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Resumen

Se trabaj6o con dos cimulos de galaxias del RCS2 que actima lentes gravitacionales
fuertes. Las observaciones se realizaron con el nuevaimstrto GISMO, que permite reali-
zar espectroscopia multi-objeto obteniendo espectros 8180 galaxias por cUmulo, usando
una sola mascara. La reduccion y calibracion de datogdakzada con el software COS-
MOS. Se logré6 medir eftedshiftde ~ 50 galaxias por cimulo, pudiendo determinar valores
precisos para eledshifty la masa de cada cumulo. Para el cimulo RCS2329-5295 se en-
contraron 34 miembros y se obtuvo tedshiftde z= 0.53254+ 0.0004 y una maslzoo =
(8.71+ 1.24) x 10**M,h~L. Para el cimulo RCS0047-1879 se encontraron 20 miembros y
se obtuvo urmredshift z= 0.72554 0.0003 y una masilygp = (2.26+ 1.22) x 10*M h~L.
Usando el efecto de lente gravitacional y suponiendo uniahiision de masa esféricamente
simétrica para los cumulos, se calculd la masa conteméddéro del radio de Einstein, obte-
niendo valores d# (< 8g) = (0.2340.04) x 10"*Mh~! para RCS2329-5295,M (< 8g) =
(2.6142.10) x 10'*Mh~! para RCS0047-1879. Este calculo se hizo usando modeldsague
cen suposiciones poco consistentes con la teoria actlehtds gravitacionales, por lo que se
obtuvieron valores poco precisos. Sin duda que el caloalaanasa a través de este método
puede ser mejorada usando modelos mas exactos. Finalsesggtudio la densidad de galaxias

seglin su tipo espectral para ambos cimulos.

VIl






Capitulo 1

Introducci on

1.1. Qimulos de Galaxias

Las galaxias no estan distribuidas de manera uniforme enigérso. Casi la mitad de las
galaxias existentes, se encuentran en grupos 6 cimulgalaeas. Los cUmulos de galaxias
son las estructuras mas masivas, ligadas gravitacionénea el Universo, y contienen al me-
nos 50 galaxias cada uno. Aproximadamente el-5%0% de las galaxias estan en cumulos.
Valores tipicos de su masa sbh~ 10— 10'°M.h~1 y su tamafio varia entre 1 —3 Mpc
h~1. Las galaxias en cada uno de los cimulos, se encuentradasemismaedshift es decir
en una misma época del Universo. Ademas se han detectadoanplio rango de distancias.
Estas propiedades hacen que a través de ellos se pueddiarestmacteristicas de evolucion

tanto de las mismas galaxias, como de la estructura a gralaesc

Originalmente, los cimulos de galaxias fueron cara@dns por la concentracion espacial
de galaxias observadas. Hoy se sabe que, aunque las galateéaminan la apariencia optica
de un cimulo, la masa contenida en galaxias, contribulpeesbuna pequefa fraccion al to-

tal de la masa del cumuldsto fue por primera vez propuesto por Zwicky en 1933, cuando

1



1.1. AJMULOS DE GALAXIAS

encontrd que la masa requerida para que el cimulo queaestala constelacion de Coma es-
tuviera gravitacionalmente ligado debia set00 veces mas grande que la suma de la masa de
las galaxias individuales (Zwicky 1933, 1937). La masa declomulos de galaxias consiste en
estrellas £ 3%), gas caliente y otras particulas presentes en el meaziimulo ¢ 15%) y
materia oscurax 80%). La presencia de materia oscura en cimulos se ha cbatgwa través

de la determinacion de sus masas mediante distintos n&todmo por ejemplo estudiando la

dinamica de las galaxias 6 usando la teoria de lenteggcanales.

Los cumulos de galaxias tienen diversas propiedades qusitha estudiadas. Se han ana-
lizado relaciones color-magnitud de las galaxias de losutas (Mcintosh et al. 2005), de las
cuales se infiere que galaxias mas luminosas son mas Tajabién se ha observado una rela-
cion densidad-morfologia de las galaxias, la cual indiga galaxias elipticas tienden a poblar
la parte interior de los cUmulos, mientras que galaxiagasp tienden a poblar las regiones

mas externas de ellos (Dressler 1980).

1.1.1. dmulos de Galaxias y Cosmoloig

Los cumulos de galaxias son las estructuras mas maspatab y relajadas en el Univer-
s0.Esto junto al hecho de que su escala de tiempo dinamico nawelsayimas pequeha que el
tiempo de Hubble (y por lo tanto conservan “memoria” de smimion), hace que los cUmulos

sean de gran interés para la cosmologia.

Durante los Gltimos afos se ha encontrado evidenciawsenal de la expansion acelera-
da del Universo, ya que han ido mejorando cada vez mas lasiorees delCosmic Microwave
Backgroud(CMB) y de las Supernovas a altedshift (Jaffe et al. 2001; Riess et al. 2004).

La causa de esta expansion acelerada es atribuida a aenscura, y las mediciones del



1.1. AJMULOS DE GALAXIAS

CMB y Supernovas han dado cuenta de ésta como una compatnieante del Universo.
No esta claro alin qué es la energia oscura, ni como seactanpor lo que mejorar su com-
prension y entender como ésta evoluciona en el tiempo @slenas tareas mas grandes que
inquieta a la cosmologia en esta década. Un primer pasccparplir con este proposito, es la
medicion de un parametrw que indica la razon entre la presion P y la densidad de &ngerg
de la energia oscure,= P/p. Esta relacion es la ecuacion de estado de la energisapsoya
medicibn ayudaria a caracterizarla y a entender comors@axta, poniendo asi restricciones,

por ejemplo, sobre el futuro del Universo.

Dada la importancia de la determinacionwiese espera que varios métodos en forma in-
dependiente sean capaces de medir su valor. Los dos m@hinicipales que se proponen para
la medicion del parametrey, son el estudio de la relacion distanagshiftcon Supernovas
de tipo la, y la propuesta drirveyspara medir la oscilacion de bariones en el espectro de po-
tencia de galaxias (Blake & Glazebrook 2003). Una tercasarativa es medir el crecimiento
de estructuras en funcion deldshift en particular, la mediciébn de abundancias de cUmulos de
galaxias en funcion de la masagdshift La funcion de masa de cumulos de galaxias es una
excelente alternativa, debido a que combina sensibilidadlamen comovil como también al

crecimiento de estructura de gran escala.

1.1.2. dmulos de Galaxias como Lentes Gravitacionales

Una de las predicciones de Einstein en su teoria de graévitatice que la luz, al igual que
las particulas masivas, es deflectada en un campo gravitdciCuantitativamente, Einstein
predijo que un rayo de luz que pasa a una distafidia una masa puntul es deflectada por

un angulad dado por:
4GM

a=
c2¢&

(1.1)



1.1. AJMULOS DE GALAXIAS

A partir de este fenbmeno, se considero otro escenarila: @ flexion de la luz fuera lo sufi-

cientemente fuerte, la luz de una fuente muy distante pagr visible en dos posiciones en el
cielo. Si se piensa en una concentracion de masa ubicagsetabservador y la fuente, un rayo
de luz podria verse a la derecha de la fuente, y el segundz@uli@rda, tal como se muestra

en la Fig. (1.1). Este efecto es llamado lente gravitacional

1

(I, | e e s

Observador

Figura 1.1: Sistema de lente gravitacional. Si una concentracion deansaficientemente masiva
esta ubicada entre el observador y una fuente distantdep@irrir que se observe esta fuente en dos
posiciones distintas sobre la esfera.

En 1986, dos grupos en forma independiente (Lynds and Raird986; Soucail et al.
1987), descubrieron fuentes inusualmente deformadasrerafde arco en dos cumulos de
galaxias a altaedshift (cmulo C1 2244-02 aedshift z= 0.33 y cUmulo A2218 aedshift
z=0.175). La espectroscopia del arco, mostrd que la fuensbda&st urredshiftmucho mas
alto que el cimulo, por lo que se concluyd, que el arco eeafuente que estaba detras del
cumulo, y que estaba sujeta al efecto de lente gravitaciBoadeflexion diferencial de la luz,
el rayo de luz de la fuente puede ser distorsionado de talaf@ue se producen imagenes en

forma de un arco altamente elongado. De esta manera se déspuslos cUmulos de galaxias

4



1.2. DETERMINACION DE MASA PARA QUMULOS DE GALAXIAS

pueden actuar como lentes gravitacionales fuertes, y ganto se puede calcular su masa, da-
da por larelacion (1.1) a partir de la observacion de estérheno. En la Fig. (1.2) se muestran

ejemplos de arcos observados.

Figura 1.2:a) Camulo de galaxias C1 2244-02exishift z= 0.33. Elredshiftdel arco egs = 2.24.Esta
fue la primera galaxia detectada & 2. b) Cimulo de galaxias RCS0310-1502dshift z= 0.5605. El
redshiftdel arco egs = 1.7009, observado en 2006.

Existen modelos que predicen una variedad de morfologiaibles para los arcos y las
posiciones de multiples imagenes, a partir de la distidouasimétrica de masa de los cUmulos
(Fort & Mellier 1994). La morfologia observada del arcopeedera también de la posicion de

la fuente con respecto al cimulo y con respecto al observado

1.2. Determinacbn de Masa para imulos de Galaxias

La determinacion de la masa de cUmulos de galaxias es deisyortancia, especialmente
para la cosmologia. Es por eso que se han desarrolladotdssthétodos para su medicion. A

continuacion se presentan los tres mas importantes.
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1.2.1. Determinacdbn de Masa a partir de la Emisbn de Rayos X

En 1960 el satélité&Jhuro reveld que los cimulos de galaxias son intensas fuentes-de
diacién en rayos X, la cual es emitida por un gas caliefite-(3 x 10’K) ubicado entre las
galaxias. Esta radiacion, no varia en tiempos de eschla gbcual ésta ha sido observaga (
30 yr). El origen de la luminosidad en rayos X, fue interpdlataomo un proceso de emision
via bremsstrahlung (radiacidree-free) a partir de un plasma caliente intracimulo (Felten et al.
1966). Se ha calculado la masa de cimulos, basandoseampgaratura de rayos X, y se han
obtenido valores comparables a la masa derivada a partirdisgersion de velocidades de los

ctmulos de galaxias.

1.2.2. Determinacdbn de Masa a partir de la Disperson de Velocidades

Consideremos un tiempo de escala dinarmyjgespara los cimulos, definido como el tiempo
gue necesita una galaxia tipica en atravesar una vez ellou8i el tiempdcross€S mas corto
gue la edad del Universo, entonces se puede concluir quéhaslas de galaxias son sistemas
gravitacionalmente ligados, y se puede suponer que est&guglibrio virial, por lo cual el

teorema del virial es aplicable, y dado por
2Ecin + Epot = 0, (1.2)

dondeEcin es la energia cinéticagpot €s la energia potencial del cimulo de galaxias, dados

por

1 Gmm;
M Epr= sy (1.3)
|

Ecin =
2i i Fij

NI

dondem es la masa de la i-esima galaxig,es el valor absoluto de su velocidag, es la
separacion espacial entre la i-ésima y la j-ésima galgxG es la constante de gravitacion

universal. El factor 1/2 que esta delante de la sumatoria @émergia potencial, asegura que

6



1.2. DETERMINACION DE MASA PARA QUMULOS DE GALAXIAS

cada par de galaxias se cuenta solo una vez para el calculo.

Se define la masa total del cimulo como

M=% m, 1.4)

W) =3 (1.5)

y el radio gravitacional como
-1
m:
r6:2M2<ZEll> (1.6)
iz i
Reemplazando las ecuaciones (1.5) y (1.6) en (1.3), senebtie
GM?

Edn::ZSOF); Epm::-HTE:- (1.7)

<

Aplicando el teorema del virial dado por (1.2) se obtiene

(1.8)

Esta derivacion para la masa de un cumulo, usa las sepaeactridimensionalesg de las
galaxias desde el centro del cimulo, lo cual no es observBhra que sea posible aplicar esta
ecuacion a las observaciones es necesario tener algumsidem@ciones, ya que, en principio,

los valores déVv?) y rg no son exactamente conocidos.

= Calculo de (v?): Es posible encontrar la velocidad de cada galaxia en la tieevision a
partir de suredshift pero la velocidad perpendicular a la linea de visibn esal@ocida.

Si suponemos que la dispersion de velocidad es isotropntances la dispersion de ve-
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locidad tridimensional al cuadradg?) sera igual a tres veces la dispersion de velocidad

unidimensional al cuadraday, con lo que se obtiene
(V) = 307 (1.9)

donde el parametro, es directamente observable.

= Calculo derg: Se debe considerar que algunos cimulos no estan totawieatizados,
y por lo tanto es correcto utilizar el radio virigl, en vez del radio gravitacionat. De
esta manera, lo que se calcula es la nigacontenida dentro del radio virial. El radio
virial, es usualmente calculado usando la separacionanpedyectada de las galaxias en
el cimulo, sin embargo este proceso puede volverse un porEreso, y trae consigo
algunas dificultades (Carlberg et al. 1996). Por esta razaque, en vez de usar el radio
virial, se usa el llamadoygo (Carlberg et al. 1997), que se define como el radio dentro
del cual la densidad promedio es 200 veces la densidadacdél Universo atedshift
del cimulo. Asi la masa que se calcula, es la n\gg contenida dentro de ese radio.
Modelos analiticos (Gott & Gunn 1972), y simulacion deodqiCole & Lacey 1996) en-
cuentran que la masa virializada, esta generalmenterddatdentro del radioygo. Para

encontrar una expresion patao se procede de la siguiente manera.

La densidad promedio contenida dentro del radio vigiglva a estar dada por

o 3Myir
P(Tvir) _ 4T,
e

(1.10)

dondep(z) es la densidad critica del Universoratishiftdel camulo yM,;; es dada por
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(1.8), luego
P(rvir) _ 607
Pc(2) HZ(Z)fiir

Para calcular,gg usando la definicion antes descrita, se requiere suporedacunasa del

(1.11)

cumulo esta fuertemente concentrada, tal que toda lamediaa poiM,;, esté contenida

dentro de ;. En este caso, se tendra entonces

;| plrr) 13
200 = Tvir {m} (1.12)

Esta definicion no es apropiada cuarm@. < 200. Otra expresion parag es usada,
suponiendo que la primera aproximacion para la relacénsidad-radio es la esfera iso-
termal,p O r~2, luego la nueva definicibn paragg es dada por

p(rvir)

1/2
200 = Tvir [m} (1.13)

Reemplazando por (1.11) se obtiene

/30y
r200= 1H(Z) (1.14)

dondeH (z) es la constante de Hubbleratishiftdel cimulo, y esta dada por (Hogg 2000)

H(2) = Hoy/Qm(1+ 2%+ Q(1+2)2 + Qn (1.15)

conHg la constante de Hubble @, Qk, Qa los parametros de densidad de la materia,

curvatura y constante cosmolbgica respectivamente.
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Con estas consideraciones pard y rg, la masa del cimulo queda finalmente dada por

200302
G

Maoo = (1.16)

1.2.3. Determinacbn de Masas a partir de Lentes Gravitacionales

La geometria de un lente gravitacional esta esquematizath Fig. (1.3). Se considera una
fuente ubicada a una distanéig del observador, y una concentracion de masa (lente) ubicad
a una distanci®qy del observador. Se define un eje dptico que conecta al cukmreon el
centro de la concentracion de masa y su extension intarsacforma perpendicular al plano
de la fuente. La interseccion del eje optico y los planokadaente y el lente, se eligen como
los origenes de los respectivos sistemas de coordenaaldigeite esta en el punto dado por
el vectori) en el plano de la fuente, y en una posicion angular dadg3{posicion angular
a la cual la fuente seria observada en ausencia de la defldzila luz). Un rayo de luz que
sale desde la fuente, es deflectado, debido a la concamtrdeimasa, en un anguidg), e
intersecta al plano del lente en el pugtoluego llega al plano del observador, formando un

anguloB con respecto al eje optico. A partir de la Fig. (1.3), y pasmgetria tipica, se cumple

- & (1.17)

L
B_DS’ Dy

Ademas, de la figura se puede deducir la condicion para quayw de luz que viene desde la

fuente, nos llegue desde la direccin

—& — Dys0 () (1.18)

=
Il

10
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Plano de
la fuente

Plano del
lente

Plano del
observador

Figura 1.3: Geometria de un lente gravitacional.

Esta es la llamada ecuacion de lente. La expresion ant&ipuede dividir poDs, y usando

las ecuaciones (1.17) se obtiene
Dds ~

B=0—5a(Dyd) (1.19)

Es conveniente definir el angulo de deflexion reducido como

a(8) = %dsﬁ(DdB) (1.20)

11



1.2. DETERMINACION DE MASA PARA QUMULOS DE GALAXIAS

De esta manera la ecuacion del lente queda expresada como
B=6-a(8) (1.21)

El angulo de deflexion reducidm(0) va a depender de la distribucibn de masa del deflector.
Asi, es necesario estudiar el caso general, en que labdisitth de masa es arbitraria, y luego,

si es preciso hacer algunas simplificaciones.

Si se tiene un campo gravitacional débil (como es nuessolael efecto gravitacional
puede ser linealizado, y por lo tanto el angulo de deflexiérun lente que consiste en va-
rias componentes de masas puede ser descrito por una ssipémpdineal de los angulos de

deflexion de las componentes individuales,
a=yq; (1.22)
2

Suponiendo que la masa deflectante tiene una pequefiaiértamns largo de la linea de vision,
gue es mucho mas pequefia que las distaigjgDys, entonces se puede suponer que todos los
elementos de masas estan ubicados a la misma dis@g¢aproximacion de lente delgado).
Con ésto, la ecuacion (1.22) puede ser escrita como uraasagicion de angulos de Einstein
de la forma (1.1)

) AGM; E—E,
) -5 °3 % (1.23)

dondeg; es el vector posicion proyectado del elemento de masg § describe la posicion

del rayo de luz en el plano del lente. Para una distribucgdmesa continua, se puede imaginar

1Un campo gravitacional se considera débil, cuando el pakgravitacionatp cumple@/c? < 1. Ademas si
una distribucion de masa esta en equilibrio virial, se plemuev? ~ ¢. Para el caso de las galaxias en un cmulo,
se tiene que ~ 1000km s1, con lo quep/c? < 107°. Asi, un cimulo se considera como un campo gravitacional
débil.

12



1.2. DETERMINACION DE MASA PARA QUMULOS DE GALAXIAS

el lente subdividido en elementos de masa= S (§)d?¢, dondey (&) describe la densidad
superficial de masa del lente a la posicrobtenida proyectando la densidad de masa tridi-
mensionalp a lo largo de la linea de vision del lente. Con esta debnidd ecuacion (1.23)

puede ser escrita como una integral,

&
£-g)

4§ =" [T E) (1.24)
Esta expresion corresponde al mismo térn@iid) que aparecio en la ecuacion del lente (1.18)
y que entra en la definicion del angulo de deflexion redudaido por (1.20). Con ésto, se pue-
de obtener el valor del angulo de deflexibn para una distiiin de masa arbitraria, a través
de integraciones numeéricas. Sin embargo, para algunabdones de masa se pueden hacer
simplificaciones y obtener expresiones analiticas. Esto gue a continuacion se analizara,

para el caso en que la distribucion de masa es esféricarsiemétrica.

Vamos a suponer que se tiene una distribucion de masécesfiente simétrica, para la cual
se cumples (§) = 5 (&), dondeg = |&| denota la distancia de un punto desde el centro del lente.

Usando ésto en la ecuacion (1.24), se obtiene

AGM(§)

=T

(1.25)
dondeM(§) es la masa contenida dentro del ragidSi suponemos que la masa del lente es
puntual, y tiene masa total M concentrada en el centro debplal lente, se tendra qi&(§) =

M. Reemplazando (1.25) en (1.20), se obtiene

_ Dgs 4GM

‘a(e)| - ECZDd ‘e‘

(1.26)

13



1.2. DETERMINACION DE MASA PARA QUMULOS DE GALAXIAS

0, sitenemos en cuenta la direccion de la deflexion @ubnde deflexion apunta siempre hacia

la masa puntual),
~ Dgs 4GM ©
~ DgDyg ? 16)2

a(e) (1.27)

Es usual definir el lamado radio de de Einstein del lente celhnadio del anillo virtual que se
forma en el plano del lente, debido a la distorsion y magmifin de la imagen de la fuente,

cuando esta alineada con el lente. Matematicamente sedefi

AGM Dygs
=/ =" 1.2
O 2 D¢Dg (1.28)

Con ésto, se puede reemplazar la ecuacion (1.27) en lziéoudel lente dada por (1.21),

obteniéndose

¢}
[3:9—(9%@ (1.29)

Esta es la ecuacion del lente gue se debe solucionar. Siiéa tiene maltiples soluciones
0; para una posiciof de la fuente, entonces multiples imagenes de la fuentépagtr vistas.
Si suponemos que la fuente esta alineada con la masa pihteatoncef = 0 y la solucién

de la ecuacion del lente queda expresada como
8> =82 (1.30)

luego, los valores paestaran dados por

,  4GM Dygs
be=-2
C Dst

(1.31)
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1.3. RED-SEQUENCE CLUSTER SURVEY 2 (RCS2)

Reemplazando por las constantes correspondientes, esésiéx se puede reescribir como

M(< eE))1/2 <Dd5102M pc) Y2 132

Be ~0".9 <
E 1012M, D<Dq

dondeBe queda dado en unidades de arcsec. Como el val@g s un observable, y lo que
nosotros queremos obtener es la masa del cimulo, se pusakgai®| (< 6g) de la expresion
anterior, obteniendo

DsDg 1
M(< Bg) = 62 =2 10'09\m 1.

Con esta expresion es posible calcular la masa del cuUronkegida dentro del radio de Eins-
tein. El valor debg se obtiene a partir de observaciones, y el valddgdy, Dys corresponde a
distancias angulares del observador y la fuente, del ohdery el lente, y del lente y la fuente

respectivamente. Estos tres valores estan dados por:

Ds = Da(0,zs) Dy = Da(0,zy) Dys= Da(z4,2s) (1.34)

dondezs y 74 son losredshiftde la fuente y el lente respectivament®a(z;,2) es la distancia

angular, que se puede calcular como en Hogg (2000),

c z dZ
DA(Z]_,Zz) = 1+22 n H(Z) (1.35)

dondeH (Z) es dado por la ecuacion (1.15).

1.3. Red-Sequence Cluster Survey 2 (RCS2)

El Red-Sequence Cluster SurveyRICS2) es un proyecto para la busqueda de una gran

cantidad de cimulos de galaxias.dakveycubre~ 1000 grados cuadrados en el cielo, en tres
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1.3. RED-SEQUENCE CLUSTER SURVEY 2 (RCS2)

filtros (g’, ', 2') para producir una muestra de20000— 30000 cimulos, en un rango ols-

hiftde Q1 < z< 1.

Los cumulos en estsurvey son identificados a través de busqueda de sobredensidade
los diagramas color-magnitud de ciertas areas, bajactad@ de‘red-sequence”(Gladders &
Yee 2000)Esta usa el hecho de que todos los cimulos de galaxias posagoblacion de

galaxias que muestran una estrecha relacion en el espdarencagnitud, laed-sequence

El catalogo de cUmulos de galaxias generado, podra adoysmra estudios de cosmologia
y de evolucion de cimulos. En particular, se pretende nieeicuacion de estado de la energia
oscura, encapsulada en el parametroon una precision de 0.1 usando solamente RCS2, 6 0.05
al combinarlo con otros métodos (Supernovas y CMB). Otjetao que persigue este proyecto
es descubrir 50— 100 galaxias distantes, de alto brillo superficial, y fuekate amplificadas
debido al efecto de lente gravitacional, para asi estediaetalle galaxias representativas en el

Universo de altaedshift
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Capitulo 2

Observaciones

Se utilizd elBaade Magellan Telescope 6.5 metros para hacer espectroscopia multi-
objeto a cumulos del RCS2. Para realizar la espectroscepiutilizd ellnamori Magellan
Areal Camera and SpectrograghMACS), en conjunto con el instrumentladders Image-

Slicing Multislit Option(GISMO), cuyas caracteristicas se describen a contibnaci

2.1. Caracterizacdn de los Instrumentos

2.1.1. IMACS

El Inamori-Magellan Areal Camera and SpectrogralACS) es un instrumento que pro-
porciona imagenes de campo amplio y capacidad espegpicacpara el Telescopio. IMACS
ofrece una eleccion de dos camaras: f/2 y f/4, que coms&tanosaicos de 8 CCD cada una
y que tienen diferentes escalas y resolucion espectratjerwdo, en conjunto, un rango de

500< R < 20000. En la tabla (2.1) se pueden ver algunas caractassie las camaras.
Dentro de los instrumentos que pueden ser usados en comanttMACS, se destaca
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2.1. CARACTERIZACDN DE LOS INSTRUMENTOS

| Caracteristica | f/2 | f/4 |
Diametro del campo (arcmin) 27.4 22
Escala (arcsec/pixel) 0.2 0.111
Rango espectral 39004 < A < 105007 | 36507 < A < 100007
Grating o Grisma disponibles (lineas/mm) 150, 200, 300 150, 300, 600, 1200

Tabla 2.1:Resumen de las principales caracteristicas de las dasradmisponibles en IMACS.

GISMO, que esta disponible para usarse desde el segunéstserde 2008. Este instrumento

fue usado para realizar las observaciones.

2.1.2. GISMO

El Gladders Image-Slicing Multislit OptioGISMO) es un instrumento disefiado para tra-
bajar en conjunto con IMACS, cuya funcién es reasignaicaptente el campo central de vi-
sion de IMACS ¢ 3.5 x 3.5arcmin) en 16 regiones uniformemente espaciadas del plano focal,
permitiendo incrementar la densidad de slits sobre el tdifan un factor de 8), y evitando
superposicion de espectros en la CCD. Para ello, en el caempial, GISMO posee 16 espejos
rectangulares que redireccionan la luz incidente hacas dté espejos, los cuales guian la luz

hacia las 16 regiones en la CCD.

La Fig. (2.1) muestra graficamente el concepto detras 8MGI.
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2.1. CARACTERIZACDN DE LOS INSTRUMENTOS
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Figura 2.1:Funcionamiento grafico de GISMO. Se muestran los 8 CCD ympoecentral, dividido en
16 espejos rectangulares. Ademas se muestran las pesicdlonde caen las 16 regiones sobre la CCD.

En las mascaras que se usan con GISMO se puede comprobardamrdidad de slits que
este instrumento permite. En la Fig. (2.2) se pueden venakyfotografias de GISMQy una

de las mascaras tipicas que se usan con él.

limagenes obtenidas del manual de GISMO http://www.lftelelscopes-information/magellan/instru-
ments/imacs/gismo/gismoquickmanual.pdf
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2.2. DESCRIPGDN DE LAS OBSERVACIONES

2rana -~ w-rey |
INE s¢ weo. P800
ol LI

*IieA 2%

Figura 2.2:Fotografias de GISMO y una de las mascaras usédgeba a la izquierda Una fotografia
del instrumentoArriba a la derecha Una fotografia de la parte de arriba de GISMO (hacia eltelgi)
donde se muestran los 16 espejos rectangulares en la eyidral, y los 16 espejos a los cuales es
redirigida la luz, para que éstos la guien a la C&Dbajo a la izquierda Una fotografia de la parte de
abajo de GISMO mostrando el plato que esta en la parte dg amue bloquea la luz del cielo. Sobre
este plato se ubica la mascafdajo a la derechaUna fotografia de la méascara tipica que usa GISMO.
En este plato en particular se observan 4 mascaras paraulagidistintos. Cada mascara tienel00
slits.

2.2. Descripcon de las observaciones

Las observaciones fueron realizadas durante las noché¥)deP1 de octubre de 2009,
donde se le hizo espectroscopia a 8 cumulos del RCS2 duemnambdmo lentes gravitacionales

fuertes. Para esta practica se trabajo con dos de los dohal@s, cuyas imagenes se muestran
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2.2. DESCRIPGDN DE LAS OBSERVACIONES

en la Fig. (2.3).

Figura 2.3: A laizquierda: Imagen del cimulo RCS2329-5295, obtenida el afio 280&.derecha:
Imagen del cimulo RCS0047-1879, obtenida el ailo 2008.05nthagenes fueron obtenidas usando el
VLT (Very large telescope

La noche de la observacion se registréseringoastante buene{0.7 arcsec). Para ambos
cumulos se utilizd la camara f/4 de IMACS, y mascaras woos~ 100 slits para cada uno.
En la tabla (2.2) se presentan los cUmulos y las opciongglakeen el telescopio para hacer la
espectroscopia. En el Apéndice se muestra una de lagimeagipicas que se obtiene al usar

GISMO (Fig. (A.1)).
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2.2. DESCRIPGDN DE LAS OBSERVACIONES

| [ Cimulo RCS2329-5295 Camulo RCS0047-1879

RA (J2000) 23:29:47.79 00:52:08.57
DEC (J2000) -01:20:46.45 04:33:41.87
Nro. de exposiciones 4 4

Tpo. de exposiobn (s) 1800 1800

Nro. de slits 94 95
Grating (I/mm) 150 150

Filtro (A) WB4800-7800 WB5650-9200

Tabla 2.2: Resumen de los cimulos observados que se trabajaron gnacttaa.
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Capitulo 3

Reduccbn de datos

La reduccion de datos fue realizada usandsoétwarede reduccion COSMOS (Carnegie
Observatories System for MultiObject Spectroscémyn el cual se logrd obtener espectros en

2D con la correcta calibracion en longitud de onda.

3.1. COSMOS

COSMOS es un set de programas para la reduccion de espebtersdos con IMACS.
Esta basado en un modelo optico de los espectrografesalgpermite una exacta prediccion
de la ubicacion de las caracteristicas espectrales. Anc@tion se explica en que consiste el

proceso de reduccion de COSMOS.

3.1.1. Archivos de Entrada

Para comenzar con el proceso de reduccion, COSMOS regabér los siguientes datos:

http://obs.carnegiescience.edu/Code/cosmos.
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3.1. COSMOS

= Un archivo que defina la mascara usada, para que el prognaeda pontar con las posi-

ciones de los slits en la mascara para cada galaxia.

= Un archivo que describa un punto cero posicional de unacpéaticombinacion: masca-
ra+configuracion instrumental, para que COSMOS puedaphield posicion de los slits

enla CCD.

= Un archivo que contenga los datos de la observacion, ieoldly instrumento usado,

camara, elemento dispersgratingy angulo delgrating.

Todas las imagenes, incluyendo bias, flat, arco de comiparg@spectros.

3.1.2. Alineamiento de la Mascara con el Plano Focal de la CCD

El primer proceso de la reduccion es el alineamiento dedscara. Lo que se necesita ha-
cer es relacionar la ubicacion de los slits en la mascara)a ubicacion de los espectros en
la CCD, y hacer una primera estimacion de la longitud de @nttalargo de cada slit. Para
ello, se cuenta con un archivo donde esta descrita la ubicde los slits en la mascara, y se
cuenta con un archivo que indica la ubicacion esperadaatestits en la CCD dependiendo de

la configuracion instrumental usada (estos dos son arcldig@ntrada que recibe el programa).

Para este proceso se utiliza el arco de comparacion y uaadkslineas bien aisladas de
la lampara usada (la eleccion de las lineas que usa algmnages de suma importancia, por lo
cual se utilizo la rutinédentifyde IRAF para decidir cuales lineas eran las mas adecu#itas)
esto, el programa busca cada linea de la lampara en umaladae la ubicacion esperada de
cadasslitenla CCD, y una vez encontrada, determina la dif@entre la posicion esperaday la
posicion en que encontrd la linea (tanto en el eje x conal eje y). Este proceso se va iterando

hasta que esta diferencia sea lo mas pequefa posibleagtidad de lineas encontradas sea la
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3.1. COSMOS

maxima posible. Una vez terminado este proceso, la priédice la ubicacion de los slits y de
la longitud de onda a lo largo de cada slit, tiene una precidé 1 a 2 pixeles. Finalmente se
crea un mapa espectral (un archivo que contiene la posig@ada linea de la lampara en los

espectros de la CCD para cada uno de los slits).

3.1.3. Produccon de un Mapa Espectral mas Exacto

Lo que hace este proceso es mejorar la calibracion obtenidbproceso anterior, mediante
la mejora del mapa espectral creado. Para ello, se usan uids ancos de comparacion, esta
vez con el bias sustraido. El proceso consiste nuevameitiesear la posicion de las lineas de
la lampara, pero esta vez a partir del mapa ya generado.éigue se encuentran las lineas en
el espectro, se construye un grafico de residuos para d¢a@péadico de longitud de onda versus
error entre la posicion dada por el mapa espectral y la jgosén que se encuentra cada linea)
y se hace un ajuste polinomial a los puntos. Este ajuste geanaacorregir el mapa espectral
anterior, y crear un nuevo mapa espectral. Nuevamente restego se puede iterar hasta lograr
la solucion 6ptima. Terminado el proceso, se logra unéreadion por longitud de onda con

una precision de una pequenfa fraccion de pixed (3 pixeles).

3.1.4. Reducan Espectral

Una vez creado el mapa espectral, la reduccion procedesitpiie@nte manera:
= Sustraccibn del bias y divisbn por flats.

= Sustraccibn del cielo: COSMOS usa el procedimiento descrito en Kelson (2003) para
hacer una optima sustraccion del cielo. Se construye peca® medio del cielo para
cada slit, y luego se sustrae de la imagen. Al finalizar estegso, se obtiene una imagen

como la que se muestra en la Fig. (A.2) del Apéndice.
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3.2. CONTROL DE CALIDAD

= Extraccion a 2D:Unavez que se ha sustraido el cielo, se necesita extraeespédctro de
laimagen, y guardarlos en forma separada y ordenada comreggondiente calibracion
en longitud de onda. Para este proceso es importante ade@gisicion de cada espectro
en su slit, para que sea posible sumar las distintas exposgi Para ello, COSMOS
corrige la posicion del espectro en el ancho del slit y lavatura que pudiese presentar

el espectro a lo largo del eje de dispersion.

= Suma de espectrost.o que se quiere es sumar todas las exposiciones que se tengan
campo para lograr una mayor sefal a ruido. En este procesom, en nuestro caso, las
4 exposiciones, se efectla la eliminacion de los raysma@s, usando las 4 exposicio-
nes en conjunto. Al terminar este proceso, ya se cuenta s@sfmectros completamente
calibrados, reducidos y ordenados uno sobre otro, tal c@mouestra en la Fig. (A.3)

del Apéndice.

Con estos procesos, el trabajo realizado con COSMOS lleghirg g se logra obtener imagenes

en 2D, con su debida reduccion y calibracion en longitudrota.

3.2. Control de Calidad

Es necesario controlar que el trabajo de reduccion y ealibn hecho con COSMOS es
correcto. Para comprobar que la calibracion en longituohdia fue satisfactoria, o que se hizo
fue seguir el mismo proceso de reduccion antes descrito sxehacer la sustraccion del cielo.
De esta forma, se contd con espectros calibrados en lohgéwnda, pero con las lineas de

cielo claramente reconocibles.

Se analizaron- 10 espectros con la rutiridentify de IRAF para identificar las lineas de
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3.3. EXTRACCION DE ESPECTROS

cielo tipicas (Osterbrock 1992). Se midio la diferenaizre la longitud de onda de la linea de
cielo en el espectro y la longitud de onda original de esgaliCon ésto se pudo tener una esti-
macion del error en la calibracion en longitud de onda. lea@bn de los espectros a analizar
no fue al azar, sino que se escogieron los espectros queeletgmoceso de creacion del mapa
espectral presentaron mas problemas, por ejemplo qu&aside la lampara no estaban lo
suficientemente claras, o espectros cuyo modelamiento @adiordel polinomio no se ajustaba

perfectamente a los puntos, etc.

En el control de calidad, el error maximo permitido varépéendiendo del instrumento uti-
lizado, ya que dependiendo de su resolucion espectrdinidss de una adecuada calibracion
son distintos. Para el caso de nuestros cumulos, en qudizé uh grating de 150 I/mm, se
decidio ser un poco mas permisivos, ya que la resolug@pearal no es tan alta. Asi se permi-

tieron errores en la calibracion en longitud de onda hasta PA.

3.3. Extraccion de Espectros

Con COSMOS se logra hacer un muy buen trabajo de reduccedo,ge obtienen los es-
pectros en 2D. Para finalizar el proceso de reduccion, se liater la extraccion a 1D, para
luego poder hacer la medicion dedshift Para extraer los espectros, se utilizd un progfama
gue recibe la imagen con todos los slits (como la de la Fig)(éel Apéndice) y construye un
perfil. Para construir este perfil, lo que hace es buscar |sam&en cada fila del slit, con lo cual
determina la posicion del espectro en cada uno de ellogogtama va haciendo un producto
punto entre el perfil construido y cada columna del slit aomdiente, obteniendose asi los

espectros en forma unidimensional.

2Programa disponible en el lenguaje IDL creado por el prafEsipe Barrientos.

27






Capitulo 4

Medicion del Redshift de las Galaxias

Se define etedshift zde un objeto a partir del corrimiento en longitud de onda erlisgas
espectrales como
. )\obs_ )\0

Z= T, (41)

donde\( denota la longitud de onda de una transicion espectnastrframedel emisor, YAgps
la longitud de onda observada. Asi, lo que se hizo para ne¢dddshiftde cada galaxia fue
observar los espectros 1D e identificar algunas lineaso@paro la longitud de onda en la que

estabaXopg con la longitud de onda aest-framede éstaXp).

Para el proceso de identificacion de lineas en nuestrestesp, se utilizaron dos métodos
independientes, y luego se compararon los resultados desamétodos, para corroborar que la
medicion fue correcta. El primer método consiste en latifleacion de lineas por inspeccion
visual, usando una herramienta grafice\Wspectraque esta incluida en el software de reduc-
cion COSMOS. El segundo método consiste en hacer unacoossacion entre el espectro de

la galaxia y urtemplate utilizando la rutinavsao-xcsaale IRAF.
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4.1. MEDICION USANDO LA RUTINA VIEWSPECTRAE COSMOS

4.1. Medicion Usando la Rutinaviewspectra de COSMOS

Viewspectraes una herramienta grafica de COSMOS, en la cual se desgliegpectro 1D
y 2D en forma conjunta. En éste se pueden identificar lipeagnspeccion visual, y una vez
identificadas, el programa calcularetshiftal cual esta la galaxia, usando la ecuacion (4.1).
La Fig. (B.1) del Apéndice, muestra como es la interfaZigaadel programa. Para obtener un
redshiftmas precisoviewspectraiene la opcion de examinar en detalle la linea selecdaya
ajustarle una gaussiana para determinar con mayor exhetit@lori ps de la linea. En la Fig.

(B.2) del Apéndice se muestra el ajuste que hace el programa

Las lineas que se identificaron en los espectros fuerorelabsorcion H y K del Calcio
(3968.53 y 3933.7A respectivamente) y las de emision [Oll] (372Apy [Ol11] (4958.9Ay
5006.8%).

4.2. Medicion Usando la Rutinarvsao-xcsao de IRAF

XCSAOQes una tarea interactiva de la rutingsao (que trabaja sobre IRAF), disefiada pa-
ra obteneredshifty velocidades radiales de estrellas y galaxias, a partisgeatros o6pticos

usando el método de cross-correlacion.

El programa hace una cross-correlacion entre el espeeti® ghlaxia, y el espectro de un
templatecuya velocidad (eedshif) sea conocido. Al hacer la cross-correlacion se produae un
funcion con distintos maximos. El programa identifica ho&ximos y elige epeakmas alto
como la posicion que indica eddshiftal cual esta la galaxia. E¢€dshiftse corrige por la ve-
locidad del objeto delemplate y se despliega de la forne@ enkm s1. El programa también

entrega un error asociado a la medicion, que tiene que veelcancho depeak(FWHM del
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4.3. RESULTADOS

peak. La interfaz dexcsaoes mostrada en la Fig. (B.3) del Apéndice.

XCSAOQofrece la opcion de editar el espectro de la galaxia, pararelr secciones de éste
gue puedan causar confusion en el proceso de cross-ciorel&dna vez calculado eédshift
de la galaxia, el programa muestra la identificacion deitesak en el espectro, segln la solu-
cion que se encontrd (ver Fig. (B.4) del Apendidedto permite aceptar o rechazar la solucion

encontrada por la cross-correlacion.

Para realizar la cross-correlacion, se utilizarorielfiplateg6 de galaxias y 4 de quasares)
obtenidos de la pagina d&loan Digital Sky SurvefSDSS}. Todos los templates estaban a

z=0 (rest-frame.

4.3. Resultados

Una vez medidos logedshiftpor los dos métodos mencionados anteriormente, se puadiero
comparar ambos resultados, lo que sirvid para comprolelogredshiftestaban medidos ade-
cuadamente. Luego de haber comprobado que ambas medidagusaias, se utilizaron como
resultados, los valores dados posaqg ya que nos entrega una mejor estimacion del error en la

medicion.

Es importante mencionar que a pesar de que para los dosasiesiidiados se contaba con
una gran cantidad de espectres]00), no fue posible identificar lineas en todos ellos dehid
gue en algunos habia muy baja sefal 6 sefial muy ruidos#y pual se perdieron 40 espec-

tros por cada cimulo. Los resultados derdshiftmedidos para ambos cimulos se presentan

Ihttp://www.sdss.org/dr5/algorithms/spectemplateinhtml
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4.3. RESULTADOS

en las tablas (C.1) y (C.2) del Apéndice.

Se us6 un parametro de confiabilidad segln cuan claraafidehtificacion de lineas en
el espectro, siendo 1 la mayor confiabilidad y 4 la menor. E¢mo usado para asignar el

parametro de confiabilidad se presenta a continuacion.

= Confiabilidad 1: La identificacion es muy clara. Hay 2 o mas lineas ideutifis, y la

medicion a través de los dos métodos, arrojan los misemgdtados.

= Confiabilidad 2: La identificacion es clara. Hay 2 lineas identificadas, enhina so-
la, pero es lo suficientemente clara. La medicion a traeeks dos métodos, arrojan

resultados muy parecidos.

= Confiabilidad 3: La identificacion es complicada, sin embargo se logrardisir algunas

lineas, y es probable que la eleccion haya sido adecuade Buda.

= Confiabilidad 4: La identificacibn es muy complicada. El espectro es muyosod o

bien, tiene poca sefial. AUn asi se logra identificar gdgog con mucha inseguridad.

A modo de ejemplo, en la Fig. (4.1) y (4.2) se muestran espede dos galaxias, y la identifi-

cacion de alguna de sus lineas.
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4.3. RESULTADOS
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Figura 4.1: Medicion delredshiftpara una galaxia del cimulo RCS2329-5295. Se observaasdks
lineas Hy K del Cay Oll. Corresponde a una galaxia=a0.529, perteneciente al cimulo.
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Figura 4.2: Medicion delredshiftpara una galaxia del cGmulo RCS0047-1879. Se observaasdks
dos lineas de Olll y la linea d¢p. Corresponde a una galaxia & 0.419, no perteneciente al cUmulo.
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Capitulo 5

Determinacion de la Masa de los @mulos

Se determind la masa de los cimulos usando dos métodastiade la dispersion de

velocidades y a partir del efecto de lente gravitacional.

5.1. Determinacbn de la Masa Diramica

Para obtener la masa dinamica de un cimulo se debe contatrealshiftdel cimulo, con
la dispersion de velocidades de las galaxias y con losesr@sociados a estas dos mediciones.

Para lograrlo, se siguio el proceso descrito a contirmmaci”

5.1.1. Glculo del Redshift y de la Dispersbn de Redshift

Para calcular eledshiftde los cimulos, se necesita determinar cuales galaxitenpeen
a éstos y cuales no. Existen varias técnicas para det@rouales son los miembros del cimu-
lo, desde un simple—clipping hasta técnicas mas sofisticadas como la usada en Fadda et al
(1996). En nuestro caso, para la determinaciobn de miembeosiguid un proceso que con-

sistio en dos pasos. Un primer paso fue seleccionar un gnigal de posibles miembros. El
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5.1. DETERMINACION DE LA MASA DINAMICA

criterio que se uso para esta seleccion, fue calcular thana de la distribucion dedshiftde
las galaxias de cada cUmulo. Se consideraron como miemtetasinares del cimulo, a todas
las galaxias que estaban en un range-d800km s 1 a partir delredshiftinicial estimado. En
la Fig (5.1) y (5.2) se muestra la distribucion de tedshiftde las galaxias, y el corte hecho

para determinar a los miembros preliminares de los cUmulos

El segundo paso, consistio en usar esta nueva muesedshaftpara determinar ekdshift
del cimulo, usando un estimador hbigveightpara el valor de la ubicacion central (Beers et al.

1990), dado por
Z|ui|<1(zi - M)(l_ ui2)2
Z|ui\<1(1_ui2)2

dondeM es la mediana de la muestrael redshiftde la i-esima galaxia yi; esta dado por

Zejuster= M + ) (5.1)

(z—-M)

Uy=——
'~ 6MAD’

(5.2)

Il Il Il Il Il
0.4 0.6 0.8 1.0 0.51 0.52 053 054 055 0.56

Figura 5.1: Distribucion deredshift para el Camulo RCS2329-529A. la izquierda se muestra la
distribucion deredshiftpara todas las galaxias medidas. La region entre lasslipgateadas representa
la muestra de datos escogida como los miembros prelimidateimulo. Esta region abarca 800

s L. Ala derechase muestra una amplificacion de la region seleccionada.
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Figura 5.2: Distribucion de Redshift para el Cimulo RCS0047-18%9a izquierda se muestra la
distribucion deredshiftpara todas las galaxias medidas. La region entre lasslipgateadas representa
la muestra de datos escogida como los miembros prelimidateimulo. Esta region abarca 800

s L. Ala derechase muestra una amplificacion de la region seleccionada.

donde MAD es la desviacion media absoluta desde la medafearduestra, y se define

MAD = mediand|z —M)|) (5.3)

Es Gtil usar este estimador ya que, como se puede ver engaébHi) y (5.2), las distribucio-
nes de logedshiftno siguen una distribucion gaussiana, luego, hacerlegusteagaussiano,
no seria la mejor forma para determinaredshift ya que elpeakde ésta, estaria desplazado
debido a la contribucion de contaminantes. El estimaderagui se usa es mas robusto, ya que
le va asignando peso a cada dato segln su ubicacion catresp centro de la distribucion,
hasta un momento en que le otorga peso cero a datos que estabejados del centro, evitan-

do asi cualquier contribucion de contaminantes.

Bajo el mismo concepto fue calculada la dispersiomedishiftde la muestra, utilizando el
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5.1. DETERMINACION DE LA MASA DINAMICA

estimador dédiweightpara la dispersion (Beers et al. 1990), dado por

—nY/2 (S juj<1(z —M)?(1— u?)4]%/2

(o] , (5.4)
’ ‘Z|ui\<l(1_ uiz)(l_ 5ui2)‘
donden es la cantidad de datos de la muestta s dado por
- (z—M)
Y= "9MAD (5-5)

= Estimacion de los errores:Para la estimacion de los errores, tantorddshiftdel cGmu-
lo como para la dispersion dedshift se utilizo el método dgackknife El método de
jackknifeproduce un estimador basadorefpseudovalores” donde cada pseudovalor es
calculado después de eliminar el j-esimo dato de la maidgimtematicamente, los pseu-

dovalores se definen

y*] = n)’all - (n_ 1)yj7 J = 17"'7”7 (56)

dondey, es el valor de la estadistica calculada usando todos los,daf; es el valor

de la estadistica calculada después de haber eliming@sieho dato.

El promedio dey,j es tomado como el estimadackknifede la estadistica:

y, = 2] (5.7)

La varianza dg, esta dada por

- (5.8)

38



5.1. DETERMINACION DE LA MASA DINAMICA

La ventaja del método dackknifepor sobre otros métodos, es principalmente su simpli-

cidad, en especial para su programacion.

Tukey en 1958 propone que los pseudovalores pueden sedematdds independientes
e idénticamente distribuidos. Beers et al. 1990, progueesi esa suposicion es cierta,
entonces la estadistisadeberia tener aproximadamente, una distributi€tadentcon
n— 1 grados de libertad. Considerando ésto, un intervalo déacza para efedshift

basado en el estimador gekknife toma la forma

AZejyster = Zelustert th-1S« (5.9)

Asi mismo, un intervalo de confianza para la dispersioredshift toma la forma

AGZ - GZ :i: tn_ls* (5 10)

Estas dos Ultimas expresiones fueron las que se usarofapgestmacion de los errores

asociados alkedshifty a la dispersion dekdshiftdel cimulo.

En la tabla (5.1) se muestran los resultados obtenidos.

Cumulo Zcluster Oz

RCS2329-5295 0.5325 0.0004 0.005@: 0.0002
RCS0047-1879 0.7255 0.0003 0.003Z 0.0007

Tabla 5.1:Resumen de los resultados obtenidos para la medicitredishifty la dispersion deedshift
de los ciimulos.
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5.1. DETERMINACION DE LA MASA DINAMICA

5.1.2. Glculo de la Disperson de Velocidades y Masa de los @nulos

Para pequeinagdshiftse cumple

V=_Cz (5.11)

dondev es la velocidad radial de un objetpsu redshifty c la velocidad de la luz. Si nos
posicionamos en el sistema de referencia del cUmulo, eesase tendra que la velocidad de la

i-esima galaxia estara dada por

Vi = C(Z — Zejuster) (5.12)

dondez y Zyuster SON losredshiftde la i-esima galaxia y del cUmulo respectivamente. Para
obtener la velocidad peculiar de la i-ésima galaxiaesi-frame se debe multiplicar por el

factor de escala del Universit) = (1+2)~1, luego la ecuacion (5.12) queda dada por

_ C(Z — Zouster)

Av; = 5.13
! (1+ Zeiuster) ( )

En la Fig. (5.3) se muestra la distribucion de velocidadesiiares de las galaxias para los dos

cumulos en estudio.

Si se usa la ecuacion (5.11) como una dispersion, y sigaiehmismo argumento anterior,

se tiene que la dispersion de velocidades del cimuladesta por

coy

o = 5.14
Vrest— frame (1+ chuster) ( )

Con esta Ultima expresion se puede calcular el valorgey Moo, usando las ecuaciones

(1.14) y (1.16) respectivamente.

Para realizar los calculos se us6 una cosmologia basdds ealores estimados por WMAP
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Figura 5.3:Distribucion de velocidades de las galaxias para los dositds en estudid la izquierda

se muestra la distribucion de velocidades del cUmulo R2$5295A la derechase muestra la distri-
bucion de velocidades del cimulo RCS0047-1879. La regitire las lineas punteadas marca el limite
dentro del cual estan los miembros del cimulo.

(Komatsu et al. 20090y = 0.2732,Q5 = 0.7268,Hg = 100h km s *Mpc L.

Los resultados obtenidos se muestran en la tabla (5.2).

Cumulo Miembros Zcluster Oy r200 Mooo
cimulo kms?) (Mpcht)  (10"M,h™Y)

RCS2329-5295 34 0.53250.0004 98147 1.299+0.062 8.71t1.24

RCS0047-1879 20 0.72540.0003 649116 0.770+£0.138 2.26+1.22

Tabla 5.2: Resumen de los valores obtenidos pararéaishift dispersion de velocidadesog y Mogo
de los cumulos observados.
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5.2. DETERMINACION DE LA MASA USANDO LENTES GRAVITACIONALES

5.2. Determinacbn de la Masa Usando Lentes Gravitaciona-
les

Es posible determinar la masa de un cimulo midiendo el @daliginstein formado debido
al efecto de lente gravitacional. Es necesario recordar,pgua obtener la expresion para la
masa contenida dentro del radio de Einstein (ecuaciol))1s@ hicieron algunas suposiciones.
En primer lugar, se supuso que la distribucion de masauteuto es esféricamente simétrica.
Ademas se considerd que el cimulo es una fuente puntuakda total M, que produce de-
flexion de los rayos de luz, haciéndolos pasar por el extee la distribucion de masa. Una
tercera suposicion hecha fue que la fuente (galaxia)pesfactamente alineada con el centro
del cimulo, de tal manera que los arcos se forman en torrenéocdel cUmulo. Estas suposi-
ciones indican griori que la determinacion que se hara de las masas de los ctimtdavés
de este método, sera poco real, sin embargo sera postbteaeun orden de magnitud para la

masa.

Los 3 valores que se necesitan para utilizar la ecuaci88)$on eftedshiftdel cimulo, que
fue calculado en la seccion anterior.r&tishiftdel arco, que ya ha sido medidpfinalmente el
radio de Einstein en unidades de arcosegundo que es medattiradp las imagenes directas

de los campos.

Para hacer una buena medicion del radio de Einstein esareceleterminar cual es la
posicion del centro del cimulo. Para hacerlo, se consieleargumento que se describe a con-

tinuacion.

1La medicion de losedshiftespectroscopicos de los arcos ha sido realizada por aliaste de doctorado
Mauricio Carrasco.
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5.2. DETERMINACION DE LA MASA USANDO LENTES GRAVITACIONALES

Se ha observado una relacion color-magnitud para cunddogalaxias (Mclntosh et al.
2005) a partir de la cual se puede inferir que galaxias magiosas son mas rojas. Ademas,
por lo general, las galaxias mas luminosas son mas masgmamces se concluye que para
los cmulos de galaxias, las galaxias mas luminosas s@nmasivas y mas rojas. A partir de
este argumento, y considerando que en el centro de los o&re@lencuentran los objetos mas
masivos, lo que se hizo fue escoger como centro, la posiEida galaxia roja mas brillante del
cumulo. Esta eleccion podria haber sido hecha con undoéhas sofisticado, sin embargo, y
considerando que sblo nos interesa tener un orden de mdgpata la masa obtenida a travées
de este método, se decidid que hacer la eleccion delocdeticimulo de esta manera era sufi-

ciente.

En la Fig. (5.4) se muestra la imagen directa del cimulo B2$5295, dos circunferen-
cias simulando el rango de posiciones donde esta el amlBinktein, y el centro del cGmulo
elegido. Se enumeran distintos objetos que parecian @es,ain embargo la espectroscopia
arrojo valores pequefos para los objetos 3 y 4, con lo quéeseartd que fueran fuentes
amplificadas debido al efecto de lente gravitacional. Eétbjl tiene urredshiftmedido de
z=1.5703+0.0008 sin embargo, se presume que ha sido afectado por lapiese las ga-
laxias del cUmulo que estan cerca de €l, viendose dlesa posicion original (en este caso las
galaxias estarian actuando como lentes). El objeto 2 ne tiaredshiftmedido, pero dada su
similitud en color con el objeto 1, se supuso que la luz de @aobgetos proviene de la misma
fuente, por lo que se decidio asignarle el mismdshift y usarlo para determinar el radio de
Einstein. Se midi6 el radio de una circunferencia que @ggar la orilla interna del arco, y uno
que pasara por la orilla externa de éste. Con ésto se pbéeleeo un error asociado a la medi-
cion del radio de Einstein. La Fig. (5.5) muestra el espait objeto 1, las lineas identificadas

y el redshiftmedido.
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5.2. DETERMINACION DE LA MASA USANDO LENTES GRAVITACIONALES

Figura 5.4: Anillo de Einstein para el cimulo RCS2329-5295. El objeteslun arco cuyaedshift
esz=1.5703+ 0.0008. El objeto 2 es un arco cuyedshiftno ha sido medido. Eedshiftdel objeto

3 esz=0.5430+ 0.0004. Elredshiftdel objeto 4 ez = 0.5260+ 0.0002. Se miden 2 circunferencias
concéntricas para establecer un rango para el radio deekiryspara la masa. En color rojo se marca el
centro del cimulo elegido.
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Il Il
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Figura 5.5: Espectro del objeto 1. BEkdshift fue medido por el estudiante de doctorado Mauricio
Carrasco.
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5.2. DETERMINACION DE LA MASA USANDO LENTES GRAVITACIONALES

En la Fig. (5.6) se muestra la imagen directa del cmulo R@%0.879, dos circunferen-
cias simulando el rango de posiciones donde esta el amlBimstein, y el centro del cGmulo
elegido. Se enumeran dos objetos que parecen ser arcogpéarescopia arrojo los mismos
valores para los dos objetos dado pef 1.542+ 0.003. Sin embargo esta medicion tiene una
baja confiabilidad, debido a que el espectro no tenia unaasral. Lo que se hizo fue medir
un anillo de Einstein que pasara por la parte mas internalgjleto 1, y otro anillo concéntrico a
éste que pasara por la parte mas externa del objeto 2. Gdes mediciones se determind un
rango para la posicion del anillo de Einstein, y con elloamgo para la masa contenida dentro

del anillo.

Figura 5.6:Anillo de Einstein para el Camulo RCS0047-1879. Los 3 admk imagen estanradhsift
z=1.542+0.003. Se miden 2 anillos de Einstein concéntricos para lestbun rango para el radio de
Einstein y para la masa. En color rojo se marca el centroudelid elegido.

La Fig. (5.7) muestra el espectro de uno de los arcos, laadiidentificadas y eedshift

medido.
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Figura 5.7:Espectro de uno de los arcos r&dishiftfue medido por el estudiante de doctorado Mauricio
Carrasco.

Teniendo los valores para los radios de Einstein de ambuoslog, se midi6 la masa dentro

del radio de Einstein usando la ecuacion (1.33). Los rada$t se muestran en la tabla (5.3).

Cumulo g Zs Be(arcsed M(< Og) (10*Moh 1)
RCS2329-5295 0.5325 0.0004 1.5703 0.0008 9.6 0.18
RCS2329-5295 0.5325 0.0004 1.5703 0.0008 11.5 0.27
RCS0047-1879 0.7254 0.0003 1.542- 0.003 13.0 0.52
RCS0047-1879 0.7254 0.0003 1.542- 0.003 39.1 4.71

Tabla 5.3: Masas de los Cumulos, usando Lentes Gravitacionales. 8stran logedshiftde la fuente
y el lente ¢,z respectivamente), el radio de Einstein medi@e) {y la masa dentro de dicho radio.

Con las dos medidas que se tenian para el radio de Einstéfis® un rango para el valor
de la masa contenida dentro de este radio. Con ésto se pledéacaina masa (promedio de

las dos mediciones) con su error asociado. En la tabla (& /@ssimen los resultados obtenidos

para las masas de ambos cumulos.
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Cumulo M(< Bg) (10¥*Moh~1)
RCS2329-5295 0.23 0.04
RCS0047-1879 2.6 2.10

Tabla 5.4: Masa de los cimulos calculada usando la teoria de leragi#agionales.

47






Capitulo 6

Analisis y Discuson

6.1.

Perfil de Masa de los @mulos

Considerando los resultados obtenidos para las masasaehosos, se construyd un grafi-

co de masa versus radio para cada cumulo, que se muestrign(.1).
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Figura 6.1:Masa de los cimulos en funcion del raddola izquierda se muestran los resultados para
el cimulo RCS2329-529% la derechase muestran los resultados para el cimulo RCS0047-1879.
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En la Fig. (6.1), se observan resultados esperados, donteska contenida dentro del radio
de Einstein es menor que la contenida dentrpgg Para el caso de RCS2329-5295, el radio de
Einstein es mucho mas pequefio g, y por ende los valores de la masa son muy distintos.
En el caso de RCS0047-1879, se midi6 un radio de Einsteilonon@s cercano o, Yy l0s
valores de la masa son muy parecidos, incluso se observavplerade la masa contenida en el
radio de Einstein es un poco mayor que el valor de la masamdatenr,qo, lo cual no puede
ser posible, sin embargo, la barra de error para la masarsdatdentro del radio de Einstein
es bastante grande, por lo cual se considera un resultadcecié.

Se construy6 un grafico (ver Fig. (6.2)) con las dos medidi@sse calcularon para la masa
de cada cumulo (una medida para la masa contenida dentradilelde Einstein y una medida

para la masa contenida dentrordegy), para poder comparar los 4 resultados.

10.00F T T T T T T
1.00F @% E
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0.01 0.10 1.00 10.00
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Figura 6.2: Masa de los dos cimulos en funcion del radio, escaladgoay Ryoo. Los dos puntos de
mas a la derecha deberian estar gmoo = 1, pero fueron desplazados un poco para que se pudieran
distinguir.
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6.2. DENSIDAD DE GALAXIAS SEGJN SU TIPO ESPECTRAL

Seria interesante estudiar la forma en que varia la dahsld galaxias a medida que la
distancia hacia el centro del cimulo aumenta (perfil deided} sin embargo, es claro que
teniendo la informacion de sb6lo dos cimulos, cualquiedeto que se utilice ajustara bien a los
puntos, dentro de sus barras de error, por lo cual esta taszta pendiente para un trabajo

futuro, cuando se cuente con la masa de una mayor cantidaohuéas.

6.2. Densidad de Galaxias sém su Tipo Espectral

Se estudi6 la densidad de galaxias segln su tipo esppatealos dos cimulos del RCS2.
Para ello, a partir de las tablas (C.1) y (C.2) del Apéndieeonstruyo un grafico (ver Fig. (6.3))
gue muestra las posiciones de las galaxias del cUmulo Ba &drcentro de éste, seflalandose
cuales galaxias presentaron lineas de emision y cuassiiaron lineas de absorcion. Ademas
se construyeron los histogramas de distribucion de |la@s de cada tipo espectral a partir de

la posicion central del cimulo (ver Fig. (6.4)).
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Figura 6.3:Posicion de las galaxias en torno al centro del cimulon@ean las galaxias que presentan
lineas de absorcion (circulos) y emision (crucds)a izquierda se observan los resultados para el
clmulo RCS2329-529% la derechase observan los resultados para el cmulo RCS0047-1879.
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Figura 6.4:Distribucion de las galaxias a partir del centro del clonségln su caracteristica espectral.
Las galaxias que presentan lineas de absorcion se muestreolor rojo (area achurada), y las que
presentan lineas de emision en color a2ula izquierda se observan los resultados para el cimulo
RCS2329-5295A la derechase observan los resultados para el cimulo RCS0047-1879.

Estudios han concluido que las lineas de emision sonam@sinmente encontradas en
galaxias de tipo tardio que en galaxias de tipo tempranogio et al. 1997). A partir de ésto,
y suponiendo que todas las galaxias que presentan lineamid®n fueran de tipo tardio, y
que todas las que presentan lineas de absorcion fuerapodemprano, se puede observar
gue para ambos cumulos hay una mayor cantidad de galaxtgsodemprano. Sin embargo,
se necesita un estudio mucho mas profundizado para tenelusmnes mas contundentes, ya
que, en primer lugar, la suposicion hecha no es necesariamierta (se necesita estudiar el
perfil de luz de las galaxias para saber cual es realmentesmtirfologico), en segundo lugar
es necesario utilizar un método imparcial para la eleccié galaxias a las cuales hacerles
espectroscopia (por ejemplo el método de seleccionskclzencia roja prioriza seleccionar las
galaxias rojas, y en ultimo lugar las mas azules) y en tduggr la cantidad de galaxias que

estan siendo estudiadas en cada cUmulo son muy pocas esalbegar a algo concluyente.
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6.3. Perfeccionamiento de las Mediciones Realizadas

Para determinar la masa de los cumulos, se idealizaromasdgsituaciones, y se usaron
simplificaciones y suposiciones, que podrian ser mejgradaun trabajo futuro, de manera
qgue se puedan obtener valores mas precisos para las mdeastimulos. En esta seccion se

describen algunas de ellas.

= Perfeccionamiento en la determinadn de losredshift de los &imulos: En la seccion
5.1.1 se empled un método basado en un estimadomagghtpara determinar ekds-
hift de los cUmulos. Para usarlo, se selecciond una muestral ité miembros, haciendo
un corte ent4000km s™1 en torno a la mediana de la muestra. Este método de seafeccio
de miembros podria ser un poco mas estricto. La adecudatzi&m de miembros del
cumulo nos entrega un valor méas preciso paradshiftdel cimulo, y para la dispersion

de velocidades, lo que implica un valor distinto en la deteacion deMoqo.

La combinacion de la informacion de la posicion y veleddle los objetos en un cimu-
lo, representado por un grafico de velocidad versus digtahcentro del cimulo, puede
revelar la presencia de “sobrevivientes intrusos” que mayegedado después de este pro-
ceso de seleccion. Para identificarlos se puede aplicagteldm ‘shifting-gappet usado

en Fadda et al. (1996), que va definiendo limites para lecidadd de un objeto segln
el radio al que esta. Al iterar este proceso, se obtienenigrate una convergencia en
el nimero de miembros del cimulo. En la Fig. (6.5) se maestte método aplicado
al cimulo de Coma. Se puede observar que el método rechgtasomuy alejados del

centro del cimulo y que ademas tienen velocidades altas.
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6.3. PERFECCIONAMIENTO DE LAS MEDICIONES REALIZADAS
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Figura 6.5: Método de $hifting-gappet aplicado al cimulo de Coma. Circulos indican objetosieec
zados por el método, y cruces indican objetos que resaolsgpomiembros del cimulo. (Figura obtenida
de Fadda et al. 1996.)

En la Fig. (6.6) se observa el mismo gréafico para nuestrosias, pero sin haber em-

pleado el método deshifting-gappet.
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6.3. PERFECCIONAMIENTO DE LAS MEDICIONES REALIZADAS
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Figura 6.6: Grafico de distancia radial desde el centro del cimulasugerelocidad de los objetos.
Los circulos son objetos rechazados como miembros degpei@isar el estimador daweight Las
cruces representan a los miembros del cimiila.izquierda se muestran los resultados para el cimulo
RCS2329-5295A la derechase muestran los resultados para el cimulo RCS0047-1879.

Es claro que nuestros cimulos tienen una cantidad de sbjeig baja como para hacer
comparaciones con el cimulo de Coma, pero, en trabajosofutionde se cuente con
mayor cantidad de objetos, es sugerible emplear este mptwd mejorar la seleccion de

miembros del cimulo, y obtener una medida mas precisameada.

Luego de realizar elshifting-gappet es sugerible reutilizar el estimador daveightcon

la nueva muestra de datos, e iterar hasta encontrar unargence para eledshiftdel

cumulo.

Perfeccionamiento en el modelo de lentes gravitacionaleBara determinar la masa
contenida dentro del radio de Einstein, se utilizb un modele suponia una distribucion
de masa esféricamente simétrica para el cmulo. Estasmipn, puede ser mejorada,
suponiendo distribuciones de masa elipticas. Estudingdwelado que al suponer dis-

tribuciones de masa elipticas, se obtienen masas de 2C4t® 40 % mas bajas que las
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6.3. PERFECCIONAMIENTO DE LAS MEDICIONES REALIZADAS

determinadas usando un modelo de distribucion esfédiban(et al. 1996a; Pierre et al.

1996).

= Perfeccionamiento en la determina@n del centro del @imulo: En la seccion 5.2 se
determiné el centro del cimulo usando la galaxia rojalniiante que se vio. Esto da un
valor para la posicion del centro poco preciso. Una maneraeajorar esta determinacion,
es, bajo el mismo concepto, seleccionar todas las galafes brillantes que se vean, y
calcular un centro de masa para determinar la posiciomatet@l cUmulo. Esto ayudaria
a disminuir el error en la determinacion de la masa que se djgzartir de la teoria de

lentes gravitacionales.

56



Capitulo 7

Conclusiones

Se determin6 la madd,gp para dos cumulos del RCS2 de forma satisfactoria. Para ello
se utilizaron los espectros obtenidos con el instrumen®&M&, con el cual es posible hacer
espectroscopia multi-objeto, obtenienddl00 espectros por cimulo, con una sola mascara.
En el proceso de medicion dedshiftde los objetos, se perdieren40 espectros por cUmu-
lo, debido a baja sefial, y de esos 40, s6lo 34 resultaromiggnbros del cUmulo RCS2329-
5295, y 20 del cimulo RCS0047-1879. Se calculGadshiftpara los cimulos, y sus disper-
siones de velocidades, usando un estimaddoideigt que es resistente frente a la presen-
cia de contaminantes. Los errores se estimaron usandotetimnéejackknife Los resulta-
dos obtenidos para lasdshifty masas de los cimulos fueran= 0.5325+ 0.0004 y Moo =
(8.71+1.24) x 101M,h~1 para RCS2329-5295, y para RCS0047-1&790.7255+ 0.0003 y
Maoo= (2.264 1.22) x 10**M,h~1. Un posible perfeccionamiento que se le puede hacer a esta
determinacion, es utilizar un método mas sofisticada parechazo de miembros del ctmulo,

como el método dshifting-gapper

Usando los arcos presentes en los cumulos, debido al efedemte gravitacional, se hizo

una determinacion de la masa contenida dentro del radiondécih. Para ello se us6 un modelo
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7. Conclusiones

gue supone una distribuciobn de masa esfericamentergimptra el cmulo y ademas supone
una alineacion perfecta de la fuente el lente y el observ&dodetermino el centro del cGmulo
usando la galaxia roja mas brillante de éste. Usando eslelmse obtuvo una mab& < 6g) =
(0.23+0.17) x 10"*M,h~! para RCS2329-5295M (< B ) = (2.38+1.81) x 10"*Mh~! para
RCS0047-1879. Estos valores son poco precisos, ya que elonatilizado hace suposiciones
poco reales, sin embargo, esta determinacion podriaejerana, usando modelos mas adecua-
dos para la distribucion de masa del cUmulo y una técniga pnecisa para la determinacion
del centro del cimulo.

A partir de las dos determinaciones de la masa para cadal@iseuconstruyd un grafico
de radio versus masa, escaladggy a Mxgg respectivamente, para tener una idea del perfil de
distribucion de masa que siguen los cumulos. El ajustganal de los modelos conocidos, se

dej6 pendiente para un trabajo futuro cuando se tengareggh@ra las masas de mas cumulos.

Finalmente se estudio la densidad de galaxias seguncsedjpectral. Suponiendo que todas
las galaxias que tienen lineas de emision son de tipotgrque todas las que tienen lineas de
absorcion son de tipo temprano, se concluy6 que galagiéipaltemprano (como las elipticas)
son mas cominmente encontradas en ambos cimulos. Sangaon@s necesario un estudio mas

detallado del tipo morfolégico de las galaxias, para pb@eer un analisis mas profundo.
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Apeéendice A

Imagenes Obtenidas Durante la Reducon

de Datos

En esta seccibn se muestran algunas imagenes que sealtigante el proceso de reduc-
cion de datos. La Fig. (A.1) muestra la imagen obtenidacthraente del telescopio, sin ningn
tipo de correccion ni reduccion. La Fig. (A.2) muestra lsmme imagen de (A.1), pero ya re-
ducida y con el cielo sustraido. Finalmente la Fig. (A.3)estta la imagen obtenida después
de sumar las cuatro exposiciones y ordenar los espectroaderanque estuvieran alineados

segln longitud de onda.
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Figura A.1: Imagen obtenida usando GISMO. Es interesante ver que ermthas@CD se ver- 100
espectros de las galaxias de un cimulo. Esta imagen es Uas eeposiciones del cimulo RCS2329-
5295.
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A. Imagenes Obtenidas Durante la Reduccion de Datos

Figura A.2: Imagen obtenida después del proceso de sustraccioneliel Esta imagen es una de las
exposiciones del cimulo RCS2329-5295.
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A. Imagenes Obtenidas Durante la Reduccion de Datos

Figura A.3: Imagen obtenida después de haber extraido a 2D y ordenadespectros en una sola
imagen, alineados en longitud de onda. Esta imagen comdspa los espectros de las galaxias del
cimulo RCS2329-5295.
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Apéendice B

Interfaz de los Programas para la

Medicion de Redshift

Para medir etedshiftde las galaxias, se utilizaron 2 programas independieBtgsimero
esviewspectraque viene incluido en el software COSMOS, y el segunderceaoque viene
incluido en la rutinavsaode IRAF. En este Apéndice se muestra la interfaz graficatbs €los
programas. En las Fig. (B.1) y (B.2) se muestra la interfaziedspectray en la Fig. (B.3) y

(B.4) se muestra la interfaz desao
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B. Interfaz de los Programas para la Medicion de Redshift

File Edit

File 45484852 _2spec Slit# 7 Objact objo
T T T T T T T
(]
=2
£
]
gl
ra]
o
gl
w
=
a
[
[ ]
s |
=
(]
=1
(9]
)
" L 1 i i n L 1 " n n n 1 i n n 1 n i i L 1 i " L n 1 n i i n 1
5O00 5500 GO0 £500 7000 7500 BOOD
objo Lambda
= L e :{
I Zoom | X2 | f'2| Unzoom | Print_| Examine | < | > goto: [
g o - : . 0 2
Lambda: 604751  Restlambda: [3833.7 2 [osars Try | _-: .

Figura B.1: Interfaz optica deviewspectraSe muestra la ventana principal del programa, donde se
despliega el espectro 2D y sobre &l el espectro 1D. En et&e2D se observan 2 cajas que se pueden

mover para seleccionar la region que esta siendo eatesid D. Las dos lineas verticales que se observan
son las posiciones de las lineas H y K del Ca aadshiftde 0.5375. Corresponde al espectro de una de
las galaxias de cimulo RCS2329-5295.
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B. Interfaz de los Programas para la Medicion de Redshift

Click on continoum levels at edges

Figura B.2: Interfaz optica de la ventana de examinacion de una.llBeanuestra el ajuste gaussiano
hecho powiewspectrgen color rojo).
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B. Interfaz de los Programas para la Medicion de Redshift

File: espectrol07 2010-Jun=-16 00:00:00.00
Object: objl [No positian) HJO: 2455363 50000
I I Object BCY 0,000

160 lambda: 4612.7 7300.0
125 mbins: 2048

100 Filier: 5 20 125 250
75 Frac. endmask: D.05
18]

25 Template CZ errar R

o | | | | repDR2- 181228 .9 37.090 13.06
=000 =500 ~o0 Py ~o00 repDR2- 161104.0 34,830 10.50
Wavelength in Angstroms rspDR2- 161118 0 47 055 705
ropDR2- 161060 6 72 202 405
1 Corr. Template: rspDRZ-024 fits repDR2- 209764 8 B9 bed 2 72
-8 I I I T I repDR2- 209768 & 93 003 2 60
resDR2- 148124 1 34 177 2.59
repDR2- 150817 7 369 862 2 33
repDRZ- 150198.0 369.244  2.10
repOR2- 146710.4  39.019  1.99
| | | | | ]

150000 185000 160000 165000 170000 175000
Velocity [km/sl

rvsao.xcsas 2.7.7  10-Ju1-2010 12.27 0.50-ht. peak fit, 23 pts.

Figura B.3: Interfaz optica de la tareacsao Arriba se observa el espectro de la galaxia, y abgpeak
encontrado por la cross-correlacion entre éste jeumplate A la derecha de despliegan los resultados
encontrados haciendo cross-correlacion con 10 templéstos.
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B. Interfaz de los Programas para la Medicion de Redshift

File: espectro007 JulDate: 2455363.50000 2010-Jun—=-16 00:00:00.00
Object: obj0 I[No position) Object BCV. 0.ooo
I . L B S B L L B B T T TS T T T T [ WELOCITY = 161228 .88 <~ 40 01 km/ssc _
C GJ:” 7] scorr vel = 161228.88 +- 37.09 kn/sec R= 13
150 — Hg : 7] Emis vel = INDEF +- INDEF km/sec 070 1ires
o - Template CZ  error A
C | repbRo- 1e1228 88 37.000 13.06
125 - "] repoR2- 161193 .97 34 830 10.50
C 7| -=eDR2- 1e1118.00 47055  7.05
100k { rephR2- 161060.66 72,202  4.05
- " reporz- 209704 84 59 684 z.72
C ] repDR2- 209768 81 92 003 2 b0
75 7] repDR2- 148124 06 34 177 2 59
o | ropbR2- 150817 74 @09 862 2.33
C T -.rDRo- 180198, 03 3e9.244  2.10
50— | repbRe- 146710 44 39018 1.99
r ] Mo emission lines found?
25— —
O 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 IK/'I—f 1 1 1 I 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 11
5000 HR00 65000 6”00 7000 7500 H000
Wavelength in angstroms Fvsao.xceao 2.7.7  10-Jul-2010 12:27

Figura B.4: Interfaz optica de la Identificacion de Lineas)dsao Se observa que las lineas de Hy K
del Ca estan correctamente identificadas.
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Apendice C

Resultado de la Medicon de Redshift de

las Galaxias

En este apéndice se presentan los resultados obtenidotapaedicion de losedshiftde
las galaxias de los dos cumulos. Las tablas (C.1) y (C.2ksponden a los resultados de los

cimulos RCS2329-5295 y RCS0047-1879 respectivamente.

Tabla C.1: Redshiftde las Galaxias de RCS2329-5295. Se muestran las
coordenadas yedshiftde cada galaxia (con su error asociado). Ademas

se muestra la linea utilizada para la medicionreddkhift Este cGmulo
contaba con 94 espectros, pero se logré6 mesdishifta 55 galaxias.
Se presenta el parametro de confiabilidad, siendo 1: Mufiatda, 2:
Confiable, 3: Poco confiable, 4: Muy poco confiable.

RA J2000 DEC J2000 z Errorz Parametro de Linea
Confiabilidad identificada
23:29:47.818 -01:20:47.44 0.5376 0.0004 1 Ca HK
23:29:45.622 -01:19:07.05 0.5983 0.0002 1 Ca HK
23:29:44.138 -01:19:09.15 0.5369 0.0002 1 Ca HK
23:29:47.675 -01:19:19.91 0.5976 0.0002 2 CaHK
23:29:41.673 -01:19:19.98 0.5332 0.0004 4 CaHK
23:29:44.626 -01:19:33.57 0.5197 0.0003 1 Ca HK/OII
23:29:41.296 -01:19:36.92 0.7573 0.0001 2 oll
23:29:47.510 -01:19:41.50 0.5331 0.0001 1 Ca HK
23:29:45.120 -01:19:43.84 0.5173 0.0003 4 CaHK
23:29:45.972 -01:19:49.67 0.5443 0.0002 4 CaHK
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C. Resultado de la Medicion de Redshift de las Galaxias

Tabla C.1:Redshifde las Galaxias de RCS2329-5295. (Continuacion)

RA J2000 DEC J2000 z Errorz Parametro de Linea
Confiabilidad identificada
23:29:50.531 -01:19:50.73 0.5335 0.0001 2 CaHK
23:29:43.191 -01:19:53.27 0.5980 0.0001 2 oll
23:29:51.891 -01:19:59.51 0.6597 0.0002 1 Ca HK/QII
23:29:47.276 -01:20:00.47 0.5353 0.0002 1 CaHK
23:29:44.008 -01:20:03.67 0.5562 0.0004 4 CaHK
23:29:40.767 -01:20:04.19 0.5323 0.0004 2 CaHK
23:29:48.430 -01:20:18.45 0.5293 0.0002 2 CaHK
23:29:39.524 -01:20:23.11 1.0283 0.0001 2 oll
23:29:45.635 -01:20:24.88 0.5241 0.0002 1 oll/oll
23:29:46.844 -01:20:27.57 0.5153 0.0001 2 CaHK
23:29:44.626 -01:20:27.50 0.6743 0.0002 3 CaHK
23:29:48.265 -01:20:36.53 0.5589 0.0001 2 oll
23:29:49.783 -01:20:36.90 0.5619 0.0003 4 CaHK
23:29:47.462 -01:20:36.92 0.5302 0.0001 1 CaHK
23:29:51.369 -01:20:38.09 0.5845 0.0003 1 CaHK
23:29:43.823 -01:20:37.44 0.5259 0.0007 3 CaHK
23:29:39.613 -01:20:39.84 0.5165 0.0001 1 Ca HK/OlI
23:29:52.433 -01:20:43.90 0.5324 0.0002 1 CaHK
23:29:50.174 -01:20:44.91 0.5308 0.0002 2 CaHK
23:29:51.190 -01:20:45.52 0.5837 0.0002 2 CaHK
23:29:44.207 -01:20:45.18 0.5410 0.0003 3 CaHK
23:29:38.426 -01:20:46.81 0.5372 0.0004 2 CaHK
23:29:45.601 -01:20:53.05 0.5347 0.0002 1 CaHK
23:29:42.751 -01:20:53.17 0.5308 0.0003 3 CaHK
23:29:41.296 -01:20:53.72 0.5319 0.0002 1 CaHK
23:29:51.149 -01:21:00.62 0.5305 0.0003 3 CaHK
23:29:38.920 -01:21:00.81 0.5281 0.0001 1 CaHK
23:29:43.225 -01:21:01.71 0.5248 0.0002 1 CaHK
23:29:48.032 -01:21:05.43 0.5366 0.0003 3 CaHK
23:29:48.567 -01:21:10.44 0.5288 0.0002 1 Ca HK/QII
23:29:43.651 -01:21:10.97 0.5263 0.0001 4 CaHK
23:29:39.538 -01:21:11.07 0.5378 0.0002 2 CaHK
23:29:52.564 -01:21:13.10 0.5279 0.0003 1 CaHK
23:29:44.853 -01:21:22.53 0.5267 0.0001 1 oll/olll
23:29:47.318 -01:21:25.76 0.5403 0.0003 2 CaHK
23:29:51.733 -01:21:27.75 0.3506 0.0001 1 oll/oll
23:29:45.615 -01:21:29.08 0.5330 0.0005 1 CaHK
23:29:50.222 -01:21:32.77 0.3320 0.0001 1 oll/olll
23:29:39.284 -01:21:33.80 0.7738 0.0004 4 CaHK
23:29:41.234 -01:21:41.08 0.5325 0.0002 1 CaHK
23:29:43.788 -01:21:42.32 0.5394 0.0003 2 CaHK
23:29:46.816 -01:21:59.71 0.5622 0.0003 1 Qlll
23:29:48.492 -01:22:04.13 0.5360 0.0003 3 oll
23:29:44.042 -01:22:04.00 0.7638 0.0002 2 oll
23:29:42.841 -01:22:22.83 0.5270 0.0001 1 oll/olll
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C. Resultado de la Medicion de Redshift de las Galaxias

Tabla C.2: Redshiftde las Galaxias de RCS0047-1879. Se muestran las
coordenadas yedshiftde cada galaxia (con su error asociado). Ademas
se muestra la linea utilizada para la medicionrddshift Este cGmulo
contaba con 95 espectros, pero se logrdo mesdishifta 51 galaxias.

Se presenta el parametro de confiabilidad, siendo 1: Mufiatda, 2:
Confiable, 3: Poco confiable, 4: Muy poco confiable.

RA J2000 DEC J2000 z Errorz Parametro de Linea
Confiabilidad identificada
00:52:10.929 04:33:29.01 0.7167 0.0002 3 CaHK
00:52:11.910 04:31:59.59 0.7226 0.0002 1 CaHK
00:52:05.805 04:32:10.65 0.9594 0.0001 2 oll
00:52:13.996 04:32:11.02 1.0160 0.0002 2 oll
00:52:11.947 04:32:21.79 1.0783 0.0002 4 CaHK
00:52:08.678 04:32:22.49 0.6768 0.0001 3 CaHK
00:52:13.299 04:32:25.21 0.7263 0.0002 1 CaHK
00:52:07.143 04:32:26.42 0.5988 0.0001 1 ol/oll
00:52:11.507 04:32:29.52 0.4271 0.0002 1 OlIp/H
00:52:14.879 04:32:40.85 0.9244 0.0001 2 oll
00:52:15.816 04:32:41.41 0.4193 0.0001 1 OolIp/H
00:52:09.668 04:32:45.38 0.6240 0.0002 1 ol/oll
00:52:06.585 04:32:46.56 0.9762 0.0001 2 oll
00:52:11.717 04:32:47.83 0.7263 0.0002 1 CaHK
00:52:09.258 04:32:51.13 0.7223 0.0003 4 CaHK
00:52:13.510 04:32:55.95 1.0916 0.0002 3 oll
00:52:05.342 04:32:56.99 0.9591 0.0001 1 Ca HK/OII
00:52:12.391 04:33:01.78 0.7286 0.0003 1 CaHK
00:52:10.584 04:33:04.14 0.5410 0.0004 3 CaHK
00:52:16.496 04:33:10.97 0.7239 0.0004 4 CaHK
00:52:10.338 04:33:13.79 0.5012 0.0001 1 OlIp/H
00:52:08.717 04:33:26.91 0.7268 0.0003 1 CaHK
00:52:05.931 04:33:29.54 0.7275 0.0001 2 oll
00:52:10.304 04:33:33.26 0.7264 0.0003 1 CaHK
00:52:02.881 04:33:36.93 0.5429 0.0002 4 CaHK
00:52:10.135 04:33:46.61 0.6668 0.0001 2 oll
00:52:05.969 04:33:47.13 0.5419 0.0004 1 CaHK
00:52:12.492 04:33:48.72 0.7161 0.0003 3 CaHK
00:52:06.725 04:33:48.88 0.7251 0.0002 3 oll
00:52:02.680 04:33:49.34 0.7251 0.0002 1 Ca HK/OII
00:52:04.756 04:33:56.93 0.8547 0.0001 1 Ca HK/OII
00:52:16.532 04:34:01.57 0.8956 0.0002 2 oll
00:52:14.870 04:34:02.92 1.0632 0.0002 3 CaHK
00:52:08.925 04:34:07.10 0.7302 0.0002 1 CaHK
00:52:13.430 04:34:07.33 0.5385 0.0002 4 CaHK
00:52:11.580 04:34:10.13 0.7962 0.0002 3 oll
00:52:15.449 04:34:12.87 0.7179 0.0002 1 Ca HK/OII
00:52:05.365 04:34:12.52 0.7336 0.0003 2 CaHK
00:52:08.810 04:34:20.66 1.2874 0.0001 2 oll
00:52:05.810 04:34:32.86 0.7259 0.0003 4 CaHK
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C. Resultado de la Medicion de Redshift de las Galaxias

Tabla C.2:Redshifde las Galaxias de RCS0047-1879. (Continuacion)

RA J2000 DEC J2000 z Errorz Parametro de Linea
Confiabilidad identificada
00:52:11.657 04:34:33.74 0.5435 0.0002 2 CaHK
00:52:10.836 04:34:35.23 0.7454 0.0001 1 oll/olll
00:52:03.914 04:34:40.06 0.7250 0.0001 2 oll
00:52:05.398 04:34:41.70 0.9406 0.0001 3 oll
00:52:11.320 04:34:47.19 0.8551 0.0002 1 Ca HK/QII
00:52:05.944 04:34:56.78 0.6858 0.0000 4 CaHK
00:52:10.455 04:34:57.41 0.3089 0.0001 1 Olp/H
00:52:08.510 04:35:02.75 0.7254 0.0003 1 CaHK
00:52:09.733 04:35:03.76 0.7025 0.0001 1 oll/oll
00:52:07.090 04:35:10.84 0.7236 0.0003 1 CaHK
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