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1. Resumen.

The properties of interestellar dust in low metallicity enviroments are difficult to study.
In this project we have realized a complete study of a galaxy with this characteristic for
which we have calculated the star formation rate, the dust mass and the relative fraction
of each type of interestellar dust grain. We have obtained the spectral energy distribution
in four star forming regions to study them separately.

2. Introduccion.

2.1. Galaxias.

Galaxia se denomina al conjunto formado por gas, polvo, estrellas y demds cuerpos celes-
tes, a lo que habria que afiadir la componente de materia oscura. Todos estos elementos
se encuentran unidos por la atraccioén gravitatoria.

Si seguimos la clasificacion cldsica que realizé Edwin Hubble, atendiendo a su morfologia,
encontramos galaxias elipticas (debido a su proyeccion con forma de elipse en el cielo),
galaxias espirales (son galaxias de disco con brazos espirales que parten de la zona del
nucleo) pueden ser barradas en su ntcleo formando otro tipo de clasificaciéon y galaxias
de estructura irregular con un tamafio mas pequefio que las anteriores.

HUBBLE-DE VAUCOULEURS DIAGRAM

....Oﬂll.'.@u‘-

Figura 1: Clasificaciéon galactica de Hubble [12].

2.1.1. Regiones de formacion estelar.

Las regiones de formacion estelar son nubes de hidrégeno principalmente alrededor de
estrellas masivas.

El hidrégeno es el principal componente del gas interestelar, pudiéndose encontrar en di-
ferentes fases: hidrégeno atémico (en nubes e internube), hidrégeno ionizado e hidrégeno
molecular.

La temperatura aproximada de estas regiones HII es de 10* K. La estrella central emite
suficiente radiaciéon energética como para ionizar casi en su totalidad el hidrégeno de la
nube de gas que la rodea. Esto se observa claramente en la linea del espectro correspon-
diente al H, [W. Carroll, Ostlie, 1996][Warren et al. 2015].

2.1.2. Proceso de formacion estelar.

El nacimiento de estrellas es un proceso que tiene lugar a partir del polvo y el gas que
se encuentra en el medio interestelar. Durante su tiempo de vida y dependiendo de su
masa, las estrellas que se forman, devuelven al ISM gran parte de este material a través de



vientos estelares y otros procesos més violentos. De esta manera generaciones de estrellas
se forman unas a partir del material cedido por otras.
En primer lugar para entender la formacion de estrellas hay que entender qué ocurre en
los primeros instantes en la nube de gas y polvo que dard lugar a futuras estrellas. Las
nubes de gas y polvo se encuentran en equilibrio hidrostético si se cumple el teorema del
virial:

2(K) = — (U) M

en el que se iguala el valor medio de la energia cinética (K) y el valor medio de la energia
potencial (U). Esta ecuacién nos define la masa limite de la nube de gas que permite la
formacion estelar: 5

Mj = “sound @)

G2 p2

Donde cy;n4€s la velocidad del sonido en el medio, G es la constante gravitacional y p es
la densidad media de la nube.
En la nube se produce una inestabilidad que recibe el mismo nombre (inestabilidad de
Jeans) y por lo tanto se produce el colapso gravitatorio de la misma [W. Carroll, Ostlie, 1996].
Es decir, la Masa de Jeans es la masa minima que una nube de H, debe tener para que
se puedan formar estrellas en ella. Si se cumple el requisito de la masa minima, en au-
sencia de rotacién o campos magnéticos, la nube de gas colapsard. Durante el proceso, la
densidad de la nube aumenta varios 6rdenes de magnitud y esta se fragmenta. De esta
manera se forman pequefios ntcleos més densos e independientes que siguen el proceso
de colapso gravitatorio individualmente. En cada uno de estos ntcleos la densidad y la
temperatura aumenta a medida que colapsan. El aumento hace que los ntcleos se vuel-
van opacos, la energia no se radia al exterior y el colapso se para. Cuando esto ocurre
comienza una fase adiabética en el que los niicleos se contraen lentamente hasta alcanzar
una temperatura de 2000 K. A esta temperatura el hidrégeno molecular se disocia en hi-
drégeno neutro y un segundo colapso rapido ocurre. Después de este segundo colapso,
la parte mads interna del nicleo alcanza el equilibrio hidrostético, se vuelve a una fase de
contracciéon adiabdtica hasta que la temperatura central es lo suficientemente alta para
comenzar la fusién del hidrégeno [W. Carroll, Ostlie, 1996].

Figura 2: Region de Formacion Estelar. Messier 17 [13].



2.1.3. Tasa de Formacion Estelar.

La tasa de formacion estelar (SFR, por sus siglas en inglés) es la masa total de gas que se
transforma en estrellas en una regién por unidad de tiempo. Principalmente se expresa
en masas solares por afio (M¢) /yr).

El lanzamiento de la sonda Galex (descrita en el apartado 4.1.3) para tomar medidas del
ultravioleta ha revolucionado el trabajo realizado en este campo. Galex ha tomado imége-
nes de dos tercios de cielo en ultravioleta lejano (FUV, 155 nm) y cercano (NUV, 230nm).
La sonda utiliza ambas longitudes de onda para tomar imagenes de miles de galaxias
y asi poder descubrir nuevas zonas de formacién estelar con poco brillo superficial. La
principal desventaja que tiene la observacién en el ultravioleta es la gran sensibilidad
a la atenuacion de la emisién debido a la existencia del polvo en el medio interestelar.
Para corregir estos errores en el cdlculo de la SFR, se aplican métodos en los que se toma
una combinacién lineal de las medidas en el ultravioleta lejano (FUV) y el infrarrojo (IR)
dandoles més peso a uno u otro.

Las variaciones en la SFR entre un tipo y otro de galaxias en la clasificacién de Hubble se
deben a la cantidad de gas, la emision de la galaxia, las interacciones etc.

Para un mejor estudio de las propiedades, se establece una relacién entre la SFR y la
densidad de gas de las galaxias. De igual manera se establece también una relacién entre
la SFR y la luminosidad de la galaxia [Kennicutt et al. 2012].

Para calcular la tasa de formacion estelar, nosotros hemos hecho uso del método de los
trazadores con varias longitudes de onda ("Multiwavelenght tracers”). Esta técnica aplicada
a galaxias cercanas es la més extendida, haciendo uso de las medidas del infrarrojo y las
observaciones del ultravioleta lejano para construir una SFR corregida de la extincion del
polvo. Se usa un balance de energia aproximado utilizando una combinacién lineal de las
luminosidades en FUV-IR.

Luv = Lyv,eps +1 - Lir 3)

Donde Lyy es la luminosidad en el ultravioleta corregida, Li;v ops €s la luminosidad ob-
servada en el ultravioleta y L;r es la luminosidad en el infrarrojo.

Dichas luminosidades se calculan a partir de las densidades de flujo. El pardmetro 7 de-
pende del paso de banda elegido para cada una de las medidas y se puede calibrar teérica-
mente usando modelos evolutivos, o de forma empirica usando medidas independientes
de SFR corregidas de la extincién de polvo. Un valor tipico es 0.46 (galaxias con formacién
estelar media) que muestran una gran cantidad de polvo caliente. Se tienen en cuenta por
tanto los efectos producidos por la geometria de los granos de polvo. Este método pro-
porciona un gran nimero de datos para calibrar y mejorar la dispersiéon de las medidas
en las técnicas con indicadores monocromaticos [Robert C. Kennicut, 1998].

2.2. Medio Interestelar.
2.2.1. Polvo interestelar.

El polvo interestelar estd compuesto de particulas sélidas de entre 0,3 nm y 0,3 um. Estas
particulas estdn compuestas principalmente de elementos como el carbono, silicio, mag-
nesio o hierro. Su cantidad en el medio interestelar es de menos del 1 % pero su contribu-
cién a la evolucién y formacién de galaxias es enorme. Son importantes porque absorben
laluz de las estrellas para calentarse y acttian como catalizadores en numerosas reacciones
quimicas, como la formacién del hidrégeno molecular [Galliano et al. 2017].

Las particulas de polvo interacttian con la radiacion electromagnética en funcién de su
forma, tamafio, indice de refraccién y ademads interacttian con la longitud de onda de la



radiaciéon [Zhou et al. 2016, Galliano et al. 2017].
Las principales componentes del polvo son:

= PAH (”Polycyclic aromatic hydrocarbons”).

Los hidrocarburos aromaticos policiclicos (PAH) son compuestos orgdnicos que se compo-
nen de anillos arométicos simples que se han unido. Los PAH estan formados por carbono
principalmente. Se encuentran en el medio interestelar, en cometas y en meteoritos, y son
candidatos a moléculas béasicas en el origen de la vida.

Los PAHs en el medio interestelar se forman mediante la interacciéon de hidrégeno até-
mico con granos de polvo compuestos de carburo de silicio (SiC), muy abundantes en el
espacio.

Para poder detectarlos debemos observar su espectro infrarrojo caracteristico que emite
principalmente entre las 8 y 12 ym de longitud de onda.

El tamafio de estos granos de polvo se encuentra aproximadamente entre 0,4 y 1,2 nm,
aunque el limite superior estd poco definido y los altos campos de radiacién de las estre-
llas pueden llegar a destruirlos en su totalidad.

n VSG ("Very Small Grains”).

Estos granos de polvo estan formados principalmente por carbono.

El proceso para calentarse y enfriarse ocurre rdpidamente debido a su tamafio, entre 1,2
y 15 nm. Atrapan tinicamente un fotén, se calientan alcanzando un pico de temperatura
y lo emiten de nuevo, enfridndose rdpidamente antes de llegar a absorber otro fotén nue-
vamente. Se produce calentamiento estocdstico a diferencia de los “Big grains”. Emiten la
mayor parte de la radiacion entre 15 y 60 pum. (En estas longitudes de onda, aproximada-
mente el 50 % de la emisién se debe también a los PAH).

» BG ("Big grains”).

El tercer tipo de granos de polvo estd formado por agrupaciones de VSGs y estan com-
puestos principalmente de silicatos. Emiten en el infrarrojo lejano, a una longitud de onda
superior a 60 um, cuando se encuentran en equilibro térmico al absorber fotones. Forman
la mayor parte de la masa total de polvo. Su tamafio se encuentra entre 15y 110 nm y la
emision se centra en 100 um [Désert et al. 1990][Galliano et al. 2017].

Conocer las propiedades del polvo en el ISM es importante para comprender las obser-
vaciones en ultravioleta donde se pueden ver las regiones afectadas por la extincién del
polvo, estudiar regiones de formacién estelar dentro de una galaxia, comprender la evolu-
cién de las galaxias dado que, al tener baja metalicidad, se asemejan a galaxias primitivas
(de las primeras que se formaron en el universo temprano).

Estas particulas al interactuar con la radiacién pueden dispersarla, absorberla o polarizar-
la.

2.2.2. Metales.

Se denomina metal en una galaxia a cualquier elemento quimico mds pesado que el helio,
independientemente de su posicién en la tabla periédica. El polvo estd formado princi-
palmente por metales.

Las estrellas (fundamentalmente las que se encuentran en las galaxias de tipo AGN?)
producen polvo que expulsan al medio interestelar a partir de los metales que contienen

1Galaxia AGN: son galaxias de ntcleo activo, en las que una parte significativa de la radiacién emiti-
da, no se debe a estrellas, polvo o gas, sino a chorros de particulas emitidos desde su niicleo que recorren
grandes distancias. A este tipo pertenecen las galaxias de radio, las galaxias Seyfert, los cudsares y blazares.
[Ntcleos activos de galaxias (AGN)].



en su interior. Una vez se encuentran en el medio interestelar, los grano de polvo pueden
atraer metales que estan en fase gaseosa. La composicién del polvo como se ha indicado
en el apartado anterior varia en funcién del tipo de grano pero principalmente es carbono,
oxigeno, silicio, magnesio, hierro, etc.

Denominamos metalicidad a la proporcién de elementos quimicos que componen una
estrella o galaxia, distintos del hidrégeno y el helio. Se suele comparar con la metalicidad
solar. Para medir la metalicidad de una estrella, usando espectroscopfia, se estudian las
lineas de absorcién de la radiacién electromagnética. La metalicidad no es un pardmetro
constante en el medio interestelar por lo que la metalicidad de una estrella dependera en
parte de la zona donde se haya formado asi como el tiempo en el que lo haya hecho.

2.3. Distribucién espectral de energia (SED) de una galaxia.

Las diferentes componentes de una galaxia emiten en distintos rangos del espectro elec-
tromagnético.

Una distribucién espectral de energia es la relacién de la energia emitida por una fuente
astronémica con la frecuencia o longitud de onda de la luz recibida. Con esta curva pode-
mos conocer en qué longitudes de onda emite radiacion dicha fuente e incluso podemos
llegar a conocer su composicion. En la figura 3 se muestra una SED tipica de una galaxia
[Kennicutt et al. 2012].

En esta gréfica podemos observar en qué longitudes de onda emiten las estrellas (longi-
tudes de onda cortas, entre 0,01 ~ 10 nm), el polvo (entre 10 ~ 1000 nm) y el gas (emite
mas en longitudes de onda pequefias como las estrellas) [Galliano et al. 2017].

La distribucion espectral de energia nos permite estudiar las distintas componentes de
una galaxia en detalle. En este trabajo nos centramos en el estudio de la parte del infrarrojo
de la SED correspondiente a la emisién del polvo.
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Figura 3: Distribucién espectral de energia tipica de una galaxia [Kennicutt et al. 2012]. La
zona de color azul corresponde a la emision de las estrellas, la verde al gas y la roja al pol-
vo. La zona con lineas horizontales en color azul hace referencia a la absorcién del polvo.
La altura de dicha zona es la diferencia entre la luminosidad observada con absorcién y
sin ella.



2.4. Galaxias enanas: Sextans A.

La galaxia escogida para estudiar es Sextans A, una galaxia enana irregular de baja lumi-
nosidad por unidad de 4rea. Es una galaxia de unos 1533 pc? de didmetro y se encuentra
a 1,42 Mpc de distancia, cerca del limite del Grupo Local [Simbad. Sextans A].

Figura 4: Sextans A. Las estrellas de color azul son jévenes y se agrupan en pequefios
camulos. Por otro lado las estrellas méas anaranjadas pertenecen a la Via Lactea y se in-
terponen entre Sextans A y el punto de observacién. Fuente [Simbad. Sextans A]. Imagen
tomada en el Visible.

Las galaxias enanas e irregulares son las mas numerosas en el universo. Tienen un impor-
tante papel a la hora de entender la evolucién de las galaxias.

Entender la formacién de estrellas en galaxias enanas e irregulares ayuda a conocer cémo
son estas galaxias antes de formar parte de sistemas mds complejos [Simbad. Sextans A].
Esta galaxia ha sido escogida por su distancia préxima a nosotros y su baja metalicidad
lo que la hace dificil de estudiar. Su proximidad hace que las regiones de formacién es-
telar que se van a estudiar se puedan resolver espacialmente en las bandas del infrarro-
jo. Por su baja metalicidad puede ser una galaxia similar a las del universo primitivo
[Van Dyk et al. 1998].

Nombre Morfologia Distancia | Metalicidad (12+log(O/H))
Sextans A | Enana irregular | 1,42 Mpc 7,49

Cuadro 1: Datos de la Galaxia Sextans A [Zhou et al. 2016]. La metalicidad se mide en
unidades de la fraccién entre la concentracién de oxigeno e hidrégeno.

3. Objetivo.

El objetivo principal de este trabajo es estudiar las principales caracteristicas del polvo
interestelar en entornos de baja metalicidad. Para ello hemos escogido la galaxia Sextans
A por su cercania y su baja metalicidad. Esto nos permite resolver espacialmente las prin-
cipales regiones de formacién estelar y estudiar la SED no solo de la galaxia completa
sino de cada una de estas zonas por separado. Para cada regién obtendremos la SED en el
rango del infrarrojo (IR). Estudiaremos las propiedades del polvo interestelar ajustando
modelos a las diferentes SED. Derivaremos la masa de polvo total y la contribucién re-
lativa de cada componente. Hay que destacar que la obtencién de las SEDs (distribucién

21 parsec (pc) equivale a 3,086 - 10'® m.



espectral de energia) en regiones de galaxias de baja metalicidad se ha realizado muy po-
cas veces debido a la tenue emisién que tiene el polvo en ellas y la dificultad que ello
conlleva.

4. Datos e Instrumentacion.

Las imédgenes que se van a utilizar se han obtenido con los telescopios espaciales Spitzer,
Herschel y Galex. Los tres telescopios llevan cdmaras incorporadas especializadas en la
toma de imégenes del infrarrojo y ultravioleta. A continuacién las describimos brevemen-

te en el apartado 4.1.
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Figura 5: Opacidad atmosférica frente a la longitud de onda. En la imagen se
puede ver la opacidad para rayos-X y gamma, ultravioleta, visible, infrarrojo...
[W. Carroll, Ostlie, 1996].

4.1. Instrumentos.
4.1.1. Spitzer.

El telescopio espacial Spitzer (infrarrojo) fue lanzado al espacio en el afio 2003, formando
parte del Programa de Grandes Observatorios de la NASA. Este telescopio observa entre
3y 180 um, longitudes de onda para las que la opacidad atmosférica es muy alta, como
se ve en la Figura 5. Spitzer tiene tres instrumentos: IRAC (infrared array camera)[5, 6], IRS
(infrared spectroscopy) y MIPS (multiband imaging photometer)[7] .

» IRAC: Camara infrarroja que detecta luz en las longitudes de onda entre 3,6 um y
8,0 um. Tiene cuatro canales de toma de imdgenes en cuatro longitudes de onda
(3,6,4,5,5,8, 8um)

= MIPS: Cadmara con tres canales de toma de imédgenes en diferentes longitudes de
onda (24, 70, 160 pm).

» IRS: Espectrégrafo infrarrojo. Proporciona espectros detallados entre 5 yum y 40 ym
de longitud de onda. Tiene cuatro médulos para los espectro en baja y alta resolu-
cién de longitudes cortas y largas en el intervalo que trabaja.

4.1.2. Herschel.

El telescopio espacial Herschel fue lanzado en el afio 2009. Estd especializado en la toma
de imagenes fotométricas entre longitudes de onda de 55 um hasta 672 um. Este telescopio



forma parte del Programa cientifico de la Agencia Espacial Europea (ESA) [9]. Cuenta
con tres instrumentos: HiFi (heterodyne instrument for the far infrared), PACS (photodetector
array camera and spectrometer) y SPIRE (spectral and photometric imaging receiver)[10]. Los
describimos brevemente:

= PACS: Cdmara que permite hacer fotometria en tres bandas centrada en 70, 100 y
160 pm.

» SPIRE: Camara que puede tomar imédgenes en tres bandas centradas en las longitu-
des de onda de 250 um, 350 pm y 500 pm.

= HiFi: Espectrémetro de alta resolucién que cubre las longitudes de onda desde 155
um hasta 625 yum. Tiene 7 bandas para tomar datos. Las cinco primeras bandas ope-
ran con una anchura de 4 GHz mientras que las dos tdltimas tienen un ancho de
banda de 2,4 GHz.

4.1.3. Galex.

El telescopio espacial Galex fue lanzado al espacio en Abril de 2003. Su funcién principal
es tomar imégenes en el rango de longitudes de onda del ultravioleta para el estudio de la
evolucién y formacion de galaxias. Ha elaborado el primer mapa de galaxias en formacién
en el universo. Tiene una cdmara que toma imégenes a través de su telescopio (50 cm de
didmetro) en 151, 6 nm aunque tiene otro canal de 226, 7 nm (Ultravioleta lejano y cercano)
[1].

4.2. Datos de las imdgenes.

Nuestro objetivo es estudiar el polvo en Sextans A a partir de la SED. Para construirla en
la franja del infrarrojo hemos usado una serie de imagenes tomadas con los instrumentos
descritos anteriormente.

Usamos imagenes en diferentes resoluciones espaciales que equivalen a distintas escalas
lineales (imagenes de alta resolucién y baja resolucion). Las imédgenes de alta resolucién
pertenecen a las bandas del espectro observadas por la cAmara IRAC.

En el cuadro 2 mostramos informacién acerca de dichas imédgenes, por qué instrumento
fueron captadas, cudl es la longitud de onda observada, la conversién entre pixel de la
imagen y segundos de arco del cielo y el tamafio de la PSF de las imagenes.

La dltima columna del cuadro siguiente corresponde a la incertidumbre introducida en
las medidas debido a la calibracién de los instrumentos (error instrumental), donde para
cada banda se ha especificado el valor (porcentaje de la medida).



’ Telescopio \ Instrumento \ Long. onda \ Pixel [arcsec] \ PSF [arcsec] \ Dar (%) ‘

Galex FUV 151,6 nm 0,6 44 10
Spitzer IRAC 3,6 um 0,6 2,5 2
Spitzer IRAC 4,5 um 0,6 29 2
Spitzer IRAC 58 um 0,6 3,0 2
Spitzer IRAC 8 um 0,6 3,0 2
Spitzer MIPS 24 ym 2,45 6,3 4
Herschel PACS 70 ym 14 55 10
Herschel PACS 100 um 1,7 7,7 10
Herschel PACS 160 um 2,85 11,2 20
Herschel SPIRE 250 um 6 18,0 5
Herschel SPIRE 350 um 10 25,0 5

Cuadro 2: En la tabla se muestra con qué instrumento se ha tomado cada imagen. La
longitud de onda en la que se ha tomado cada una. El tamafio de un pixel en segundos
de arco de cada una de ellas. La PSF (funcién de dispersion de un punto) de cada imagen,
siendo esta mayor en las de mayor longitud de onda por lo que se ve més dispersa. Por
altimo la incertidumbre introducida por el propio instrumental en las medidas del flujo
observado en el infrarrojo y ultravioleta.

3.6 micras - -

Figura 6: Imégenes de Sextans A en las longitud de onda a estudiar més representativas
captadas con los diferentes instrumentos descritos anteriormente.

5. Metodologia.

En primer lugar vamos a definir las regiones de cielo a estudiar [Zhou et al. 2016]. Para
obtener el flujo que recibimos de dichas regiones. El siguiente paso serd tomar aperturas
de cielo alrededor de las regiones para extraer la emisién de fondo de las imédgenes. De
esta manera podemos hallar la emisién en el infrarrojo y en el ultravioleta de la galaxia y
obtener la SED buscada.

Partimos de las imadgenes de la galaxia Sextans A tomadas en longitudes de onda per-
tenecientes al espectro infrarrojo. De estas imdgenes, usando el software DS9, podremos
obtener la emision de la galaxia. Més concretamente, vamos a seleccionar unas regiones
de formacién estelar dentro de la galaxia y nos centraremos en estudiar la emision en
dichas zonas.
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Para obtener el flujo de estas regiones, debemos eliminar la emisién del cielo de fondo
para lo que utilizaremos aperturas de cielo alrededor de las regiones de formacién estelar.
Una vez que tenemos la fotometria de las regiones, podemos construir la SED de cada
una de las regiones de formacion estelar asi como del disco galactico y compararlo con
modelos tedricos.

El siguiente paso serd repetir los mismo pasos pero en este caso para una imagen del es-
pectro ultravioleta, el cual nos permite profundizar el estudio de las regiones en cuestion.
Una vez obtenido el flujo emitido tanto en infrarrojo como en ultravioleta lejano, el obje-
tivo sera hallar la luminosidad de cada una de las regiones y del disco de la galaxia.

A partir de la luminosidad podemos obtener la tasa de formacién estelar en cada una
de las regiones de formacién. Una vez hallado este valor, haciendo uso de los modelos
tedricos y modelos calculados mateméticamente (descritos en el apartado 5.4), podemos
conocer la fraccién de masa de cada una de los distintos granos de polvo (PAH, VSG, BG).

5.1. Imagenes del Infrarrojo.

Vamos a estudiar la SED de la galaxia, en concreto las longitudes de onda del infrarrojo,
para ello tenemos imégenes de diferente resolucién. Dichas imagenes tienen el problema
de que necesitan correcciones en las aperturas de cielo y de las regiones de formacién
estelar. Para corregirlo en lugar de usar imdgenes de alta resoluciéon donde necesitamos
las mencionadas correcciones, utilizamos imédgenes suavizadas y en baja resolucion.
Usamos este tipo de imagenes suavizadas en las longitudes de onda indicadas en el cua-
dro 2 dado que introducen menos error debido a que la luz esta dispersada en una mayor
cantidad de pixeles y al convolucionar todas las imagenes no tenemos que realizar correc-
ciones de apertura como pasaria con las imédgenes de alta resolucion.

5.1.1. Regiones de formacion estelar.

Hemos seleccionado las principales regiones de formacion estelar de la galaxia Sextans
A, inspeccionando las imédgenes en todas las bandas. Sus coordenadas y tamafos se re-
cogen en el cuadro 3. Escogimos las aperturas de manera que englobaran la emisién de
las regiones en todas las bandas (figura 7). Ademas estudiamos una regién que engloba
el disco de la galaxia (figura 8).

Figura 7: Imagen de baja resolucién (corresponde a una resolucién espacial de 25”7, banda
de 350 um).
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Figura 8: Region y aperturas del cielo para el Disco Galactico. Imagen de 250 micras.

Las regiones SF1 a SF4 han sido elegidas dado que son las regiones de formacién
estelar mds importantes de la galaxia Sextans A. Para la fotometria de las imédgenes se
ha hecho uso del software DS9 [SAO image DS9]. Presentamos en el siguiente cuadro los
datos de las regiones escogidas como objeto de estudio.

| | SF1 | SF2 | SP3 | SF4 | Disco |
Posicién 10:10:57,12 | 10:11:10,10 | 10:11:06,3 | 10:10:55,3 | 10:11:02,4
J2000 -04:40:32,1 | -04:41:44,4 | -4:42:2524 | -4:43:03,10 | -4:42:09
Radio [pixeles] 20 29,11 x16 | 23,4x39,16 20 145
Area [arcsec?] 1254.3 1464.12 2881.8 1254.4 66800.1

Cuadro 3: Datos de las regiones seleccionadas de Sextans A. El tamafio expresa el radio
de las regiones circulares (SF1, SF4 y el disco galdctico) y el semieje mayor y menor en el
caso de las regiones elipticas (SF2 y SF3). En la Gltima columna se presentan los datos de
una apertura que engloba todo el disco de la galaxia.

Para sustraer la emisién de fondo hemos considerado las aperturas de cielo de 1 a 7,
escogidas con un tamarfio lo suficientemente grande para que en las imagenes de mayor
longitud de onda (dado que la PSF es més alta y los pixeles tienen un mayor tamafio)
incluyan un mayor niimero de pixeles en el interior y poder tener unos datos mas precisos.
Mostramos el ntimero de pixeles de cada regiéon en cada banda observada en la figura 4.

Alpm] | Npixspy | Npixsp | Npixses | Npixsps | NpiXgisco
3,6 3484 4059 8005 3492 180590
45 3494 4067 8004 3485 180581
5,8 3484 4059 8005 3492 180885

8 3494 4067 8004 3485 180012
24 208 244 478 208 11000
70 491 573 1118 487 25799

100 493 572 1128 491 25802
160 120 142 277 124 6450
250 37 42 79 36 1835
350 13 14 28 13 659

Cuadro 4: Ntmero de pixeles de cada regién. El namero de pixeles varia en funcién de la
banda en la que se observe debido a que el tamafio de pixel en cada banda es diferente
como se observa en el cuadro 2.

12



El namero de pixeles serd necesario (junto con la emisién por pixel) para calcular pos-
teriormente la emisién de fondo que deberemos sustraer a la emisién total observada.
Usaremos estos datos en lugar de usar la densidad de emisién por unidad de &rea, debi-
do a que la resolucién espacial de cada imagen es diferente y esto puede introducir errores
maés adelante.

En el caso del disco gal4ctico, hemos tomado un regién mayor que engloba a las 4 regiones
anteriormente estudiadas (figura 8). De la misma manera que con las demads regiones,
realizamos un estudio del flujo de esta zona y las aperturas que quedan en el exterior
(figura 10).

5.1.2. Fotometria de las regiones.

El flujo de cada region y del disco de Sextans A se calcul6 haciendo uso del software DS9
que nos permite obtener la sefial de la imagen en la apertura seleccionada. En el cuadro
siguiente se presenta el flujo para cada region escogida, asi como para la apertura del disco
galdctico. Estos valores incluyen el flujo de fondo de las imdgenes, que sera sustraido mas
adelante (en unidades de mJy®).

’ A [um] ‘ SF1 [m]y] ‘ SF2 [m]y] ‘ SF3 [m]y] ‘ SF4 [m]y] ‘ Disco [m]y] ‘

3,6 0,6 0,7 1,3 0,5 63
4,5 1,23 1,4 3 1,17 80
5,8 10 12 22,4 10 521

8 37,3 42,12 85 37 2000
24 1275 1497 2932,3 1274 70000
70 5929 6924 13626,4 5863 311000
100 296,04 397,11 870 312,5 14000
160 -33,3 24 65,18 -19,17 -2400
250 107,02 148,5 270,02 112 4300
350 73,01 87,4 174,4 74,4 3000

Cuadro 5: Fotometria de las regiones de formacion estelar seleccionadas. En el caso del
disco, para hallar el flujo total de fondo se han tenido en cuenta tinicamente las aperturas
de cielo que se encuentran fuera del disco de la galaxia.

Los flujos negativos que encontramos en la emisién se deben al tratamiento de las ima-
genes en las que el flujo emitido es tan tenue en algunos pixeles que las fluctuaciones
de ruido de fondo medidas por los instrumentos son mayores que el propio valor de la
medida. Por tanto tenemos que tratarlos correctamente mds adelante, de manera que cal-
cularemos una cota superior para dicho valor que sea igual a tres veces el valor de la
desviacién estandar de la medida. Si el valor medido se comprueba que es menor que
este limite superior, podremos decir que la emisién en una determinada regién es como
mucho igual al valor estimado como cota superior.

Sustraccion de la emisiéon de fondo.

Para sustraer la emision de fondo y poder restarlo al flujo total observado hacemos uso
de la siguiente expresion:
Fsky = Npixreg : Fsky,pix (4)

31 Jy es una unidad de medida de densidad de flujo espectral (no pertenece al sistema internacional) y
026 W

equivaleal PN
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Fyiy es el flujo de fondo que tenemos dentro de cada una de las regiones seleccionadas y
que es diferente en cada una de las longitudes de onda que estamos estudiando, Npix;eq
es el numero de pixeles de cada region y Fyy, i €s el promedio de flujo de fondo por pixel.
En el siguiente cuadro se recogen los datos del valor medio de emisién por pixel en las
aperturas de cielo. Este valor medio es un promedio de los valores medios de la emi-
sion de fondo de cada apertura asignada alrededor de cada regién de formacion estelar
correspondiente. También hemos obtenido la desviacién estdndar de la emisién de fondo.

Aum] SF1 SF2 y SF3 SF4
Fsky,pix Usky [m]y] Fsky,pix [m]y] Usky [m]y] Fsky,pix [m]y] Osky [m]y]
3,6 1,3 E-04 1,4 E-05 5 E-04 7,3 E-04 1,24 E-04 1,24 E-05
4,5 3,3 E-04 2 E-05 5 E-04 7,3 E-05 3,04 E-04 2,4 E-05
5,8 3 E-03 1,34 E-04 3 E-03 5,3 E-04 2,4 E-03 2 E-04
8 1,05 E-02 2 E-04 10 E-03 8,19 E-04 10 E-03 7 E-04
24 6,12 E+00 3 E-03 6,13 E+00 3 E-03 6,12 E+00 2 E-03
70 1,20 E+01 | 1,4E-02 1,20 E+01 1,19 E-02 | 1,20 E+01 1,02 E-02
100 5,4 E-01 2 E-02 7 E-01 2 E-02 6 E-01 1,3 E-02
160 -6 E-01 6,19 E-02 -4,4 E-01 6 E-02 -6 E-01 7 E-02
250 2 E+00 1,09 E-01 2,3 E+00 2,3E-01 2,03 E+00 | 1,08 E-01
350 4 E+00 2 E-01 4,4 E+00 5 E-01 4 E+00 2 E-01

Cuadro 6: Para cada region se presenta el valor medio y desviaciéon estdndar de la emisién
de fondo.

En el cuadro 6 podemos ver cémo los datos de las aperturas de cielo alrededor de las
regiones SF2 y SF3 son los mismos. Esto se debe, si vemos la figura 7, a que ambas regiones
se encuentran muy préximas y es mds sencillo crear aperturas de cielo alrededor de las
dos, por lo que la emisién de fondo que debemos sustraer serd la misma para ambas dada
su localizacién en el disco de la galaxia.

Asi para cada region tenemos la cantidad de flujo de fondo que recibimos dentro de cada
una de ellas

Presentamos los valores correspondientes a esta magnitud:

AMpm] | Fayse1[mly] | Fsy,se2m]y] | Fxyse3[mJyl | Foy,sealmly] | Fsyaisk[mJy]
3,6 5E-01 2 E+00 4 E+00 4,3 E-01 2 E+01
45 1,14 E+00 2 E+00 4 E+00 1,06 E+00 5,02 E+01
5,8 10 E+00 1,16 E+01 2,3 E+01 9 E+00 4,4 E+02

8 4 E+01 4,02 E+01 8 E+01 3,3 E+01 2 E+03
24 1,3 E+03 2 E+03 3 E+03 1,3 E+03 7 E+04
70 6 E+03 7 E+03 1,3 E+04 6 E+03 3,10 E+05
100 3 E+02 3,21 E+02 6,3 E+02 3 E+02 1,4 E+04
160 -7,01 E+01 -6,23 E+01 -1,21 E+02 -7 E+01 -4 E+03
250 7,12 E+01 10 E+01 2 E-+02 7,3 E+01 4 E+03
350 5 E+01 6,10 E+01 1,22 E+02 5,07 E+01 3 E+03

Cuadro 7: Emision de fondo para cada regién y cada banda observada.

Como se observa en el cuadro anterior, para la banda de 160 micras, tenemos un valor
de flujo menor que cero, esto se debe al proceso de tratamiento de la imagen en el cual
el fondo presenta pixeles cuya emisién es negativa. En este caso la emisién de fondo es
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mayor que la emisién de la regién de formacion estelar. Para calcular el valor total de
flujo de la regién, restamos la emisién de fondo a la emisién total observada. Esto se
contempla a la hora de calcular el error asociado a las medidas, en las que predominara
principalmente el error de calibracién de los instrumentos.
Finalmente el valor del flujo de cada regién se calculard haciendo uso de la expresion
siguiente:

Preg,IR = Fops — Fsky (5)

Freg,1r es el flujo en cada regién para cada banda del infrarrojo. F,ps es el valor del flujo
total observado al realizar la fotometria de la imagen y Fy, es el valor del flujo de fondo
calculado con la ecuacion 4.

5.1.3. Calculo de errores.
Ajuste de valores de flujo negativo.

Como se muestra en el cuadro 7, tenemos ahora unos valores de flujo negativo de algunas
regiones en determinadas longitudes de onda. Este hecho bien puede deberse a que en di-
chas bandas, la emisién es muy débil y por tanto el error instrumental y la medicién de los
datos supera al valor real de la medida por lo que tenemos que estimar cotas superiores
para dichos valores.

Focotado =30 (6)

De esta manera el valor de la emisién quedard determinado por una cota superior corres-
pondiente a 3 veces el valor del error en el flujo medido.
Errores en las medidas.

Para hallar el error asociado a los valores medidos, calculamos por separado el error en la
medida del flujo de las regiones, el error introducido en el célculo del flujo de fondo y el
error propio de calibracién.

AF? = AFe + AFoy + AF, 7)

reg c

Debemos de calcular cada uno de ellos por separado y sumarlos cuadrdticamente para
obtener su valor:

AF? = (AFg)® + Njog - (AFay)* + (AFZ) (8)

Error asociado al flujo de las regiones.

Para calcular este error, tenemos en cuenta el nimero de pixeles de cada regién y la des-
viacién estandar en el valor del flujo de fondo de los pixeles en el interior de las regiones

escogidas.
AFreg = \/ Npixyeg - Usky )

Error asociado al flujo de fondo.

Para calcular este error, tenemos en cuenta el nimero de pixeles de cada apertura del
cielo y la desviacion estdndar en el valor de dicho flujo de los pixeles en el interior de las
aperturas escogidas.
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(10)

Error de calibracién.

Este error esta relacionado con la incertidumbre que tiene el instrumento con el que se
estd observando en la banda correspondiente para reproducir el flujo de un objeto. Estos
errores estdn tabulados en las caracteristicas de los instrumentos y se han presentado en
el cuadro 2.

Error total.

Como se ha indicado al principio de este apartado, el error total se calcula mediante la
ecuacion (8) y se muestra en el cuadro a continuacion.

Alum] | AFspi[m]y] | AFspa[m]y] | AFsps[m]y] | AFspa[m]y] | AFpisk[m]y]
3,6 0,002 0,05 0,07 0,002 1,0
4,5 0,002 0,005 0,006 0,003 0,7
5,8 0,010 0,03 0,05 0,024 1,5

8 0,017 0,07 0,14 0,08 5
24 0,08 0,10 0,18 0,03 2
70 2,4 4 19,14 0,22 48

100 3,18 8 24 4 82
160 74 17,3 37,3 10 212
250 2 5 9,5 3 33
350 2 3,23 5,24 2,06 25

Cuadro 8: Error asociado al valor del flujo total.

Se observa cémo los valores donde se ha tomado una cota superior igual a tres veces el
valor de sigma, tenemos que sumarle el error total del flujo, el cual influird en el valor
de la cota superior de la medida. Se ha comprobado que los valores de flujo negativos
estdn dentro del rango de error proporcionado por la desviacién estdndar de la medida
multiplicada tres veces mas el error propio de la medida.

5.1.4. Fotometria final en el infrarrojo.

Por dltimo se muestra un cuadro que condensa todos los resultados obtenidos del flujo
de las regiones con su correspondiente error asociado tal y como se ha explicado anterior-
mente.
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Alpum] | Fspi,r[m]y] Fspo,ir[m]y] Fsp3 r[m]y] Fspar(mJy] | Faisk[m]y]
3,6 0,118 0,002 0,05 £ 0,05* 0,07 £ 0,07* 0,069 +£0,002 | 45,0+1,1
4,5 0,089 + 0,002 | 0,005+ 0,005* | 0,006 +0,006* | 0,110+0,003 | 30,1 +0,7
5,8 0,323 40,010 0,09 +0,04 0,05+ 0, 05*% 1,091 +£0,024 | 74,2+1,5

8 0,639 + 0,017 1,94+0,07 582+0,14 3,49 £ 0,08 225+5
24 1,99 4+ 0,09 2,31 +0,10 4,26 £0,18 0,42 +0,03 60 £2
70 23,4+2,4 38+4 191,37 £19,14 | 0,26 +0,23* 474 + 48
100 31,534+3,18 77 £ 8 238 £ 24 37 +4 811 £ 82
160 39,7+7,4 86,2+17,3 186,6 + 37,3 49 +10 1056 £+ 212
250 36 +2 53,5+5 91,3+9,5 39+3 549 + 33
350 24 +2 26,44 + 3,23 52,40+ 5,24 23,70+ 2,06 295 + 25

Cuadro 9: Fotometria final de las regiones. Los valores marcados con un asterisco son
cotas superiores debido a que el valor de su medida es demasiado pequefio y las fluctua-
ciones de ruido afectan en mayor cantidad. Estos datos en valor absoluto se encuentran
dentro del rango de 30 mas el error de la propia medida.

5.2. Estudio de imagenes en ultravioleta.

Ahora nos centramos en estudiar una imagen del telescopio GALEX observada en la ban-
da del ultravioleta lejano centrada en A = 1516A. Para mas adelante poder estudiar la
luminosidad total de la galaxia y a partir de ella hallar la tasa de formacién de estelar
(SFR).

Las regiones de formacioén estelar son las mismas que en las imagenes del infrarrojo para
poder continuar con los calculos de la SFR mds adelante. De igual modo, se estdn em-
pleando imagenes suavizadas.

Figura 9: Imagen en la banda FUV. Las regiones de formacion estelar y aperturas de cielo
son las mismas que para las imdgenes del infrarrojo.

5.2.1. Fotometria de las regiones.

De la misma manera que en el estudio de las imédgenes del infrarrojo, medimos el flujo
total de las regiones, el nimero de pixeles y su 4rea. Para calcular la emisién de fondo
obtenemos el valor medio del flujo de cada pixel en las aperturas que rodean cada regiéon y
la desviacion estdndar para el cdlculo del error en las medidas. Los resultados se muestran
en los cuadros 10 y 11.
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Regiones SF1 SF2 SF3 SF4 Disco

Fuv[m]y| 0,8 0,5 3,23 0,19 19,5
Npix 559 651 1284 551 29353
Arealarcsec?] 1258 1465 2889 1240 | 66044,21

almJy| 43E-04 | 402E-04 | 1,3E-03 | 1,3E-04 | 7E-04

Cuadro 10: Datos de las regiones en la imagen del ultravioleta lejano.

Regiones | SFlgy, | SF2gy SF3sky SF4gy, | Discosyy
Fyv[mJy] | 041 0,275 0,27 0,39 0,5
Npix 1254 1258 1258 1256 1254
olmJy] | 4E-05 | 1,01 E-04 | 1,01 E-04 | 3,3E-05 | 2E-05

Cuadro 11: Datos de las aperturas de cielo en la imagen del ultravioleta lejano. Estas
son las mismas que las imagenes en infrarrojo. En el caso del disco, igual que con las
imdagenes en el infrarrojo, las aperturas del cielo son tinicamente las numeradas 2, 6 y 7
que se encuentran fuera de él.

La emisién de fondo se obtiene haciendo uso de la siguiente expresion:
Fsky,UV = Npixreg : Psky,pix (11)

Una vez calculado, nuevamente hallamos el flujo de las regiones siguiendo la expresion:
Freg,UV = Fops — Psky (12)

5.2.2. Célculo de errores.

Usamos la misma metodologia que para las imédgenes del infrarrojo y obtenemos los erro-
res asociados a los flujos. Para calcular el error de calibracién, tenemos en cuenta que el
A4 de la banda ultravioleta es un 10 % de la medida como se indica en el cuadro 2.

[ ARy | SFT | SF2 | SF3 | SF4 | Disco |
AFug[m]y] | 9E04 | 3E03 | 4E-03 | 8E-04 | 34E03
AFyy[mJy] [ 1,07E-06 | 3E-06 | 3E-06 | 93E7 | 6E7
AFmJy] | 0,08 0,05 0,32 0,02 1,96
AFuy[m]y] | 8,01E-02 | 516E-02 | 3,23E-01 | 1,89E-02 | 1,96E+00

Cuadro 12: Errores en las medidas de los flujos para la banda del ultravioleta en las regio-
nes seleccionadas y el disco. Nuevamente el error de calibracién es el que predomina en
el error total debido a que es una porcentaje alto del propio valor de la medida del flujo.

5.2.3. Fotometria final en el ultravioleta.

Quedando de esta manera en la banda ultravioleta los siguientes resultados.

Regiones SF1 SE2 SE3 SF4 Disco
Fyv[mJy] | 0,61+0,08 | 0,37+0,05 | 2,9+0,3 | 0,015+£0,019 | 18 £2

Cuadro 13: Fotometria final en ultravioleta. Los errores se han calculado de la misma
manera que para las bandas del infrarrojo en el apartado 5.1.3 donde se explican con
detalle.
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5.3. Caélculo de la tasa de formacion estelar..

Para hallar la tasa de formacién estelar, haremos uso del método de los trazadores con
varias longitudes de onda ("Multiwavelenght tracers”). Esta técnica toma medidas del in-
frarrojo y las observaciones del ultravioleta lejano para construir una SFR corregida de la
extincion del polvo. Para ello hallamos la luminosidad de las regiones de formacién este-
lar en el infrarrojo y el ultravioleta y toma una combinacion lineal de ellas multiplicadas
por una constante como factor de correccién (apartado 2.1.3).

5.3.1. Luminosidad total en el IR.

Para hallar la luminosidad del infrarrojo (Ltir), hacemos uso de la siguiente relacion:
N

lOg(LT]R) :2 a;- lOg S;+b (13)

i=1

Donde tenemos que S; son los brillos superficiales de cada regién en {kp%} . Los coeficien-
tes a; son constantes para cada longitud de onda [M. Boquien et al. 2011]. El término b es
una constante indicada en el cuadro 14. La sumatoria es en cada longitud de onda del
infrarrojo desde 8 hasta 350 micras. No tomamos las longitudes de onda més pequefias
debido a que no son demasiado relevantes y contienen errores muy grandes respecto al

valor del flujo debido a la dificultad de medicién.

Alum] 8 24 70 100 160 | 250 | 350 | Coef.b
a; 0,066 | 0,195 | 0,229 | 0,211 | 0,172 | 0,05 | 0,087 | 0,348

Cuadro 14: Coeficientes extraidos de [M. Boquien et al. 2011], para obtener la luminosi-
dad total por unidad de area en el IR.

Para aplicar la ecuacién niimero (13), necesitamos un cambio de variable previo dado que
nuestra unidad de medida son Jy para el flujo y segundos de arco al cuadrado (arcsec?)
para el drea. Necesitamos expresar el brillo superficial en vatios (W) por unidad de area
que en este caso seran los kiloparsecs al cuadrado (kpc?).

L,=F, -v-4mr - D? (14)

El brillo superficial serd la luminosidad dividido entre el drea de la region:
g L _ 47t - D?*(em) - 10723 [erg-s‘l] ,
= — F, |22 .

_ 15
Area  Area(arcsec?) - D2(cm) - tg(1”)2 1

cm?

Donde incluimos el término tg(1”)? = a - D, donde a es el tamafio angular de la galaxia

en el cielo y D es la distancia a la que la galaxia se encuentra de nosotros (D=1,42 Mpc)
elimindndose al encontrarse en el numerador y denominador.

Finalmente tenemos que convertir las unidades de energia (ergios a vatios) y las unidades
de drea (cm? a kpc?).

(16)

2
SBfina = SB- (1077) - (3-1021) [ W ]

kpc?
Asi tenemos el brillo superficial (por unidad de superficie) de cada region y del disco en

las longitudes de onda del infrarrojo, a partir de ellas (ver ecuacién (13)), obtenemos la
luminosidad en cada regién definida, y que aparecen en el cuadro 15.
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Region SF1 | SF2 | SF3 | SF4 | Disco
log (LTIR) k% 32,9 | 33,17 | 33,3 | 32,5 | 32,7

Cuadro 15: Logaritmo de la luminosidad en el infrarrojo.

5.3.2. Luminosidad en el UV.

El ultravioleta estd afectado por la extincién del polvo de nuestra galaxia, por ello hay que
corregirlo, lo llamamos Fy cor+ v 10 podemos calcular a partir del observado:

FUV,corr = Fobs : 10(0'4*AFUV) (17)

donde el valor de AFUV=0,427 es el valor de la extincién debido a nuestra galaxia en la
banda del ultravioleta lejano [NASA /IPAC Extragalactic Database].

Region SF1 | SF2 | SF3 | SF4 | Disco

log (Luv) || | 338 | 335 | 341 | 323 | 334

Cuadro 16: Luminosidad por unidad de area en la banda del ultravioleta lejano, corregido
de la extincion de polvo de la Via Lactea.

5.3.3. Tasa de formacion estelar.

Como ya hemos explicado en el apartado 2.1.3, reciéntemente su han usado combinacio-
nes lineales de distintos trazadores de la tasa de formacion estelar. Asi la emision en el
ultravioleta traza la emisién de las estrellas que se observan y la luminosidad en el infra-
rrojo traza la emision procedente de las estrellas absorbida por el polvo.
Para calcularla usamos este método de combinacién de trazadores, en este caso el FUV y
el IR, para construir un modelo que esté corregido debidamente de la extincién de polvo.
De esta manera usamos la siguiente expresiéon [Hao et al. 2011]:

Lruv = Lruv,corr +0,46 - LTr (18)

Donde la luminosidad Lryv se ha calculado anteriormente haciendo uso de los flujos de
cada region y la frecuencia correspondiente a cada paso de banda elegidos, tanto en el
ultravioleta como en las medidas del infrarrojo. El valor # = 0,46 es un valor tomado
de [Kennicutt et al. 2012] debido a que la tnica parte de la radiacién del polvo caliente se
encuentra en el FUV y en muchas galaxias hay una gran cantidad de este polvo caliente.
La expresion (18) representa la luminosidad total procedente de las estrellas observadas y
de aquellas cuya emision ha sido absorbida por el polvo.

Para calcular la masa de estrellas (medidas en masas solares) que se esta formando por
unidad de tiempo (que en este caso es un afio) a partir de la luminosidad en el ultravioleta
hacemos uso de la siguiente expresiéon [Kennicutt et al. 2012]:

. [Me
Log M i Log Lruv corr — Log Cy (19)

Donde L, es la luminosidad Lry;y en cada una de las regiones y en el disco y el coeficiente
Cx = 43,35 es una constante [Kennicutt et al. 2012].

Con esto obtenemos la tasa de formacion estelar para cada una de las regiones seleccio-
nadas y para el disco de la galaxia.
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Regién SF1 SF2 SF3 SF4 | Disco
M | 2o 0,00019 | 0,00013 | 0,0009 | 0,00001 | 0,005

afio

Cuadro 17: Tasa de formacién estelar. Masa de estrellas por unidad de tiempo obtenidas
a partir de la expresion 20.

5.4. Modelos de polvo interestelar.

Con los datos anteriores de flujo, los errores en las medidas y el drea de cada region se
han podido elaborar modelos de ajuste de los datos que nos dan informacién de la masa
total de polvo. Ademds nos indican la fraccién de masa de polvo de cada uno de los tipos
de granos que vimos en la introduccién (PAH, VSG, BG).

Nos hemos basado principalmente en el trabajo de [Désert et al. 1990] en el que se tienen
en cuenta tres grandes poblaciones (tipos de granos de polvo): PAH, VSG, BG descritos
en el apartado 2.2.1. Se considera que los PAH son granos con un radio en torno a (0,4 —
1,2) - 1073 wm. Los VSG son granos con un radio en torno a (1,2 — 15) - 1073 um y los BG
son granos con un radio mayor a 15 - 1073 um.

Para el ajuste realizamos una aproximacién bayesiana. Se ha creado una libreria de mo-
delos con diferentes parametros que se han introducido cubriendo un amplio rango de
soluciones para la galaxia objeto de estudio.

Los resultados de los ajustes de los modelos se presentan en las figuras 12 y 13. Se presen-
tan los distintos tipos de granos PAH, VSG y BG. Los modelos separan las componentes
en los rangos adecuados: PAH (3,6 — 12um), VSG (12 — 60um) y BG (> 60um). Permiten
obtener la masa total de polvo y la fraccion relativa de la contribucién de cada tipo de
grano de polvo.

6. Resultados.

6.1. Tasa de formacidn estelar en Sextans A.

En primer lugar hay que destacar la dificultad de estas medidas debido a que la galaxia
Sextans A es una de las galaxias enanas irregulares con menor metalicidad. El principal
motivo de dicha dificultad es que al encontrarnos observando una galaxia de baja meta-
licidad, es complicado medir la emisién del polvo en el infrarrojo. El segundo motivo es
que las estrellas tienen ademds unos campos de radiacién duros, esto es, que emiten una
gran cantidad de fotones ionizantes que ademas de calentar el polvo, a menudo destruyen
los granos.

Para calcular la tasa de formacién estelar hemos tenido que medir la emisién de las prin-
cipales regiones de formacion estelar de la galaxia y extraer la emisién debida al cielo de
fondo de las imédgenes procediendo de la forma explicada en los apartados 5.1.2 (infrarro-
jo) y 5.2.1 (ultravioleta).

A continuacién se muestran las gréficas de cada regién por separado. En ellas se repre-
senta la emisién de las regiones en cada una de las bandas en las que se ha observado
(infrarrojo). Se indican aquellos valores que poseen una cota superior en la medida (de-
bido a que el flujo de la regién era negativo y hemos aplicado una correccién para ellos)
con una flecha colocada hacia abajo en los valores correspondientes.
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Figura 10: Distribucién espectral de energia (flujo frente a longitud de onda) para cada
una de las regiones de formacién estelar seleccionadas. Las flechas corresponden a limites
superiores de la emisién definidos por un valor de tres veces la desviacion estdndar del
cielo.
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Figura 11: Distribucion espectral de energia del disco galactico.

Como podemos observar en las graficas de las cuatro regiones de formacion estelar se-
leccionadas, tenemos un flujo que sigue una distribucién casi idéntica a partir de las 70
um de longitud de onda de observacién. Todas las regiones presentan un pico de emisién
en torno a las 160 pm, lo confirma la existencia de polvo caliente en ellas. En cuanto a las
longitudes de onda mas cortas, las diferentes regiones no siguen un patrén comun entre
ellas dadas las fluctuaciones de emision en ese rango del espectro infrarrojo.

La distribucién espectral de energia del disco galdctico presenta una forma similar a las
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distribuciones de las regiones de formacién estelar. El disco posee un pico de emisién en
torno a las 160 ym predominando asi la concentraciéon de “Big Grains” frente al resto de
componentes del polvo.

Una vez que obteniamos la SED de estas regiones (figura 10 y 11), el siguiente paso fue ha-
llar la luminosidad de dichas zonas (hallando el brillo superficial en todas las longitudes
de onda de las imagenes observadas, ecuacion 15), corrigiendo las medidas de la extincién
debida al polvo interestelar [M. Boquien et al. 2011][NASA /IPAC Extragalactic Database].
Para obtener la luminosidad total, fue necesario realizar una combinacién lineal entre
las luminosidades del infrarrojo y ultravioleta (ecuacién 18) [Kennicutt et al. 2012]. Final-
mente, para hallar el valor de la tasa de formacion estelar, hicimos uso de la ecuacién 19,
obteniendo los valores que se muestran en el cuadro 17.

Lo que podemos destacar de este pardmetro es que es ligeramente superior a otras gala-
xias con caracteristicas similares de edad y metalicidad. En cuanto a las diferentes regio-
nes de formacion estelar, destacamos una mayor tasa de formacién en la regién SF3 (la
de mayor tamafio), incluso si vemos la tasa de formacién por unidad de area (cuadro 18)
sigue siendo la de més actividad.

Hemos calculado el logaritmo de la tasa de formacién estelar por unidad de superficie:

M* My
eI

obteniendo los siguientes valores:

Regiones SF1 | SF2 | SF3 | SF4 | Disco
Log ( I?f,;> Mol | 249 | 2,73 | 2,17 | 386 | 2,74

Cuadro 18: Logaritmo de la tasa de formacién estelar por unidad de area de cada regién
y del disco galactico.

Podemos relacionar nuestros datos con la siguiente tabla extraida de [Kennicutt et al. 2012].

3-a Galaxy type b4l
+ Normal/irregular
x Low surface brightness -/ ]
* Infrared-selected
[- Circumnuclear ) -
o Metal-poor -

N
T
Starburst

log [Z, (M, year~Tkpc3)]

log [Z,,, (Mg pc-2)]

Figura 12: La imagen muestra la correlacion entre el logaritmo de la tasa de formacién
estelar por unidad de superficie de cielo y el logaritmo de la masa de gas por unidad de
superficie, de una gran muestra de galaxias de diversos tipos y poblaciones de estrellas.
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Como podemos comprobar, la zona marcada en rojo con lineas horizontales es la franja
en la que se encuentran nuestros valores de las regiones de formacién estelar de Sextans
A. Se encuentran aproximadamente en la zona de las galaxias con poco brillo superficial,

irregulares y con estrellas pobres en metales.

6.2. Polvo en la galaxia Sextans A.

Al hacer el ajuste de los modelos hemos podido obtener la masa total de polvo de cada
region y del disco galdctico, y a su vez, la fraccién en masa de cada una de los diferentes

tipos de granos de polvo explicados en el apartado 2.2.1.

Mist [Mo] | 528 | 3 | s
SF1 829,4 0,0009 | 0,0092 | 0,0077
SF2 257,9 0,0003 | 0,0004 | 0,0041
SF3 229,8 0,00008 | 0,0001 | 0,0019
SF4 1442,02 0,0022 | 0,0002 | 0,0286
Disco 4797,16 0,0006 | 0,00002 | 0,0013

Cuadro 19: Masa de polvo y fracciéon de masa relativa de cada tipo de grano de polvo.
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Figura 13: Modelos de ajuste para cada una de las regiones. En el eje X se representa la
longitud de onda de observacién A(um), y en el eje Y se representa el flujo F(M]) por
unidad de superficie (sv~!) . En color azul se representa la densidad de PAH, en color

verde la densidad de VSG y en color rojo la densidad de BG.
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Disco

Figura 14: Modelos de ajuste para el disco galdctico. Se sigue el mismo cédigo de colores
que en la imagen anterior.

Se usa la unidad de superficie (sr~1)*

En color morado en las figuras 13 y 14 se representa un espectro del cuerpo negro modi-
ficado, haciendo referencia a la emisién de las estrellas viejas.

La proporcién de polvo en cada region de la galaxia es diferente y no es representativa de
la proporcion total del disco galactico. Si sumamos las masas de las 4 regiones, vemos que
aun estamos lejos de la masa de polvo total del disco, esta diferencia, en torno a un 42 %
restante, se debe al polvo difuso que se encuentra disperso por todo el disco galactico.

El polvo difuso es aquel que se encuentra distribuido en grandes regiones de manera
que la densidad superficial del mismo es muy baja y por tanto su temperatura también.
También se le denomina polvo frio debido a este mismo hecho.

La masa de PAH representa una fraccion muy pequefa de la masa total.

La mayor parte de la masa de polvo se encuentra en forma de granos grandes, excepto
para la region SF1 de la que podemos decir que presenta unas propiedades diferentes al
resto, tiene un mayor ntimero de VSG, una menor extinciéon y més flujo en el ultravioleta
(FUV). También esta regién posee polvo a mayor temperatura que en el resto de regiones
y similar a la del disco galactico.

Se observa como la region SF4 presenta datos muy distintos al resto de las regiones, nue-
vamente por lo que se ha explicado anteriormente en el apartado 6.1, esta region presenta
una complejidad mayor que el resto en la medicién de flujo y sus consecuencias en el resto
de calculos.

6.3. Relacién del polvo con la tasa de formacién estelar.

El polvo esta relacionado con la tasa de formacion estelar, primero por que la radiacién
estelar es la que calienta el polvo a una cierta temperatura y segundo porque los vientos
estelares que producen las estrellas pueden ser capaces de interactuar con los granos de
polvo y fragmentarlos (campos de radiacion duros).

Los VGS predominan en zonas donde hay mayor tasa de formacién estelar porque en
entornos donde hay fuertes vientos estelares, los BG se fragmentan dando lugar a una
mayor cantidad de VSG.

Para estudiar este segundo aspecto, representamos la fraccion relativa de los granos pe-
quernios en funcién de la tasa de formacién estelar dividida por el 4rea.

4Estereorradian [sr] unidad de medida del angulo sélido.
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Figura 15: Nuevamente SF1 presenta mayor ntiimero de VSG frente al resto de regiones
pero no es una de las regiones con mayor tasa de formacion estelar como SF3 (debido a
que es la de mayor tamafio).

Por tanto lo que se esperaria es que a mayor tasa de formacién estelar (SFR), mayor canti-
dad de VSG, sin embargo esto no es lo que se observa. En el caso de SF1 tenemos una alta
proporcién de VSG (la mayor de todas las regiones) pero la tasa de formacién estelar por
unidad de 4rea no es la mas alta de las regiones de formacién estelar de Sextans A.

La mayor parte de la masa, se encuentra en forma de BG en la galaxia mientras que por el
contrario a los esperado, la fraccién en masa de VSG es muy pequefia incluso en las zonas
de mayor actividad de formacién estelar.

La region SF1 esta dominada por la fraccién en masa de VSG respecto al resto de regiones
y el disco presenta una minima cantidad de VSG. Ambas presentan una gran cantidad de
polvo caliente.

7. Conclusiones.

Se ha analizado la galaxia Sextans A debido a que es una galaxia de baja metalicidad. Se
encuentra cerca de la Tierra por lo que sus principales regiones de formacion estelar se
pueden resolver espacialmente por los telescopios espaciales Herschel, Spitzer y Galex
para estudiar el polvo en esta galaxia y asi conocer sus propiedades en otros entornos de
baja metalicidad.

Se ha extraido la fotometria de las regiones de formacién estelar y del disco galactico
tanto en imédgenes del infrarrojo como del ultravioleta lejano. Con ello se ha obtenido
la distribucién espectral de energia (SED) de cada una de las regiones y del disco que
engloba la galaxia.

A partir de las fotometrias se ha obtenido la luminosidad de las regiones para derivar de
ella la tasa de formacion estelar (SFR) de cada una. Fijdndonos en la figura 14, observamos
que la galaxia Sextans A se encuentra en la parte inferior del diagrama SFR-Masa de gas
(zona roja con lineas horizontales).

Se han ajustado modelos de polvo a las SEDs obtenidas (figuras 10 y 11). En dichos ajustes
se observa que en las bandas entre 3, 6um y 24um predominan los granos de polvo de
tipo PAH frente a los VSG y BG. En longitudes de onda mads largas predominan como
era de esperar los Big Grains, excepto en la regién de formacién estelar SF1 siendo los Very
Small Grains los méds abundantes (figura 15). De esta manera, las regiones tienen fracciones
relativas distintas de los tipos de granos de polvo (cuadro 19).
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También cabe destacar la gran cantidad de polvo difuso encontrado en el disco de la
galaxia, pero fuera de las principales regiones de formacién estelar (la suma de las masas
de los granos de polvo estudiados es inferior a la masa total de polvo de la galaxia Sextans
A).

Por tltimo, no se ha podido encontrar una relacién entre la fraccion relativa de los granos
de polvo pequefios y la tasa de formacion estelar por unidad de &rea, contrario a lo espera-
do. Estos se debe a lo mencionado anteriormente, algunas regiones de formacién estelar
como SF1 en concreto, presenta un elevado ntimero de granos pequefios de polvo pero
su tasa de formacioén estelar por unidad de area es muy similar a la del disco galdctico
(cuadro 18) contrario a la que se esperaba observar.

Esto se ha seguido del texto de [Zhou et al. 2016] en el que también se estudiaban las
propiedades del polvo en entornos de baja metalicidad y del cual se han seleccionado
las principales regiones de formacion estelar de Sextans A. También podemos mencionar
el texto de [Shi et al. 2014] (siendo este una publicacién en Nature), sefialando una gran
diferencia y es que aqui no se estudian los distintos tipos de granos de polvo, sino que
se estudia la masa de polvo y demads propiedades sin entrar en detalle. En este trabajo si
que se ha entrado un poco mds en profundidad en el estudio de las fracciones relativas de
PAHs, VSGs y BGs dentro de las caracteristicas generales del polvo en estos entornos de
baja metalicidad como son las regiones de formacion estelar de Sextans A.
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