presentan
pardmetros cercanos a los limites de seleccion de esta placa. La pérdida de estos objetos
por los observadores no debe ser considerada como un fallo de la inspeccion visual, y
mids bien debe ser calificado como el éxito de tos procedimientos automadticos, ya que
éstos han sido capaces de legar a un mivel mds cercano al del limite de deteccion de la

placa.

Por ultimo. comentamos brevemente los objetos seleccionados en la placa A499
que no fueron identificados en A228. La seleccidon de tres de ellos en las busquedas
visual y automatica nos hace creer en la autenticidad de la presencia de emisidn en los
espectros de prisma objetivo. Sin embargo, estos objetos no presentan signos de emision
en A28, lo que parece incompatible con lo expuesto en este apartado. en el que se
concluye que la profundidad de A499 ey ligeramente inferior a la media. Por otra parte,
no disponemos de dutos espectoscépicos para estos objetos, de modo que no conocemos
Ja naturaleza de tales candidatos. No obstante, Ja detectabilidad de la emision no solo
depende de la anchura equivalente y thyo, sino de otros pardmetros como seeing y/o
extension de la emision. Asi, estos objetos podrian ser auténticas galaxias con cmision
débil y extensa. La aparicion de ésta en A499 y no en A228 podria explicarse asumiendo,
para esta ultima, un mMayor seeing o peor seguimiento, ya que en ese ¢aso una débil
emision quedaria mis difuminada, dificultando, e incluso enmascarando, la identificacion.
Las placas obtenidas durante las dos dltimas campanas de observacion. entre las que se
encuentra A499. tueron adquiridas con seguimiento automdtico, mientras que las placas

anleriores tuvieron que ser expuestas con seguimiento visual. De este modo es ficilmente
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admisible una mejor calidad en el seguimiento de A499, si bien ésta puede ser menos

profunda.

6.3 Simulacion de espectros de Prisma Objetivo

En este apartado vamos a desarrotiar tos algortiimos necesartos para la simulacion de los
espectros de prisma objetivo obtenidos con un telescopio Schmidt sobre  placa
fotografica. Dicho de otra manera. nuestra intencion es. partiendo de una configuracion
mstrumental defimida vy conociendo la respuesta del detector utilizado a la radiacion
incidente, determinar la distribucion de densidades obtenida sobre una placa fotogrifica

para un objeto del cual se conoce su distribucion espectral.

La simulacidon de los espectros de prisma objetivo, y en general cualquier
simulacién, nos va a permitir, por una parte, observar y analizar como influyen diferentes
factores en ¢l resultado final sin necesidad de disponer de las observaciones, Es decir.
varizndo de modo independiente cada uno de los numerosos pardmetros que influyen cn
el resultado final. el modelo nos informard de la dependencia de éstos y como se
interelacionan. Por otra parte. la modificacion de los pardmetros que definen la
instrumentacion nos ayudara a definir la linea de mejora de la técnica empleada. Otro
punto en los que la simulacidn de los resultados puede ser de gran ayuda es en el estudio

de los factores de seleccidn, inherentes a toda técnica instrumental.

En la bibliografia consultada se han encontrado referencias acerca de la
determinacion de la distribucidn de la luz en imdgenes directas con el fin de estimar el
perfil en densidad de las estrellas y obtener fotometria de precision. Asi, un excelente
estudio en el gque se analiza la distribucidn de Tuz recibida sobre la emulsion puede ser
consultado en ¢l trabajo de Moffat (1969). Otros trabajos mas recientes en los que se
analizan los perfiles en densidad para la obtencidén de magnitudes precisas de estrellas v
galaxias pueden ser consultados en Agnelli et al. (1979) o Lanten et al. {1994). Sin
embargo en ninguno de ellos se estudia el resultado obtenido mediante la interposicion

de un prisma delgado en la apertura del telescopio.

6.3.1 El modelo

La simulacion de los espectros de prisma objetivo comprenderd dos tases principales. En

primer lugar, partiendo de la distribucion espectral de la fuente radiante y la
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configuracién instrumental, determinaremos la distribucion de energia recibida en cada
punto del detector. A continuacion, y haciendo uso de las caracterfsticas de la emulsion
fotogrifica utilizada. se procederd a transtormar dicha energia en la respuesta del
detector, en este caso. depsidad fotogrifica. Por lo tanto vemos que la primera parte del
modelo estd condicionada exclusivamente por los pardmetros concernientes a la
configuracton instrumental. mientras que en la segunda fase mtervienen tan solo los

factores especificos del detector empleado.

6.3.1.1 Cdlculo de la distribucion de energia sobre el plano focal.

Sea una fuente lwminosa cuya distribucién de energia viene dada por la funcion

F, () (erg sl em2 Ay (6.1

Si el telescopio dispone de un filtro cuya transmision se representa por la funcion

T(A). el lugo de energia que lo atraviesa serd

F(h) = FyA) TV (erg sTem-2 A1) (6.2)

gue nos indica la energia por unidad de tiempo. drea del colector y longitud de onda que
lega al detector procedente del objeto. Sin embargo. toda ella no llega al mismo punto
del detector. Atn tratindose de una fuente puntual de luz. los efectos de Ly perturbacion
atmostérica. difraccion y aberraciones de la dptica producen una mancha difusa en el
plano tocal cuya distribucion espacial recibe el nombre de PSF (Point Spread Function),
En una muy buena primera aproximacion, esta funcion puede ser considerada como una
gausstana.cuya anchura a media altura (FWHM) recibe el nombre de seeing. Por lo
tanto. en ¢l caso de tratarse de una imagen directa. la energia recibida en un punto de!

detector vendri dada por la expresion

D{m)
—

Etv vydvdy = j E}(A)-T(l)dl-PSF(r._v}‘l()"lrc( )-zwmm (erg)  16.3)

i} =
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en donde Dfm) indica el didmetro del telescopio y T, el tiempo de exposicion. En esta
ecuacion. como hemos indicado. puede sustituirse la funcion PSE por una gaussiana

hidimensional

| ox™+v-
Gix.y)= ~expl ——| ———
B 2no” P ’( o )
_FWHM

o=
Jin 256

Por udltimo. la energia almacenada en cada pixel del detector se obtendri

integrando la funcion E(x.y} a toda la superficie abarcada por ¢l pixel

e
£, :J fﬁj Bl y) dxdy (6.5}

en donde (x;, y;) son las coordenadas del pixel (i,). y ip es el tamano del pixel.

En el caso de anteponer un prisma delgado delante de la apertura del telescopio.
sobre el detector se recibirdn las imdgenes monocromdticas del objeto en diferentes
posiciones, a lo largo de la direccion de la dispersion. Pero debido a4 que la funcion
espacial es extensa, en un mismo punto del detector se recibird la superposicion de
distintas imdgenes a distintas longitudes de onda (Ver figura 6.4). Por tanto, la cnergia

recibida en un punto serd

D
E(x.vydydy :J ) Fihix—x")-PSF{x" y)dx'" 1(}47{ bm)

) T, dxdy tergy (6.0)
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/ Objeto

Prisma

Detector

Figura 6.4: Superposicion de imagenes de diferente
longitud de onda en fos espectros de prisma objetivo
debido a la extensian del perfil espacial.

donde la funcidn A(x) expresa la dispersion del prisma. esto es, indica la longitud de onda

que se obticne en cada punto del detector a lo largo de la direccion de la dispersion.

Podemos comprobar que esta ecuacion final es dependiente tan solo de pardmetros
nstrumentales (didmetro del telescopio. transmision del filtro, curva de dispersion) y
observacionales (tiempo de exposicion, seeing). de modo que la variacion de éstos
permitirin  simular las condiciones obtenidas utilizando distintos  instrumentos

condiciones de observacion.

6.3.1.2 Cdlculo de la densidad fotogrdfica.

En este punto vamos a convertir la energia recibida en cada punto del detector, y
derivada en el apartado anterior. en las unidades de respuesta del detector empleado. en
nuestro caso, en densidad fotogritica. La respuesta obtenida a la llegada de una clerta
rachacion incidente a una placa fotogrifica viene caracterizada por una funcion del tipo

(véase el apartado 3.1)
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(6.7)

for

D:I—log l+(£) +D

A

denominada curva caracteristica de la emulsion, y en la cual todos los pardmetros (v. .
£} son funciones que dependen de la longitud de onda de la radiactén incidente. En fas
especificaciones de la emulsion fotogrifica, la casa suministradora proporciona unas
curvas de sensibilidad cspectral en las que se representa la energia necesaria para
productr una densidad fija por encima del nivel de fondo en funcion de la longitud de
onda. En particular, se suministra la funcidn log(S(A)). siendo S el inverso de lu
exposicion necesarta para producir tal densidad. en energia por unidad de drea del
detector. Dado que se dispone de las curvas log(S(A)) para dos densidades. Dy v D5, ey
inmediato, suponiendo que trabajamos siempre en la zona lineal de la curva caracteristica

{n — =0), obtener ¢l valor del contraste y(A)

E (A
D, :”{(Mlog( (M)
h (6.8)
E.
D, :y(l)log( A
) Ly (A
Despejando y(A) y teniendo en cuenta que log(E) = -log(S). se llega a
Y{)_)::ém (6.9)
AD

Conocido el contraste, podemos calcular la funcidn Eg(A)

I . 0,
fog 8 (a0-

E (=10 1% E (M) =10 i (6.10)
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A cada punto del detector llega. por una parte. radiacion procedente del objeto.
calculada en el apartado anterior y que puede considerarse como monocromdtica para el
cilculo de la densidad. Pero también tenemos la luz procedente del tondo del cielo gue se
superpone a la del objeto en todos los puntos de! detector. Dado que la técnmica de prisma
objetivo carece de rendyja, la energia recibida del fondo de cielo es constante en todos los
puntos ¢ independiente de [a presencia o no del prisma. Tenemos por tanto dos valores
de la exposicion recibida. By, ¥y Eg,. procedentes del objeto v def cielo
respectivamente. El problema consiste en calcular la densidad producida por la
superposicion o mezcela de ambas exposiciones. Supondremos que la relacion entre la

y E

densidad v la luz procedente del cielo sigue una curva caracteristica con Y., neick

como valores del contraste y umbral.

De acuerdo con la ley de Van Kreveld (Altman, 1977: Clowes et al.. 1980). si una
exposicion E| de longitud de onda A, E- de As, ..., E, de A, producen. separadamente.
una densidad fotogrifica D. fa mezcla oE (A + 0E2(Aa) + .+ o Ef (&) también
producird fa misma densidad D st &) + 0y + ... + &, = [. Por o tanto. para calcular la
densidad productda por la exposicion E,,. procedente del objeto a la longitud de onda 2,

mas fa exposicion E .y, bastard con calcular un factor o tal que se verifique

D(E)=DJE,)
donde E _Ew

R |- o {()l])

E., = 1.‘\11';‘“

R e v3)

es dectr,
£, E
(&) 100 = —"m,”i BT L (6.0
! [ (}\- fie (l-a )‘En,m,.

Despejando o de fa ecuacton anterior se Hega a
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A

Ao + Ba+ (=0

‘f:'m_
E Yot
donele A= “_”_@l
L,
E, .
B = e
C__ EU(;('IU
F (6.13)

La raiz del polinomio anterior puede calcularse haciendo uso de alguno de los
métodos numéricos desarrollados para este fin. En particular. hemos empleado el método
de Newion-Rapson. et cual indica que la raiz del polinomio P{ot) pucde obtenerse

mediante el acercamiento iterativo

o, =0, {614

tomando como estimacion inicial, en nuestro caso particular, o, = 0.5,

Por ultimo. y con el fin de obtener un resultado semejante al obtenido en
observaciones reales, hemos afadido ruido gaussiano a los valores tedricos de la
densidad de cada pixel. Los valores de la desviacion tipica o granulandad G, dependen.
ademas del tipo de la emulsion, de la densidad media, vartando para la emulsion [la-F
desde ¢, = 0.02 para D= 0.2 hasta o, = 0. 14 para D = 3.0.

6.3.1.3 Flujo procedente del fondo de cielo vy curva caracteristica.

Para calcular la exposicion procedente del fondo de cielo. hemos asumido una magnitud
tipica para el cielo en el filtro rojo del sistema de Johnson de my = 21 mag arcsec™?. De
acuerdo con la calibracién del sistema fotométrico. el tflujo recibido en el filtro R estd

relacionado con la magnitud segin la ecuacion {Henden & Kaitchuck 1982)

F, = 10-04mer3939) 107 erg ! om? A7) (6.15)
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que para mg = 2[ proporciona un valor de 6.982-10- 8 erg s-! em-2 A-Darcsec 2. La
combinacion a-F + filkro RG630, empleada para la obtencion de las placas de pnsma
objetivo de la exploracion UCM, proporciona un ancho de banda de aproximadamente
SO0A (6350 - 6830A). por lo que el flujo procedente del fondo de cielo serd de

3491010715 erg s em 2 aresec 2.

Los valores del contraste de la emulsion ¥ y umbral E, se mantienen pricticamente
constantes en todo el rango ttil de longitudes de onda, saivo cerca del denominado corte
rojo de la emulsion o cut-off. en donde el contraste cae higeramente y el umbral aumenta
considerablemente (véuase las graficas de la zona supertor derecha de la figura 6.5). Por

esta razdn. hemos adoptado unos valores tipicos de V..o ¥ E de 0.8 y 0.05 erg cm™?

ikelo

respectivamente.

6.3.2 Resultados

El modelo realizado permite simular el espectro de prisma objetivo que se obtendria.
utilizando una configuracion instrumental dada, para un objeto del cual se conoce su
distribucion espectral. En el caso que nos ocupa hemes mipuesto la configuracion
instrumental utilizada por la exploracion UCM. El modelo permite el estudio de la
dependencia de factores, bien instrumentales, observacionales o intrinsecos al objeto a
observar, en el resultado final y. por tanto, en la visibilidad de la linea de emision para su
posterior identificacion. Sin embargo. se debe destacar que et modelo puede ser
igualmente  empleado  para simular los espectros que se  obtendrian con  otras
configuractiones instrumentales, v no sélo con otro tipo de telescopio o tiempo de
exposicion. por ejemplo, sino con la uttlizacion de otros detectores. bhdsicamente con la

sustituc1on de fa emulsion fotogratica por un detector CCD.

La tigura 6.5 recoge el resultado de la simulacidn de un espectro de prisma
objetivo. Los parametros de la simulacion se recogen en la tabla 6.4, Las tres grificas de
la zona superior izquierda de la figura 6.5 muestran la distribucion espectral del objeto
FL), la transmision  del filro  utihzado T(A) y el flujo atravesado FIAT(A).
Inmediatamente debajo se presenta un mapa de grises con la energia recibida en cada
pixel del detector situado en el plano focal, siendo la distribucion espacial o PSF la
funcion representada a su derecha. En la parte inferior del mapa de grises se ha dibujado
la escala en longitud de onda. Dado que la dispersion ha sido producida por un prisina
(véase el apartado 6.5), la escala no es lineal, obteniendose una mayor dispersion a

mayores longitudes de onda. En la zona superior derecha presentamos las curvas
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tog(StA)) = -log(E(L)). donde E(A) es la encrgia por unidad de drea de detector que se
necesita para obtener una densidad fija por encima del nivel de fog. Estas han sido
obtenidas de lus especificaciones de la emulsion, v presentan las curvas para obtener 0.6
y (.3 densidades por encima del fondo, Las otras dos grificas inferiores muestran las
funciones y(A) y Ey(A) calculadas a partir de las curvas log(S{A)) segiin ha sido indicado
en el punto anterior. Finalmente, en la zona inferior se recoge un mapa de grises con los
valores de la densidad fotografica calculada para cada pixel asi como en espectro

monodimensional extraido. obtenido como la media de las cinco filas centrales,
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Figura 6.5: Simulacion de espectros de prisma objetivo en placa fotogrifica. Ver el texto.
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Tabla 6.4: Pardmetros de la simulacion de espectros de
prisma ohjetivo.

Datos del Telescopio

Didmetro (18 m
Focal 2400 mm
Datos del prisma objetivo

Prisma 4¢
hspersion:

di/dx 2B (Afm)
X(A) A+ B/ (um)
A 3014.898
B -7.13276 1010

Datos de ta emulsién + Filtro
Emulsion lta-F
Tamaiio del pixel HO x 10 um?
Do 0.1
D, 25
Filtro RG630
Datos del fondo de cielo

Flujo del cielo 3491108 erg s em? arcsee 2
Yeielo 0.8
E cielo 0.05

Datos de la observacion

Tamano del detector 61 x 21 pixels
iLongitud de onda central 6450 A
Seeing (FWHM) 25
Tiempo de exposicion 7005
Datos del Objeto

Ohjeto A335H#03094
v 0.0264
EW L1e A

< 3
Fia 1304 (071 erg s lem 2

6.3.3 Analisis de los limites de deteccion

El modelo de simulacion de espectros de prisma objetivo que acaba de ser expuesto
puede ayudarnos a comprender el significado de la figura 6.3. De este modo podremos
comprender la naturaleza de los objetos que deberian presentarse en las zonas
despobladas del diagrama. Hemos tomado el espectro utilizado para la simulacion del
modelo anterior y lo hemos modificado con el fin de obtener espectros de diferentes

flujos de la linea v anchuras equivalentes.
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onda a la que aparece la linea Hat. calculada a partir del desplazamiento al rojo

A=A, 142). Los valores obtenidos para los ajustes de ambas placas son

A'yzs = 1621.66
(6.26)
A‘499 = ]61856

Podemos comprobar que la diferencia en el punto cero de ambas curvas es de
3.1 um = 0.3 pixels, muy mfentor al error en la determinacion de posiciones. de modo
quc podemos asumir que Jos ajustes realizados a los datos de ambas placas son iguales,
De este modo. podemos calcular el desplazamiento al rojo a partir de la posicion de la

linea en los espectros de prisma objetivo mediante la ecuacidn

B
R
Ax{um) ~ A

o= (6.26)
Py
donde
A= 1620
B= -713108
,= 6562.8 A

Ax : Desplazamiento. en X, de la linea Hot respecto al centro de la imagen
directa transformado sobre la placa de prisma objetivo (en micras)

Estas curvas se presentan en linea continua en las figuras 6.12. La desviacion tipica
entre los valores del desplazamiento al rojo obtenidos mediante observaciones

espectroscopicas y los derivados de estas curvas es inferior de 0.003 para ambas placas.

Podemos concluir, por tanto, que las placas de prisma objetivo de la exploracion
UCM pueden ser utilizadas para la determinacion de desplazamientos al rojo de
candidatos a galaxias con lineas de emisidn. Para eilo, es preciso disponer una placa
directa del mismo campo que permita establecer una transformacion placa-placa con el

fin de obtener, para cada objeto, un punto de referencia a A constante al que referir la
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posicion de la linea de emisién. Por ultimo. hemos comprobado que el valor del punto
cero para la calibracién de la relacion entre la posicion de la linea y el desplazamiento al
rojo puede ser considerado el mismo para las dos placas estudiadas y, muy
probablemente. constante para ¢l resto de placas de fa exploracion UCM, siempre que ki
calibracion astrométrica se realice siguiendo el mismo esquema que el empleado en éstas.
La precision con la que pueden ser calculados los desplazamientos al rojo de galaxias con
lineas de emision en nuestras placas es del orden de 0.003 (=1 pixel), equivalente a un

error de 900 kms-!.
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Conclusiones

En el presente trabajo hemos desarroliado un proceso de identificacion automiitica de

galaxias con lineas de emision en placas Schmidt de prisma objetivo. Este procedimiento

ha sido aplicado a la exploracion UCM de galaxias con lineas de emision. v ha mostrado

ser capaz no sola de identificar una muestra de candidatos. sino de proporcionar un

conjuinto de pardametros observacionales precisos. La investigacion se ha  basado,

principalmente, en el estudio de los datos procedentes de la digitalizacion de dos parejas

de placas. directa y de prisma objetivo, y ha requerido el analisis de cerca de 40.000

espectros. Los resultados mas destacados de la memoria se pueden resumir en los

sigurentes puntos:

Hemaos elaborado un conjunto de herramientas especificas para el procesado de los
datos  obtenidos en la digitalizacion completa de placas  fotogrificas.
Conjuntamente han sido desarrollados y estudiados distintos criterios especificos v
originales para la tdentificacion automatica de los espectros de prisma objetivo que
muestran indicios de presentar una caracteristica de emision. es decir. para la
seleccion de candidatos a galaxias con lineas de emisidn y su  posterior

caracterizacion.

El empleo de criterios de seleccion combinados permite la identificacion eficiente

de los candidatos a galaxias con lineas de emisién. El uso de un dnico criterio de
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seleccion presenta grandes deficiencias ya que no se presenta una marcada frontera

de separacion entre los objetos con emision Ho y el resto de objetos.

o La comparacion de los resultados de la seleccidon automdtica con aquelfos
obtenidos en la inspeccion visual de las placas permite establecer que los
procedimientos desarrollados tan sélo ignoran galaxias muy brillantes, extensas y
bien conocidas. en las que la emision se sitia en brazos o regiones alejadas de la
zona central. Excluyendo éstas, la téenica presentada es capaz. no sélo de
recuperar ¢t 100% de los objetos identificados por los observadores visuales con
emision confirmada. sino. y lo que es mids importante. de seleccionar un 29% mds

de objetos con emision Ho

La digitalizacion de las placas fotogrificas ha facilitado igualmente el estudio de
otros aspectos complementarios a la seleccion de los candidatos. Entre éstos, podemos

destacar los siguientes aspectos:

» La relacion magnitud - flujo en densidad permite determinar los brillos aparentes de
los objetos directamente sobre nuestras placas, atin con la ausencia de marcas
sensitométricas. E@ error tipico en la medida de las magnitudes para objetos no
resueltos s de 0.2 magnitudes, siendo la principal fuente de dicho error

precision inherente de los distintos catdlogos empleados.

« Ladigitalizacién de Jas placas directas de nuestra exploracion permite la medida de
los tamanos de los objetos difusos con precisiones que vartan entre 2 y 6 segundos

de arco. en funcidén de los errores de los datos empleados para la calibracion.

« Los desplazamientos al rojo de los candidatos a galaxias con lineas de emision
pueden ser medidos directamente sobre los espectros de prisma objetivo. La
posicion de los objetos en la placa directa y la transformacion de coordenadas
placa - placa proporciona un punto de referencia fijo en longitud de onda a la cual
referir la posicion de la linea Hot en emision. Este punto de referencia depende tan
solo de la calibracion astrométrica, lo que permitird el caleulo del desplazamientos
al rojo de un modo absoluto en ¢l resto de las placas de la exploracion. El estudio
ha mostrado que los desplazamientos al rojo pueden ser determinados con una

precision de (0.003 ¢=1 pixel, 900 km s~
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Por dltimo, la comparacion de las muestras obtenidas con dos placas de prisma
objetivo del mismo campo ha permitido progresar en ei estudio e interpretacion de los
factores de seleccion de fa exploracion UCM. Entre éstos destacamos los siguientes

puntos:

e Los diferentes factores gue afectan a la exposicion de una placa fologrifica
proporcionan muy distintas muestras de candidatos a galaxias con lineas de ermsion

tomando. incluso, placas en un mismo campo y con Wdéntica instrumentacion.

e No existe un unico factor espectroscopico, como anchura equivalente de la emision
Ho+| NI, flujo de la linea, etc. responsable de la aparicion o no de Ta emision en
placas de prisma objetivo. Hemos comprobado que el parametro EW-F mdica. de
un modo mas efectivo, la segregacion entre los objetos seleccionados v perdidos en
placas de prisma objetivo, siendo de 10-' 3 erg sV em=2 A el valor medio de este

parametro para la muestra UCM.

o La realizacion de un modelo de simulacion de espectros de prisma objetivo en
placa fotogrdfica permite establecer los cniterios de seleccion en el marco del
diagrama EW - F_explicando las razones de fa ausencia de galaxias en las distintas

regiones.

Finalmente, apuntaremos brevemente una serie de trabajos gue se presentun como
continuacion natural del trabyjo que acabamos de presentar. alguno de ellos ya en

cjecucion por nuestro grupo investigador:

« Aplicacion masiva de los algoritmos desarrollados al conjunto de placas no

anahizadas. directa y de prisma objetivo, de la exploracion UCM.

+ Obtencion de catalogos mas completos. incluyendo posiciones precisas. tamanos,

magnitudes, colores y desplazamientos al rojo de los candidatos.

o Desarroflo profundo del modelo de simujacidn y estudio de los efectos de seleccion
v resubtados esperados con detectores de tipo CCD, como preparacion a una futura

y cercana sustitucion de la emulsion fotogrifica.
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Apéndice A

Reduccion astrométrica
de placas fotograficas.

La placa fotografica nos proporciona, de manera inmediata, abundante nformacion
referente a los objetos alli registrados. Por una parte, la posicion de la fuente fuminosa
sobre la esfera celeste puede ser determinada con gran precision a partir de las imagenes
obtenidas con un telescopto y con la ayuda de un pequefio numero de estrellas de
referencia. Por otra parte. y gracias a la relacion que existe entre la densidad fotogratica
v la intensidad luminosa. es posible calcular la cantidad de energia recibida de tos objetos
v. de este modo. determinar su brillo aparente. En esta seccion nos vamos a restringir al
primero de los problemas, esto es, estudiaremos las ecuaciones que nos permitirdn

determinar coordenadas precisas a partir de observaciones fotogrificas.

Como veremos en los siguientes apartados, la reduccion astrométrica puede
separarse. fundamentalmente. en dos fases bien diferenciadas. En primer lugar
derivaremos las ecuactones que permiten relacionar la posicion de un punto seobre la
esfera celeste con su situacton en el plano focal del telescopto a partir de consideraciones
puramente geométricas. En la segunda fase serd preciso establecer la relacion entre las
coordenadas medidas sobre la placa y las derivadas de fa transformacion matemdtica

anteriormente expuesta.
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A.1 La proyeccion geométrica
Coordenadas estandar

En esta seccion vamos a estudiar la relacion entre las coordenadas de una estrella §
situada sobre la esfera celeste y las correspondientes a su proyeccidn sobre ¢l plano del

cielo, tangente a la superficie en un punto A.

Consideremos la esfera celeste con centro en ¢l punto C y el plano tangente al
punto A como muestra fa figura A.l. Este punto A corresponde a la direccion hacia la
cual apunta ¢l telescopio. Dada una estrella S, su proyeccion 7 sobre el plano tangente se¢
obtendrd prolongando la recta que une el centro de la esfera C con la estrella S. Sea por
altimo P el polo norte celeste, cuya proyeccion sobre el plano tangente proporciona el

punto {J.

Sea el punto A el origen del sistema de coordenadas del plano tangente definido
por los ejes 1. en la direccién AQ, esto ¢s, hacia el polo norte celeste, y &', perpendicufar
al anterior y hacia el este. Asi, valores crecientes de 'y &' representarin incremento en

la declinacién y ascension recta respectivamente.

Figura A.1: Proyeccion sobre el plano tangente.

Denotando o=AS8
0 = SAP= QAT

se tlene:
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VT =& = ATsen®

(A1)
UT =1 =ATcosH
pero AT = AC tand, por tanto,
S = tan ¢ sen @
An¢ (A.2)
——=tan ¢ cosHd

La proveccion que realiza el telescopio de la estera celeste sobre el plano focal

. AT 0O
puede derivarse ficilmente de la figura A2, de donde se deduce que —— = :Ri y por
AC  0OC
y e 5 X n_ Lk
tanto, también se verificard =—— y ——o=-—, donde Xz e Y, son las
AC  OC AC  0OC >

coordenadas sobre el plano focal del punte R y con origen en ¢l centro O de la placa

fotogrifica. Asi, sustituyendo estas igualdades en el sistema anterior, se tiene

;, =tan¢ sen O
aoc (A3)

n

—— =tan ¢ cos0O
oc nec

o0 bien. st definimos las coordenadas &,n como las coordenadas sobre el plano focal en
unidades de la distancia focal del instrumento OC (€ = X@ FOC, 1= Yo/ OC), podemos

escribir

E=tan® send
N =tan¢ cosO (A
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donde las coordenadas & 1 asi definidas reciben el nombre de coordenadas estindar.

Flara Targerte

Figura A.2: Proyeccton de fa esfera
celeste sobre el plano focal.

Queda ahora expresar Jas coordenadas estindar en funcion de las coordenadas
ecuatoriales del objeto. Para ello, denotaremos por {AI)) las coordenadas ecuatoriales
det punto A de la esfera celeste, y por (€0.0) las correspondientes al objeto S. Para ¢l

trangulo esiérico ASP (véase la figura A.1) s¢ tienen las siguientes relaciones:

AP=90-D
SP=90-9 (AS)
APS=a-A

y aplicando las formulas de la trigonometria esférica. llegamos al siguiente conjunto de

ecuaciones

cosh = sen &sen D +cosdcos Deos(ct— A)
sen®sen O =cosdsen(or— A)

sen®cos =sendcos D~ cosdsen Dcos(o— A) (A6)
Dividiendo la segunda y la tercera ecuacion entre la primera se lega a

cosdsen{a— A)
sen dsen D +cosdcos Decos{on— A)
_sendcosD—cosdsen Deos(o— A)
~sen&sen D +cosdcos Deos(o— A) (A7)

JY
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sistema de ecuaciones que permite calcular las coordenadas estandar a partir de fas
coordenadas  ecuatoriales del objeto. En ocasiones, serd necesario conocer la
transtormacion inversa, esto es. calcular las coordenadas (0,d) a partir de (Z.1). De las

dos ecuaciones anteriores se llega a

l—ntan D
cochos((}L—A):»—n—ém

n+tan D

Etan D
CO[SSCH(G—A):-'%—i‘n——"

ntianD (A.8)

y dividiendo ambas ecuaciones podemos obtener fas siguientes expresiones

g
cosD—-nsen D

o = A +arctan

sD+senD
o= ;1rctanucos(_(x ~A)
cosD—-nsen D (A.0)

ecuaciones (ue nos permiten obtener las coordenadas ecuatoriales de un objeto
conocidas sus coordenadas estandar y las coordenadas ecuatoriales del centro de la

placa.

A.2 Las constantes de placa

Las coordenadas estandar (En) definidas en el punto precedente representan las
coordenadas, medidas sobre el plano focal y en unidades de la distancia focal del sistema
optico, que tedricamente deberfa de presentar una fuente puntual dadas sus coordenadas
ecuatoriales (0,0). Sin embargo. las coordenadas medidas sobre la placa (x.xv) no
comncidiran exactamente con las coordenadas estindar debido a diferentes factores tates

coMmo:

e Eleje dptico del sistema no pasard exactamente por el centro de la placa, y no sera

perfectamente perpendicular a ella.

« Los ejes v e v defimidos sobre la placa no coincidirdn exactamente con los e¢jes

tedricos & v n. ni serin perfectamente perpendiculares.
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» Eltelescopio sufrira de distintas aberraciones Opticas y geométricas.

Por tanto. serd preciso determinar una transformacion que permita relacionar las
coordenadas medidas sobre la placa (x.v) con las coordenadas estandar (£,n). Para ello,

podemos asumir una transtormacion polindmica

E=Rixy) [v=REn)

n="Prlx.yv) |v=P(E.n) (A10)

donde el grado del polinomio deberd elegirse en funcidn del campo abarcado. de la
calidad de las observaciones, de la precision necesaria y del nimero de estrellas de
referencia dispombles para el cilculo de dicha transformacion. Los coeficientes de estos

polinomios de transformacion (x.v) «— (&,1) reciben el nombre de constantes de pluca.

En general. una transformacion de tipo lineal es mds que suficiente cuando el
campo no es muy extenso y/o disponemos de muy pocas estrellas de referencia. Sin
embargo, para una catibracion global de una placa Schmidt {campo mayor de 3. serd
necesario adoptar una transformacidn polinémica de tercer grado. para cuya resolucion
serd necesario disponer de un elevado ntimero de estrellas de referencia con coordenadas

precisas.

A.2.1 Calculo de las constantes de placa

Admitiendo una transtormacion polinomica de 3¢ grado entre las coordenadas estdndar

y las coordenadas de placa, del tipo

E=a+hr+oev+de +ev + fov + ex v pxt v+ goy”

N=a'+h' v+ y+d' X +e v+ o e Y Fp gy (A1)

nuestro problema reside en caleular las 20 constantes de placa ab.c... ' b o

Supongamos que conocemos la posicion (x;.y;) de un elevado nimero de estrellas
de referencia. de coordenadas ecuatoriales (;,9;) también conocidas. A partir de las
ecuaciones derivadas en el punto A.l podemos. ademds, calcular las coordenadas

estandar (&;.1;) para todas estas estrellas, de modo que las constantes de placy pueden
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obtenerse aplicando la técnica de minimos cuadrados. Asi. para [a primera de las

ecuaciones imponemos la siguiente condicion:

W

S= z (a Fhrt ey det Fev' + frvegr +hvt + pivr oyt —E) = minimo (AL12)

en donde ¢l sumatorio se extiende en i para todas las estrellas de referencia. La condicién

S = minimo se satistace imponiendo el siguiente conjunto de ecuaciones:

ds dS
— =2y 1A=0 —=2 A=0
et Z of Z .
zi—"ZrA—O 9 )% A0
b e g~
aS‘ aS‘ H
?:22”5—0 5}—1:2 viA=0
) 3 aS b
=2>0A=0 —=2> v vA=0
dd Z ap z ’
A : S ;
=2) vA=0 —=2> xv’A=0
de ) dy Z “
donde A=a+bx+cv+. +gxv’ — (A.13)

gue desarrollado. nos proporcionan el siguiente sistema de 10 ecuaciones con 10

incognitas

aN  +bXx  +chy +dIx’ +eZy’ +fExy +gIx' +hIy' +pExly +gExy? = Ix
a¥x  +bhIx’ +cExy +dEx’ +eXxy? €57y +gIxt 4+ hIxy’ +pIxly +qIdy = Exx
aZy  +bYxy +¢Iy’ +dIxTy ey’ +fExy’ +gZx’y + hIy' +pIxYy 4 gixyt = ¥xy
a¥is  +bIx' +excy +dExt reDndy? + FExYy 4 pZx®  + hExdP 4 pIxty + gIxty = IxxC
aZy’ o+ bIxy’ + Byt dIxvyT + eyt +fExyt +gEoy o hEYS 4 pExd 4 qExyt = Exyl
a¥xy  +hExtv +enyt +dExly +elxy’ #FIxty? +gixty 4 hIxyt + pEx v+ gExdy’ = Txxy

ax'  +bEIxt 4 eEZxly +dExT eIy +fIxYy 4 g2+ hIoy £ pExTy +gExht = Exd
aXy'  +bhEswy’ + eyt S dEy pedy’ 1 iExy?t 4 eIn'yt +hIYY +pEayt gl = Sy
aZe’y + by Tty diaty e eDdyt + fECY 4 gExty + hExyT 4 pExthy # qExty' = Sxxdy

adays + bW+ eEnyt +dEx Nyt eXxyt Y+ gEx v hExyT + p2olyt gyt = Soad
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para cuya resolucion pueden emplearse distintos algoritmos y métodos numénicos. El
cdlculo de las otras 10 constantes de placa se obttene con un planteamiento andlogo.

pero tomando la segunda de las ecuaciones (A1)

A.3 Subrutinas para la transformacion
(XmamasYmama) < (.8)

Presentamos a continuacion las subrutinas, en lenguaje FORTRAN. para la conversion
de las coordenadas MAMA a coordenadas ccuatoriales y viceversa. El procedimiento

para la transformacion de coordenadas MAMA a ecuatoriales es el siguiente:
o (Xpava Yuama) = (63

Las coordenadas (x.v) estan referidas al centro de la placa y en unidades de la

distancia focal de! telescopio. Dado que
Centro placa: (178mm. 1 78mMm)y \ma

Distancia Focal Telescopio Schmidt Calar Alto: 2398.43 mm

"7 = ( XJL;“LMA - l78} / 239843
y = (YM.AXMA - I78) / 239843

se tendra,

e (x) —(EM)

Utilizamos las constantes de placa y las transformaciones polindmicas expuestas cn

el apartado A2,
o (EN) = (a.d)

Utilizamos las ecuaciones dertvadas en el punto A. L.
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SUBROUTINE ECUZPLAC{A,D,AC,DC, X, Y)
REAL A . O,AC,DC, X, Y

ara transformar las coordenadas ecuatoriales de una estrella
i “enadas standar sobre Lla placa.
La ascension recta ¥ la declinacion deben pasarse en radianes

Wmen o s

A, D {1nput) : AR vy DET en RADIANES
AT, DT finput) ARy DEC del centrc de la vlaca en RADIANES
X iocutput) : Coordenadas standar del =sbjestc

Subrutina para transformar las coordenadas standar en ecuatariales
La ascension recta y la declinacion deben pasarse en radianes

Argumentos:

£, finput} . Coordenadas standar del objerto
AC, DO finput) : AR y DEC del centro de la placa en RADIANES
A, D ioutput) : AR v DEC en RADIANES

SUBRCUTIKE MAMARECU (XM, YM,C, FC,AC,DC, A, D)
REAL #M,¥M,Ci{10,2)FC,AC,DC,A,D

Subred

ina para transformar las coordenadas MAMA en coordenadas

souatoriales
Se necesira la matriz con los coeff. de la transformacion de —oordenadas
MAMA & coordenadas standar de la placa (fichero (XA3D)
ArJUMmEentos:
WM, YM {input) : Coordenadas MAMA {en mm)
. {input) : Matriz de la transformacion [.XA3D!
Fo {input) : Focal del rtelescopin
&0, DC {input} : AR y DEC del centro de la placa en RADIANES
LD toutput) : AR vy DEC del objeto

FREAL &,D,C{10,2),FC,AC,DC, XM, M
Subrutina para transformar las coordenadas ecuatoriales en coordenadas
MAMA . Se necesita la matriz con los coeff. de la transforracion

de zoordenadas standar a coordenadas MAMA (fichero _AX3ID)

Araopimeant s

A,D finput) : AR v DEC del objeto
o {input} : Matriz de la transformacion (.AX3D)
(input) : Focal del telescopio
oo (input] : AR v DEC del centro de la placa en RADTANTS
MY M {output) - CToordenadas MAMA {en omm)

Tk a4k F ok Tk kok ok ok ok ohk ko hd ok k ok Rk ok ok k ek ox ko ke

SUBRCUTINE ECUZPLACI(A,D,AC,DC,X.Y)
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AR AR R R R EEE R R A I R S I

[SD]

IMPLICIT NCNE
REAL A,D AC,DC, X, Y
REAL H

H=5IN{(D} "SIN(DC) +CoO5 (D) ~CO8(DC) *CUS {A-AC)
X=CO5{(D) "SIN(A-AC) /H

¥Y={(SIN{D)*COS{DC)-CCS (D} *SINIDC) "C05(A-AC) ) /H
RETUEN

END

[ LR A A R SR R A I R R ]

SUBRCUTINE PLACZECUX,Y,AC,BC, A D)

Tk w ok ow ok ok ok ow ok dok ok ok ok ok ok ok oo Kk e e Rk

[

y

IMPLICIT NONE
REAL A, 0,AC, DC.X,Y
REAL PI,PIZ

3.141%9932654
*PI

Lol v/
b kA
Lt

Ces{DC)-Y*SIN(DC) )}
CY+Y*COS(DCY )/ {COS{DCY -Y*SIN(DC) ) *COS (A-AC) )}
=A-PI2

— A
—
v =

I b
PN

H o~

<

(
(D
PA

u
el
o
—
o

ooH

I mon
o Bt
[ I B
»;g.

END

C KAk m ok xhk Xk Ak A A KKK & kdhkh ko kwhk bk ndoh ok oxok kox bk kK

SUBRCUTINE MAMAZECU (XM, ¥YM,C,FC,AC,DC, A, D)

C ER I R R R R R I U A R R O

—
[

IMPLICIT NONE
REAL XM, ¥YM,C(10,2) ,FC,AC,DC,A,D
REAL X,Y.X5,Y5

Calculo las coordenadas Standar y luego llamo a la rutina
Mo se utilizan las coordenadas MAMA, sinc en unidades de la
diztancia focal vy referidag al centro de Ia placa.

300

= (XM-178.0) /FC

Y= (YM-17% 0y /FC

RKS=C{L, 1y +X*{CHi2, 1y +X*{Ci4, Ly +X*Ci{7, 1)1+
R Y*¥{C{3, L) +y*{C1S, L +Y*C(8,1)}y+
R K¥Y*{C (o, L) +X*C(3,1)+y=C {10, 1})

YS=C L, DY+ X (C{2, 2y +X> (CHE, 2V +X*C (7,21 ) +
R Y*(C(3,2)+Y*{C(5,2}+¥*C18,2)) )+
R K*¥Y* (C(6,2)+X*C{9,2)+¥Y*C {10, 2})

CALL PLACZECU{XS,YS,AC,DC, A, DY

RETURN

ENT

- L R I O I A A T R A

SUBRCUTINE ECUZMAMA(A,D,C,FC,AC,DC, XM, YM)

Is Aokk ok Wk ox ok ow ok ko ok h ok ok b R K K A kow ko koA ok kR A ko om ok kv kK

[MPLICIT NCNE
REAL ¥M,7YM,C{10,2),FC,AC,DC,A,D
REAL X5,7%&6,%,Y
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Al

r e e e e m e — e — — e — e o - -

¢ {alcuic las coordenadas Standar v luego transformo a MAMA

LD AC, DU, XS, YE)
LIy rESHC 4, L) +XS*C(T, L) j s
PAYSCHE LY )+

1 i
T3, L) #YS*2i1G, 1)

LD RESY (O, 2 e HS 0T, 2
= 32 HYSE (C(5, D -YSYCIR, E )

ST UE VARSI C(S, 2 S Ci10, 2y

YMaY FECeT
RETURN
ENT
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Apéndice B

Ajuste de isofotas elipticas

En este capitulo vamos a dertvar las ecuaciones que permiten calcular fa elipse que mejor
se ajusta a un conjunto de puntos (x,y). El ajuste de una elipse a una serie de datos es
amphamente utilizado en la reduccidon de imdgenes astrondmicas. En numerosas
ocasiones podemos admitir como elipticas las curvas de igual brillo o 1sofotas de objetos
extensos. La utilidad de obtener los parametros de las elipses wjustadas a distintos niveles
de brille es inmediata. Gran parte de la informacion almacenada en la imagen
hidimensional permanece en los distintos perfiles que indican la variacion de distintos
parimetros, tales como el brillo superficial, elipticidad o dangulo de posicion en funcion
del radio. Asi. el apartado 4.4 de la presente memoria hace uso de esta aproximacion

para la caracterizacion de las imagenes espectrales de prisma objetivo.

B.1 Ajuste de elipses por minimos cuadrados

Sean (x;v;). 1=1,2.....N. puntos de una imagen con un mismo valor, esto es. los puntos de
la isofota de la imagen para un cierto nivel. Nuestro problema reside en caleular la
ceuacion de la elipse que mejor se ajuste a estos puntos, es decir, calcular los coeficientes
de la ecuacion de la elipse Ax? + By? + Cx + Dy + Fxy + | = 0 que mejor se adapte a la

isofota establecida.

Los coeficientes de esta elipse general pueden determinarse mediante el uso del

atgoritmo de minimos cuadrados. esto es, imponiendo que S, definido como
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B

S = z‘(Aﬁq2 +By +Cx + Dy + Frv +1) (B.1)
v

sed minimo. Esta condicion se cumple imponiendo el siguiente conjunto de ccuaciones

08 .
3’2} =2% FA=0
%j:zz;ﬁa—o
p
55:22,»:15:0
;f) =23 yA=0
S
%E:ZZ,\’_\‘Azo
donde A=(Ax " +Bv" +Cx+Dv+Fov+1) (B.2)

El desarrollo de las ecuaciones anteriores lleva a un sistema de 5 ecuactones con
cinco incognitas que puede ser facilmente resuelto con distintos métodos numéricos.
B.2 Cilculo de los parametros de una elipse

El cilculo de los coeficientes de la ecuacidn general de una elipse no da una mformacion

inmediata de los pardmetros bdsicos de ésta, tales como el centro, semiejes mayor y

menor v dngulo de posicion. En este punte vamos a desarrollar las relaciones que
permitan derivar estos pardmetros a partir de su ecuacion general.
B.2.1 Elipse sin girar
Supongamos iniciaimente la ecuacion de una elipse sin girar
(x—a) (v=h)

1 2

C” d-
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donde (a,b) son las coordenadas del centro de la elipse y (¢,d) son los semiejes mayor v
menor respectivamente. Desarrollando la ecuacion vy agrupando términos, podemos

HNegar a una expresion de la forma Ax< + By? + Cx + Dy + E = 0. donde

A=d"

B=c

C==2uad"

D=-2hc"

E=wud +bhc —cd” (B.4)

Por tanto, conocidos los cocticientes de la ecuacion general de ta elipse sin girar.

podemos calcular su centro y semiejes aplicando el siguiente conjunto de ecuaciones

C

”:‘;{ d:m
S POy

2B ' (B.5)
' N D E
donde q:éﬁ‘——i—
AB

B.2.2 Caso general

Tomemos la ecuacién de una elipse sin girar, AX2+By2+Cx +Dy +E'=0 y

apliquemos un giro en el sistema de coordenadas de dngulo o

X'=xCcosO+ vseno
(B.6)

v'=—vsen o+ veoso
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Sustituyendo, desarrollando y agrupando términos. llegamos a una ecuacion de
tipo general Ax”+ By?+ Cx + Dy +Fxy + E=0. de la que. igualando términos. se

obtienen las siguientes ecuaciones

A= A'cos’ o+ B'sen” o
B=Asen o+ B'cos’ o
C=C"cosat—[Dsenct
D=C'senoc+ D'coso

F=2A"Esen2a

E=E (B.7;

De este conjunto de ecuaciones, podemos derivar el dngulo o v los coeficientes A'.

B.C'yD

Acos o — Bsen” o

A=
cos2ct
B=A+B-4&

C'=coso— Dsenox

D'=—-Csena+ Deoso

I
o = —arctan
2 A-B (B.8)

Dado que los coeficientes A'. B'. C', D', E" representan a la elipse sin giro, podemos
calcular, con las ecuactones (B.5). su centro {«'bh") y semiejes (c,d). El ditimo paso
consistird en transtormar el centro calculado en el sistema de referencia girado («'.h" al

sistema original {a.h) con la siguiente transformacion

a—ad'cosa—-h'seno
{(B."
h=a'sena+h'cosua
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B.3 Subrutinas para el ajuste de elipses

A continuacion se presentan dos subrutias en codigo FORTRAN. La primera de ellas,
FITELIPSE austa una elipse a N puntos y devuelve los coeficientes de la curva
caleulados con un algoritmo de minimos cuadrados. Requiere una subrutina externa para
la resolucion de un sistema de 5 ecuaciones lineales con 5 incognitas. La segunda de las
subrutinas es ELIPPAR. cuya labor consiste en calcular el centro, semiejes y dngulo de

posic1on de una elipse conocida su ecuacion general.
Estas subrutinas han sido empladas para la medida de los tamanos de las galaxias

LICM en Jas mmdgenes digitalizadas de la exploracion de Monte Palomar {Digitized Skyv

Survev) (Zamorano et al. 1996).

Ax I
o M Dinpnn) o MNuanero de ountox
KL inpur ) i ddis Doimogaant oo

LR (ot parn)

1T WONE

PV RRROR AT, AJUSTAR LA ELIPSE!
IEREN

1Al menos dame 3 puntas’

0 celinn Las matrlces ZX,EY con las porencias de x,y
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[ Caloilames los haer

]
1
1
1
I
|
|
1
|

D15

TR L AR
END D9
AN, BB, R
AT
e !
.
0 .AND. B. THEN
' (o
Il ‘}
Fli. LT b OR. BLOLT.0)
NP E
O mm e e o S e e —— N . .- I

SUBROUTINE ELIPPAR(A,B,C,D,PF,E,ALPHA,X0, Y0, EMAX, EMIN}
“EaL AVR,C, D F, B, ALTHA, MO, YO, EMaK, EMTN

o AN e By d - Uy~ EXYy+E=D

ta olipse

ren fADTANES)
a wlipse
‘T Y menar

Linput) c Eguacion o
{outpiut) @ Inclinacion
(output) @ Centro de
[orarpunt @ Semie S

SEAL ALB,C.D,F,E.ALPHA, XC, YO, EMAN NMIN
REAL MXG,YYO,AA BB, U, 0D, 0

REAL DUM

PAREAMETER PI-3.141592A%4

SATANIF (A4 Bl oo

(A0S (ALPHAY *COS TALPEA] -B*SINIALPHA] "SINIALPAA) ),

A obtlerne los pararetros 1= ana <. lae dada su o ecaci:



ALPHEASALPHA T

Ajuste de isofotas elipticas

B.7
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Apéndice C

Procesado de las placas fotograficas

El presente apéndice muestra una descripcion técnica de los ficheros vy programas
empleados para la reduccidon de los datos obtemidos en la digitalizacion de lus plucas
fotogrdaticas con la MAMA, prestando una atencion especial a las caracteristicas
particulares de este tipo de procesado. También se detallan, paso a paso. los programas
empleados v los ficheros utilizados. Este apéndice se presenta como un complemento al
trabajo expuesto en los capitulos precedentes. y pretende ser una pequeiia guia pari

futuras reducciones de nuevas placas de nuestra exploracion.

C.1  Datos originales

La digitalizacion de las placas fotograficas con la MAMA proporcionu diferentes tipos de
ficheros en funcion del modo de registro empleado. En la digitahzacidén completa de las
placas se emplean dos modos diferentes. ¢l modo ZONE con deteccion de objetos y el
modo ZONE IMAGE.

En el modo ZONE con deteccion de objetos. la maguina imspecciona la placa y
registra los objetos detectados sobre la misma. La deteccion se efectia identificando los
pixels cuva densidad supera un cierto valor umbral. indicado al comienzo del proceso.
Los objetos son medidos y almacenados solo st éstos cuentan con un minimo de pixels
conectados que cumplen o restriccion anterior. Este valor minimo del drea para

considerar una deteccion como objeto debe especificarse igualmente al comienzo del
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proceso. El valor del umbral se coloca. de modo general, a un cierto nimero de sigmas
por encima del mivel del fonde de cielo. labor realizada por los operadores de la midquina
con la ayuda de herramientas especificas. Como resultado final de la digitalizacion se
obtiene un fichero con distintos parametros para cada objeto detectado. tales como

posiciones, flujos. dreas. etc.

En el segundo de los modos. el modo ZONE IMAGE, la méguina digitaliza la placa
proporctonando numerosas imdgenes FITS. En el modo mds estandar, las imigenes
creadas son de 1024 x 1024 pixels, siendo el tamafio de éstos de 10 x 10 um?*. de modo

que cada tmagen FITS representa a una pequefia zona de 10.24 x 10.24 mm~ de la placa.

C.1.1 Los ficheros de objetos .d

La digitalizacion de las placas en modo ZONE con deteccion de objetos produce un
catdlogo con distintos pardmetros para cada una de las imdgenes registradas. catdlogo
que denominaremos fichero ., por ser €sta su extension. Los ficheros . rectben un

nombre del tipo CALA335RZAS!.D. que aparece en la cabecera del {ichero. donde:

e la placa

(R-FoTo!l

Durante la digitalizacion se pueden especificar distintos niveles de deteccion. de

modo que tendremos tantos ficheros como niveles: CALA....S1.D. CALA...S2.D.....

El fichero .4 consta de una cabecera. seguida de tantas filas como objetos
detectados. La fongitud de cada linea del fichero, esto es, la longitud del registro. ¢s de
192 bytes. pardmetro que debe tenerse muy en cuenta para el acceso directo a los datos.
A continuacion se indica el formato de los ficheros .d, ast como las variables empleadas

para fa lectura de ¢stos desde programas FORTRAN.
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C.3

Cabecera
Formarvo Variable

Comentario

AL X

AT, K NOMFICH

Al MO

s THORA

e MIN

e, A R

TAL K WBARRID
L LPoL

B MALLACTELO
FEOY, 0 BAsD
Foob, 4 ADEMM
Fed,x AGYIMM
BRALZ, M AGHMP

Td,

-

1
L
L5,
I:,X
,
IR

Nombre dJdel fichero
Modo de analisiz Z0ONF!
AfG

Mes
Dla
Hora

de barridos
de plx. por
en pix.,
e mm

..

Linea

de Ja malia del o1el:o

[=1 g tein

ig ... €I
Drig X..,.. &N pix
F; b - H
o g, S0 BPIX
Codligo RELZONE
K> de pix. de recubrimienco

N de barridos en X
N2 de harridos en ¥

Cistancia entre 1 centro del array v e

[

Datos por objeto
Formaro Variabhle

Comentario

nrigen

RIS
A4 R KM

FALAL4 M
Fii.i, X FLUJO
oL IAREA
F7.1,%  ELIPA
E7.0,% 0 ELT

LR
S m

T
W
71
[
=

7 20
T
poat
.‘.
o
e
PSS

T, MAX
14, % LMAK
A HICH
0, oAF

M2 de orden

Momento

= Xix-x)D_ o LD

wy = DAX-w My-y 1D : bagsy
Momento y = El{y-y ) D Zf)m
Pozigion X,¥ en =] derteccion

Momento

PAVE

B <

LY

Densidad Maxima (D)
Caja de ecuadre del objetc

Nivel de zegmentacion
Fonda de wielo (D)
Factor de compresion
Codlgo RELZONE
0 ode barrideo

de

en X

M tarrdo en ¥

en el PAVE del pixel de maxima densicad
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C.1.2 Las imagenes FITS creadas por la MAMA

El formato FITS (del inglés, Flexible Image Transport Svstem, Sistema flexible de
transporte de imdigenes. Welss et al. 1981: Greisen & Harten 1981) fue desarroliado
como respuesta a la proltferacion de numerosos programas de procesado de imdgenes.
cada uno de ellos con formatos propios de almacenamiento. Cada paquete informatico de
reduccion de datos debe leer v escribir en formato FITS. de modo que la informacion
pueda ser ficilmenie intercambriable entre diversos grupos de trabyjo. No obstante. las
imdgenes FITS creadas por la MAMA presentan ciertas particularidades como

consecuencia del modo en que se produce la digitalizacion de las placas.

Las imagenes FITS no contienen directamente los valores reales de cada pixel de la
imagen. sino que éstos se discretizan en valores enteros, de 0 a 2%1-1, siendo 77 et nimero
de bytes que se emplean para almacenar cada dato (BITPIX/8). La recuperacion de los
datos reales de cada pixel se realiza a través de los valores BSCALE y BZERO que se
presentan en las cabeceras de las imdgenes. Asi. $i Zgpg €8 ¢l valor almacenado en o

fichero. el valor real 7 del pixel se calcula como

2=BSCALE * 7, + BZERO (.1

En el caso de los datos obtenidos por la MAMA, la sefial de cada fotodiodo, esto
es, la transmision medida por cada elemento del detector, se codifica en 12 bits, en 4096
niveles discretos, La relacion entre la transmision medida T (= F, /F ) v 1a transmisién
de salida MAMA serd

Togaua = INT (4095 - T) (C.2)

. [
Por otra parte. la densidad fotografica viene definida como D= ]Og'ff. donde T

representa lfa transmision de cada pixel de la imagen. La densidad MAMA de salida
también toma valores discretos de O a 4095, y su relacion con la transmision MAMA

viene defimda por
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4095 4096
log (C.3)

Iy 0g —
log 4095 T

Sapasy

Por tiimo. la relacion entre fa densidad MAMA v la densidad fotogritica £ serd

4095 ] 4005
Dy =7 log— =
S Tog 095 T T log 4095

D=1133.64D (CH

Los valores fits almacenados en las imagenes FITS creadas por lTa MAMA son.
precisamente. los valores de la densidad MAMA. Por tanto. los pardmetros BSCALE y

BZERO que permiten obtener la densidad fotogralica serdn constantes en todas cllas:

BSCALE = 1133641 = 88211 10
BZERO =0 (.5

Otra caracteristica particular se debe al orden en el que son almacenados fos
valores fits. En la figura C.1 se muestra, esquemidticamente. como digitaliza la MAMA

una placa fotogrdfica, asi como la orientacion tipica de ésta sobre Ta maquina.

1024 | V YMAMA

Detector.”

I
K

Figura C.1: Digitalizacion de una placa totogratica por tn MAMA,

El detector, con 1024 fotodiodos. estd alineado segin el eje Y de lTa MAMA. La

digitalizacion se readiza desplazando este vector de detectores a lo largo del eje X de
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modo que la imagen FITS se va almacenando por columnas. y no por filas como ocurre
en el formato estindar. Este efecto es el mds importante a tener en cuenta. pues de lo
contrarto. la lectura con un procedimicnto estindar nos proporcionaria una imagen con
los efes X e Y cambiados. Corregido este efecto. tendremos los ejes XY ortentados al

Sur y Oeste respectivamente.

Otra particularidad mads de las imdgenes creadas por fa MAMA se refiere a los
descriptores CRVAL1 y CRVAL2. En una imagen FITS estandar, estos descriptores
contienen las coordenadas (x.y) del primer pixel de la imagen. En el caso de las imigenes
MAMA, ambos valores estdn intercambiados. Este efecto debe tenerse en cuenta con el
fin de calcular correctamente las coordenadas MAMA a partir del la posicion. en pixels,

de los objetos sobre las imagenes.

C.1.3 La lectura de las imagenes FITS MAMA

Presentamos a continuacion una subrutina en lenguaje FORTRAN para la lectura de las
imagenes FITS MAMA. El programa almacena los valores fits. esto es. los valores de
densidad MAMA. no los de densidad fotogrifica. en una matriz. La subrutina tienc en

cuenta el efecto de Henado de la imagen por columnas.

o~ P T T R I L
REOUTING FLTEMAMA [ TMA, COMODIN, NUM)

% P L R T T

C

I LTEGERTZ IMA(LO24,. 1024

[ or ‘R NUM

o THAERACTRER*3C COMODIN

Tata sobroarina lee arna imagen FITS MaAMA de UIE24x]1024 v 14 pasa & una
ER*2. Tiene en cuenta el prablema del almacenanmie E
gar de en filas ¢omo ocurre on las imagenes TITS starsdar.

matriz ae TN
N 3 [=hal

se prodoce un errar al aprir la imagen, ge devaelve la inagen

Ceros

imagen FITS a lesr es CFnnn.fi16s
un comodin para el nonbre de Ja Gmagen

b an onumers de orden

-

<

[ foutput) @ Matriz de la imagen

C finpus} coConodin de | imagen LT3

C finpuz) ;o Numero de la imagen FIUS

p

[ fmraion Septiembre 19%3 dscar Alonso
{

o e oo e
;

DHRLTOTT O NONE

SRR O iMAL TGl P

ER T30 COMODIN

CHARAUTIRE 28RS0 DLOCHE
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C.2  Reduccion de las placas digitalizadas

Una ver hemos indicado algunos puntos relevantes de la digitalizacion de placas
totograficas con la MAMA vamos a exponer el procedimiento de reduccion de tos datos
a través de los programas desarrollados especificamente para dicha terea. Los aspectos
mas importantes del procesado han sido expuestos en el texto principal. de modo que en

este apéndice vamos a cenirnos a aspectos mads téenicos. descripeion de los algorimons.
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uso de Jos programas y tratamiento de los ticheros. informacidn que serd de cierta
utilidad, bien sea para futuras sesiones de reduccién de nuevas placas, o como punto de

partida para el perfeccionamiento de los programas o el esquema de reduccion.

Todos los programas han sido desarrollados en lenguaje FORTRAN. de modo que
pueden ser ¢jecutados en  cualquier tipo de mdquina con tan solo  pequedas
modtficaciones impuestas por los distintos compiladores. En particular. todos jos
programas son cjecutados sobre un ordenador DEC 2000 oXP bajo OSF/1 v3.2. Tan
solo alguno de ellos deben ser ejecutados en VAXSTATION bajo VMS debido a la

necesidad de utilizar las hbrerias matematicas de ajuste spplines mstaladas en éstos,

Se exponcn a continuactén los pasos seguidos para el procesado de los datos,
desde el emparejamiento de los catalogos de objetos originales hasta la obtencidn de la
muestra de candtdatos. En cada uno de los pasos se presenta una misma estructura. En
Propasito se indica una breve descricion de la tarea gue se pretende realizar. Los
programas utilizados y una descripcion mds detallada de la labor realizada por cada uno
de ellos se indica en Programas y Descripcion respectivamente. Entradas v Salidas
resumen, junto a una pequefia descripcion, los ficheros empleados en el proceso que se
expone. tanto de entrada como de salida de los programas. Por dltimo Operacion
muestra la ejecucion de cada uno de los programas. En estos histados hemos marcado en

negrita los nembre de ficheros y otras entradas que deben introducirse por tectado.

C.2.1 Emparejamiento de las placas

Propésito:  Eliminacion de los defectos identificados y registrados en los catdlogos de
objetos .d y obtencidn de los catilogos de objetos reales de las placas.

Programas: orrd.f. rel2d f. renumdz.f

Descripcion: Durante la digitalizacion de las placas con la MAMA. ésta identifica y
almacena en los catilogos de objetos .« no sdlo las imdgenes de estrellas v
objetos difusos, sino también un ndmero elevado de defectos de la
emulsion, trazos de satélites, reflejos. etc. El mejor metodo para la
correcta eliminacion de estas detecciones no deseables consiste en
comparar los objetos identificados en dos placas diferentes del mismo
campo.
El programa rel2d.f toma los catilogos .d de las placas directa y de

prisma objetivo, junto a sus ficheros de astrometria, y proporciona los
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Entradas:

Salidas:

Operacion:

>
£

o

ordd

Priiiy ot

ficheros con los objetos emparejados segun los criterios expuestos en el
apurtado 2.3.1.

El catilogo de objetos de la placa de prisma objetivo. ¢n la que se
buscaran los objetos de la placa directa. debe estar ordenado en v
crecientes, labor realizada por el programa ardd.f.

Por altimo. los catalogos de objetos son renumerados en orden creciente

con rentemdz f.

catilogo .d placa directa (calu38drzas L.dy
catdtogo .d placa PO (caladdSrzasl
FFicheros de astrometria fealud8drpus2e 2poxadd. calu33Srpas 2e Ipthaxid)

catdlogo . placa divecta emparejado ccala3sdrzasip.dy

catdlogo . placa PO emparejado  calad3sezas 1 p.dy

cala33Srzasl.d
calad3Srzaglx.d

“N % cala33Srzaslx.d

cala33SrpasZelpl.ax3d
1 hroasix.d cala3iBerzasl.d

cala3B4rpasZe2pl.xaid

.t cala33isp.d
calaldisnp.d
calaldg4p.d
calaiBdanp.d

Lo anjetos EMPARETADCS de calaiibrrasis

SN WRE
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tExE T e

rero de

Leyvondn

Leyorndo oaial

e ra A

% renumdz
Prouram

Nombre del
Nombre del

Comie
Filche
Fin del mre

Naa

I ren

% Ym colailf

e

LR N R B R AP R R

chjetos caladddrzasl . d

e bniscar calal3irzasix. d
de calal Sl calaiibp.a
i calalisvoasiv.d ter L Sup.d
de calasddrzas. . d celaidap.d

=i R i e T 1 T e et P
5o catAatiiroas, d cAalaining e

L N T B I S

Tarrddos datos de caladyifrrzaslx.d

Leldos 30 0A aatns ode ralalfdroasi.d

frara RELZD 0GAaT
fiv D ZONA a renumerar (cala335p.4 | caladBdp.d)
i LD de salida renumerado (cala33Srzaslp.d | calaldBdrzaslp.d)
A reimamerac 1on
e rada aon 20435 daros
i CAL

ol ealasiSdp.d calaiifrzoasix.d calatiinp.d calaildnp . d

C.2.2 Creacion de los mosaicos

Propésito:

Programas:

Descripcion:

Creacion de mosaicos de objetos a partir de las imdgenes FITS obtenidas
en la digitalizacion completa de placa fotogrificas.

prepmos.f, mosaico.f, creanmn. f. ordenmos.f

En el apartado 2.3.2 se indicé la necesidad de extraer las imdgenes de los
objetos con el fin reducir considerablemente el volumen de datos a tratar v
permitir un rapido y comodo acceso a los datos.

Biasicamente, partimos de un conjunto de imdgenes FITS que forman fa
placa fotografica y un fichero .d con las posiciones de los objetos, v
nuestro problema consiste en extraer pequeias cajas alrededor de cada
uno de ellos. No existirfan mayores inconvenientes si tuvicramos que
procesar una sola imagen. pero nuestra placa estd formada por un
mosaico de imdgenes MAMA. de modo que un objeto puede estar
repartido en dos y hasta en cuatro imdgenes diferentes. Esto nos obliga a

desarrollur una estrategia mds compleja en la que se procesardn loy
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Notas:

objetos por filas de 1tmdgenes. La figura C.2 muestra las diferentes
configuraciones que se pueden presentar durante ¢l procesado de una de
extas filus, En dicha figura podemos comprobar que no solo basturd con
las imagenes de la fila en proceso, sino también las de la inmediatamente
superior,

Moraco de nmadgenes FITS MAMA

mager FiITS
T024x:024

Fia a procesar
\

Cajaa [—xtraers

Figura C.2: Posibles contiguraciones en lu extraceion
de ohjetos sebre un mosasco de imagencs.

La extraccidon de las imdgenes de los objetos consta de dos tfases
principales. En primer lugar. se preparan una seric de ficheros con
informacion acerca de la localizacidn de cada objeto sobre las distintas
imdgenes (PAVES) y otro conjunto de pardmetros que serdn utilizados,
postertormente. por el programa final de extraccion y creacion de los
mosaicos de objetos. La primera de las tareas es realizada por el programa
prepaios.f. mientras que sosafco.f es el encargado de extraer los objetos,
La extraccion de los objetos se hace por filas de imidgenes. de modo que
serd preciso ejecutar mosaico.f tantas veces como filas de imdgenes
contenga la digitalizacion de la placa.

LLos objetos van rellenando los mosaicos en el orden en gque son extraidos.,
ordenacion que no es comoda para buscar rapidamente los objetos. Por
ello, hemos procedido a leer nuevamente los objetos de los mosaicos v
reescribirlos de modo que guarden el mismo orden gue el que presentan
en los catilogos .. Esta lubor es realizada por ordermmos.f.

El programa prepmos.f pregunta por las coordenadas MAMA del primer
pixel de la primera imagen FITS MAMA. Estos valores aparecen en la
cabecera de Ta primera imagen FITS. los valores CRVAL2 y CRVALTL

El programa masaico.f tan solo pregunta la fila de imagenes a procesar. El

resto de pardmetros se encuentran en forma de PARAMETER con el
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Entradas: Pardmetros de la digitalizacion

codigo del programa y deberian ser modificados en cada caso. Los valores
que deben ser revisados son los siguientes:

N ode
N ocde P

e B
oA g

Coorpd X

eared Y

Los mosaicos creados tienen ciertas caracteristicas que deben tenerse muy
¢n cuenta a la hora de continuar el procesado. En primer lugar, los

mosalcos se crean escribiendo a un fichero sin formato la matriz de datos:

GER*Z IMAIALD, ZL1OY (para mos os de abjetos DO}
ER*2 IMA{310 31%) inpsra oo de objet

NiLl,FILE= "nompre' , STAT S NEW'  FORM-UNFORMATTED
L) IMA

de modo que la lectura se¢ pucde rcalizar, andlogamente, mediante la
sentencia READ «in formato. Los datos almacenados se retieren
densidades MAMAL. y se almacenan en una matriz de 2 bytes por dato
(INTEGER*2). Por Gltimo, los objetos son almacenados con el fondo de

cielo sustraido. valor que se obtiene de los ficheros .d.

Catdlogo de objetos tcalad35rzas1p.dy

Salidas: Monsaicos de objetos teala33Sennn oal)
Operacion:
% prepmos

humers de P& digiralizados es X v 7 22 22

No. Tortal de Imagenes: 484

Copienzo do a primera imagen {(EN nm) 73.00 72.88

TIPUG DR MOSATCO A CREAR

L. ¥ilaca PO CTaja &lx21 pix
Placa Direnra; Caja 31xIl pix

1

Nombhre de. fichero ZONA con los objetos cala335rzaslp.d

Comodin para 1os Piloberos de salida, Los Z Se numerarian de.

cinota tinea e la gque oorrespondan

abrienda el fichero calal3’dsiz.dat

Procesadns

Gracias poy o utilia

SUE3n oble

Aar PREPMOSATICN AnAL
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% sort ST A 11 modas
% Im (I IR tar
% mosaico

201 2

ES
[#]
H

e ] 20235

1 g cala3ib
L
LpnE
PO z
- aEa | AL
% ordenmos
T I S B
PR D
e m335
x» R calalld5.n2m
cala3isr

cala33brzaslp.d

of
2

Ciaondm celailihomin

(C.2.3 Extraccion de los espectros monodimensionales
Medida de parametros

X cala3is. n2m
gl cala33iSs.m2n

Proposito:  Obtener los espectros de prisma objetivo monodimensionales v distintos

pardmetros que los caractericen.

Programas:  mos2esp.f. calibesp f. ESP2CONT. FOR. intres.f. ffespec.f. fitpar.f

Descripeion: Una ver que tenemos il aceso a los pardmetros (catilogo o) ¢ imigen

espectral (mosaicos) para cada uno de los objetos, pasamos a miciar el
amadisis propramente dicho. El primer puaso constste en extraer los

espectros monodimensionales. tarea realizada por mos2esp.f. el cual toma
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Entradas:

Salidas:

Notas:

cada objeto de los mosatcos y suma las 5 filas o scans centrales. Los
espectros extraidos, en unidades de densidad MAMA, se almacenan en un

fichero sin formato, permitiendo el acceso directo a cualquier objeto.

HREADIR,

Crren)

Por otra parte. serd util disponer de todos los espectros siguiendo un
comportamiento general. La dnica caracteristica comun a todos los
espectros de prisma objetiovo es el acusado corte rojo o cuf-off producido
por la abrupta caida de sensibilidad de la emulsion para longitudes de
onda mis corta a un umbral dado. El programa calibesp.f determina la
posicion del corte de la emulsién v desplaza los espectros con el fin de
colocar dicho punto en una posicion fija.

Los espectros de prisma objetivo serdn caracterizados por la seftal residual
resultante tras estimar fa forma del continuo y por los valores de la
variacion  de  las  pendientes en distintas  bandas. Los  programas
ESP2CONT. FOR (sobre VMS) intres.fy fitpar.f se encargan de realizar

los ajustes y medidas sobre los espectros

Mosaicos de las imdgenes espectrales (calad3Srmmoal)
Fichero de espectros (calad3sre.esped)
Fichero de continuos (cala33Sre.conu
Fichero de residuos tcala33Sreres)
Fichero con el ¢ del ajuste del continuo {caiad3Sreaig)
Fichero con los valores del residuo mtegrado tcala33Sreantres)
Fichero con los valores de las pendientes (calad3sre.pend)

El valor del residuo, diferencia entre el espectro v e continuo estimado,
s0lo se considera si se presenta un minimo de 4 pixels conectados con una
senal por encima de 36 del ajuste.

Antes de proceder al ajuste de pardbolas para la medida de fas pendientes
en distintas bandas. los espectros de prisma objetiva son filtrados para
climinar posibles picos que falsearian los ajustes. Este filtrado se ha
realizado en el espacio de fourier mediante ffespec.f. filtrado que no
suaviza una posible linea de emision como lo haria un filtro de caja, pero

que elimina cficientemente el ruido de alta frecuencia.
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Operacion:
% mosiesp

d LI e edinatt Doag cala3lSr.espac
R b opAare o cala3isr
- PRI i 20235
BN v 2
1 U ) =z El
i T il i
v o st
St 15 P Vi

calalisSr.espec
calaliiSrc.espec

35 55

50
1.5 3.0

CALA335RC.ESPEC
CALA335RC.CONT
CALA3ISRC.RES
CALA33I5RC.SIG

b T M

e tras

caladiSxc.aespec

N i calalildbrc.zres

oohien s . E calald3iSrc.sig

R T TS H S T ] ¢ala33iSrc.intres
e bl Dntareentar Do ohiierr g

20 55
35 55
3

4
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% Efespec

SrofEime FEE

Tra cala33Src.aspec
iorilrverion calaliSrcf,espec
et Da0i 10
S

rluairandes LT calaldiSrcf.espec
20 55

20 55
cala3lSrc.pend

C.2.4 Ajuste de las tendencias y limites de segregacion

Propasito:

Programas:

Descripcion:

Obtencion de las tendencias, valores medios y desviaciones de {os
residuos vy variaciones de las pendientes para la muestra general de
objetos.

extraesf, SPLINE FOR

Los espectros candidatos a galaxias con lincas de emision se identfrean
por presentar unos valores del residuo v ounas variactones de o las
pendientes  anomalas respecto al comportamiente  general  de  estos
pardmetros. Para establecer este comportamiento general procedemos a
austar una curva spiine a los datos del residuo v varuciones de
pendiente en tuncidon del logaritmo decimal del flujo mtegrado  det
espectro.

El primer paso consiste en extraer estos ficheros (x.y) (x = logitiujo).
y = residuo o variaciones de la pendiente). tarea ejecutada por extralen f.,
un programa gue perimite extraer dos columnas de cualguier upo de
fichero de datos. Por Gltimo, ¢l cilcuto de Ta curva de ajusie se realiza con
SPLINE FOR (sobre VMS), un programa interactivo que permite ver ¢l
ajuste realizado y eliminar. de modo iterativo. los puntos con grandes

desviaciones.
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Entradas;

Salidas:

Notas:

Operacion:

o,

% extralc

% sort
% sort
% sort

% grep

$ RUN SPLINE

Fichero con los valores del residuo integrado teala33&reintres)
Fichero con los valores de las pendientes tcala33Sre.pend)
Ficheros con [os ajustes {ealaddsreaplres. apls sl splh2aly

Este mismo proceso puede uatilizarse para obtener la curva para la
separacidn entre objetos estelares vy difusos (apartado 2.4.3). Para cllo,
debe cjecutarse el programa SPLINE.FOR con un fichero que contenga
tos vatores del togaritmo decimal det drea y el logaritmo decimal del ujo
de todos los objetos de la placa directa. fichero que puede ser extraido del
catdlogo de la placa directa con ¢l programa extraZe:.f.

El fichero de datos (x.y) que sc suministra a SPLINE.FOR debe estar

ordenado en x crecientes.

T e i caladiSrc.intres ..f.pend ..f.pend

: [OEH L : 4 16 16
L PR 0 0 Q
ST R PP I cala33Src.datares .datas2sl .datasg2s3

2 2 2

4 5 5

i N - -

1 3 6

] Il i3 17 S 5 5

i L SN N N N

clarares

t.darasi=l

Cdaraslsi

caltatdihro darncos caladdbroodanres”

AT A

C.2.5 Seleccion de los candidatos

Propésito:

Programas:

Obtencion de un indice de seleccidn para todos los objetos que muestre Ta
probabilidad de que ¢stos presenten la linea How en emision vy seleccion
final de Ta muestra de candidatos.

selector foexamob).f
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Descripcion: En ¢l paso antertor hemos obtentdo la dependencia general de los tres

Notas:

Entradas:

Salidas:

Operacion:

o,

: selector

pardmetros medidos sobre los espectros de prisma objetivo (el residuo R v
laus variaciones de las pendientes $2-51 y $2-53% con el logaritmo del flujo
integrado. La presencta de la finea Hot en emision debe producir valores
extremos de uno o varios de estos pardmetros. Por esta razon. los
candidatos a galaxias con Iineas de emision serdn seleccionados utifizando.
como criterio de seleccidn, fas desviaciones respecto i estas tendencias,

El programa selecrorf se encarga de establecer un cicrto peso a cada
objeto que denota la probabilidad de que éste presente o no una finea de
emision. Los criterios vtilizados para la obtencion del indice de seleccion
final han sido expuestos con detalle en ¢l capitulo 5.

Los objetos. ordenados segiin el indice final de seleccion y separados
segun presenten un aspecto estelar o difuso en las placas directas, deben
ser examinados en la terminal con examobff con el fin de rechazar
aquellos objetos en los que claros errores en [os ajustes. ocasionados por
defectos de placa. proporcionan grandes indices de seleccion. B programa
permite grabar un catilogo final con los nameros de los candidatos
seleceionados.

Durante la asignacion del indice de seleccion. los objetos son clasificados
seglin presenten un aspecto puntual o difuso en da placa directa. La
segregacion entre objetos de uno y otro tipo se realiza de acuerdo u la
tendencia entre log(area) vs log(flujo) derivada de los datos del catdlogo
de la placa directa (apartado 2.4.3). tendencia obtenida con ¢l programa
SPLINE FOR (fichero spllalf).

Catilogo de objetos de la paca directa (calu3gdrzasIp.)
Fichero con los valores del residuo integrado featad3sreintres)
Fichero con los valores de las pendientes fealad3sre.pend)
Ficheros con los ajustes teala33sre splres. spls2sl. spls2s3. spliath
Fichero de espectros y continuos fealad3sre espee. cont)
Ficheros con los indices de seleccion fealad3srsele

Ficheros de candidatos puntuales v difusos  calad3seop, calud 3 ody

T Placa DIRECTA calaig84rzasip.d
HERC 3
T3 calad3dSre.intres

Dara

Losapa

RATDNE

s ods TRTH
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¢ Ael
1. Wi eal
[P Az
Dol A
% fgrep o o iens
% fgrep ¢ ol o en e Lezeed
% wmort oo Pl AT LD el dn ihr L Se e
% sort T R S AR S S P IS S S A Ry |
% examobi
S .
andidat
T K E e

C.2.6 Organigrama

calaliSrc.asplrss
calalliSrc.pend
cala33Sre.splelsl
cala3lidSrc.aplsisel
cala3gd.spllalt
cala3iSr.selasc

calad3br.sp (.sd)
c¢alal335r.cp {.cd}
cala3i3Src.espec
cala3iSrc.cont
25 55
calal3ibre.pend
cala33sr

-500 5000
-100 &00

-100 600

1

Mostramos a continuacion un organigrama que muestra, de manera esquematica. las

distintas fases del procesado de las placas fotogrificas digitalizadas (frgura C.3). El

apartado de este apéndice en ¢l cual se hace referencia a cada uno de Tos pasos se indica

icualmente ¢n el orgamigrama,

El ultimo paso en el procesado. la seleccidn final de Ta muestra de candidatos. se

realiza estudiando cada uno de los objetos de ia lista de candidatos obtenida tras cl

andiisis de los espectros de prisma objetivo, y se ayuda de los resultados de todos ios

procesos mtermedios. Esta es la razén de que este dltimo paso presente numerosas

entradas: las 1imdgenes directas vy espectrales. 1os espectros monodimensionales. tos

ajustes, cte.. incluse no se descarta la mspeccion visual de las placas para conformar

aparentes defectos de placa o solapamientos.
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Placa Placa
Directa PO
Dhgitalrzadn Digtalizade

MAMA MAMA
PN

PN

Parametros
Imagenes
aspectrales

Imagenes FITS
P PO

Parametros
Imagenes

Imagenes FITS
P DQirecta

directas
Empargjamiento c2.h
Fichero final
de objetos
Directa + PO
Extraccitn de fas 5 Extraccion de las o
imagenes 22 imagenes (C2z2

Mosaicos
Imagenes especirales

Masaicos
Imagenes directas

l

Extraccion de Espectros _
WSR2
Manodimensionales

Inspeccion
Visual x

Analisis de los Espectros o
Monodimensionales iC2n

‘ 1C 2.4}

Muestra de
Candidatos

Seleccion //

{C.2.5)

Final

Muestra Final de
Candidatos

Figura C.3: Esquema general para el anilisis de las placas digitalizadus v seleccion de los candidatos a

anfuxias con lineas de cmasion en placas de prisma ohjetivo.
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