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Resumen

En este trabajo se presentan dos métodos de reconstruccion de los perfiles de masa en
galaxias de disco, el primero de ellos se realiza mediante el ajuste de la curva de rotacién con
base en los datos de velocidad circular que se obtienen observacionalmente en un sistema
de estrellas, mientras que el segundo método se enfoca en el Efecto de Lente Gravitacio-
nal(ELG).

Para las reconstrucciones de masa mencionadas, se utilizaron dos rutinas desarrolladas
en el lenguaje de programacion python: una de ellas es Galrotpy, la cual fue creada por
integrantes del grupo de Galaxias, Gravitacion y Cosmologia del Observatorio Astronémico
Nacional de la Universidad Nacional de Colombia® y cuya funcionalidad se aplica a las
curvas de rotacion, la otra rutina se denomina Gallenspy y fue creada en el desarrollo de
este trabajo para lo concerciente al ELG. Cabe resaltar que ambas rutinas realizan una
obtencion de parametros desde la aplicacion de la estadistica bayesiana, lo cual permite
obtener las incertidumbres de los valores estimados.

Finalmente, en el capitulo 5 se muestra la potencialidad de combinar dinamica galactica
y ELG, donde con el uso de los c6digos mencionados anteriormente se reconstruyeron los per-
files de masa de las galaxias SDSSJ2141-001 y SDSSJ1331+3628 y se realiza la comparacion
con los resultados obtenidos por otros autores respecto a estos dos sistemas.

Palabras clave

Efecto de lente gravitacional, efecto de lente fuerte, curvas de rotacion, cadenas de Mar-
kov Montecarlo, dindmica galactica, reconstruccion de masa, perfiles de masa, Galrotpy,
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Abstract

Two methods for mass profiles reconstruction in disc-like galaxies are presented in this
work, the first is done with the fit of the rotation curve based on the dates of circular velocity
which are obtained observationally in an stars system, while the other method is focused in
the gravitational lensed effect (ELG).

For these mass reconstructions, two routines developed in the language of programming
python were used: one of them is Galrotpy, which was built by members of the Galaxies,
Gravitation and Cosmology group from the Observatorio Astronémico Nacional of the Uni-
versidad Nacional de Colombia® and whose funtionality is applied in the rotation curves,
the other routine is Gallenspy which was created in the development of this work and
it is focoused in the ELG. It should be noted that both routines perform an parameters
estimation from the Bayesian statistics, which allows us to obtain the uncertainties of the
estimated valors.

Finally in the chapter 5 the great power of combining galactic dynamics and ELG is
shown, for this purpose the mass profiles of the galaxies SDSSJ2141-001 and SDSSJ1331+3628
were reconstructed with Galrotpy and Gallenspy and the results obtained are compared
with those reported by other authors with respect to these systems.

Keywords

Gravitational lensed effect, strong lensing, rotation curves, Montecarlo Markov chains,
galactic dynamics, mass reconstruction, mass profiles, Galrotpy, Gallenspy.



Indice general

Indice
Agradecimientos
Dedicatoria

1. Introduccién

2. Tipos de Galaxias y su distribucién de masa

2.1. Principales Esquemas de clasificacion en galaxias . . . . . . .. .. ... ..
2.2. Caracterizacion de las poblaciones de galaxias . . . . . . ... .. ... ...
2.3. Perfiles de luminosidad en galaxias elipticas y espirales . . . . . . ... ...
2.4. Distribucion de masa en galaxias de disco y materia oscura . . . . . . . . ..

. Dinamica Galactica en Galaxias de Disco

3.1. Curvas de rotacion y Materia Oscura . . . . . . .. .. ... ... ... ...
3.2. Potencial gravitacional y velocidad circular en galaxias de disco . . . . . ..
3.2.1. Ecuacion de Vlasov en coordenadas cilindricas . . . . . . .. .. . ..
3.3. Algunos potenciales gravitacionales en galaxias de disco . . . . . . . .. . ..
3.3.1. Perfil de Miyamoto-Nagai . . . . . . .. .. .. ... ... ......
3.3.2. Perfil de Disco Exponencial . . . . . ... ... ... ... ... ...
3.3.3. Perfil de Navarro-Frenk-White . . . . . . .. ... ... ... .....
3.3.4. Perfil de Burkert . . . . . ... ...
3.4. Ejemplo de la superposicion de perfiles mésicos en la galaxia NGC 2915 . . .

. Lentes gravitacionales
4.1. Distancias en Cosmologia . . . . . . . . . . ... L oo
4.2. Formalismo de las lentes gravitacionales . . . . . . . .. .. ... ... ...
4.2.1. Efecto de Lente Gravitacional en el limite de campo debil . . . . . . .
4.2.2. Potencial de Fermat y Ecuacién de lente gravitacional en la aproxi-
macion de lente delgada . . . . . ... ..o
4.2.3. Distorsion de imagenes . . . . . . . ..o
4.3. Galaxias como lentes gravitacionales . . . . . . . . . ... ... .. ... ..
4.4. Métodos numéricos para la reconstrucciéon de los perfiles de masa en lentes
gravitacionales . . . . . . . ...
4.4.1. Imagenes de fuentes extendidas . . . . . .. .. .. ...
4.4.2. Variacién de parametros para fuentes extendidas . . . . . . . . . . ..
4.4.3. Minimizacién multiparamétrica para fuentes puntuales . . . . . . . .

111

v

—



de disco

5.1. Gallenspy . . . . . . . L
5.1.1. Caracterizacion e ilustracion de procesos numéricos . . . . . . . . . .
5.1.2. Estadistica Bayesiana en Gallenspy . . . . . .. .. .. .. ... ...
5.1.3. Ejemplo ilustrativo con el perfilde SIS . . . . . . ... .. ... ...
5.1.4. Curvas criticas y causticas con Gallenspy . . . . . . . .. ... .. ..

5.2. Galrotpy . . . . . .
5.2.1. Descripcion de la rutina y ajustes visuales en curvas de rotaciéon . . .
5.2.2. Estadistica Bayesiana en Galrotpy . . . . . . . . . ... .. ... ...
5.2.3. Prueba de Galrotpy con la galaxia M33 . . . . . . ... ... ... ..

5.3. Combinaciéon de Gallenspy y Galrotpy . . . . . . . . .. ... .. ... ...

. Perfiles de masa en galaxias SDSSJ2141-001 y SDSSJ133143628

6.1. Galaxia SDSSJ2141-001 . . . . . . . . . .
6.1.1. Descripciéon Principal . . . . . . . .. o000
6.1.2. Datos concernientes al ELG . . . . .. ... ... ... ........
6.1.3. Reconstruccion de masa en SDSSJ2141-001. . . . . . . . .. ... ..

6.2. Galaxia SDSSJ1331+3628 . . . . . . . . . ...
6.2.1. Generalidades de SDSSJ1331+3628 . . . . . . . .. ... .. ... ..
6.2.2. Reconstruccion de masa para J1331 con baseen el ELG. . . . . . ..

6.3. Consideraciones y conclusiones . . . . . . . . .. ...

Bibliography

A. Principales algoritmos de Gallenspy

A.l. MCMC en Gallenspy . . . . . . . . . .
A.2. Estimacion de puntos criticos con Gallenspy . . . . . . . .. ... ... ...

B. Presentacion en el Congreso Colombiano de Astronomia 2019

11

5. Herramientas computacionales para la reconstrucciéon de masa en galaxias

79
79
79
81
84
93
93
95
106

112

113
113
114

116



Agradecimientos

A Dios, la vida y el universo por permitirme culminar estos estudios.
A mi esposa por aguantarme, cuidarme, comprenderme, amarme y alentarme en cada mo-
mento de la realizacion de este trabajo.
A mis padres por todo su apoyo, incondicionalidad, amor, preocupacién e interés por cada
uno de los aspectos de mi vida.
A mi hermana Ruth por su silenciosa compania y su gran apoyo en el cumplimiento de cada
uno de mis suenos.
A mi hermana Juliette por creer en mi cuando muchos no lo hicieron.
Al profesor Leonardo por su casi infinita paciencia en toda la realizacion de este trabajo, en
cada explicacion pero sobre todo por su gran amistad.
Al Observatorio Astronémico Nacional y la facultad de Ciencias de la Universidad Nacional
de Colombia por su gran apoyo econémico con la Beca de Auxilar Docente.

A Islena esa persona del Observatorio Astromico que siempre esta al servicio de los demas.

III



Dedicatoria

A mi hijo Juan Felipe, esa lente gravitacional que magnifica la luz en mi universo.

v



Capitulo 1

Introduccion

El estudio de la distribuciéon de masa en galaxias permite obtener informacién valiosa
en cuanto a la estructura del universo a gran escala, ademés de los procesos de generacion
y evolucién estelar. En este sentido, las curvas de rotacion y el efecto de lente gravitacional
presente en galaxias son de vital importancia, dado que permiten analizar la distribucion de
materia bariénica y oscura en estos sistemas, logrando obtener restricciones significativas de
valores como densidades cosmoldgicas, la constante de Hubble, y la constante cosmologica
entre otros.

El anélisis de las curvas de rotacion reposa en la teoria de gravitaciéon newtoninana, siendo
importante resaltar que la planitud que ellas presentan en sus contornos es la causa principal
por la cual la materia oscura se incluye en las reconstrucciones de masa realizadas por
diferentes autores>%2*. Desde esta perspectiva, la materia oscura reconcilia el decrecimiento
kepleriano con las observaciones que a lo largo de la historia se han realizado, lo cual obliga
a incluir la superposicién de diferentes componentes de masa para el ajuste con esos datos
observacionales.

Ademas de la rotacién presente en las galaxias, se ha evidenciado el Efecto de Lente
Gravitacional (ELG) en muchos de ellas, el cual tiene que ver con la deflexion que la luz
proveniente de una fuente de fondo presenta por causa del significativo potencial gravita-
cional de estos sistemas. Gracias a los logros que la Teoria General de la Relatividad ha

obtenido3*% en el calculo del angulo de deflexién que presentan estos haces de luz como



funciéon de la masa del objeto deflector, es posible estimar las distribuciones de masa de
estos objetos los cuales son denominados lentes gravitacionales.

Entre los casos de ELG presentes en galaxias y camulos, se han encontrado casos espe-
cificos de observaciones consideradas de gran utilidad en Cosmologia Moderna, tales como
Anillos de Einstein y formacién de Arcos Gigantes los cuales fueron tomados en cuenta en
este trabajo para las reconstrucciones de las galaxias SDSSJ2141-001 y SDSSJ1331+3628,
siendo importante aclarar que los datos de velocidad rotacional de estos dos sistemas men-

124 permitiendo realizar la reconstrucciéon con ambos métodos.

cionados son de libre acceso

Por esta razon, en este trabajo se resaltan las ventajas de combinar dinamica galéactica
con el ELG, dado que cada método proporciona ventajas especificas, permitiendo que el com-
plemento entre ellos sea una herramienta de gran potencialidad para estas reconstrucciones
de masa.

Finalmente es importante senalar, que para las reconstrucciones de masa se hizo uso de
dos rutinas computacionales de gran potencialidad para estos fines, una de ellas denominada
Gallenspy la cual fue creada en el desarrollo de este trabajo para el analisis desde el ELG
brindando resultados importantes en comparaciéon con lo obtenido por otros autores'?* para
las galaxias mencionadas anteriormente, en cuanto al analisis desde las curvas de rotacion
se tuvo en cuenta Galrotpy siendo un coédigo construido por el grupo de Gravitacion y

Cosmologia de la Universidad Nacional de Colombia®, permitiendo obtener pefiles de masa

de gran concordancia con Gallenspy.



Capitulo 2

Tipos de Galaxias y su distribucion de
masa

Las galaxias son consideradas como el punto de partida central para la observacion y
estudio del universo, cabe notar que poseen diferentes caracteristicas en su composicion
y morfologia’, razén por la cual fendémenos que se presentan en ellas como el Efecto de
Lente Gravitacional (ELG) y el comportamiento dindmico varian de una galaxia a la otra.
En este capitulo se abordan temas relacionados con las principales pautas de clasificacion
morfologica en galaxias y la relacion existente entre su masa, distancias cosmologicas y

luminosidad.

2.1. Principales Esquemas de clasificacién en galaxias

Aunque existen varios esquemas de clasificacion para galaxias, el dado por Edwin Hubble

723. este esquema presenta

en 1936 se ha considerado de vital importancia en la Astronomia
forma de diapason como se ilustra en la figura 2.1 y en él las galaxias se clasifican en 3
principales clases: elipticas (E), espirales (S) e irregulares (Irr).

En esta clasificacion, es importante tener en cuenta aspectos como la cantidad de gas
y de estrellas jovenes. Sin embargo, la presencia del disco galactico es el aspecto en el que

se hace énfasis en este trabajo, razon por la cual las galaxias con esta componente son el

objeto de estudio a tener en cuenta.



Figura 2.1: Imagen formada por las fotografias de las galaxias tomadas con el
Telescopio Espacial Hubble y el Sloan Digital Sky Survey, en ella se
observa el diagrama de diapasén de Hubble, en el cual se evidencia de

izquierda a derecha la clasificacidén de galaxias desde sistemas
esferoidales hasta espirales.

En lo referente a las galaxias elipticas, cabe notar que en la medida que se avanza en el
diagrama de Hubble de EO a E7, se da una disminucion en su densidad de masa; del mismo
modo se resalta, que tal como se evidencia en la figura 2.1 las elipticidades de cada una de
estas galaxias aumentan en este sentido, lo cual significa que el tipo EO corresponde a un
sistema aproximadamente esférico.

Tal como se puede observar en la figura 2.1, entre las galaxias elipticas y espirales existen
otras denotadas con S0, las cuales se denominan lenticulares. Aunque no poseen brazos
espirales ni gran cantidad de polvo o gas, es de gran importancia aclarar que poseen disco
y un nicleo denominado bulbo?37.

Las galaxias espirales, se encuentran ubicadas a la derecha de las lenticulares en el
diagrama de Hubble; su caracteristica central radica en la presencia de brazos que rodean el
disco, los cuales convergen en el bulbo (componente de la galaxia en el que el brillo es mayor).
Debido a que algunas galaxias de este tipo poseen una barra de estrellas que atraviesa el

nicleo y en cuyos extremos comienzan los brazos, se hace una division de las espirales en

barradas (SB) y no barradas (S).



Es importante resaltar que la clasificacion hecha entre Sa y Sc en los dos tipos de galaxias
espirales, toma en cuenta criterios como la reduccion de tamanos del bulbo y el disco,
también la predominancia de los brazos espirales, el crecimiento constante de gas, polvo,
regiones ionizadas y formacion de estrellas, adicional a esto se observa una mayor separacion
de los brazos y un decrecimiento en la luminosidad total”.

Gérard de Vaucouleurs en 1959 extendi6 la secuencia de Hubble?*” y la uni6é con la
clase de galaxias irregulares Irr tal como se observa en la figura 2.2. En este nuevo esquema
se denomina a las galaxias espirales que no son de barra como tipo SA, también se da
una nueva clase llamada SAB, denominada asi principalmente debido a que son débilmente

barradas. Cabe resaltar que en galaxias lenticulares, también se lleva a cabo una division

entre aquellas de barra y las que no.

HUBBLE-DE VAUCOULEURS DIAGRAM

Irregulars

Figura 2.2: Diagrama de clasificacidén de Vaocoulerus, el cual se construye
como una extensidn del dado por Hubble(En esta imadgen se tienen en cuenta
las fotografias tomadas por el Telescopio Espacial Hubble y el Sloan
Digital Sky Survey)

2.2. Caracterizacion de las poblaciones de galaxias

Con base en las observaciones astronémicas realizadas a lo largo de la historia, se afirma

que las galaxias estan compuestas principalmente por estrellas, gas, polvo y materia oscura.



En 1940 el astronomo aleméan Walter Baade clasifico las estrellas en dos tipos principales
de poblaciones: las tipo I conocidas como estrellas jovenes y de alta metalicidad, donde las
mas luminosas se caracterizan por ser de color azul, calientes y masivas, en el caso de las
tipo II se hace referencia a estrellas antiguas con metalicidad muy baja, en donde las de
mayor luminosidad son rojas, frias y gigantes™?.

Bajo este fundamento, Baade interpreto la secuencia de Hubble (E- Sa - Sb- Sc- Irr) como
la variacion continua de distintos tipos de poblaciones estelares, siendo las galaxias elipticas
(E) un sistema compuesto de estrellas tipo II y las irregulares (Irr) una composicion de la

poblacion tipo I. Esto permite agrupar las poblaciones de estrellas en 5 clases principales,

las cuales son descritas en la tabla 2.1.

Tipo de Galaxia | Poblacion estelar | Forma del sistema | AEL-HI
E Tipo II extrema Esférica 0.003
Sa Tipo II intermedia Intermedia 0.01
Sb Poblacion de Disco Intermedia 0.01
Sc Poblacion I intermedia Intermedia 0.02
Irr Poblacion I extrema Plana 0.04

Cuadro 2.1: Clases principales de poblaciones estelares, donde la forma
Intermedia hace referencia a una transicidén entre lo esférico y
aplanado. (Las siglas AEL-HI de la ultima columna, hacen referencia a la
Abundancia de Elementos Ligeros con respecto al Hidrégeno.)

Tal como se puede evidenciar en la tabla 2.1, la agrupaciéon de cada tipo de poblacio-
nes estelares produce una forma caracteristica”?®. Esto significa que las galaxias E0, estan
compuestas casi en su totalidad por estrellas tipo II y en las E7 las poblaciones estelares
se reparten entre las dos clases, razon por la cual es correcto afirmar que en las galaxias de
disco los tipos de poblaciones presentan distintas divisiones, lo cual ocasiona que se formen
diferentes distribuciones de masa entre las que se distinguen: el bulbo (también conocido
como nucleo), disco y halo estelar.

En la figura 2.3 se ilustran estas distribuciones de masa, donde cabe resaltar que el halo

de materia oscura mostrado no esta compuesto por poblaciones estelares, sino que es un



Disco grueso

Disco Delgado [

Halo Estelar

Figura 2.3: Ilustracidén de las principales distribuciones de masa que poséen
las galaxias de disco

tipo de materia distinta a la barionica, la cual se incluye en el estudio de galaxias ya que
permite que las teorias de gravitacion sean acordes con las observaciones (lo cual se discute
mas detalladamente en el capitulo 3).

Desde esta perspectiva, para galaxias de disco las estrellas tipo II se agrupan en el bulbo
central y en los Halos estelares (también llamados ctimulos globulares), mientras las de tipo I
son encontradas en el plano galactico (lo cual incluye el disco y brazos espirales). Un ejemplo
ilustrativo es el caso de la galaxia Andrémeda, donde tal como se puede ver en la figura 2.4
existen diferentes distribuciones de masa con distintos brillos.

Cabe recordar que ademés de la presencia de estrellas en las galaxias, existe un medio
interestelar compuesto de gas y polvo. En el caso de la via lactea, alrededor del 10 % de su
masa se compone de este material, dandose su mayor concentracién en el plano galactico;
del mismo modo es importante resaltar, que existen galaxias espirales con regiones en sus
brazos en las que la masa estelar es muy pareja con la del gas’, razén por la que en el
analisis de las reconstrucciones de masa no se puede tener en cuenta solo el aporte de las

poblaciones estelares.



Figura 2.4: Componentes de masa de la Galaxia Andrdémeda, donde se ilustra el
bulbo en su centro rodeado por un gigantesco disco.(Imagen: Richard Crisp/
Observatorio de Paris-PSL / Hammer et al. 2016)

2.3. Perfiles de luminosidad en galaxias elipticas y espi-
rales

Para el estudio de la distribucién maésica en galaxias, es de vital importancia la relacion
de proporcionalidad directa que existe entre su masa (M) y luminosidad(L), razén por
la cual es incluido el término v = %577’23. Dado que L es un observable astrofisico, es
posible parametrizar diferentes perfiles de luz los cuales al ser adicionados reproduzcan la
distribucion de brillo observada, siendo esto un punto de partida de gran utilidad en el
analisis de cada perfil de masa.

En el caso de las galaxias elipticas y del bulbo en galaxias espirales, el perfil de luz que
mejor se ajustod a las observaciones y que fue usado durante algun tiempo fue el dado por
de Vaucouleurs?7, el cual describe la luminosidad en funcién del radio del eje mayor. Esta

ley se expresa como:



Ln(@) — 3,33 [(%)1/4 . 1] (2.1)

Donde 7. corresponde al radio en el que esta encerrada la mitad de la luminosidad y I,
el brillo superficial dentro de r,.

Sin embargo, el perfil de luminosidad brindado por de Vaucouleurs es un caso especifico
de la ley de Sersic, la cual es méas precisa en este tipo de ajustes que se hacen al bulbo y a

galaxias espirales. Esta relacion se escribe como:

I(r) = I(e)eap [ - b((%)l/n - 1)] (2.2)

Donde b es una constante, cuyo valor se ajusta para que en el radio r, se incluya la mitad
de la luz que posee el bulbo (o la galaxia eliptica).

En la figura 2.5 se ilustran dos ajustes realizados a la galaxia VCC753 por medio del
perfil de Sersic, uno de ellos con n=1 y otro con n=4, lo cual permite ver que la ley dada
por de Vaucouleurs puede presentar mejores ajustes para casos de altas luminosidades que
se presentan lejos del centro.

Desde esta perspectiva es correcto afirmar que el valor de n en el perfil de Sersic, es de
vital importancia para conocer informacion sobre la distribucién de masa que posee el bulbo
(o en su defecto la galaxia eliptica que se analiza). Siendo importante recordar, que existe
un gran namero de casos ( tales como las galaxias G675 del cimulo de Abell 2572 y NGC
1399) en los que n=4 provee una excelente descripcion de la luminosidad observada®?.

En el caso del disco, es importante aclarar que es menos denso que el bulbo en la mayoria
de los casos y por lo tanto tiene una luminosidad menor. Por lo general la distribucion de
brillo en dicha componente estéd dada por la relacién exponencial de Freeman (1970)7, cuya

relacién viene a ser:

I(r) = Iye™"/™ (2.3)

Para esta relacion se establece a Iy como el brillo superficial central y a ry como el radio

dentro del cual esta encerrado dicho brillo.
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Figura 2.5: Ajuste del perfil de luminosidad a la galaxia VCC753 con datos
obtenidos en la banda V, en este caso se tomaron en cuenta valores de n=1
(l1inea no continua) y n=4 (linea continua) para el perfil de Sersic.
(Imagen tomada de Sparke y Gallagher®®.)

Tal como se mencioné lineas arriba, estos perfiles de luminosidad pueden ser parame-
trizados de tal manera que al superponerse reproduzcan la distribucion del brillo que se
observa en galaxias de disco: una ilustracion de ello se evidencia en la figura 2.6 obtenida de
Boroson??, donde obtuvieron valores de r., I., Iy v ry capaces de ajustar los perfiles dados
por de Vaucouleurs y Freeman con la luminosidad de las galaxias NGC 2655 y NGC 2841

de una manera adecuada.

2.4. Distribuciéon de masa en galaxias de disco y materia
oscura

La estimacion de la distribucion de masa en galaxias es de vital importancia en diversos
campos de la Astronomia, entre lo cuales se distingue la Cosmologia ademas del origen y

la evolucion de galaxias®””. Un aspecto de gran utilidad para dicho fin, es la determinacion

10
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Figura 2.6: Ajuste de los perfiles de luz dados por Freeman y de Vaucouleurs
para el bulbo y disco en galaxias NGC 2655 Y NGC 2841 (lineas continuas)
por medio de la obtencidén de sus correspondientes parametros, los cuales al
superponerse permiten reproducir la distribucién de brillo observada
(puntos trazados en la grafica) en funcidén de su distancia al centro de la
galaxia (Boroson, T. (1981): Astrophys. J. Suppl. 46,177)

de la distancia cosmologica existente entre las galaxias y el observador, ya que con base en
ella es posible obtener el tamartio lineal absoluto del objeto de estudio, lo cual es un punto
de partida que ofrece gran ventaja?3.

Sin embargo los métodos para obtener distancias cosmolégicas suelen ser los mismos solo

13732

hasta cierto marco loca , ya que para distancias muy amplias se debe tener en cuenta

los aspectos béasicos de la expansion del universo y por lo tanto el modelo cosmoldgico que
se deba usar3?(Para mayor detalle remitase al capitulo 4).

Observacionalmente, también es posible evaluar la distribucién de masa en galaxias por
medio de su velocidad rotacional, lo cual significa tener en cuenta el movimiento de los
cumulos presentes en dichas distribuciones, razéon por la que en este trabajo se incluye un
analisis desde la dindmica galactica.

Desde esta perspectiva, cada perfil de masa en galaxias de disco puede ser derivado de

las curvas de rotacion , las cuales dan razon de la velocidad circular de la galaxia en funcion
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de su radio galactocéntrico®”?4?®. Aunque este método de estimacién masica se explicara
en detalle en el capitulo 3, cabe senalar que con los valores de velocidad rotacional que una
galaxia tiene se pueden dar restricciones importantes al potencial gravitacional de la galaxia
tal como se evidencia en la siguiente relacion

0P

VA(R) = RS (24)

Donde V. corresponde a la velocidad circular de la galaxia en determinado punto de
su radio galactocéntrico R y ® viene a ser el potencial gravitacional total del sistema en
rotacion. En este punto cabe aclarar, que el analisis de ® es el punto de partida para evaluar

la masa de la galaxia tanto de manera total, como para cada una de sus componentes.

350 |- ' caNGC45%4 7 T 3
300 - =
250 __SbeNGC3145 |
—. She NGC 1620
T
64
3
= 150 -

0 5 10 15 20 25 R [kpc]

Figura 2.7: Curvas de rotacion de algunas galaxias espirales (Rubin, V.C., Ford, W.K.,
Thonnard, N. (1978): Astrophys. J. (Lett.) 225, L107)?*, las cuales permiten obtener los
respectivos perfiles de masa

En la figura 2.7 se evidencian las respectivas curvas de rotacion de siete galaxias obtenidas

observacionalmente y donde con el uso de la ecuaciéon 2.4 es posible hacer sus reconstruc-
. d . 23
ciones de masa respectivas=°.

Cabe senalar en este punto, que un aspecto de interés en estas curvas de rotacion es que
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tienden a aplanarse en puntos de la galaxia que se encuentran alejados de su centro lo cual
contradice el decrecimiento Keppleriano. En este punto es donde es incluida la materia oscura
en las reconstrucciones de masa para galaxias, la cual aunque es distinta de la bariénica
brinda un aporte gravitacional significativo al sistema que compone la galaxia.

Si bien es cierto que es muy poco lo que se conoce de la materia oscura, su estudio ha
sido de bastante interés en la Astronomia ya que permite reconciliar las observaciones con la
teoria Newtoniana de gravitacion. En cuanto a las reconstrucciones de masa que se realizan
en galaxias, siempre este tipo de materia ha sido modelada como un halo® %2432 tal como
lo muestra la figura 2.3.

En el capitulo 3 se explica con mas detalle los principales potenciales usados para la
descripcion de estos halos de materia oscura. Sin embargo cabe senalar que estos modelos
de masa no son usados solamente en el analisis de las curvas de rotacién, sino que también
se incluyen al estudiar la deflexién que sufre la luz por causa del potencial gravitacional
existente en galaxias® 52432 este fenomeno se denomina efecto de lente gravitacional (ELG)

y es tratado con detalle en el capitulo 4, lo cual muestra la importancia de la materia oscura

para las reconstrucciones de masa que se realizan actualmente.
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Capitulo 3

Dinamica Galactica en Galaxias de Disco

El tema central de este capitulo, reside en la contribucién de cada perfil de masa al
potencial gravitacional total en galaxias de disco y la manera en la que se puede visualizar
por medio de sus curvas de rotacion, razén por la que un ajuste paramétrico de diferentes
distribuciones maésicas es necesario. Los potenciales considerados en este trabajo son: el de
Miyamoto Nagai para el bulbo, disco exponencial en el caso del disco y Navarro-Frenk-White
(NFW) para el halo de materia oscura. Finalmente, una superposicion de perfiles masicos
es dada en el caso de la curva de rotacion perteneciente a la galaxia NGC 2915, cuyos datos

son obtenidos en la literatura.®

3.1. Curvas de rotacién y Materia Oscura

El descubrimiento de rotacion en galaxias, se dio en 1914 por medio de la observacion de
lineas de absorcion inclinadas en espectros nucleares pertenecientes a galaxias sombrero y
M31. En la figura 3.1 es ilustrado el caso de NGC5064, donde la primera parte de estas lineas
corresponde a aquellas regiones de la galaxia que se aproximan al observador, mientras que
la otra parte hace referencia a ese sector que se aleja durante la rotacion.

Tal como se mencion6 en el capitulo 2, el término v = % es una cantidad con determina-
do valor constante para cada galaxia, donde M y L hacen referencia a su masa y luminosidad

de manera respectiva. En 1939 H. Babcock observo la curva de rotacion de la galaxia M31,

la cual presenta cierta planitud en su periferia tal como se ilustra en la figura 3.2, esta
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NGC 5064

[NI654.8nm Halpha [NITe58 3nm

B

Figura 3.1: A. Lineas de absorcidén de espectros nucleares pertenecientes a la

galaxia NGC5064. B. Ilustracidén de la rotacidén en una galaxia vista desde

la parte superior de su plano ecuatorial. C. Ilustracidén de la rotacidén en

galaxias vista desde el borde de su plano ecuatorial y su relacidén con la
inclinacién que se da en las lineas de absorciémn.

observacion no tenia concordancia con el decrecimiento Kepleriano debido a la disminucion
de la luminosidad que se observaba cuando aumenta el radio galactocéntrico, debido a esta

5,29,3441 o] problema de la masa perdida fue planteado, por lo

observacion y otras similares

que fue impulsada la labor de incluir componentes no detectables en el medio estelar para

de este modo reconciliar las observaciones con la teoria de gravitacion Newtoniana.
Diferentes autores han sugerido la existencia de cierto tipo de materia no visible?18:46

la cual ha sido denominada "Materia Oscura", en 1933 Zwicky obtuvo diferentes valores
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Figura 3.2: Ilustracidén de los datos de velocidad rotacional pertenecientes a
la galaxia Andromeda y su no concordancia con el decrecimiento Kepleriano.

de velocidad rotacional en galaxias en funcién de sus radios galactocéntricos y con estos
valores le fue posible determinar sus respectivas masas; el valor promedio que obtuvo para
la relaciéon masa-luminosidad fue de v = 5007 , donde se sugirio que la mayor contribucion
de masa proviene de los halos de materia oscura, permitiendo que las curvas de rotacion
tengan forma similar a la de la galaxia Andromeda.

En los tltimos anos, el estudio de las curvas de rotacién en galaxias de disco ha sido de
gran importancia en temas de investigaciéon tales como: propiedades dindmicas de estrellas,

4 razén por la cual una reconstruc-

evolucion estelar y procesos de formacion en galaxias®?
cion de cada perfil de masa en este tipo de galaxias es bastante importante en diferentes
campos de la Astronomia.

Dado que la curva de rotacion perteneciente a las galaxias puede ser obtenida de manera
observacional, es posible inferir la contribucion de los perfiles de masa por medio de la reali-

zacion de un ajuste paramétrico en cada potencial gravitacional asignado a las componentes

que poseen las galaxias de disco que fueron ilustradas en la secciéon 3.3. Para este propoésito
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es importante el tener en cuenta la ecuaciéon 2.4, donde ® es el potencial total el cual es

obtenido por la superposiciéon de cada perfil de masa.

3.2. Potencial gravitacional y velocidad circular en gala-
xias de disco

Se ha venido mencionando, que las galaxias tienen diferentes componentes tales como: gas
interestelar, polvo, estrellas y materia oscura, las cuales interacttian entre si en concordancia
con la dindmica Newtoniana, donde cada distribucién de masa es esencial para entender la
forma funcional del potencial gravitacional.

8

Debido a que la fuerza gravitacional (F) presente en las galaxias es conservativa®®, su

relacion con el potencial gravitacional (®) se representa como:

F=-Vd (3.1)

Esto conlleva a que la densidad volumeétrica de masa (p) y el potencial gravitacional (®),

se relacionen de manera diferencial por la ecuacién de Poisson®, la cual viene a ser:

V20(7,t) = 4wGp(7,t) (3.2)

Donde G es la constante de gravitacion universal.
Dado que la ecuacién de Poisson es lineal 2, en el caso de una galaxia con N componentes

de densidades de masa py, po, ...on, puede decirse que la densidad total es.

p=2_pi (33)

N
Esto significa que el potencial gravitacional total se puede expresar como ¢ = Z P,;, lo
i=1
cual es conocido como el principio de superposicion.
Desde esta perspectiva, si se relacionan las ecuaciones 2.4 y 3.2 es posible estudiar la

distribucion de masa en galaxias, siendo los valores de velocidad rotacional en 6rbitas circu-
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lares un punto de partida fundamental. Para este fin es importante tener en cuenta, que la
velocidad circular total se expresa como una adicion de las velocidades circulares generadas

por cada perfil de masa, de modo que:

N
2 2
VE=) Vi (3-4)
i=1
Teniendo en cuenta lo planteado, es posible reconstruir los perfiles de masa en diferentes

galaxias al generar una curva que se ajuste con sus valores observados de velocidad circular,

tal como se evidencia en la figura 3.3.

Ve (km/s)

o 2 4 L] 8

R (kpc)

Figura 3.3: Ajuste de velocidades rotacionales con la curva de rotacién
perteneciente a la galaxia NGC6361 (Datos observacionales son los puntos
negros y curva ajustada es la linea continua), en este caso el perfil de
Miyamoto Nagai fue usado para el bulbo (linea punteada gris) y el disco
estelar (linea punteada en rojo), mientras que el de Navarro-Frenk-White

(1inea punteada verde) para el halo de materia oscura®.

En este punto es importante mencionar, que las érbitas que siguen las estrellas son
descritas mediante la ecuaciéon no colisional de Boltzman'%2?®. Para entender esta relacion
de una manera adecuada, cabe senalar que el flujo de estrellas es establecido en un espacio

de fase w = (r, v) donde r hace referencia a la posicion y v a la velocidad, razén por la que
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w posee 6 dimensiones w = (r,v) = (wl, ..., w6).

En este sentido, la velocidad del flujo de estrellas se expresa como:

W = (i,V) = (v, —V®) (3.5)

Siendo importante sefialar que en un volimen d®rd®v de este espacio 6-dimensional, se

expresa el nimero de estrellas presentes (N) mediante la relacion:

N = f(r,v,)d’rd*v (3.6)

Donde f(r,v,t) se conoce como la densidad en el espacio de fase 6 funcion de
distribucion, la cual se relaciona directamente con la probabilidad de encontrar una estrella
aleatoria en el tiempo ¢ para determinado rango de w'?.

Desde esta perspectiva, cabe aclarar que al marginalizar la funciéon de distribuciéon res-

pecto a las velocidades, es posible definir la densidad volumétrica p(r) como:

p(r) = /d3vf(r,v,t) (3.7)

Siendo importante caracterizar, que en este sistema descrito en el espacio de fase w el
nimero de estrellas se conserva; del mismo modo, al modelar este sistema de una forma no
colisional, es correcto aclarar que por causa del potencial gravitacional ®(7,t) las estrellas
se deslizan suavemente a través de w, ocasionando que la funciéon de distribuciéon satisfaga
la ecuacién de continuidad analoga a la de un fluido ordinario®®, la cual se escribe de la

forma:

df 6’f O(fWa) _
= Z (3.8)

0w,
Al tener en cuenta el teorema de la divergencia, se puede afirmar que el segundo término

de la ecuacion 3.8 describe la tasa de variacion a la cual el flujo de estrellas sale del volumen
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0
d*rd3v, razén por la que —f da razon de la tasa incidente de estrellas en dicho voltimen.

ot

De igual manera, dadas las consideraciones estimadas por diferentes autores'®?%, la ecua-

cion 3.8 puede ser escrita como:

Of ~~. Of
EJF;WQ 0 (3.9)

ow,,
Lo cual conforma el problema de autoconsistencia de la dinamica estelar, el cual se

compone de las relaciones:

of of

o TVVI - Vet =0 (3.10)

V20 = 47TG/d3vf(r,v,t) (3.11)
i=-Vo (3.12)

La relacioén 3.10 es conocida como ecuacién de Vlasov!?? la cual describe la incompre-
sibilidad del flujo de estrellas a traves del espacio de fase; esto significa que la funcion de
probabilidad f se conserva a traves de w.

En este sentido, la ecuacion de Vlasov parte de la no colision entre estrellas; por esta
razon, si en el sistema se consideraran choques, la ecuacion 3.12 seria invalida ya que v
diferiria de la fuerza gravitacional —V®. Como consecuencia de esto la ecuaciéon 3.10 no
serfa igual a cero, pues en el lado derecho de esta relacion se deberia agregar un termino
colisional 2.

Del mismo modo es importante tener en cuenta que la ecuaciéon 3.11 guarda una relaciéon
directa con f, donde esta densidad de estrellas en el volimen del espacio de fase corresponde
al usual sistema cartesiano de coordenadas w = (r,v). Dado que en el espacio de fase existen
diferentes conjuntos de coordenadas, es posible asumir uno diferente al cartesiano denotado

por W, donde el ntimero de estrellas en el volumen d®W para una funciéon de probabilidad
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g(W) se expresaria como g(W)d*W = f(w)d°w; en este caso cabe sefialar que las funciones
f(w) y g(W) no necesariamente deben ser iguales, pues esto dependeria de la igualdad entre
los voliimenes d®w y d°W.

Otro aspecto interesante de la funciéon de probabilidad f, es que no solo corresponde a la
densidad de masa sino también a la de luminosidad en el espacio de fase?®. En este sentido,
es posible afirmar que en una galaxia donde hay diferentes tipos de estrellas, la densidad de

cada una de ellas por separado satisface la ecuacion de Vlasov.

3.2.1. Ecuacion de Vlasov en coordenadas cilindricas

Tal como fue mencionado, el espacio de fase sobre el cual se construye la ecuacion de Vla-
sov no necesariamente debe corresponder al sistema w de coordenadas cartesianas. Con base
en esto y teniendo en cuenta que las coordenadas cilindricas (R, z,¢) son una herramienta

19 vale

de gran utilidad para el estudio de los perfiles de masa usados en galaxias de disco®
la pena expresar la ecuacion 3.10 en este sistema coordenado.
Para tal fin es importante tener presente, que la aceleraciéon bajo este conjunto de coor-

denadas se expresa como?®:

a= (R — Rp*)er + (2Ro + Ro)e, + e, (3.13)

donde €g, €4 v €, son los vectores base de este sistema coordenado.
De este modo se definen los términos R = Vp, (b = V4/R, 2 =V, como las velocidades
radial, angular y vertical respectivamente, razoén por la que al combinar las ecuaciones 3.13

y 3.12 es posible obtener:

: 0o V2
VR— —ﬁ—FE (3.14)
®
v, = —L0®_ Vel (3.15)

" "RO¢ R
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. 0P
V, = ——

- (3.16)

Siendo de gran relevancia resaltar que las relaciones 3.14, 3.15 y 3.16 hacen referencia a
las aceleraciones radial, angular y vertical del sistema.

De este modo la ecuacion de Vlasov en coordenadas cilindricas, se expresa como:

of V8f+V¢8f+Vg_<acI>_V_¢2>ﬁ

ot T Ror T Ras T o \ar R /ov,
00 of 0D of
- _P9) 1
R<a¢ VRV¢> v, 0z V. (3.17)

En esta ecuacion, se evidencia que la aceleracion radial posee dos componentes: el término

0P
Bl que hace referencia a la aceleracion centripeta del movimiento circular dentro de un radio
2

R y la componente expresada como %, la cual se relaciona con la variaciéon en el tiempo
que tiene la curva de rotacion para una galaxia.
Esto significa que con base en la definicién de aceleracion centripeta, la velocidad circular
en el plano ecuatorial (R,z = 0,¢) viene a estar dada por:
0P

VZ(R) = R@ (3.18)

donde al tener en cuenta distribuciones de masa con simetria esférica, es posible relacionar

la velocidad circular y la masa encerrada en un radio R mediante:

VE= %M(g R), (3.19)

[

razon por la cual, en la proxima seccion se describen algunos perfiles de masa consistentes

con estas consideraciones.
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3.3. Algunos potenciales gravitacionales en galaxias de
disco

Existen potenciales gravitacionales con una forma funcional de distribuciéon masica, en
los que por su simetria esférica es posible resolver la ecuacion de Poisson®?%2%40 En esta
seccion los perfiles de Miyamoto-Nagai, Navarro-Frenk-White, Burket y Disco Exponencial
son explicados en detalle, debido a que son usados en la reconstrucciéon de masa para las

galaxias SDSSJ2141-0001 y SDSSJ1331+-3628 en el capitulo 5.

3.3.1. Perfil de Miyamoto-Nagai

El potencial de Miyamoto-Nagai es una generalizacion de los potenciales de Plummer y
Kuzmin®?, el cual es generalmente usado para el ajuste paramétrico en el bulbo y disco®?.

En coordenadas cilindricas (R, z), la representacion de este perfil de masa esta dada por:

_ GM
VR (a+ VET )

Donde los parametros libres a, b y M son las escalas de longitud, altura y masa encerrada

Pyn(R,2) = (3.20)

de manera respectiva dentro del radio galactocéntrico R. En el caso de este perfil, la velocidad

circular en el plano ecuatorial (R, z = 0) estada dada por

Vi(R) = R\/(R2 + (Ga]‘f OETE (3.21)

Siendo importante clarificar, que en la reconstrucciéon de masa estos pardmetros deben ser
determinados con el fin de ajustarse la curva de rotaciéon observada. Un ejemplo ilustrativo
se ve en la figura 3.4, donde la forma en la curva de rotacién cambia por la variacion del
parametro b.

Un aspecto adicional y de gran importancia de esta distribucion de masa, es que al
observar con detenimiento la ecuacion 3.20, es correcto afirmar que cuando R y z poseen

valores muy grandes el perfil de Miyamoto-Nagai tiende al potencial Newtoniano de masa
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Figura 3.4: Curvas de rotacidn para tres valores de b en el potencial de
Miyamoto-Nagai con M=1X10°M, y a=0

puntual.

3.3.2. Perfil de Disco Exponencial

Esta distribucion de masa corresponde a un disco con simetria axial, donde la construc-
cion de dicho perfil se plantea a partir del aplanamiento de un esferoide, el cual es ilustrado
en la figura 3.5.

Dados los ejes a y b del esferoide, es importante resaltar que se cumple la relacion:

332 y2 22
?"‘gﬁ—g:l (3'22)

Donde para cualquier valor R del radio galactocéctrico, la relaciéon toma la forma:
R2 22

S+ 5 =1 (3.23)

Por lo que se puede aclarar que si la relacion entre los ejes se determina como g = ¢/a, la
altura z a la que encuentra cualquier plano restringido en un radio R con respecto al plano

ecuatorial viene a ser:

24



LS

Y

o H’f
2g+/ a2 RZ

Figura 3.5: (Imdgen tomada de Granados et.al.®)Esferoide cuya relacidén entre
sus ejes esta dada por ¢ =c¢/a y cuya linea de visién (Line of Sight(LO0S))
intersecta perpendicularmente al plano ecuatorial a una distancia R con
respecto de su centro.

z=qVva*— R? (3.24)

Lo cual se ilustra en la figura 3.5, donde al tener en cuenta que como la linea de vision
(LOS) intersecta dos planos restringidos en el radio R, la distancia que atraviesa viene a ser
D =2¢\a? — R2.

De este modo se afirma que cualquier distancia DD posee una masa encerrada en R, la
cual puede ser proyectada en el plano ecuatorial. Dicha proyecciéon de masa se denota como
3 y es denominada densidad superficial de masa.

En el caso de una densidad volumétrica de masa (p) uniforme a lo largo del esferoide,
se puede afirmar que X(a, R) = pD = 2gv/a? — R?p, donde el diferencial de ¥ se puede

calcular por la variacién de a. Siendo este:

Eoda
NeE

En esta relacion se introduce un nuevo término >, conocido como densidad superficial

d%(a, R) = (3.25)
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central de masa, el cual es igual a 2pqa para un valor fijo de a. Tal como se mencioné al
comienzo de esta seccidn, la distribucion de masa de un disco exponencial tiene que ver con
un esferoide aplanado, lo cual significa que este es un sistema en el que ¢ — 0, razén por lo

que a — oo lo que conduce a la expresion:

[T Yo(a)
S(R)= | do=R0 (3.26)

Siendo posible interpretar esta ecuacion, como la proyecciéon de masa total del esferoide
en su plano ecuatorial.

5,20,28

A partir de la ecuacion 3.26, existen diferentes consideraciones con las que se llega

a la relacion:

Y(R) = Xoexp(—R/h,) (3.27)

En este ecuacion se evidencia el término h, denominado radio de escala, siendo impor-
tante aclarar que este pardmetro junto a >y son fundamentales para la definicién de una
densidad superficial de masa, en la que la relaciéon masa-luminosidad para el disco galactico
sea aproximadamente uniforme®?.

En la figura 3.6, se muestran dos graficas de la ecuacion 3.27 cada una con distintos
valores de Yy y h,, donde como se puede evidenciar para valores de R menores al radio de
escala, la concentracion de masa es muy significativa. Esto permite afirmar, que los valores
de h,. definen lo delgado o grueso que puede llegar a ser el disco, lo cual es un dato importante
para el conocimiento de la morfologia, distribuciéon de masa y comportamiento dindmico que
posee una galaxia.

Con base en la ecuacion 3.27 y teniendo en cuenta las consideraciones dadas en la secciéon

3.2, la expresion obtenida para la velocidad circular correspondiente a este perfil de masa

viene a ser:

Vo(R) = V/ATGEoh,y?(Io(y) Ko(y) — i (y) K1 (y)) (3.28)
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Figura 3.6: Graficas de Y en funcidn del radio ecuatorial R, con valores
Yo = 9X10°MyKpc=2 h, = 5Kpc(linea verde) y X = 13X10°MyKpc=2 h, = 3Kpc
(linea azul).

R . . .
Donde y = S ademés los términos [y, Ky,I; y K; son las funciones de Bessel modifi-
r
cadas (para mayor detalle de ellas remitirse a Binney-Tremaine®® y Freeman?’), las cuales
estan en funcion de h, y >y, mostrando que las distintas formas que adquiere la curva de

rotacion para el disco exponencial depende exclusivamente del valor que puedan tener estos

parametros, tal como se evidencia en las figuras 3.7 y 3.8.

3.3.3. Perfil de Navarro-Frenk-White

Este perfil de densidad volumétrica, se obtuvo en la realizaciéon de diferentes investiga-
ciones numeéricas relacionadas con halos de materia oscura?”?. Fue propuesto a mediados
de los anos noventa por Julio Navarro, Carlos Frenk y Simon White, razén por la que se

abrevia como NFW. Esta distribuciéon de masa se expresa como?’:

o Po
P = GTa 0+ rjap

Siendo en este caso a y py parametros libres, los cuales representan el radio de escala y

(3.29)
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Figura 3.7: Curvas de rotacidén en el disco exponencial para tres valores de
2o

la densidad central representativa del halo. Es importante aclarar que py tiene que ver tanto

4 como con la sobre-densidad caracteristica del halo®.

con la densidad critica del universo
Desde esta perspectiva, el valor que se asigne a p, es de vital importancia en las restricciones
cosmolégicas que se puedan plantear?, razon por la cual el modelo cosmolégico que se define
desde un comienzo, es fundamental para la reconstruccion de masa en las galaxias donde se
incluye el perfil NFW*40,

En la figura 3.9, puede evidenciarse que la mayor concentraciéon de masa que el halo de
materia oscura tiene, se encuentra encerrada en el radio de escala a, lo cual significa que la
obtencion de este parametro es una herramienta directa en la caracterizacién dinamica de
las galaxias.

Teniendo en cuenta la ecuacion de Poisson (relacion 3.11), el potencial gravitacional con

simetria esférica para este perfil de masa, toma la forma:

In(l+r/a)
r/a

Razoén por la cual, distintos autores definen la masa encerrada dentro de un radio r

O yrw (r) = —4wGpoa’ (3.30)
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Figura 3.8: Curvas de rotacidon en el perfil de Disco Exponencial con tres
diferentes valores de h,.

como”38:

Myrw (< 1) = M, [ln (1 + 2) - 11;/—?/@} (3.31)

Donde My = 4mpya®.
Esto permite que en el plano ecuatorial de la galaxia, sea posible expresar la velocidad

circular de este perfil de masa como:

Ve(R) = \/%MNFW(S R) (3.32)

Donde se evidencia que la velocidad circular de la galaxia, depende directamente de a
y My, razon por la cual las curvas de rotacion que se generan con este perfil varian de un
valor a otro, tal como se ilustra en la figura 3.10.

Tal como muestran estas graficas, la planitud que con el perfil NF'W se da en los contornos
de la galaxia, muestra gran relacién con los valores de velocidad que se obtienen observacio-
nalmente (tal como se ve en la figura 3.2), razon por la que el aporte gravitacional de esta

componente en las galaxias es fundamental.
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Figura 3.9: Distribucién de masa en el perfil NFW para dos casos: el lado
izquierdo para py = 9,947X108M,Kpc3,a = 4Kpc y el derecho con
po = T7,957X10°M,Kpc=3, a=2Kpc.
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Figura 3.10: Curva de rotacién del perfil NFW con tres valores de M, y radio
de escala a

3.3.4. Perfil de Burkert

Este perfil al igual que el NFW| es usado para el estudio de la distribucion de masa en
el halo de materia oscura, cabe senialar que se ajusta muy bien a diferentes observaciones

realizadas en galaxias enanas®. Su densidad volumétrica, esta dada por la relacion:

poa’®

r+a)(r? + a?)

PBK = ( (3-33)
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Donde py es la densidad central del niicleo perteneciente al halo y a hace referencia al
3
radio de escala, el cual al igual que en el perfil NFW encierra una densidad de 10 (ver
figura 3.9).

Esta distribucion de masa es consistente con el potencial de simetria esférica:

i (5ol )5

} (3.34)
Lo cual permite expresar la masa encerrada en un radio r, de la forma:

Mpg (< 1) = npa® [2Ln (1 + 2) + Ln (1 + (2) ) — 2tan”1 (2)] (3.35)

Para de este modo, expresar la velocidad circular en el plano ecuatorial como:

Vo(£R) = %MBK(g R) (3.36)

Siendo a y pg los parametros de los cuales depende la forma que la curva de rotaciéon

tiene, evidenciandose algunos casos en la figura 3.11

2000 - 2000 4

— py=2X10M , [pc?
— po=1X10"M,/pc3

1250 1 1750 1

1500 - 1500 1
1250 -
~ 1000

750 1

1250
~ 100 {

750 {
500 500 |

250 250

Figura 3.11: Curvas de rotacién en el perfil de Burkert para diferentes
valores de pg y a
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3.4. Ejemplo de la superposicién de perfiles masicos en
la galaxia NGC 2915

En esta seccién se muestra un ajuste paramétrico realizado a la galaxia NGC 29152,
por medio de la herramienta interactiva Galrotpy® la cual sera explicada con mas detalle
en el capitulo 4.

En este caso el ajuste se realiza con el perfil de disco exponencial para la materia bariénica
y el de Burkert con el halo de materia oscura, sin embargo cabe aclarar que se puede usar
un potencial gravitacional por cada componente que posea la galaxia, tal como se evidencia
en el capitulo 5 con la reconstruccion de los perfiles de masa en las galaxias SDSS J2141 y
SDSSJ1331+-3628.

Cabe destacar que NGC 2915 es una enana azul compacta, con su composiciéon luminosa
centrada en el bulbo, donde su morfologia de HI es analoga al de una galaxia espiral tipo
tardio localizada a una distancia de D = 5.1 Mpc y considerada como cercana. Su disco
HI es largo y rotante, siendo importante senalar que la superposicion de los perfiles se da
con base en la ecuacion 3.4, por medio de un ajuste manual de los parametros que posee
cada potencial gravitacional. Los parametros obtenidos que mejor se ajustan con los valores

observacionales, son mostrados en la tabla 2.1.

Parametro [ 68% 95 %
Disco exponencial y NF'W
he (Kpc) 144770 14471070
o (10> Mg pe2) || 0,85 50 0,855 5%
o (Kpe) || L9sT0E LogrH

po ( Mg pe?) o,14t§;§§ 0,14i§;ﬁ
M, (10" M) 4,0075 4,007

Tabla 2.1: Valores estimados para los parametros fisicos de la galaxia NGC 2915.

Tal como se evidencia en la figura 3.12, la contribucion gravitacional dominante es la dada
por el halo de materia oscura, sin embargo se puede observar que en un radio menor a 2 kpc

el aporte de la materia bariénica a la velocidad rotacional de esta galaxia es significativo, lo
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cual permite clarificar como los ajustes paramétricos son importantes para una descripcion
detallada de cada aporte gravitacional que dan las componentes de masa a cada galaxia y

esto se puede deducir con los datos de velocidad rotacional.

- | | | LL[
__60-
0
S
£
&
T 40/
201 l Exp. Disk
Burkert - Halo
—— Best Fit
0 : ; . .
0 2 4 6 8 10
R(kpc)

Figura 3.12: Ajuste visual de la curva de rotacién perteneciente a la galaxia
NGC 2915 con los perfiles de masa NFW y de Disco Exponencia. Las lineas
veticales correponden al error que posee cada valor de velocidad
rotacional.
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Capitulo 4

Lentes gravitacionales

El Efecto de Lente Gravitacional (ELG) se debe a una distribucion de masa, que por
su potencial gravitacional genera una deflexion de los haces de luz provenientes de una fuente
ubicada atras de ella con respecto a un observador (O), este fendmeno permite que O (al
cudl llegan los haces de luz después de haber sido deflectados) pueda llegar a observar varias
imagenes de dicha fuente con tamanos y formas muy diferentes de lo que verdaderamente
ella posee, razoén por la cual la palabra lente es incluida.

El formalismo de este fenémeno, tiene como cimiento principal la Teoria General de la
Relatividad (TGR) dada por Albert Einstein en 1915, ya que la relacion obtenida en ella
sobre el angulo de deflexion de la luz (&) por un campo gravitacional, fue corroborado en
1919 por Arthur Eddington durante un eclipse solar®?2.

Las investigaciones en este campo empezaron en 1979, al ser observado el Cuasar Q09574561
por Dennis y Walsh, el cual se encuentra a una distancia de 2,67X10° parsec de la tierra.
La observacion de este objeto astronémico, se hizo a través de una galaxia lente de nucleo
stiper masivo ubicada a 1,13X10° parsec de distancia.

En este punto, es importante resaltar que el ELG es de gran utilidad en diversos campos
de investigacion astrondmicos, tales como: Cosmologia, Dinamica Galéctica y Astrofisica,

razon por la que este campo de estudio es de gran importancia en la comunidad astronémica.
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4.1. Distancias en Cosmologia

Un aspecto de gran importancia en el analisis del ELG, es la determinacion de las distan-
cias cosmologicas entre el observador (O), la fuente (S) y la lente (L), ya que se encuentran
en diferentes puntos del espacio los cuales estan separados por distancias astronémicas.

Cabe resaltar, que los datos observacionales que se obtienen en el ELG para estas con-
sideraciones, son los redshift de la lente y la fuente, donde debido a su gran separacion del
observador, no es coherente considerar estas distancias desde un punto de vista euclidiano.

Para la determinacion de las distancias entre O, L y S, se tuvo en cuenta en este trabajo
el modelo de universo dado por la solucién de Friedman-Robertson-Walker+?32 (FRW) a
las ecuaciones de Einstein, donde se asume la homogeneidad e isotropia del espacio a grandes
escalas. Bajo estas consideraciones, este modelo conduce a la métrica de Robertson-Walker*,

cuyo elemento de linea esta dado por la relacion:

2

2 _ 22 208 (_ 4
ds? = —cdt +R(t)<1_kr2

+ r2df* + r23in29d¢2) (4.1)

Donde t,7,0 y ¢ son coordenadas coméviles y t hace referencia al tiempo cosmologico.
Adicional a esto, aparece el término k el cual puede tomar los valores 0,—1,1 y cuya co-
rrespondencia se asigna a la curvatura escalar, bajo la cual el universo se puede considerar
como espacialmente plano, abierto o cerrado, dependiendo respectivamente de los valores
mostrados.

De igual forma en este elemento de linea, se presenta la funcion R(t), denominada como
el factor de escala cosmologico, el cual depende explicitamente de ¢ y cuyo valor al tiempo
presente es uno (R(tp) = 1), donde su importancia radica en la relacién que por medio de
este término se establece entre la coordenada comovil 7 y la coordenada propia r', de tal

modo que la distancia fisica evolucione con el tiempo mediante la ecuacion:

r = R(t)r (4.2)
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Dadas estas consideraciones, para el caso de una fuente con redshift z y un observador
con redshift zg, la distancia a la cual se encuentran se expresa como D(z, z), donde en un
universo de tipo FRW es posible determinar D(z, zy) mediante la solucion de la ecuacion
diferencial de segundo orden de Dyer-Roeder®3?, en la que se define el término r(z, 29) =

o . .2
—D(z,29) y se expresa mediante la relacion:
c

1 d?r(z, z0)
0 1+ Qoo(1 m=2(] — ’
< moZ+ + QO( +Z) < (1+Z)m_2>) dZQ
1 oz Qo o/ m—+4 3 dr(z, zo)
34 Qoo(1 m=2 — ’
+(1+z)< ;T3 T3 0%(l+2) ( 2 (1+z)m2>> dz
+L af? (1+z)3—|—a_@9 (14+2)"|r(z,20) =0 (4.3)
2(1+Z)4 mo 13 Qo s <0) — .

En esta ecuacion aparecen los términos & y a,, los cuales dan razoén de las inhomoge-
neidades en la distribuciéon de materia del universo, los valores de estos parametros se dan
en un rango de 0 a 1, donde 1 se asigna para el caso de un universo homogéneo y 0 para un
universo totalmente inhomogéneo.

Del mismo modo se muestran otros parametros cosmologicos, siendo respectivamente
Qgo, Q2mo las densidades de energia oscura y materia total en el espacio. Adicional a esto,

1 g 1 1 laci la d 1 i6n del uni 32
se presenta el parametro m, el cual se relaciona con la desaceleracion del universo”~.

En esta ecuacion, las condiciones de frontera son:

7(20,20) =0 (4.4)

_ ! (4.5)

1
(1 + ZO) \/QmoZO + 1+ QQO(l + ZO) <1 (1 i Zo)m2>

dr (2o, 20)
dz

Donde cada la escogencia de los parametros en la ecuacion 4.3, se relaciona con el modelo

cosmolégico que se asuma 2432,
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35 para la solucion numérica de la ecuacién

En este trabajo se utilizé el codigo de Jiménez
de Dyer-Roeder mediante el método de Runge Kutta de cuarto orden3! el cual, para las
reconstrucciones de masa que se hacen teniendo en cuenta el ELG, permitié calcular las
distancias cosmologicas con base en los valores que se asignen a los diferentes parametros
mostrados.

A continuacién se muestran algunos resultados obtenidos con esta rutina desarrollada

en Python, donde se estableci6 el caso de zp = 0,5 y fueron asignados diferentes valores a

los parametros tal como se muestra en las tablas 3.1 y 3.2.

Qmo QQO a Qzp | Mm
Tipoa | 1 0 1 0|1
Tipob | 1 0 0011
Tipoc | 1 0 [05] 0|1
Tipod | 1 0 [08] 0|1

Tabla 3.1: Variacion del parametro & para Qp,o =1, Qg, =0, dp =0 y m = 1.

Qmo QQO
Tipoa | 0.3 | 0.7
Tipob | 0.3 | 0.7
Tipoc | 03 | 0.7 | 0.5
Tipod | 0.3 | 0.7 | 0.8

|~ Qi

olo|o|lo|f
| o | o 3

Tabla 3.2: Variacién del parametro & para €y, = 0,3, Qg, = 0,7, ap = 1 y m = 2.

Para cada conjunto de parédmetros establecidos en las tablas anteriores, las diferentes
soluciones obtenidas a la ecuacién de Dyer Roeder, se muestran en las gréaficas de las figuras
4.1y 4.2.

En cada una de estas graficas, es posible evidenciar las variaciones en la solucion de la
ecuacion 4.3, donde para objetos que se encuentren muy alejados del observador no es valido
el enfoque euclidiano y por lo tanto el modelo cosmologico que se escoja, seré crucial para
obtener el valor de las distancias cosmologicas.

A lo largo del capitulo se podra notar, que cuando se estudia el ELG se deben establecer

valores de distancias cosmologicas que tengan concordancia con las observaciones obtenidas,
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Figura 4.1: Soluciones a la ecuacidén de Dyer Roeder, para los diferentes
conjuntos de parametros establecidos en la tabla 1.

0.30
— Tipo a

025 1
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Figura 4.2: Soluciones a la ecuacidén de Dyer Roeder, para los diferentes
conjuntos de parametros establecidos en la tabla 2.

lo cual permite abrir un campo de investigaciéon muy amplio para las lentes gravitacionales

en cuanto a la restriccion de modelos cosmolégicos.

38



4.2. Formalismo de las lentes gravitacionales
4.2.1. Efecto de Lente Gravitacional en el limite de campo debil

En el caso de una lente puntual de masa M, el angulo de deflexion de la luz para & < 1°,

esta dado por la relacion:

AGM

c?ry

(4.6)

o =
Donde rq es la distancia minima que llega a tener el fotén con respecto a la lente, durante
toda su trayectoria. Esta ecuaciéon es conocida como aproximacion de lente delgada o de

Born y tal como se mencion6 antes, fue la primera prediccion de la TGR que se comprobo

observacionalmente.

]

'.

/ - M
- &\‘H_
ey /\ !

/////a.

Figura 4.3: Aproximacién de Born en el ELG para una lente puntual de masa M.

Bajo este analisis, se considera que el observador (O), la galaxia lente (L) y la fuente de
luz (S) estan en diferentes planos, tal como se ilustra en la imagen 4.4. En esta visualizacion
dada del ELG se presentan los términos Dpg, Dys v Dor, como las distancias diametrales
existentes entre observador-fuente, lente-fuente y observador-lente de manera respectiva, las
cuales tal como se mencioné en la secciéon anterior, estan en funcién del modelo cosmologico

que se adopte.

39



PLANO O

Figura 4.4: Trazado de rayos en el ELG, donde un haz de luz proveniente de
una fuente S es deflectado un angulo & al pasar por el plano de la lente,
la cual estd ubicada en 0’. Como consecuencia de este fendmeno, un
observador en el plano 0 tiene la percepcidén de que la fuente estd en otra
posicidén la cual se denota en este esquema como S’.

Del mismo modo, se evidencia el vector 7, el cual da razon de la posicion de la fuente
en su respectivo plano, también se observa ? como la ubicacion en la cual el haz de luz
se intersecta con el plano de la lente. Si para este caso se acude al concepto de distancia
diametral angular y teniendo presente que ? y 7 estan proyectados en el plano del obser-
vador (O) por 0 y /3 respectivamente, se atribuye un caracter vectorial a lo que inicialmente
es ilustrado como solo angulos, por lo que en base al esquema mostrado la ecuaciéon de lente

viene a ser

f=0-a, (4.7)

razéon por la que esta ecuacion se puede ilustrar bajo el esquema que se muestra en la
imagen 4.6.

Bajo estas consideraciones, la ecuacion 4.6 toma la forma:
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Figura 4.5: Ecuacion de la lente en el plano del observador, mediante la
relacidén existente entre la desviacién (@) del haz de luz con las
posiciones de la fuente () y la imdgen (#).

4GM
¢2|¢]

Lo cual significa, que para una lente con diferentes distribuciones de masa, la deflexion

] =

(4.8)

del foton estaria dada por:

& = 1G (ng) (4.9)
; € — &I

Por lo que con una distribucién continua de masa, se llega a la expresion

4G

= ’ ’ ’
a = ? s p(§17€272)

£-¢
€&

Siendo p la densidad volumétrica de masa y donde es importante aclarar que la integral se

de,deydz (4.10)

extiende a todo el espacio. Adicional a esto, se tiene en cuenta que el vector £ es bidimensional

y por esta razon la ecuacion 4.10 se reescribe de la manera
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R S [ e s agiag (a.11)

Donde el término de la integral interna se considera como la proyeccion de la densidad
mésica en el plano de la lente, por lo que recibe el nombre de densidad superficial de masa

y se representa CcOo1mo

265,60 = [ plérs &)z (412
R
De esta manera la expresion para el angulo de deflexion que describe el haz de luz, viene

a ser

L/ 4G §-¢
= ~—d¢,d 4.13
i(6)-% 606 e (113)
Con base en la figura 4.4 se deduce que d§; = Dppdf; y por esta razon & se puede

expresar en términos de 6 , por lo que se obtiene

—

_ 4GDoy / s 0)-2=% 4ot ao, (4.14)
R2 |0 —0'|?

c2

(op]

Tomando la ecuacion 4.14 como referencia y teniendo en cuenta que a@Dpgs = aDpg, se

obtiene una nueva expresion para @ en la que

/> 4G DoyDyrs P
a(e)_ a5 /}{22(91,9)qu 7 d6,dd, (4.15)

De la ecuacién 4.15 se define la densidad de masa critica superficial como:

C2 DS

Yop = ——F—— 4.16
e DOLDLS ( )

El cual depende totalmente de las distancias involucradas entre los tres planos y por lo
tanto del modelo cosmologico que se asuma.

Desde este punto, la ecuacion 4.15 toma la forma:
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/ /

a1 g—0
a(9> _%/RZ ﬁ(01,92)|6_, 0010 (4.17)
d

es un término adimensional denominado convergencia, en el cual se

donde kK =

cr
encuentra la informacion de la lente gravitacional y por lo tanto de sus diferentes perfiles
de masa. En este sentido, el valor de x determina el efecto de la lente sobre los haces de
luz: significando que cuando x = 1 suele darse la formaciéon de multiples imagenes, anillos
y arcos lo cual se conoce como efecto de lente fuerte, mientras que el caso de kK < 1
se denomina efecto de lente debil. Visto desde este punto, es correcto afirmar que los

valores de X, y del operador de proyeccion bidimensional de masa > deben ajustarse con

la configuracion de imagenes que se observen en el ELG.

4.2.2. Potencial de Fermat y Ecuacion de lente gravitacional en la
aproximacién de lente delgada

—

o s 00
Teniendo en cuenta que Vyln|0—0'| = | — 4|2 la ecuacién 4.17 puede reescribirse como
-0
1 ’ ’ . ~ ’ ’
& = v5<— / k(01,02 In |7 — 6’]d91d92), (4.18)
T JR2

donde como puede observarse el gradiente puede salir de la integral, ya que es evaluado
para los 6 no primados. Los términos encerrados en el paréntesis de la ecuacion 4.18, definen

el potencial deflector de la lente, el cual se expresa de la forma

v(7) = l/ w(0,,0,) 1n|F — §)d6,dd, (4.19)
R2

™

Permitiendo que 4.18 se simplifique a

d=Va (9) (4.20)

Dada la propiedad*:

V2in|f— 0| = 2r5(6 — 6') (4.21)
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Es posible incluirla en 4.19 y calcular la divergencia del dngulo deflector, con lo cual se

obtiene

V2 (5) = 2% (5) (4.22)
Donde esta ecuaciéon muestra la relacion entre el potencial deflector y la distribucion de
masa que presenta la galaxia lente, razén por la que esta ecuacion es de gran utilidad para

la aplicacion de métodos numéricos en reconstrucciones de perfiles masicos de galaxias.

También cabe senalar que si se hace uso de 4.20, la ecuaciéon de lente toma la forma:

F= v (7) (1.23)
Donde se incluye el potencial deflector, lo cual permite que esta ecuacién sea de gran

utilidad para estimar la distribuciéon de masa en la galaxia lente.

-

2
1 — — —
Adicional a esto, si se tiene presente que §V§<9 — B) = 6 — [ y relacionando esta

igualdad con 4.23, se logra evidenciar que

v(;(% (é— 5)2 - 1/;((5)) —0 (4.24)

2
1 — — —
La expresion 3 (8 —-B] - ¢<6) perteneciente a 4.24 recibe el nombre de potencial de

Fermat (el cual se denota en este trabajo como @), cuya importancia en el ELG es amplia
dado que como se puede observar las imagenes en el plano de la lente solo se forman en los

puntos criticos de .

4.2.3. Distorsiéon de imagenes

En el anélisis del ELG, es de gran importancia el realizar un mapeo que relacione las
imégenes formadas en el plano de la lente con las coordenadas de la fuente en su plano
respectivo; por esta razon se hace importante el introducir una matriz Jacobiana de trans-

formacion A, definida como:
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. _ 96
98,

Parai,7 =1,2

(4.25)

6>
B2
O

i

4 q -4
6 -6
y ! 3 : ; - -4 -2 0 2 4

91 181

Figura 4.6: Ejemplo del mapeo entre planos con la Matriz Jacobiana A, para el
caso de dos imagenes generadas mediante el ELG y que corresponden a una

fuente circular.
Si se tiene en cuenta la ecuacion de lente, el Jacobiano toma la forma

oo
B _ a<‘9i_ 82))

00, 90,

Razon por la que A viene a ser

- (5- @%@)

00,00,
Teniendo 7,5 = 1,2 y siendo d;; la delta de Kronecker.

Por conveniencia se definen v; y 2 como:

(7 = 1(8%@ ‘5’2‘”@)

2\ 002 962
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L ou(0)
9) S A 4.29
72( 06,00, (4.29)
Las cuales son componentes de una cantidad importante en el analisis de la distorsion de

imagenes y que recibe el nombre de Shear v = ~; + i7,. Teniendo en cuenta 4.22, la matriz

de transformacién toma la forma

I—k—m -2
A= 4.30
( —Y2 l—r+ ’Yl) (430)

Con esta matriz de transformacion es posible obtener la magnificacion () de las imagenes

en el plano de la lente, siendo esta

B 1
1= JdetA]

(4.31)

En este término se evidencian las distorsiones no solo del tamano sino también de la forma
que tienen las imagenes en comparacion con la(s) fuente(s). Por otro lado es importante
resaltar, que existen puntos en los planos de la lente y fuente donde la magnificacion es
infinita y por lo tanto el determinante de la matriz de transformacién es cero: este conjunto
de puntos presentes en el plano de la lente recibe el nombre de curva critica y de manera
paralela en el plano de la fuente se denomina curva ciustica.

En las figura 4.7, se evidencian algunas simulaciones en la formacion de iméagenes, al
modelar una lente gravitacional con un perfil de esfera singular isoterma*?’, cuya curva
critica se compone de un tnico punto en el origen de coordenadas® y donde la fuente se
encuentra en distintas posiciones con respecto a ella. Tal como se muestra, la magnificacion

es infinita cuando la fuente se intersecta como la curva céustica, lo que en muchas ocasiones

produce circulos denominados anillos de Einstein.
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(c) Fuente centrada en el punto caustico.

Figura 4.7: Formacién de imégenes para una fuente en diferentes posiciones,

donde el modelo de lente gravitacional usado posee solo un punto caustico

en el origen y su respectiva curva critica se obtiene mediante la matriz de

transformacién A. (fuente e imdgenes en color azul, curva critica y punto
caustico en color rojo)
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4.3. (Galaxias como lentes gravitacionales

El nimero de galaxias observadas que actuan como lentes gravitacionales ha aumentado

1,3,:24,44.45 " cabe resaltar que la principal forma para

significativamente con el pasar del tiempo
distinguir el ELG en estos sistemas ha sido mediante la detecciéon de diferentes redshifts, lo
cual bajo las consideraciones dadas en este capitulo permite obtener las distancias a las que
se encuentran la galaxia lente y la fuente.

Una gran ventaja de estas observaciones, tiene que ver con la posibilidad de realizar
reconstrucciones de masa en estas galaxias por un método alterno al planteado en el capitulo
3, donde al tener en cuenta la definicion del angulo de deflexion que se da en la ecuacion 4.11,
es posible mediante el ELG obtener informacion de las distribuciones de masa presentes en
la galaxia. Esto significa que al realizar reconstrucciones de masa con base en el ELG y las
curvas de rotacion, es posible comparar resultados y obtener conclusiones més consistentes
con las observaciones.

Del mismo modo, cabe resaltar que el ajuste realizado a las imagenes deflectadas me-
diante el ELG, no solo permite evaluar la distribucién de masa que tiene la galaxia, sino
también el testear modelos cosmolégicos con base en el valor de la convergengia x, donde
ACDM es el tipo de cosmologia mas usado por diferentes autores. 244

En la imagen 4.8 se muestran dos ejemplos de galaxias que actuan como lentes gravita-
cionales y cuya reconstruccion de masa fue realizada por Nightingale et. al.*®, estas galaxias
fueron captadas por el telescopio espacial Hubble con el uso de una cadmara con filtro F814 y

donde por medio del ELG fue posible discriminar los valores de masa para cada componente

de estas galaxias, tal como se muestra en la tabla 3.2.
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Figura 4.8: Galaxias SLACSJ0252+0039 (parte superior) y SLACSJ1250+0523
(parte inferior) que actuan como lentes gravitacionales, donde las imagenes
de la izquierda permiten ver la galaxia junto con las imdgenes formadas en

el ELG, en las imagenes del medio se evidencia la substraccién de la
galaxia a la imédgen original y en las im&genes de la derecha se presenta la

reconstruccién de la fuente en su respectivo plano dentro de la curva
caustica (linea roja). (Imdgen brindada por Nightingale et. al.*® en su
trabajo de reconstruccién de masa para estas galaxias).

SLACSJ0252 + 0039
Masa Estelar (10™ M) 2,01 £ 0,29
Masa del bulbo (10 M) 0,43 £ 0,05
Masa Disco exponencial (10 M) 1,58 + 0,10
Masa halo de materia oscura (10" M) | 1,11 40,30

Masa total (10! M) 3.12 £ 0.18
SLACSJ1250 + 0523

Masa Estelar (10™ M) 1,65 £+ 0,48

Masa del bulbo (10 M) 1,127+ 0,25

Masa Disco exponencial (10 M) 0,38 £0,13
Masa halo de materia oscura (10" M) | 3,12 40,72
Masa total (10! M) 4.78 + 0.03

Tabla 3.2: Valores de masas reportados para las galaxias SLACSJ0252 y SLACSJ1250%

Tal como se muestra en la figura 4.8, el ajuste paramétrico de los diferentes modelos de

lente con las imagenes deflectadas, depende también de la reconstruccion de la fuente y por

49



ende la determinacion de las distancias cosmologicas existentes, lo cual permite ver que el
estudio de las galaxias que presentan el ELG es una herramienta muy importante para la

cosmologia observacional.

4.4. Meétodos numéricos para la reconstrucciéon de los
perfiles de masa en lentes gravitacionales

4.4.1. Imagenes de fuentes extendidas

Al intentar modelar las imagenes, que mediante el ELG se producen en el plano de la
lente para una fuente de fondo especifica, es importante resaltar que independiente de la
distribuciéon de masa que se tenga en cuenta para dicho proposito, existe un inconveniente
al aplicar la ecuacion de lente 4.23, ya que al no conocer las coordenadas de dichas imégenes
es imposible saber en que puntos se debe evaluar el gradiente del potencial deflector.

En este sentido es de gran utilidad el simular la fuente como un objeto extendido??,
debido a que su amplitud se usa para establecer restricciones al mapeo que se hace en el
plano de la lente, esto con el fin de obtener las coordenadas de las imagenes de una manera

adecuada.

B2

Figura 4.9: Fuente extendida modelada de manera circular.

Para una fuente circular de radio r como se ilustra en la figura 4.9, se puede definir una

20



funcion que relacione las diferentes distancias entre cada punto del plano (3, 52) con el

centro de dicha fuente ubicado en (h, k), la cual se puede denominar y y estaria dada por:

X =V (B —h)2+ (B — k)? (4.32)

Los puntos en los que y toma el valor de r, hacen parte de esta fuente y por lo tanto
estarfan relacionados directamente con las coordenadas que tienen los contornos de las ima-
genes en su plano. Por esta razon con el uso de las ecuaciones 4.23 y 4.32 es posible obtener

los puntos de interés, mediante la restriccion:

7= /(01 — 0p,00(0) — h)2 + (02 — Dp,1b(0) — k)2 (4.33)

Lo cual significa que los puntos (6;,0;) para los cuales la parte derecha de 4.33 viene a
ser menor o igual que r, son aquellos en los que se da la formacién de imagenes. Razoén por
la que con esta ecuacion es posible hacer una parametrizacion adecuada en lo concerniente

a la distribucion de masa para la lente, la posicion y el radio de la fuente.
Fuente extendida para una lente modelada como Esfera Singular Isoterma

A continuaciéon se muestra el caso de una lente modelada como esfera singular isoterma,
con el propoésito de ilustrar el método de fuentes extendidas explicado anteriormente. Cabe
resaltar que este perfil de masa en el estudio del ELG es de gran utilidad, dado que permite
solucionar analiticamente la ecuacion de lente* para la obtencién de imagenes, lo cual ahorra
un gran costo computacional.

La esfera singular isoterma se plantea como un modelo autogravitante, en el que su

densidad volumétrica de masa esta dada por?:

o ZQ 4.34
p<€> G2 + 22) (4.54)

Donde o corresponde a la dispersion de velocidades en la galaxia.
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En este caso, teniendo en cuenta la definicion del operador de proyeccion ¥ (5) dada

en la ecuacion 4.12, se obtiene:

) -5 ()
21 === (4.35)
( ) 26\ |¢]
Razoén por la que al tener en cuenta las consideraciones de la seccién 4.2, es posible

obtener la convergencia y el potencial deflector (para mayor detalle remitase a Hurtado?),

los cuales vienen a ser:

= 27TO'2DLS 1
K<9> c2Dog (‘9‘) ( 36)

~ 47TO'2DLS =
¢(9) = 1A (4.37)

Esto significa, que la ecuaciéon de lente para esta distribucién de masa, toma la forma:

2
B; = ei(l _ 4mo"Dys |) (4.38)

c2Dpgb

Coni=1,2y donde || = N{ENS

Al tener en cuenta esta expresion en la ecuacion 4.33, es posible obtener las imagenes
mostradas en la figura 4.10 al restringir la fuente en un radio de 1 parsec, donde la distancia
entre los planos del observador y el de la lente es de 1 parsec al igual que la establecida
entre el plano de la lente y el de la fuente. Vale la pena mencionar, que este proceso se
establecio en un mallado de 100X 100 puntos mediante la rutina en python Gallenspy (la
cual se explica en detalle en el capitulo 5), donde el error porcentual de las coordenadas

obtenidas (1, 05) mediante este método es de 0,1.

4.4.2. Variacion de parametros para fuentes extendidas

Al hacer la reconstruccién de los perfiles de masa para una galaxia en la que se evidencia

el ELG, es de gran importancia tomar como base las imagenes que se observan en dicho
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Figura 4.10: Imagenes obtenidas al aplicar el método de fuente extendida para una galaxia
de fondo de radio 1 parsec, con una galaxia lente modelada como esfera singular isoterma.

fenémeno y ajustarlas mediante la variacién de parametros correspondientes a la fuente y
el modelo de lente que se escoja.

Debido a que para una parametrizacion adecuada suele usarse mas de una distribucién
de masa, el costo computacional en este método puede ser alto debido al gran ntmero
de parametros libres que deben ser variados, por esta razon es de gran utilidad el poder
usar una herramienta interactiva que mediante métodos Bayesianos permita realizar una
exploracion paramétrica mas acertada, esto con el objetivo de determinar las regiones de
confianza sobre las cuales es posible ajustar las imagenes deflectadas y por lo tanto obtener
una reconstrucciéon de masa coherente con las observaciones.

En el capitulo 5, se mostrara en detalle la herramienta Gallenspy, la cual fue construida
en la realizacion de este trabajo, permitiendo obtener los resultados que se exponen en el

capitulo 5.
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4.4.3. Minimizacién multiparamétrica para fuentes puntuales

Existen casos en los que resulta mas ttil el obtener los parametros adecuados para un
conjunto de imagenes desde el planteamiento de una fuente puntual“’#2*, lo cual es distinto
a lo ilustrado en las anteriores subsecciones.

Como primer paso se tiene en cuenta, que de una fuente puntual se puede producir un
numero N de imagenes mediante el ELG, donde cada i-ésima imagen posee una posicion 6;
(cabe aclarar que el indice i en este caso, no hace referencia a las coordenadas cartesianas de
0). Adicional a esto se resalta que el modelo de lente que se use, posee M parametros libres
Py, donde 1 < v < M, esto significa que si se tiene en cuenta la ecuacion de lente 4.23, es
correto afirmar que la posicion de la fuente se puede obtener como una funcion 5(6, p,).

Dado que la fuente es modelada de manera puntual, es correcto afirmar que para todo par
de imégenes i, j, siempre se debe obtener que 5(6;,p,) =~ 5(0;,p,) ya que todas las imagenes
deben convergen en el mismo punto. Por esta razon se plantea la funciéon de minimizacion

N-1

E(p,) =Y _ 186, p,) — B(bi1,p)| (4.39)

i=1

Donde se realiza una variacion de los pardametros p,, de tal forma que aquellos para los
que la ecuacion 4.39 toma un valor minimo, son considerados los mas adecuados para la

reconstruccion de los perfiles de masa en la galaxia lente.
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Capitulo 5

Herramientas computacionales para la
reconstruccion de masa en galaxias de
disco

En este capitulo se dan a conocer las rutinas GalLensPy y Galrotpy, las cuales fueron
escritas sobre el lenguaje de programacion python: en el caso de GalLenspy, cabe aclarar
que fue creada durante el desarrollo de este trabajo con la finalidad de realizar reconstruc-
ciones de masa basadas en el Efecto de Lente Gravitacional (ELG) y donde los resultados
obtenidos con este codigo son mostrados en el capitulo 5, también es importante senalar
que Galrotpy es una herramienta construida en el grupo de Gravitacion y Cosmologia del
Observatorio Astronémico perteneciente a la Universidad Nacional de Colombia®, la cual
es una herramienta interactiva cuyo enfoque se da en el estudio de la distribucién maésica,
mediante las curvas de rotacion presente en galaxias de disco. Ambas rutinas permiten que
los datos obtenidos tengan un margen de confiabilidad adecuado haciendo uso del algorit-
mo de Metropolis-Hastings por medio de cadenas de Markov-Montecarlo (MCMC ), para
ilustrar esto se muestran dos ejemplos de obtencién de parametros pertenecientes a perfiles

de masa.
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5.1. Gallenspy
5.1.1. Caracterizacion e ilustracién de procesos numéricos

Gallenspy es una rutina computacional, disenada para reconstruir perfiles de masa en
galaxias de disco que presentan el ELG. Es importante senalar, que este algoritmo permite
invertir la ecuacion de lente 4.23 de manera numérica en potenciales gravitacionales perte-
necientes a galaxias de disco, también es posible mediante este codigo obtener la posicion
de la fuente (f1,52), dadas las ubicaciones que tienen las imégenes producidas en el plano
de la lente (6, 62).

Las principales librerias usadas en este codigo son: numpy?® para el manejo de datos,
matplotlib?’ en cuanto a la generacién de interfaces graficas, para el ajuste paramétrico
por medio de cadenas de Markov-Montecarlo se tiene en cuenta emcee!? y para graficar las
regiones de confiabilidad se hace uso de corner?.

Una labor crucial en la creacion de esta rutina, fue la obtencion del potencial deflector
dado que en él se encuentra la informacion necesaria para recrear los perfiles masicos de la
galaxia lente. Para dicha labor, se tuvo en cuenta la simetria axial presente en los potenciales

gravitacionales pertenecientes a galaxias de disco®?’, donde con base en lo obtenido por

Hurtado? la solucién a la ecuacion 4.22 viene a ser:

W <§) =2 /Olg| 0'k(6)in (‘éﬂ) o' (5.1)

Esta relacion es usada en Gallenspy para obtener el potencial deflector de manera
numérica, lo cual es tutil debido a que no todos los perfiles de masa poseen soluciones
analiticas para la ecuaciones 4.12, 4.23 y 5.1.

Una manera mediante la cual Gallenspy se sometié a prueba, fue tomando en cuenta
los resultados obtenidos en este codigo bajo condiciones especificas en el perfil de esfera
singular isoterma (SIS) y compararlos con los que arroja la soluciéon analitica de dicho perfil

de masa. En las figuras 5.1 y 5.2, se muestran algunas de estas comparaciones hechas en la
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Figura 5.2: (Lado izquierdo) Potencial deflecto de la SIS mediante su
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la solucién numerica con Gallenspy. La escala de estas graficas se da en
segundos de arco, donde los resultados se obtuvieron sobre un mallado de

100X100 puntos, con un error porcentual de 0,1

obtencion del angulo de deflexiéon y la formacion de imagenes y el potencial deflector para
una fuente de radio 1kpc a una distancia de 2kpc con respecto al observador, donde el perfil
de masa fue modelado con una velocidad de dispersion de 100 km/s.

Tal como se puede observar en cada uno de los graficos comparativos, los resultados
obtenidos de manera numérica con Gallenspy son de gran confiabilidad en comparacion
con las soluciones analiticas presentes en el perfil de la SIS. Es importante recalcar que la
expresion analitica del potencial deflector para este perfil, es mostrada en la ecuacion 4.37
y derivada de 5.1 (para méas detalles remitirse a Hurtado?), de la misma manera con base

en 4.20 el angulo de deflexiéon se expresa como:

o Aro? Dy gb;
02D05|§|

Donde i=1,2. Con base en esta ecuaciéon se obtuvo la gréfica izquierda de la figura

(5.2)

5.la. Sin embargo como se mencioné lineas arriba, no todos los perfiles poseen este tipo
de soluciones analiticas y por esto Gallenspy realiza todo este tipo de procedimientos
numéricamente, lo cual como se evidencia en las figuras 5.1 y 5.2 arroja resultados bastante

confiables.
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5.1.2. Estadistica Bayesiana en Gallenspy

Para empezar con la reconstruccion de los perfiles de masa, es importante tener presente
que Gallenspy permite asignar un perfil especifico para cada componente de la galaxia
lente, donde cada parédmetro libre posee un rango determinado de posibles valores para la
obtencién de valores iniciales de exploracion. También es relevante recordar, que existen
elementos de la galaxia con los que es posible tener como opcién méas de una distribuciéon
de masa para realizar un ajuste paramétrico: por ejemplo en el caso del disco galactico
es posible escoger entre las opciones de Miyamoto-Nagai y Disco Exponencial, para el halo
oscuro entre los perfiles NF'W y de Burket, mientras que en el bulbo es usado exclusivamente

el Miyamoto-Nagai aunque en este perfil se dan dos posibles rangos de datos.

Rango de valores en Gallenspy
Componente \ Rango de parametros \ Unidades

a=0 kpc

Bulbo I 0.0<b< 0.5 kpc
0.1l <M< 10 1010,

0.01 <a < 0.05 kpc

Bulbo II 0.5 <b< 15 kpc
1<M<5 1010,

Disco 1<a<10 kpc

delgado 0.1 <b< 1.0 kpc
05 <M< 15 10M M,

. 1 <a<10 kpc
Disco 01<b<150 kpc
grueso 05 <M< 15 1077,
Disco 2<h,<6 kpc
Exponencial 1<Xy<15 10°M,, /pc?

0.1 <a< 30 kpc
Halo NFW 0.1 < M, < 10 1077,
Halo 2 <a< 38 kpc
Burket 0.1 <po<10 10%My, [kpc?

Cuadro 5.1: Espacio paramétrico usado en Gallenspy

En la tabla 5.1 se evidencian los diferentes rangos paramétricos pertenecientes a cada

perfil de masa en Gallenspy, donde cabe senalar que su seleccion se establecié con base en
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valores usados por diferentes autores, con los cuales modelaron tanto galaxias enanas como
otras que son similares a la via lactea®.

Es importante tener en cuenta que cuando se tienen las posiciones (6, 05) de las iméa-
genes formadas en el ELG, la labor a seguir es encontrar el modelo y los parametros que
reproduzcan estos datos brindados, por esta razéon es importante no solo hacer un barrido
de todas las posibles posiciones en donde se puede encontrar la fuente de donde provienen
estas imagenes, sino también considerar el conjunto de parametros méas adecuado.

En este punto es donde se hace 1til acudir a la estadistica Bayesiana, ya que una ex-
ploracion paramétrica donde se obtengan méargenes de confiabilidad adecuados es posible
desde el algoritmo de Metropolis-Hasting mediante el uso de cadenas de Markov-Montecarlo
(MCMC) (para mayor detalles remitase a Brewer?®). En el caso de Gallenspy se implemen-
ta un tipo de MCMC, en la cual para un conjunto de pardmetros p escogidos inicialemente
de la tabla 5.1, con los datos D de las imagenes (6, #2) y mediante determinado modelo
M de distribucién de masa es posible obtener una distribucién de probabilidad posterior

denotada por P(p|D, M), la cual esta dada por:

P(Dlp, M) P(p|M)
P(DIM)

P(p|D, M) = (5.3)

Siendo:

= P(p|D, M) la probabilidad de que el conjunto de pardmetros p sea adecuada para el
modelo M y los datos D.

= P(D|p, M) la probabilidad de que los datos D sean obtenidos con el modelo M y el
conjunto de parmetros p, esta probabilidad es mas conocida como likelihood y es

denotada como L.

= P(p|M) conocida como la probabilidad a priori y tiene que ver con la confiabilidad
de que el conjunto de parametros para cierto modelo sea el acertado, antes de conocer

los datos D que deben ser obtenidos. Es importante aclarar que Gallenspy da el
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mismo valor P(p|M) a todos los conjuntos posibles de parametros, con el fin de que

no exista un estatus de privilegio para alguna familia de p.

» P(D|M) que suele denotarse como Z es el factor de normalizacion y hace referencia a

la probabilidad de obtener los datos D, con el uso del modelo M.

Es importante aclarar que en el algoritmo de Gallenspy el factor de normalizaciéon no
es considerado, razon por la que es fundamental la obtencion de las likelihood (ya que la
probabilidad a priori para cada conjunto de parametros tiene el mismo valor). Desde esta
perspectiva una forma de obtener el valor de partida para P(D|p, M), es mediante una
minimizaciéon multiparamétrica x? por cuartiles, a partir de la cual se obtenga el conjunto
inicial de pardmetros que estén cerca de reproducir los datos D.

Una vez se obtiene una familia de pardmetros adecuada para la likelihood de partida, es
posible optimizar la exploracion de parametros en los modelos de masa que se establezcan,
donde la tinica condicion que se le da a cada parametro en la evolucion de la MCMC es que
sea mayor que cero. Basado en esto, para una fuente que mediante el ELG pertenezca un

ntmero n; de imagenes, la funcién de minimizacién y? viene a ser:

"ogT i (p)|2
X’LQ — Z ’ obs (p)’ (54)

Donde ngs hace referencia a la posiciéon de la j-ésima imagen observada en el conjunto
de datos D, o;; el error en la posicion ¢7,, debido al ruido existente en la imagen y 67(p) la
j-ésima imagen predicha por el modelo de masa usado con el conjunto p de parametros.

El sub-indice i aparece en la funciéon de minimizacion, debido a que suelen presentarse
casos en el ELG donde se evidencia la formacion de imagenes para mas de una fuente
de fondo, razoén por la que la likelihood para todos los conjuntos de pardmetros que se

exploren, es expresada completamente mediante una distribuciéon Gaussiana del tipo:

N

= = —1 exr — X—?
b= P =TT p( : ) (5.5)
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Donde N hace referencia al nimero de fuentes de fondo.

En este sentido, el algoritmo propuesto en Gallenspy parte de la obtencion de la like-
lihood inicial, a partir de la cual se realiza una exploraciéon de pardmetros para seleccionar
aquellos conjuntos en los cuales su respectiva P(D|p, M) es igual o mayor.

Este proceso se puede realizar a partir de un nimero determinado de caminantes (el
cual se selecciona libremente) donde cada uno de ellos realiza una exploracion tnica de
pardmetros, del mismo modo cada caminante se va a mover en el espacio paramétrico la
cantidad de pasos que el usuario desee, razéon por la que la exploracién paramétrica depende
del criterio que asuma el usuario, contrario a algoritmos como lenstool!*, donde el niimero
de caminantes solo puede ser de 10.

~ Obtener coordenadas de las
R imagenes -

( Determinar distancias

cosmolégicas D ., D, y D,

v

Definir perfiles de masa para cada}
componente de la galaxia lente |

\

Definir funcién del potencial
deflector a partir de la ecuacion 4.1

|

Superponer todos los potenciales ‘
deflectores

\

[ Obtener la likelihood inicial \

\

[ Exploracién paramétrica { .{ Obtencion de parametros y
con la MCMC . margenes de confiabilidad

Figura 5.3: Diagrama de flujo del Algoritmo Gallenspy
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En la figura 5.3 se ilustra el diagrama de flujo del algoritmo Gallenspy, para la obtencion
de los parametros méas adecuados con los modelos de masa seleccionados y sus respectivos

margenes de confiabilidad.

5.1.3. Ejemplo ilustrativo con el perfil de SIS

Aunque la SIS no hace parte de los perfiles incluidos en Galpy, es posible dar una
ilustracion de la manera en la cual el algoritmo de Gallenspy funciona para la obtencion
de parametros en este caso, ya que como se ha mencionado antes la solucién analitica de la
ecuacion de lente en este perfil es de bastante utilidad para el testeo de la rutina mencionada
en esta seccion.

Como primer paso es util resaltar que teniendo en cuenta las ecuaciones 4.23 y 5.2, la

ecuacion de lente se puede expresar como:

5.:3.(1_%) (5.6)
4 i C2DOS|0—»|

Con i=1,2.

Debido a que | B | = 82 + B2, se establece la relacion:

- . 47o®Drg\ >
rﬁ|2—\e\2(1——” ) (5.7)
C2D05‘6‘

= 47TO'2DLS
=4 |p] - =2
1= (1 - 25 )

Razon por la que existen dos raices para |6, una positiva |6,| y otra negativa |6,,| expre-

(5.8)

sadas como

)| = |6] + ——5 5.9
6ol =151+ =55 (5.9)
- ~  4mo?Drg
0, =— 5.10

60] = —11 + 5 (5.10)
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Por lo que con base en la ecuacion 5.6, la inversiéon a la ecuacion de lente tiene dos

soluciones para obtener 6;, una con |6,| y otra con |6,]|.

-2

—4

-6

Figura 5.4: Imagenes formadas con la SIS para |6,| (imagen izquierda-inferior) y |6’;|
(imagen derecha-superior)

En la figura 5.4, se evidencia la formaciéon de imégenes para el caso de una SIS con
velocidad de dispersion o = 1X10°km/s, donde la fuente fue modelada de manera circular
con un radio r = larcseg centrada en (h = 0.8arcseg, k = 0.8arcseg) y cuyas distancias
cosmoloégicas son Dys = 1Kpcy Dos = 2Kpc.

Para este caso especifico se aplico el algoritmo Gallenspy al suponer que no se conocen
los valores de o, r, h y k, teniendo en cuenta que lo que se busca es obtener la familia de
pardametros que mediante el ELG reproduzca las coordenadas de |8;| ilustradas en la figura
5.4: con el fin de obtener el conjunto inicial de parametros en la MCMC, se establecié en o un
rango entre 10%km/s y 2X10%km/s, el radio de la fuente se evalu6 entre 0,1arcseg y 2arcseg
mientras que las coordenadas de su centro (h,k) tuvieron una amplitud entre —8arcseg y
Sarcseg.

Una vez realizada la minimizacién multiparamétrica por cuartiles y? con base en la
ecuacion 5.4, y bajo un error porcentual de 0,1 en las posiciones de la imégen, se obtuvo el
conjunto de parametros a partir de los cuales se establecié un valor inicial de la likelihood

para la MCMC. En la figura 5.5, se evidencia la comparacion entre la imagen |9;| que se
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busca obtener y la producida con los parametros obtenidos en la aplicacién de x2.

12

—— Imagenes observadas
10 - —— Iméagenes del modelo
— Fuente

6>

-2 4

Figura 5.5: En rojo Imégen formada mediante el ELG con una SIS que posee velocidad de
dispersion de 0,38X10°km /s y una fuente circular con radio de 2arcseg, centrada en
(2,2)arcseg En negro Imégen a reproducir con el uso de la herramienta Gallenspy

A partir de este paso Gallenspy ejecutd la MCMC, donde el mejor resultado se obtuvo
con un nimero de 100 caminantes y 1000 pasos. En la figura 5.6a se muestra la convergencia
de la cadena en la obtencion del parametro o, razén por la cual pueden descartarse los datos
obtenidos durante los primeros 400 pasos.

Los gréficos ilustrados en la figura 5.6b muestran las regiones de confiabilidad, bajo las
cuales se obtiene la familia de pardametros mas cercanas para poder reproducir la imagen
|0, mediante el ELG.

En la tabla 5.2 se evidencian los parametros obtenidos con sus incertidumbres para el
cuantil del 95 %, evidenciandose resultados consistentes con los valores establecidos para
la reproducciéon de la imagen |9;| ilustrada en la figura 5.4, por esta razén mediante este
ejemplo ilustrativo es posible observar no solo la forma en la cual Gallenspy procede, sino
también la eficiencia con la cual esta rutina permite obtener los parametros mas acertados
para que determinado potencial gravitacional pueda reproducir las imagenes que se obtienen

de manera observacional en el ELG.
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(b) Regiones de confianza de los parametros explorados.

Figura 5.6: Resultados obtenidos con Gallenspy, en la exploracidén de

parametros para un modelo de SIS.
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Parametro \H 95 % ‘

| SIS |
| o (10%km/s) || 0,9997 b E6x107
’ Fuente ‘
Radio (arcseg) 1,000f8;8§3
h (arcseg) 07800; 32;@9(1075
40,199
k (arcseg) 0,8005 567x10-5

Cuadro 5.2: Parametros obtenidos con Gallenspy para el modelo de SIS

12

—— Imagenes observadas
10 4 === Imagenes del modelo
— Fuente

Figura 5.7: Grafica comparativa entre la imagen reproducida por el modelo de SIS y la
imagen de |6,| establecida al comienzo de este ejemplo ilustrativo.

Finalmente, en el figura 5.7 se evidencia la superposicion dada entre la imagen obtenida
por medio de Gallenspy y aquella establecida para ser reproducida, donde se puede concluir

que por medio de este algoritmo fue todo un exito llegar a \(9;] con el uso de su MCMC.

5.1.4. Curvas criticas y causticas con Gallenspy

Otro de los procesos que Gallenspy realiza, tiene que ver con la obtencion de las curvas

criticas y céausticas para diferentes modelos de lente gravitacional. Para entender el método
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empleado en esta rutina, es importante recordar que con base en lo dicho sobre la ecuacion
4.31, las curvas criticas en el plano de la lente se forman cuando en la matriz Jacobiana de

transformacién A se cumple que:

detA =0 (5.11)

Donde tal como se explico en la seccion 4.2.3, el determinante de esta matriz depende
directamente de la convergencia k y el shear 7, el cual a su vez estd relacionado con el
potencial deflector que se evaliia con Gallenspy al ajustar las imagenes observacionales del
ELG.

En este sentido, el primer paso que se realiza con Gallenspy es la obtencion de v; y 7o,
por medio de la soluciéon numérica a las ecuaciones 4.28 y 4.29; a partir de dichos resultados,
el siguiente proceso es la evaluacion de los puntos en el plano de la lente para los cuales se
cumple la ecuacion 5.11.

Dado que la obtencion de estos puntos criticos no es un proceso trivial, se tuvo en cuenta
el método dado por Bartelmann®?, bajo el cual la curva critica en el plano de la lente es una
frontera a partir de la cual el signo del determinante (detA) cambia, esto es ilustrado en la
figura 5.8.

Tal como se muestra en esta imagen, existen puntos del plano de la lente que aunque no
pertenecen a la curva critica pueden considerarse cercanos a esta: desde dicho enfoque, si
S = Signo(detA), entonces un punto Spo es considerado contiguo a la curva critica en un
mallado, si el signo S del determinante de la matriz Jacobiana cambia entre Sy, y uno o
mas de sus puntos vecinos.

En la figura 5.8, se ilustra la manera en la cual Gallenspy evalua cada uno de los puntos
de un mallado de dimension (NxN) con base en el signo S, lo cual significa que para valores
positivos S; ; = 1 y en el caso de signos negativos S; ; = —1, donde 7 y j se encuentran en
un rango de 0 a N — 1.

Desde esta perspectiva, la restriccion establecida en Gallenspy para saber si un punto
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Figura 5.8: ILustracidén del método para la obtencidén de puntos criticos en
Gallenspy, en el cual se tiene en cuenta el cambio en el signo del
determinante de A, a partir de los puntos criticos en el plano de la lente.

S;,; es contiguo a la curva critica en el mallado, se da bajo la tnica condicion:

Si,j(Sifl,j + S¢+17j + 51'7]'71 + Si’jJrl) <4 (512)

Este método suele ser util en la evaluacion de la curva critica para el plano de la lente,
siempre y cuando el mallado sea refinado, dado que esto permitira reducir el rango en el cual
se encuentran cada uno de los puntos criticos correspondientes al modelo de lente adoptado,
pues el margen de error serd muy bajo debido a que entre menos sea el ancho de cada celda,
S;.j se acercara mas a la curva critica.

En la figura 5.9, se presenta el diagrama de flujo para la estimacion de las curvas criticas
con Gallenspy, siendo importante recalcar que el margen de error para este caso depende
del niimero de puntos que posea el mallado trazado en el plano de la lente, razén por la
cual dicha rutina trabaja estos procesos sobre una grilla de (100x100) puntos. Desde esta
perspectiva, los puntos criticos se estimaran en aquellos \S; ; que cumplen la condicion de la
ecuacion 5.12, todos bajo un error porcentual de 0,1.

Una vez estimados los puntos criticos por Gallenspy, el computo de la curva critica es

algo mas sencillo, ya que solo requiere la aplicacion de la ecuacion 4.23, permitiento obtener
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Figura 5.9: Diagrama de flujo para la obtencidén de curvas criticas en
Gallenspy.

la corresponsabilidad correcta entre planos.

Retomando el ejemplo del modelo de SIS tratado a lo largo de la seccion 5.1.3, se obtuvo
la curva critica mediante los pasos establecidos en el diagrama de flujo de la figura 5.9. El
resultado obtenido en este caso especifico, se muestra en la figura 5.10.

Tal como se puede evidenciar en dicha grafica, la curva critica para este modelo corres-
ponde a una circunferencia con un radio de 6,278 arcseg. Al tener en cuenta la soluciéon dada
por Hurtado? a la ecuacion 5.11 para el caso de la SIS, se evidencia que efectivamente la
curva critica correspondiente a este perfil de masa debe tener esta forma, donde el radio r

Se expresa Ccomo:

. 47TO'2DLS

= 5.13
" CQDOS ( )

Con base en los valores brindados anteriormente para este modelo de SIS, el valor del
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Figura 5.10: Curva critica obtenida con Gallenspy, para el modelo de SIS

trabajado a lo largo de la seccidén 5.1.3 (puntos rojos), en color azul

aparece el circulo trazado con el radio que se promedidé de los puntos
correspondientes la curva critica obtenida.

10

-5

-10

%5 -4 =2 o 2 4 b B _10 5 0 5 10

61 ﬁl

Figura 5.11: (Lado derecho)Curva caustica y fuente circular (lado izquierdo)
Curva critica e imdgenes formadas mediante el modelo de SIS

radio obtenido por medio de la ecuacion 5.13 es de 6,283 arcseg, el cual es muy cercano al

obtenido con Gallenspy, permitiendo comprobar que el error porcentual es de 0,1, tal como

se ha venido resaltando a lo largo del capitulo.

De la misma forma, al tener en cuenta la ecuacion 4.23 se concluye que la curva caustica

en este perfil de masa corresponde solo a un punto ubicado en el origen. En la imégen 5.11
se evidencian los resultados obtenidos, tanto en el plano de la lente como en el de la fuente,

donde se puede observar que la fuente se encuentra muy cerca del punto caustico y por esta
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razon las imagenes presentan una magnificacion significativa.

5.2. Galrotpy

5.2.1. Descripcién de la rutina y ajustes visuales en curvas de ro-
tacion

Galrotpy es una herramienta interactiva, cuya labor se enfoca en la visualizaciéon y
exploracion de parametros mediante MCMC, de tal manera que es posible realizar recons-
trucciones de masa mediante el ajuste de curvas de rotaciéon en galaxias de disco.

Las librerias de python usadas para esta rutina son las siguientes: matplotlib?’ para la
generacion del entorno grafico, numpy® en la labor del manejo de datos, astropy!! la cual
es util para la asignacion de unidades, Galpy® para la construccién de curvas de rotaciéon
con cada uno de sus perfiles de masa, emcee!® usada en la exploracién y ajuste de datos
por medio MCMC y corner” para la generacion de graficos que muestran las regiones de
confiabilidad que se obtienen del ajuste paramétrico.

Es importante aclarar que el espacio de exploracién paramétrico es el mismo usado con
Gallenspy debido a las razones expuestas en la secciéon anterior. Por otro lado, los datos de
velocidad rotacional a partir de los cuales se hace el ajuste de pardmetros deben ser introdu-
cidos en un archivo denominado rot curve.txt, en los cuales las unidades pertenecientes
a la coordenada radial deben estar en Kpc mientras que las de velocidad en Km/s.

En la figura 3.3 se evidencia el entorno grafico de Galrotpy, donde en la parte superior-
izquierda se encuentra un panel para seleccionar los potenciales gravitacionales y justo de-
bajo de él, se hallan unos deslizadores con los cuales se realiza la variacion de valores para
cada pardmetro de los potenciales escogidos. De esta manera el usuario puede interactuar
con el entorno grafico, haciendo un ajuste visual entre la curva de rotacion total y los datos
de velocidad rotacional que son introducidos (este ajuste es evidenciado en la figura 3.3).

Otra aspecto importante que también se evidencia en la figura 3.3, es que Galrotpy

permite evidenciar las curvas de rotaciéon pertenecientes a cada contribucién de masa, las
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cuales cambian su forma en la medida que cada parametro varfa, razén por la cual la
interaccion que hace el usuario con esta herramienta da espacio para visualizar cada aporte

que brindan las diferentes distribuciones masicas en la velocidad rotacional de las galaxias.

5.2.2. [Estadistica Bayesiana en Galrotpy

En el caso de Galrotpy, la MCMC ilustrada en la ecuacién 5.3 es muy similar a la
presentada con Gallenspy, incluso en lo referente a la consideracion de la probabilidad a
priori y en el hecho de que se enfoca en la evaluacion de las likelihood.

Sin embargo, en el proceso de exploracion paramétrica la labor con Galrotpy presenta
mayores facilidades debido al ajuste visual que se puede hacer de manera interactiva en
esta rutina, lo cual permite que para tener un estado inicial de pardmetros no sea necesario
aplicar la funcién de minimizaciéon planteada en la ecuacion 5.4.

De esta manera una vez se realiza un ajuste interactivo de parametros como se ilustra en
la figura 3.3, se procede a ejecutar la MCMC donde al igual que con Gallenspy el usuario
tiene la libertad de escoger el nimero de caminantes y pasos que considere necesarios para
la obtencién de los parametros que mejor realicen el ajuste de la curva de rotacion. Es

importante aclarar que en este caso la likelihood esta dada por la relacion:

N . . 2
1 Uobs ~ Vmo
L= €£L‘p< - 5 Z - Qerror el ) (514)
i=1 t

Donde los términos de esta ecuacion son:

N el namero de datos obtenidos de forma observacional.

v’ el i-ésimo dato observado de velocidad rotacional.

v el i-ésimo valor de velocidad rotacional dado por la distribuciéon de masa esco-

7
modelo

gida para el ajuste.

w0 el error existente en la obtencion del i-ésimo dato observacional.

error
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Una vez que Galrotpy termina de hacer el recorrido paramétrico, es posible evidenciar
el comportamiento de la MCMC durante el proceso y seguido a esto obtener los valores
buscados con sus respectivas incertidumbres para los cuantiles del 68 % y 95 % . Finalmente
Galrotpy genera dos tipos de gréficas, una en la cual se muestra la curva de rotacion
ajustada a los datos junto a cada una de las contribuciones de masa y la otra donde se

evidencian las regiones de confiabilidad.

5.2.3. Prueba de Galrotpy con la galaxia M33

Una de las tantas pruebas que ha tenido Galrotpy, ha sido con los datos de velocidad
rotacional para la galaxia M33 los cuales fueron tomados de Corbelli et al.'?. Esta galaxia
se caracteriza por ser de tipo espiral sin estructura de barra®, donde la exploracién de

pardmetros se hizo con un nimero de 100 caminantes y 3000 pasos.

1.8

1.6

1.2 4

1.0

0 500 1000 1500 2000 2500 3000
Steps

Figura 5.12: Comportamiento de la MCMC en la exploracion del parametro h,..

En la figura 5.12, se observa la manera en la cual la MCMC convergié para la obtencion
del parametro h,, donde a diferencia de la figura 5.6a la convergencia se da con un nimero
menor de pasos que en Gallenspy, debido al ajuste visual que es posible hacer en este caso.

Tal como se puede observar en la imégen 5.13, el ajuste realizado con Galrotpy se realizo
usando los perfiles NFW para describir el halo de materia oscura, mientras que el aporte

de materia barionica se analizé con el Disco Exponencial. En el lado derecho se encuentran
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Figura 5.13: Curvas de rotacién y regiones de confianza para la galaxia M33
con Galrotpy, donde se realizd el ajuste con los perfiles NFW para el halo
de materia oscura y Disco Exponencial en el caso de la materia bariénica.
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Cuadro 5.3: Parametros estimados por GalRotpy para la galaxia M33.

las rengiones de confianza, donde los valores de cada pardmetro y sus incertidumbres se
evidencian en la tabla 5.3.

Con estos resultados, se concluye que los valores obtenidos con Galrotpy dentro de sus
incertidumbres son acordes con los reportados por Lopez Fune, Salucci y Corbelli?!, donde
M, (X10°M) = 4,9 + 1,5 para el halo descrito por el perfil NFW y M, (X10'"' M) =

5,4 £ 0,6 en el caso del Disco Exponencial. Esto permite evidenciar gran confiabilidad en
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la rutina presentada, razéon por la que en el capitulo 5 se aplican estas dos herramientas

computacionales para las reconstrucciones de masa en galaxias de disco.

5.3. Combinacién de Gallenspy y Galrotpy

Es importante senalar que debido a la superposicion que se da entre las diferentes dis-
tribuciones de masa en las galaxias, existen ajustes hechos desde la dindmica galéctica y
el ELG donde la obtencién de pardmetros no siempre se da dentro de unas regiones de
confianza aceptables, lo cual deja como consecuencia la no obtencién de contornos como los
mostrados en las figuras 5.7 y 5.13%%,

Una estrategia de solucion a este problema y que ha sido propuesta por diferentes auto-
res®1%24 tiene que ver con la combinacién de estos dos métodos de reconstruccién de masa,
lo cual significa tomar ventaja de la geometria usada en cada uno de ellos.

Para esto se debe tener en cuenta, que mientras la proyecciéon de masa en la dinamica
galactica se lleva a cabo en el plano ecuatorial de la galaxia, en el caso del ELG este operador

Y se proyecta en el plano (0, 05), donde se forman las imégenes deflectadas.

_~"Halo oscuro
Ve

y N
/ I h A
II Il |
| | _ = |
II", )'I ."JI
"« / 4
Anillo de b
Einstein -
Proyeccion de masa en el Proyeccion de masa desde
Misth fel chiserianiee efecto de lente fuerte la dinamica galactica

Figura 5.14: Ilustracién de las geometrias usadas en el ELG y la dindmica
galactica para la proyeccién de masa en dos dimensiones.

En la figura 5.14, se ilustran las geometrias pertenecientes a los métodos de reconstruc-
cion de masa usados en este trabajo, donde en el ELG se realiza la proyeccion de masa en

un cilindro a lo largo de la linea de visiéon z y dentro de un radio R.;,s restringido por la
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posicion de las imagenes deflectadas, lo cual desde el formalismo del efecto de lente fuerte
se relaciona con la formacion del anillo de Einstein ilustrado en la figura 4.7¢?*, razén por
la cual se denomina radio de Einstein.

Cabe senalar, que en el capitulo 4 se hablé de la estimaciéon que se da a la convergencia

k en el efecto de lente fuerte, lo cual conduce a la ecuacion?®:

M 1/2
Reins ~ ﬂ (515)

chrit

Siendo M.;,s la masa proyectada en el cilindro de la figura 5.14.

En el caso de la proyeccion de masa que se toma desde la dindmica galactica, cabe notar
que corresponde a esferas encerradas en distintos radios debido a las velocidades circulares
que se estiman en la galaxia. Este enfoque geométrico es 6ptimo, en la medida que el disco
posea una inclinaciéon de tal modo que el observador lo pueda visualizar desde sus bordes,
razén por la cual en el capitulo 6 se realiza la reconstruccion de masa de dos galaxias que
ademas de tener esta caracteristica presentan el efecto de lente fuerte.

Con base en lo expuesto, el método de combinacién realizado en este trabajo entre
Galrotpy y Gallenspy, se hace con base en el ajuste paramétrico realizado por cada rutina
de acuerdo a lo explicado en las secciones 5.1 y 5.2. Una vez finalizados estos dos procesos,
se comparan los valores de los parametros obtenidos por cada método de reconstruccion de
masa, donde se seleccionan aquellos que se encuentran dentro de una regién de confianza
aceptable.

A partir de dicha seleccion, se repiten los procesos de reconstruccion de masa tanto con
Galrotpy como con Gallenspy, con la gran diferencia de que en estos nuevos procesos
se tienen pardmetros seleccionados, los cuales se establecen como valores de partida en las
nuevas MCMC de cada rutina.

Cabe senalar, que los parametros seleccionados como valores de partida son usados en
ambas rutinas, razén por la cual se habla de una combinacion entre dinamica galactica

y ELG; siendo importante mencionar que el propésito de esta uniéon entre rutinas, es el
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refinamiento de los todos los parametros correspondientes a las distribuciones de masa, de
tal modo que las regiones de confianza obtenidas puedan presentar contornos convincentes

para la reconstrucciéon de masa en galaxias de disco.
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Capitulo 6

Perfiles de masa en galaxias
SDSSJ2141-001 y SDSSJ1331+3628

En este capitulo se muestran las reconstrucciones de masa que con Galrotpy y Ga-
llenspy se hacen a las galaxias SDSSJ2141-001 y SDSSJ1331+3628, resaltando que en cada
una de ellas se presenta el ELG fuerte y ademés los datos de velocidad rotacional son de
libre acceso!?4,

Los perfiles que mejor se ajustaron en ambas reconstrucciones de masa son los corres-
pondientes a Miyamoto-Nagai, Disco Exponencial y NFW  donde con base en el ELG se
estim6 una fuente extendida para el caso de la galaxia SDSSJ2141-001 ya que la imégen
deflectada es un arco, mientras que en el caso de SDSSJ1331+3628 se tuvo en cuenta una
fuente puntual con la cual se producen 4 imagenes en el plano de la lente.

De la misma manera, cabe senalar que la masa estimada por otros autores en ambas
galaxias presenta un aporte muy significativo de materia barionica®?*, lo cual es soportado

con los resultados obtenidos con las herramientas computacionales usadas en este trabajo.

6.1. Galaxia SDSSJ2141-001
6.1.1. Descripciéon Principal

SDSSJ2141-001 es una galaxia espiral clasificada morfolégicamente de tipo SO, donde

cabe sefialar que su disco es gravitacionalmente dominante en dicho sistema’.
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Es importante resaltar que fue observada inicialmente en el 2006 por medio del telescopio
espacial Hubble HST! (Hubble Spatial Telescope) y fotografeada con una camara ACS con
el uso de un filtro F814 durante un tiempo de exposicion de 420 segundos, en el 2009 se
vuelven a obtener imagenes de ella con el mismo telescopio solo que en este caso se us6 la
camara WFPC2 con filtros F450W durante 4400 segundos y F606W con un tiempo de 1600
segundos.

Desde la primera imagen obtenida de SDSSJ2141-001, se pudo confirmar que presenta
el ELG al observarse un arco correspondiente a una fuente de fondo con un redshift distinto
al de la galaxia (ya que el de la galaxia es z;, = 0,3180, mientras que el del arco viene a ser
zg = 0,7127), razon por la que se consider6 que existian datos importantes para estudiar su
distribuciéon de masa.

En el 2009, por medio del telescopio Keck II también fueron obtenidas iméagenes de esta
galaxia con una camara NIR haciendo uso del filtro en la banda K. En este caso también se

logro observar el arco mencionado en el parrafo anterior.

F450W HST/WFPC2 F606W HST/WFPC2

1l arcsec

F814W HST/ACS Kp Keck/NIRC2-LGSAO
‘ -

1 arcsec 1l arcsec

Figura 6.1: Imdgenes obtenidas de la galaxia SDSSJ2141-001 por medio de los
telescopios HST y KeckII con el uso de distintos filtros.'®

En la figura 6.1, se presentan las imégenes obtenidas de la galaxia SDSSJ2141-001, tanto
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con el telescopio HST como con el KeckII.

Es importante senalar que debido al fuerte efecto del polvo en SDSSJ2141-001, las imé-
genes del arco fueron obtenidas por medio de la banda K, lo cual sumado al modelo de lente
dado por Dutton et al., permiti6 que la imagen ajustada sea la mostrada en la figura 6.2,

donde el error en la posiciones de cada punto del arco es de 1 pixel!.

-< >
5"

Figura 6.2: Imdgen ajustada por Dutton et.al.' del arco generado mediante el
ELG en la galaxia SDSSJ2141-001.1

Los datos de velocidad rotacional para esta galaxia, fueron derivados de las lineas espec-
trales Mg b 5177, Fe 115270, Na D 5896, O II 3727 y H, 6563 obtenidas con el telescopio
Keck. En la figura 6.3, se ilustra la inclinacién presente en las lineas de emisiéon para el caso

de H, 6563.

Con base en el analisis de estas lineas espectrales, los valores de velocidad rotacional en

funcion del radio galactocéctrico se muestran en la tabla 6.1.

6.1.2. Datos concernientes al ELG

En el caso de la reconstruccion de los perfiles de masa para SDSSJ2141-001 mediante el

ELG, fue usada la rutina Gallenspy con el fin de ajustar el modelo de lente seleccionado
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Ha 6563 @ z=0.138

Figura 6.3: Lineas de emisién espectral de H,, obtenidas por Dutton et.al.!
para la galaxia SDSSJ2141-001

| Radio(arcsec) | Radio(kpc) | Velocidad(km/s) | Error(km/s) |

0.000 0.00 3.5 9.3
0.593 1.45 114.1 5.8
1.185 2.89 153.8 2.9
1.778 4.33 212.7 2.6
2.370 5.78 243.8 2.6
2.963 7.22 259.8 2.3
4.148 10.11 254.9 7.5
4.740 11.56 263.4 2.3
5.333 13.00 265.9 3.5

Cuadro 6.1: Valores de velocidad rotacional brindados por Dutton et.al.?,
para la galaxia SDSSJ2141-001

al arco mostrado en la figura 6.2; para dicho fin se procedié con base en lo planteado por
Schneider® en cuanto a la restriccion que se puede hacer al ajuste de la imagen, teniendo
en cuenta solo sus contornos, lo cual evitdé un gran costo computacional.

Para dicha tarea se realizo el tratamiento de la imagen en el lenguaje de programacion
python, mediante una discriminacion pixel a pixel con base en la posicion e intensidad de
luz, permitiendo obtener el contorno mostrado en la figura 6.4.

Tal como se puede observar, el contorno obtenido no es completo lo cual se debe al ruido
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Figura 6.4: Contornos del arco generado mediante el ELG en SDSSJ2141-001. La
escala de este plano es de X10° radianes.

en la imégen 6.2, aun asf la cantidad de coordenadas fue suficiente para realizar un ajuste
adecuado al modelar una fuente circular con el mismo ntmero de puntos que este arco.

Es importante aclarar, que la equivalencia entre pixeles y segundos de arco se llevo a
cabo teniendo en cuenta la escala observada en la figura 6.2, permitiendo obtener cada
coordenada de la imagen en radianes tal como se visualiza en la imagen 6.4.

Para la reconstruccion de masa con el ELG, es importante la determinacion de las dis-
tancias cosmologicas relacionadas con la fuente y la galaxia lente, para tal fin se tuvo en
cuenta el modelo cosmologico ACDM debido a que ha sido usado por cada uno de los autores

que han hecho trabajos similares con esta galaxia!:16:22

, en este caso la densidad de materia
actual viene a ser A,, = 0,3 y el parametro de Hubble Hy = 7T0kms 'Mpc=!.
Teniendo en cuenta estas consideraciones, la distancias cosmologicas brindadas por Dut-

ton et al.! vienen a ser Doy, = 497,6 Mpc, Dos = 1510,2Mpc y Dyg = 1179,6 Mpc, lo cual
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permite que Y. = 4285,3Mopc 2.

De este modo, se establecieron unos rangos de posibles valores para la posiciéon y radio

de la fuente, los cuales son evidenciados en la tabla 6.2.

’ Parametro ‘ Rango ‘ Unidades ‘

Radio 0.05<r<1.5 | arcseg
centro en x | -2.5<h<2.5 | arcseg
centro en y | -2.5<k<2.5 arcseg

Cuadro 6.2: Rango de valores a explorar para la obtenciéon de la fuente

6.1.3. Reconstruccion de masa en SDSSJ2141-001.

Tal como fue mencionado, para la reconstrucciéon de masa se seleccionaron los perfiles
del Bulbo I, Disco Exponencial y NFW cuyos rangos paramétricos son visualizados en la
tabla 5.1. En este caso se realiz6 una primera exploracion de parametros con Galrotpy,
donde el resultado mas confiable de la MCMC se obtuvo para un ntimero de 100 caminantes
y 1500 pasos, de tal forma que los caminos de exploracién paramétrica se muestran en la
figura 6.5.

En las graficas mostradas en esta figura, se senialan con lineas rojas los valores de partida
para cada parametro de la MCMC, permitiendo observar que en el caso del halo de materia
oscura y el bulbo no se presenta una convergencia adecuada en la exploracion de parametros,
lo cual segiin sefiala Dutton et al.! se considera como un problema de degenerancias entre
las diferentes componentes de masa que posee esta galaxia.

En el analisis hecho por otros autores con respecto a esta galaxial, se afirma que la
principal razon por la cual se presentan estas degenerancias tiene que ver con la dominancia
gravitacional que posee el disco en este sistema, lo cual ocasiona que la curva de rotaciéon
ajuste adecuadamente con la sola parametrizacion de este perfil de masa, por lo que es
muy dificil deducir con claridad el aporte que las otras componentes de la galaxia dan a la

velocidad circular.
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(a) Evolucién de los parametros para el bulbo.
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(b) Evolucion de los parametros para el disco.
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(c) Evolucion de los pardametros para el halo de
materia oscura.

Figura 6.5: Evolucién de los parédmetros en la MCMC, permitiendo ver una
convergencia de valores para el perfil de disco exponencial(Las lineas
rojas corresponden a los valores de partida en la MCMC, obtenidos mediante
el ajuste visual de la curva).
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Por esta razon la reconstruccion de masa se realizé mediante la integracion de la dinamica
galactica con el ELG, dado que como se mencion6 en el capitulo anterior las restricciones
de cada método se dan en geometrias distintas, lo cual permite que su combinacion sea una
poderosa herramienta para el rompimiento de estas degenerancias.

En cuanto a las restricciones realizadas con base en el efecto de lente fuerte que se
presenta en esta galaxia, se tuvo en cuenta la aproximacion x(f) ~ 1 en la ecuacion 5.1.
Esto permitié que a partir de las coordenadas del arco fuera posible estimar los parametros
de la fuente circular, tal como se muestra en la figura 6.6 y cuyos valores se consignaron
en la tabla 6.3; en este caso es importante resaltar la significativa magnificaciéon del arco
generado en el ELG lo cual se evidencia en la imagen 6.6b donde la fuente apenas se logra

distinguir.

Pardmetro 68 % 95 %
r (X103arcseg) 1,42:1):2 1’421%1%5
h (X10*arcseg) 8,85ﬂ§5’;(53 87851%32?
k (X10%arcseg) 2,2941):%?5 27294:)}1135

Cuadro 6.3: Valores de la fuente, estimados por Gallenspy en el caso de la
galaxia SDSSJ2141-001.

Una vez estimada la posiciciéon y tamano de la fuente, se procedi6 a realizar la recons-
truccion de masa para la galaxia SDSSJ2141-001 mediante el ELG, donde se aplicaron las
restricciones obtenidas de las curvas de rotacion de tal manera que el conjunto de valores ini-
ciales para la MCMC ejecutada en Galrotpy se establecié para Gallenspy. En lo referente
a los parametros h, y ¥y, cabe notar que sus espacios de exploracion fueron restringidos a
cotas maximas de solo tres veces los valores en los cuales la cadena convergi6é con Galrotpy.

En este proceso fue suficiente con un nimero de 600 pasos para 100 caminantes, de
tal manera que como se ilustra en las graficas de la figura 6.7 la cadena empezo a conver-
ger aproximadamente desde el paso 450 y por esta razéon desde esta posicion se realizo la

estimacion de los valores para cada parametro.
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(a) Contornos de los parametros de la fuente estimados.

—— Fuente

e Valores del modelo

7

6,

—2 4

T T (I}

01

(b) Visualizacion de la fuente y la imagen generada en el ELG,
mostrandose la gran diferencia de tamafios entre estos.

Figura 6.6: Fuente circular estimada mediante el efecto de lente fuerte.
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(a) Evolucién de los parametros para el bulbo.

(b) Evolucion de los pardmetros para el halo de
materia oscura.

Figura 6.7: Evolucién de los parametros en Gallenspy bajo las restricciones

dadas por Galrotpy. (la escala de la masa del halo estd en 10'2M,, la del

bulbo en 10°M,, mientras que el radio de escala y el parametro de longitud
se encuentran en Kpc.)
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Se evidencia en las graficas 6.7a y 6.7b, que fue posible por medio de la combinacion del
ELG y la dinamica galactica romper los degeneramientos presentes entre las componentes
de las galaxias, lo cual permitié obtener un valor menor de densidad de masa para el disco
tal como se muestra en los contornos de la figura 6.8, en este sentido es posible ver como la
union entre Galrotpy y Gallenspy fue de gran eficiencia para distinguir las contribuciones

mésicas de cada perfil en esta galaxia.

Po

Iy

Figura 6.8: Regiones de confiabilidad para cada uno de los paradmetros
correspondientes a los perfiles de masa usados
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En la tabla 6.4 se consignan los valores estimados con sus respectivas incertidumbres,
siendo importante notar que los parametros con mayor dispersion corresponden al perfil de
Miyamoto-Nagai, lo cual tiene que ver de manera directa con el bajo efecto gravitacional
que posee esta componente de la galaxia en comparacion con las otras dos distribuciones
de masa. Sin embargo no se evidencian degeneramientos como los observados al ejecutar

Galrotpy por separado.

Parametro \ 68 % \ 95 %
NFW
a (X10kpc) 1,5637000 | 156370 0

mo (X10" My) | 9,93875% | 99387005
Disco Exponencial

he (Kpc) 11,5560 510 11,556f?§57’2

2o (X10° Mg pe2) | L0155 00, | 1,01550 558
Miyamoto-Nagai

b (Kpc) 097270005 | 09727075

M (X10° Mg) | 10447535 | 1,044%50%

Cuadro 6.4: Valores estimados para cada perfil de masa en la galaxia
SDSSJ2141-001.

Con base en los parametros adquiridos, se computaron los puntos criticos y causticos de
este modelo ademés del radio de Einstein (0p;ys)-

En la figura 6.9 se presentan las curvas obtenidas con Gallenspy, donde los radios critico
(Ocrit) v de Einstein expresados en segundos de arco tienen valores de 2,447J_r8:88} y 1,250f8ﬁ§
respectivamente.

Dados los radios del circulo critico, el anillo de Einstein y la curva de rotacién, fue posible

obtener la masa encerrada dentro de estos valores mediante la relacién:

b))
M= g/v%p(el,eg)d?e (6.1)
S

De tal manera que en la tabla 6.5 se encuentran consignados estos valores estimados,
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---- Anillo de Einstein «  Fuente
—— Curva critica 2 —— Curva caustica

o Imagen generada

B

S~ -

-2

Figura 6.9: Curvas: critica y caustica en los planos de la lente y la fuente
respectivamente.

siendo importante resaltar que no solo se calculé la masa total de la galaxia (M) sino también

su valor de materia barionica (Mg, ).

Pardmetro | Lo —
g10 M,

Mo | 1117270758
Mbare.; | 10,672 0
Mpgins | 10,86070700
Mbargins | 10,3817 0 ae
M | 11,18087075%
Mbar .y 10,679f8’§é§

Cuadro 6.5: Valores de masa dentro de los radios: critico (crit), de Einstein
(Eins) y de la curva de rotacidén (curv). E1 término M hace referencia a la
masa total de la galaxia y Mbar a la materia baridmnica.

Los resultados obtenidos en este trabajo se encuentran dentro del rango de valores re-

portados por Dutton et al.!, donde al romper la degenerancia entre la masa estelar y el

Mb
ar) —10,99*%1 dentro del radio
©

halo de materia oscura obtuvieron un valor de Log,g <
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correspondiente a la curva de rotacion, lo cual es acorde en gran manera con el resultado de

Log (hﬁzr) = 10,679f8:§%§ consignado en la tabla 6.5.

Del mismo modo, cabe notar que las restricciones realizadas por Dutton et al. en lo
referente al halo de materia oscura sugieren que la estimacion de su masa esté en un orden
de 10'2M,,, lo cual es consistente con el valor de masa central m estimado con Gallenspy.

Con base en los resultados obtenidos en este trabajo se logr6 estimar la masa por separado
del bulbo y el disco, lo cual es un valor agregado en comparaciéon con lo hecho por Dutton et
al. en donde obtienen un valor total de la masa estelar sin discriminar los aportes de estas
componentes de la galaxia. Estos valores se muestran en la tabla 6.6, permitiendo obtener

los ajustes de la curva de rotacion y las imagenes formadas mediante el ELG, tal como se

ilustra en la figura 6.10.

M
Componente de la galaxia | logio| —
Mo,

Bulbo 9,400t8(;§§2

Disco 10,6567 0199

Halo de materia oscura | 11,016707%

Cuadro 6.6: Valores de masa para cada componente de la galaxia SDSSJ2141-001.

En la curva de rotacién ajustada con Galrotpy, es posible ver que el halo de materia
oscura fue gravitacionalemente dominante en un radio menor a 1,5Kpc, razéon por la cual al
combinar la dindmica galactica con el ELG se rompieron las degenerancias que existian, ya
que el arco generado se encuentra en un radio muy cercano a esta zona de la galaxia y por
lo tanto mediante las restricciones trabajadas en Gallenspy se di6 un gran complemento a
Galrotpy.

En este sentido cabe aclarar que al aplicar solo las restricciones de la dinamica galactica,
el aporte gravitacional del halo de materia oscura a la curva de rotaciéon no se visualizaba
tan claramente como en la figura 6.10, evidenciando la potencialidad de combinar dindmica

galactica con el ELG.
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Figura 6.10: Comparacién entre los datos observacionales y los datos generados
por la distribucidén de masa obtenida.

6.2. Galaxia SDSSJ13311+3628
6.2.1. Generalidades de SDSSJ1331}+3628

La galaxia SDSSJ1331+3628 mayormente conocida como J13312%%, es de tipo espiral y
con la particularidad de poseer un nicleo contrarotante. Al igual que SDSSJ2141-001 tiene
una inclinaciéon de tal modo que es posible obtener sus valores de velocidad rotacional a
diferentes distancias de su centro.

La ubicacion de J1331 se da con RA = 202.9188° y DEC = 36.469990°, en cuyo caso
Treut et.al (2011)*® observaron 2 redshifts diferentes dentro de un radio de 1 arco-segundo,
corroborandose que el ELG se da en esta galaxia. Estos valores obtenidos son de z;, = 0,113
para J1331 y z, = 0,254 correspondiente a una fuente de fondo.

Las imagenes de esta galaxia, fueron obtenidas por medio del SWELLS(Sloan WFC
Edge-on late-type lens survey)(WFC-Wide Field Camera)?!, el cual es el resultado de una

colaboracion entre los telescopios HST y Keck-1I, cuyo objetivo se centra en la observacion
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e investigacion de galaxias espirales en las cuales se presenta el ELG y cuya inclinacion

permite obtener sus valores de velocidad rotacional.

5"=10kpc

Figura 6.11: Imdgenes obtenidas de J1331 por medio del HST en los filtros
F450W y F814W.

En la figura 6.11 se evidencian imégenes de J1331 con el uso del HST para los filtros
F450W y F814W, observandose en cada una de ellas un ntcleo de tamano significativo,
razon por la que en la parte derecha se muestra un corte realizado por Trick et. al?* con el
cual crearon superficies de brillo para el bulbo de esta galaxia.

En el filtro F450W, fue posible obtener con dos camaras la imégen en la que se evidencia
el ELG?*: una de ellas es la WFPC2 (Wide-Field planetary camera 2) y la otra es una CCD
WEF3. Lo visualizado en la figura 6.12, es una combinaciéon de 4 exposiciones cada una con
un tiempo de 400 segundos, donde la escala para este caso es de 1 pixel = 0.05 arcosegundos.

Tal como se evidencia en la figura 6.12 las imégenes deflectadas son senialadas con las
letras A,B,C y D, donde cabe aclarar que se muestran otras 3 sin etiquetar debido a que no
hacen parte del ELG dado en esta galaxia, sino que en lugar de esto lo planteado por Trick
et.al?* es que pueden ser regiones de formacion estelar que estan en una galaxia de fondo.

En lo referente al aspecto dindmico de J1331, Dutton et al.(2013) obtuvieron sus valores
de velocidad rotacional con el uso del telescopio Keck I por medio del espectrografo LRIS

(Low Resolution Imaging Spectrograph)?, aclarando que estos datos se basaron en las lineas
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Figura 6.12: Cuadrupleta de imagenes formadas por medio del ELG para el caso
de una fuente puntual, donde G corresponde al centro de la galaxia. (Imagen
tomada de Trick et.al?*)

de absorcion My, (5177 A), Fe;;(5270,5335 A) y Ferr(5406 A) para la rotacion estelar,
mientras que en lo referente a la dindmica del gas acudieron a las lineas de emision H, (6563
A) y N (6583 A).

Es importante aclarar que el nicleo de J1331 ademas de ser contra-rotante es significa-
tivamente masivo, ya que segin lo expuesto por Trick et al.?* alrededor de la mitad de la
luminosidad observada se encuentra dentro del radio efectivo que se menciona en la figura

6.13. Por esta razon esta galaxia ha despertado el interés de varios autores®?2°43

, pues debido
a las caracteristicas que posee se plantea que en el pasado de este objeto astronémico pudo
haber ocurrido un proceso de fusiéon, razéon por la que en el anéalisis de la distribucién de

masa que se da en este caso es posible estudiar las modificaciones que la materia oscura y

bariénica pueden tener a causa de estos procesos fisicos.

6.2.2. Reconstrucciéon de masa para J1331 con base en el ELG

Consideraciones inciales

A diferencia de SDSSJ2141-001, cabe resaltar que los perfiles de masa para J1331 no

se pueden reconstruir dentro de su ntucleo con Galrotpy, dados los valores negativos de
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Figura 6.13: Valores de velocidad rotacional correspondientes a la galaxia

J1331, donde se distingue el radio efectivo el cual segun Dutton et al.

tiene un valor aproximado de 2.6 segundos de arco y dentro del cual se
encierra el niicleo bastante masivo y contra-rotante?*.

velocidad rotacional presentes en radios menores al efectivo (lo cual se evidencia en la figura
6.13).

Por esta razon, esta region de la galaxia fue analizada en su totalidad con el uso del
ELG, de tal modo que las tnicas restricciones aplicadas a Gallenspy tienen que ver con
el rango paramétrico utilizado en Galrotpy para el ajuste de la curva de rotacion, la cual
corresponde a valores de velocidad rotacional presentes en la periferia de la galaxia.

2,24 6] rompimiento de la degenerancia

En este sentido, tal como lo dejan ver otros autores
en esta galaxia es una tarea muy complicada y aunque se han obtenido diferentes avances
en esta labor, atin no se ha cumplido con este objetivo en su totalidad.

Debido a esto, en este trabajo se obtuvieron las mejores restricciones en lo referente a la

distribuciéon de masa del bulbo, ya que es la componente gravitacionalmente dominante en

este sistema y sin embargo los resultados adquiridos son bastante similares a los reportados
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por Trick et al.?*.
Reconstruccién de masa con base en el ELG

En cuanto al ELG presente en J1331, los datos observacionales de las iméagenes (A-D)
son mostrados con mayor detalle en la figura 6.14, donde cabe senalar que con base a estos

valores se realizo el ajuste paramétrico para la reconstruccion de masa.

Coordenadas | A B C D G
0, 1211 -85 [21.7] -3.3 | 0.5
0 16.6 | -104 | -0.5 |1 19.2 | 0.5

Cuadro 6.7: Posiciones (en pixeles) brindadas por Trick et al. de las
imdgenes generadas mediante el ELG (A-D) y del centro de la galaxia (G)?*.
En este caso el error en segundos de arco de las posiciones
correspondientes a las imagenes A-D es de 0.05, mientras que el de G vine a
ser de 0.07.

0,

-lo 5 0 5 0

Figura 6.14: T1lustracién de las posiciones obtenidas por Trick et al.?* para
las imagenes generadas en J1331 mediante el ELG. En este caso, la escala
del plano se da en 1X10° radianes dada la equivalencia que en este caso

existe entre segundos de arco y pixeles.

Para la determinacion de las distancias cosmologicas, los redshifts de la fuente y la lente
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fueron tenidos en cuenta en la solucién numérica que se obtiene con Gallenspy a partir del
codigo de Jimenez>® a la ecuacion de Dyer-Roeder. De este modo bajo el modelo cosmolégico
ACDM los valores obtenidos corresponden a Dyg = 442,7X103Kpc, Dor, = 422X10°Kpc y
Dos = 817,9X103Kpc.

En cuanto a la estimacion en la posicion de la fuente (la cual se modelé como una fuente

puntual), las coordenadas obtenidas junto con sus incertidumbres se muestran en la tabla

6.8.
Parametro 68 % 95 %
+3,458X1073 +6,997X103
By (X10"arcseg) —8,261737550){10? _8726176,911X10;3
3,203X10~ 6,336X10~
By (X10Marcseg) | 1,749707 00105 | L7495 00105

Cuadro 6.8: Valores de la fuente, estimados por Gallenspy en el caso de la
galaxia J1331.

B2
o

Figura 6.15: Contornos obtenidos al estimar la posicién de la fuente.

En la exploracion de pardmetros para la reconstruccion de masa, cabe resaltar que los

rangos establecidos para los bulbos I y II evidenciadas en la tabla 5.1 no fueron suficientes
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para un ajuste aceptable de las imagenes observacionales, lo cual se muestra en la figura

6.16.

. Fuente
= Dalos observacionales

10
+ \Valores del modceio

-10 -5 o bt 10

0,

Figura 6.16: Mejor ajuste obtenido con los parametros del Bulbo II
establecidos en la tabla 5.1.

Por esta razon, fue crucial considerar un bulbo mas masivo y de mayor tamano tal como
lo establecieron Trick et al.?* y por esta causa fueron utilizados los rangos de exploracion
paramétrica del Disco Grueso, correspondientes al perfil de Miyamoto-Nagai y que se evi-
dencian en la tabla 5.1.

En el caso de esta galaxia, el mejor ajuste de pardmetros se obtuvo con un ntmero de
100 caminantes y 1000 pasos en la MCMC, de tal forma que en la figura 6.17 se observan
las regiones de confiabilidad obtenidas con Gallenspy.

De este modo, el conjunto de pardametros mas adecuado de la distribucién de masa se
encuentra en la tabla 6.9, permitiendo obtener un ajuste como el que se evidencia en la
figura 6.18.

Bajo esta distribucion de masa las curvas: critica, caustica y el anillo de Einstein se
presentan en la figura 6.19, donde el radio de Einstein y el radio critico presentan valores
de O,91arcsegfgﬁg y 2,68arcsegf8:88} respectivamente. Es importante resaltar que para este

modelo de lente adoptado, el circulo critico tiene una amplitud muy cercana con el radio
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%o

hg

Figura 6.17: Regiones de confianza en la obtencién de parametros para J1331.
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* Fuente
+ Datos observacionales
« Valores del modelo

5 [ 5 1

Figura 6.18: Ajuste obtenido por Gallenspy para J1331.

Parametro ‘ 95 % ‘ 68 %
NFW
a (Kpc) 23,6197 555 | 23,6197 015

mo (X101 M) | 309575529 | 309571900
Disco Exponencial

he (Kpc) 3,760 770 | 3,7697 %5

Yo (108 MoKpe™?) | 5,253 0 | 5,253 550
Miyamoto Nagai

b (kpc) 5,065 1505 | 506570550
a (kpe) 1,670%5070 | 1,67070 %0
M (10 M) 1,17870%50 | 1,1781020

Cuadro 6.9: Conjunto de parametros obtenido con Gallenspy para J1331.

efectivo bajo el cual Trick et al.?*

obtuvieron una restricciéon para la estimacion de masa
mediante la luminosidad de la galaxia.

En la tabla 6.10 se muestran los valores de masa restringidos por el radio de Einstein;
si se hace una revisiéon de los resultados reportados por Trick et al. bajo el modelo de lente

que asumieron?*

, se encuentra que el radio de Einstein lo estimaron en 0,91 £ 0,02arcseg
con una masa encerrada de 7,8 £ 0,3X10'°M,, siendo acorde con los resultados obtenidos

en este trabajo con Gallenspy.
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—— Caustica

— Curva critica o Fuente
---- Radio de Einstein
o Imagenes del modelo

~~~~~

-2

-3
-3 -2 -1 4 1 2 3

3 o2 a0 1 2 3
0 B

Figura 6.19: Curvas: critica y caustica correspondientes a la distribucidén de
masa obtenida.

Componente de masa | Valor de masa 1X1010M@)
Bulbo 7,367i3é§?§
Disco 0,3562 0013
Halo de materia oscura 0,0239f8:88§8
Masa de Einstein 7,747t3;§})§

Cuadro 6.10: Valores de masa dentro del radio de Einstein.

En cuanto a la restriccion dentro del radio critico con Gallenspy, los resultados obte-
nidos de masa total y bariénica son de 2,19070:70i X101 Mg, y 2,17970350 X101 My, respecti-
vamente, los cuales también son coherentes con lo reportado por Trick et al.! en donde los
valores que obtuvieron dentro del radio efectivo son de 2,352 £ 0,2X10" M, para la masa
total y 1,970 4 0,39X10" M, para la masa bariénica, siendo importante aclarar que dichos
autores obtuvieron estos resultados por métodos alternos al analisis del ELG que presenta
J1331%4,

Teniendo en cuenta los resultados obtenidos con Gallenspy, es posible evidenciar que es

una herramienta de gran efectividad para las reconstrucciones de masa en la restriccion de
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los radios critico y de Einstein. Sin embargo en el caso de la galaxia J1331, la estimacion de
masa desde el EL.G para radios mayores a 2,6 arcseg no es suficiente y por esta razén con los
datos de velocidad rotacional existentes en la periferia de la galaxia se acudi6 a Galrotpy.

Tal como lo exponen otros autores®!, la reconstruccion de masa para J1331 desde un
analisis dinamico es una tarea de bastantes complicaciones dado lo complejo de su curva de
rotacion, pues como se mostré lineas arriba aunque la galaxia es contrarotante en su nicleo,
no lo es en las otras regiones.

Por esta razon Trick et al.?* realizaron la reconstruccién de masa para este sistema unica-
mente en la restriccion del radio efectivo, mientras que Dutton et al. en 20132 se centraron
en estudiar el aspecto dinamico de J1331 desde sus bordes. Con base en lo expuesto, en
este trabajo no se obtuvieron restricciones claras en Gallenspy a partir de lo inferido con
Galrotpy, por lo tanto el procedimiento a seguir fue el aplicar por separado cada rutina
a fin de estudiar regiones diferentes de la galaxia y de este modo deducir consideraciones

generales sobre la distribucion masica de este sistema.
Ajuste de la curva de rotaciéon con Galrotpy

Al ajustar la curva de rotacién con Galrotpy, se obtuvo el mejor resultado de la MCMC
para un ntmero de 20 caminantes y 100 pasos, donde en la imégen 6.20 se muestran las
regiones de confianza para los parametros estimados y en la figura 6.21 el ajuste obtenido.

De este modo, los valores de cada parametro y sus incertidumbres se presentan en la
tabla 6.11

Con base en estos parametros se estimo la distribuciéon de masa restringida en un radio
de 7.56 arcseg (en el cual se encuentran todos los datos de velocidad rotacional), de tal

manera que en cuanto a la masa total se obtuvo un valor de logo (M) = 11,4481’8:?3‘11 y

©

M
para la materia bariénica de logio (M@) = 10,898f8ﬁgi.
Al tener en cuenta los resultados reportados por Dutton et al. en 20132, cabe resaltar que

M
el valor de masa bariénica que obtuvieron es de log;q <ﬁ) = 11,03+0,07 siendo acorde con
®
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Figura 6.20: Regiones de confianza de los pardmetros estimados por Galrotpy

para la galaxia J1331.
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Pardmetro | 95% | 68%
NFW
a (Kpc) 11,08070 501 11,080f8§}1
mo (X10" M) | 1,277 0gme | 1,277 000
Disco Exponencial
h, (Kpc) 1,066£§;§§§ 1,0661%;51%;
Miyamoto Nagai
b (kpc) 7892 0% | 7,8927050
a (kpc) 3,114i§;§§§ 3,114i§%§
M (10" M) 7677 0ms | 7,677 o500

Cuadro 6.11: Parametros estimados con Galrotpy para J1331.

lo obtenido con Galrotpy. Del mismo modo se encontr6 gran relaciéon con la masa estimada

M
para el bulbo, donde en su trabajo reportan un valor de log;q (M) = 10,8940,10, mientras

0]
Galrot tim6 en [ MY _ 10 gg5to
que con Galrotpy se estimoé en logig ) = 10885 0500
®
175 -
150
125 -
)
'S 1001
=~
=~ 751
501 g T [ Thick Disk
4 et Exp. Disk
259 0 e NFW - Halo
," —— Best Fit
7/
o . . . . . .
0.0 2.5 5.0 7.5 10.0 12.5 15.0
R(kpc)

Figura 6.21: Ajuste obtenido por Galrotpy para los valores positivos de
velocidad rotacional correspondientes a la galaxia J1331.

105



Analisis de la reconstrucciéon de masa para J1331

De las reconstrucciones mésicas realizadas en esta galaxia mediante Galrotpy y Ga-
llenspy, se deduce que aproximadamente el 78 % de la masa que posee J1331 se encuentra
dentro del radio critico, lo que confirma que el ntcleo es super masivo y que al presentar un
sentido negativo de rotaciéon es muy posible que esta galaxia sea la fusion de dos sistemas
estelares con momentos angulares orientados en direcciones opuestas?*,

Igualmente es importante mencionar la efectividad de Galrotpy en este proceso, don-
de los resultados obtenidos para radios cercanos a la perifieria de la galaxia fueron muy
acertados en comparacién con lo reportado por Dutton et al. en 20132, todo esto teniendo
en cuenta que las estimaciones se hicieron con el ajuste de tan solo 3 valores de velocidad
rotacional.

Por tltimo cabe recordar que el problema de degeneramiento sin romper entre el disco
y el halo sigue siendo un tema por resolver tal como lo muestran otros autores®?*, razon
por la que es importante plantear la posibilidad de ajustar Galrotpy para el caso de gala-
xias contra-rotantes como J1331, lo cual permitiria restringir la exploraciéon paramétrica y

aprovechar mas a fondo la potencialidad de combinar dinamica galactica con el ELG.

6.3. Consideraciones y conclusiones

En este trabajo se presento el codigo Gallenspy, el cual fue creado para reconstrucciones
de los diferentes perfiles de masa en galaxias de disco que presentan el ELG. En este punto
es importante resaltar, que a diferencia de los métodos de reconstruccion aplicados por otros
autores, fue posible mediante esta rutina dar razon de las distribuciones de masa tanto del
bulbo como del disco.

Del mismo modo se presentaron las ventajas de combinar dindmica galactica y el ELG
por medio de Galrotpy y Gallenspy, donde por medio de las restricciones brindadas con
cada rutina, fue posible eliminar degeneramientos que impiden tener claridad de como es la

distribucién de masa en galaxias de disco; adicional a esto, cabe resaltar que en el caso de
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J1331 se utiliz6 Gallenspy para la reconstrucciéon de masa con base en la restriccion del
radio critico, mientras que con Galrotpy se pudo analizar la region periférica de la galaxia y
aunque no fue posible romper completamente los degeneramientos presentes en esta galaxia,
los resultados obtenidos guardan bastante coherencia con lo reportado por otros autores??2*,
dando gran credibilidad a estas dos rutinas construidas.

Del mismo modo cabe resaltar la utilidad de usar modelos de masa con simetria esférica,

3617 permitiendo obtener muy buenos re-

los cuales han sido usados por diferentes autores
sultados tanto en reconstrucciones de masa como en estimaciones del parametro de Hubble,
todo esto a pesar de los problemas de degenerancias presentes en diferentes galaxias.

En lo referente a futuras ampliaciones para Gallenspy, cabe senalar la consideracion de
extender el nimero de perfiles de masa que se analizan en esta rutina, del mismo modo la
posibilidad de reconstruir funciones de brillo superficial en galaxias lente y la medicion de
tiempos de retardo cosmologico para el estudio de expansion del universo.

Finalmente es importante mencionar las ventajas de poder realizar ajustes visuales e
interactivos con Galrotpy para las curvas de rotaciéon, ya que por medio de este proceso
fue posible tener valores de partida y restricciones para la MCMC de ambas rutinas, lo
cual es una gran ventaja para el proceso de exploraciéon paramétrico en reconstrucciones
de masa. Por esta razon, uno de los pasos a seguir en el perfeccionamiento de Gallenspy
tiene que ver con su optimizacion, de tal manera que por medio de esta rutina también sea

posible realizar ajustes interactivos, permitiendo que en casos como el de J1331 se puedan

dar restricciones desde el ELG para el analisis dindmico de la galaxia.
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Apéndice A

Principales algoritmos de Gallenspy

A continuacién se muestran los principales algoritmos del codigo Gallenspy, el cual fue
construido durante el desarrollo de este trabajo y se puede encontrar en el repositorio de

GitHub https://github.com/ialopezt /GalLenspy.

A.1. MCMC en Gallenspy

El primer paso que se planted en la ejecucion de la MCMC con Gallenspy, fue la crea-
cion de un modelo que permitiera obtener las coordenadas de las imégenes para determinado
conjunto de parametros que se exploran. En este caso, se acude a la obtenciéon del potencial
deflector y seguidamente la evaluacion de la ecuacion de lente, tal como se muestra a conti-

nuacion.

Algorithm 1: Imégenes producidas por el modelo de lente

Result: Obtencion de imagenes del modelo de lente
Inicio;
1. Obtencién de wz(g) para cada i-ésima componente de masa con base en la ecuacion
5.1.

2. Obtencion de 2/1(5) total por el principio de superposicion.
3. Obtencion de las imagenes generadas mediante la ecuacion 4.23.
Fin
Al definir esta funciéon modelo para la MCMC, el paso a seguir fue la evaluaciéon de la
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funciéon de probabilidad, con el fin de obtener el conjunto de parametros que fueran capa-

ces de reproducir un conjunto de imagenes méas similares a las obtenidas observacionalmente.

Algorithm 2: Likelihood de cada conjunto de parametros explorado

Result: Funcién de probabilidad para cada conjunto de parametros
Inicio;
1. Definicién del error en las posiciones de las imagenes observadas.
2. Planteamiento de la funcién de minimizacién x? dada en la ecuacion 5.4.
3. Evaluacion de la likelihood, mediante la ecuacion 5.5.
Fin
Para las restricciones en la exploracion paramétrica se establecio el siguiente algoritmo.

Algorithm 3: Restriccion en los parametros por la funcion de paso 11

Result: Restriccion de los parametros
Inicio;
if Se incluye Galrotpy then

if lim.inferior Galrotpy<parametros<lim.superior Galrotpy then
| I=1
else
| II=0
end
else
if parametros>0 then
| II=1
else
| II=0
end
end

A.2. Estimacion de puntos criticos con Gallenspy

Una vez estimados los parametros de cada perfil de masa, se obtienen los puntos criti-
cos al evaluar el determinante de la matriz de transformacioén en cada coordenada S; ; del

mallado correspondiente al plano de la lente.
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Algorithm 4: Evaluacion del detA en el plano de la lente

Result: Evaluacion del detA en el plano de la lente
inicio;
if detA>0 then
| Sii =1
else
| Sij=—1
end

Donde la estimacion de los puntos criticos esta dada por el algoritmo.

Algorithm 5: Estimacion de puntos criticos

Result: Estimacion de puntos criticos

inicio;

if |S¢+1J + Sz;l,j + Si,j+1 + Siyj,1| < 4 then
| S;,; < Punto critico;

else
| S;; no se considera punto critico;

end
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Apéndice B

Presentacion en el Congreso Colombiano
de Astronomia 2019

Estudio del contenido de materia oscura en gala-
xias de disco con GalRotpy

AndréssMoreno Galindo' , Itamar Lépez Trilleras®’, Leonardo Castafieda C

tGrupo de Investigacién en Azslronornm Galidctica, Gravitacién y Cosmologia

Observatorio Astronémico Nacional - Universidad Nacional de Colombia
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Reconstruccion de los perfiles de masa en

galaxias de disco con base en sus propiedades
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Resumen

En el siguiente trabajo se muestra un ejemplo de la re-
construccion de los perfiles de masa en galaxias de disco,
para dicho fin en el grupo de Gravitacion y Cosmologia del
OAN fueron creadas dos rutinas en python, denominadas
Galrotpy y Lenspy. Galrotpy fue desarrollada con base en
los principios de dinamica galactica, mientras que Lenspy
se desarrollo con base en el efecto de lente gravitacional
(ELG). Ambas rutinas sirven para realizar una parametri-
zacion de cada perfil masico, permitiendo construir las cur-
vas de rotacion de la galaxia estudiada y las imagenes que
se forman de otros objetos astronémicos de fondo medi-
ante el ELG. Una vez realizados los ajustes paramétricos,
cada rutina tiene implementado un algoritmo de estadistica
bayesiana, el cual permite obtener de una manera mas
exacta el valor de los parametros junto con sus marge-
nes de error. Debido a que el Sloan Lens ACS survey
brinda datos de curvas de rotacion y ELG para la galaxia
SDSSJ2141-0001, se muestran los resultados obtenidos
con Galrotpy y Lenspy para este caso especifico.

Modelo

Perfiles de masa

En el caso de la galaxia SDSSJ2141-0001, sus compo-
nentes se parametrizaron con los siguientes perfiles
Para el bulbo, el perfil usado fue el de Miyamoto-Nagai
(M.N.), el cual esta dado por

[ R+ (a+

Donde a, b y M corresponden a la longitud, escala radial
y masa encerrada en el radio galactocentrico 1 respectiva-
mente. En el disco, se tuvo en cuenta la distribucion mésica
del disco exponencial(D.E.)

Parn(R,z) =

S(R) = Soeap(—R/hy) &)

Enla que ¥ es la densidad central de masay /, el radio de

escala. El halo de materia oscura fue modelado con el per-

fil de Navarro-Frenk-White (N.F.W.), dado por la expresion
P0

~ (r/a)(1 +7/a)? ®

Sienqo po la_densidad central y a el radio de escala.
Dinamica Galactica

Py pw(r)

El potencial gravitacional acorde con la dinamica New-
toniana, es descrito de manera diferencial por medio de la
ecuacion de Poisson, la cual debido a su linealidad per-
mite expresar el potencial gravitacional total de una gala-
xia como la suma de los potenciales pertenecientes a sus
componentes de tal forma que:

n
by = z P, (4)
i
Esta expresion es importante para calcular la velocidad cir-
cular (en el plano ecuatorial de la galaxia) asociada al po-
tencial gravitacional ®(R,z = 0) de galaxias tipo disco, el
cual es descrito por la ecuacion:

Y por esta razén, la velocidad de rotacional de la galaxia se
expresa como:

n

Lente Gravitacional

La luz proveniente de una fuente ubicada en 3 = (3, ),
es deflectada por el efecto de lente gravitacional mediante
la ecuacién

B = 6; — p(0) 7)
Donde 6 = (f;,6,) es un vector bidimensional en el plano
del cielo y /(#) hace referencia al potencial deflector de la
galaxia lente, el cual tiene la informacién de su distribucién
de masa y se puede obtener mediante

b, ] ,
w(0) 72/ 0'x(0)In (;) o (®)
Jo

En el que x(¢) da razon de la densidad superficial de masa
y las distancias cosmoldgicos propias de la galaxia.

Resultados
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Por medio de la rutina de Galrotpy la cual permite
calcular la velocidad rotacional de la galaxia SDSSJ2141-
0001, se obtuvieron los siguientes datos
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Figura 1: Ajuste de los datos de velocidad rotacional en la
galaxia con Galrotpy
Los resultados se pueden resumir en la siguiente tabla:

Parametro 95%
NFW

+0.168

9-0.069

2 4_e+H0.07
8.4887 /64

M.N.
a (kpc)
107 Mg,

T
0060
ot 0000
30573

Por otra parte al presentarse el efecto de lente gravita-
cional en la galaxia, se evidencia la formacion de arcos y
multiples imagenes, tal como se muestra en la figura 2.
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#»
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S No -'h
g

Figura 2: /lustracion de los datos obtenidos observacional-
mente y los brindados por el modelo de lente usado para
una fuente de fondo.

La siguiente tabla muestra los resultados que se obtuvi-
eron:

117

Parametro 95%
NFW

a (Kpe)
10" MoKpe ™

56
9 s +0.047
8.306+ 0,047

I (Kpe) 169152034
10° MoKpe2) | 1425 497¢

0010
0.483 011

42+0.056
30434

a (kpe)

Donde el potencial deflector, en el cual se encuentra la
informacion de la distribucion de masa se ilustra en la figura
4.

Figura 3: llustracion del potencial deflector en funcioén de
las coordenadas en el plano de la lente

Comparacion con la literatura

Los valores de masa obtenidos desde la dindmica
galactica y el efecto de lente gravitacional son de
Log1o(M/M) = 11.07 y Logyo(M/Me) = 10.73 respec-
tivamente, en comparacién con los resultados reporta-
dos en la literatura se encuentra que Dutton y cola-
boradores obtuvieron Logio(M/M:) = 11.05 con erro-
res de —0.22 + 0.08 y Logjo(M/Mg) = 10.99 con erro-
res de —0.25 4 0.11. Adicionalmente,Chabrier y Salpe-
ter reportan un valor de : Log;o(M/Mg) = 10.97 + 0.07
y 11.21 4 0.07 respectivamente, lo cual muestra un gran
confiabilidad en los resultados obtenidos y por lo tanto en
las dos rutinas computacionales que se crearon para las
reconstrucciones de masa.

Conclusiones

Se constato la efectividad de las dos rutinas creadas,
evidenciando la gran relacion dada, entre el formalismo de
la dindmica galactica con el del efecto de lente gravitacional
para la reconstruccion de los perfiles de masa en galaxias
de disco.

También es de gran importancia sefialar, que esta gala-
xia de acuerdo a lo reportado por Dutton es dominada gra-
vitacionalmente por el disco, lo cual se corrobord en ambas
rutinas y es visualizado en la figura 1, donde el valor de ve-
locidad rotacional tiene un mayor aporte desde el perfil del
disco exponencial.
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