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O objetivo desta tese é analisar aspectos do sistema de satélites da Via Lactea de
relevancia cosmoldgica. Dentre estes aspectos destacam-se dois: o censo de satélites
da Galédxia — onde constata-se que a quantidade destes objetos é muito inferior ao
predito por modelos cosmolégicos do tipo Matéria Escura Fria — e a frequéncia ano-
mala de satélites luminosos, como a Pequena e Grande Nuvem de Magalhdes (SMC
e LMC respectivamente). Além disso, a determinacdo dos parametros estruturais da
LMC pode impor vinculos a sua formacao, histérico orbital e sobre a massa de nossa

Galéxia.

Neste trabalho é desenvolvida uma técnica de busca por satélites da Via Lactea. Esta
técnica foi otimizada para utilizar dados da nova geragdo de grandes surveys de ma-
neira eficiente. Este c6digo, o FINDSAT, foi validado em uma amostra de galdxias ands
conhecidas e se mostrou eficiente em detectar as galdxias ands mais ténues de que se
tem registro. A aplicacdo desse codigo a uma regido do Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
ainda nao explorada nesse sentido revelou uma série de candidatos a novos satélites.
Foram selecionados os candidatos mais promissores para observacado de follow-up. Es-
tas observagdes revelaram que um destes candidatos é de fato um novo satélite da Via
Léctea. Este novo objeto é muito provavelmente um aglomerado globular do halo em
estagio avangado de dissolucdo, porém, seu tamanho e magnitude integrada colocam-
no em um dominio limitrofe entre aglomerado e galdxia anad. Através da cuidadosa
andlise dos demais candidatos, constatou-se que nenhum outro é de fato um novo
satélite da Galéxia.

Além disso, foi realizado o estudo do perfil de densidade e geometria da LMC. Este
estudo utilizou dados de verificagdo cientifica do Dark Energy Survey (DES). Constata-
se que o perfil de densidades para estrelas jovens (< 3 Gyr) possui um raio de escala
cerca de 50% menor que o da populagdo velha (> 3 Gyr), favorecendo o cendrio de
formacdo tipo outside-in. O estudo da extensdo da componente estelar da LMC revela
um raio de maré de cerca de 18 kpc, permitindo o célculo da massa dinamica total
da LMC. O valor de massa obtido favorece a hipétese onde as Nuvens de Magalhdes
estariam por sua primeira passagem pelo perigalactico. Além disso, a distancia he-
liocéntrica e espessura do disco da LMC foram determinadas utilizando estrelas do
Red Clump (RC). Notou-se que regides no extremo norte da LMC estdo sistematica-
mente mais préximas de nés do que o esperado, este efeito evidencia o warp no disco
dessa galdxia. Observou-se que a espessura do disco aumenta na periferia da LMC,
caracterizando o fendmeno de flare. O aumento na espessura juntamente com a maior

extensdo da populacdo velha da LMC é interpretado como a presenca de dois compo-



nentes discoidais. Esta é a primeira evidéncia desse tipo baseada apenas em métodos
de contagem de estrelas.

Palavras-chaves: galdxias: ands, Nuvens de Magalhdes, aglomerados globulares, Grupo
Local



Abstract

The goal of this thesis is to analyse comologically relevant aspects of the Milky Way
(MW) satellite system. Among these we may highlight two: the census of MW satel-
lites — where the observed number of these objects is much less than what is expected
by Cold Dark Matter (CDM) models — and the anomalous frequency of luminous
satellites, such as the Small and Large Magellanic Clouds (SMC and LMC respec-
tively). Besides the cosmological importance of the Clouds, the determination of its
structural parameters may help to constraint models for their formation, orbital his-
tory, and ultimately the mass assembly in our Galaxy.

In this work a technique to search new MW satellites is developed. This technique was
optimized to run efficiently on large datasets, such as the ones being generated by the
new generation of surveys. The code, FINDSAT was validated in a sample of well
known MW satellites and has proven to be well succeeded even for the most faint
of these objects. The application of this code to an unexplored region of the Sloan
Digital Sky Survey (SDSS) revealed a large amount of new dwarf galaxy candidates,
some of which where selected for follow-up observation. These observations led to
the discovery of a new MW satellite. This new object is most likely a globular cluster
in an extreme stage of dissolution. However, its integrated magnitude and size makes
it difficult to discern it from a dwarf galaxy. By a careful analysis of the remaining

candidates, it was shown that no other new satellite was in the sample.

The density profile and geometry of the LMC was also analysed. This study used
the recent science verification data from the Dark Energy Survey (DES). It was found
that the density profile for young stars (< 3 Gyr) has a scale radius 50% smaller when
compared to the one obtained for older stars (> 3 Gyr). This result favours the outside-
in galaxy formation scenario. The total extension of the LMC stellar component was
measured, allowing the estimate of a truncation radius of about 18 kpc. Assuming
that this truncation has tidal origins the dynamical mass of the LMC is inferred. The
mass value found favours the case for the first perigalactic passage of the Clouds.
Besides that, the heliocentric distance and thickness of the LMC disk was determined
using Red Clump (RC) stars. Evidence for warp was found in the North edge of the
LMC, in the sense that the disk is systematically more distance than expected. While
the thickness of the disk increases towards the outer parts of the LMC, which is a
phenomena known as flare. This effect joined with the fact that the older LMC stellar
population is more extended, favours the presence of two disk components in this
galaxy. This is the first evidence of this kind based only on star counts.



Key-words: galaxies dwarf, Magellanic Clouds, globular clusters, Local Group
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1 Introducéao

Pelo paradigma mais aceito atualmente, as estruturas na distribui¢do de maté-
ria do Universo em escalas galdcticas ou maiores formam-se pelo colapso gravitaci-
onal de ndo-homogeneidades primordiais com contraste de densidade da ordem de
10~* inicialmente. Num universo dominado por matéria escura fria, o processo é hie-
rarquico do tipo bottom-up, ou seja, estruturas menores colapsam primeiro e depois se
agregam para formar as grandes estruturas que vemos (White & Ress, 1978; Davis et
al., 1985). Simulagdes de N-corpos com crescente resolucdo em escalas galdcticas vém
revelando que uma galdxia como a nossa se formou pela fusdo e acres¢do de fragmen-
tos menores, também dominados por matéria escura, tendo este processo sido mais
intenso nos primeiros bilhdes de anos de sua formacgdo (Klypin et al., 1999; Moore
et al., 1999; Stewart et al., 2008). Tal é também o caso do modelo ACDM, em que o
Universo é dominado pela chamada energia escura (Stewart et al., 2008; Springel et
al., 2005). As simula¢des de N-corpos que descrevem este processo identificam que
as escalas de tamanho e massa caracteristicas desses fragmentos sdo comparaveis as
de galdxias ands. A possivel identificacdo destas tltimas como tijolos de formacdo de
galdxias maiores é reforcada pelas evidéncias de que os exemplares remanescentes do
sistema de satélites da Galédxia sdo ricos em matéria escura (Suntzeff et al., 1993; Wal-
ker et al., 2007; Battaglia et al., 2011). O censo de satélites de nossa Galédxia, contudo,
corresponde a uma fragdo pequena do sistema que se esperaria existir ainda hoje de
acordo com as simulag¢des de N-corpos (Moore et al., 1999; Tollerud et al., 2008). Este
é 0 que se convencionou chamar de problema das satélites faltantes. Esse problema é
claramente visivel ao comparar a fungdo de luminosidade (LF) observada com aquela

esperada das simulagdes cosmoldgicas.

As discrepancias entre as predi¢des cosmoldgicas ndo estdo restritas as gala-
xias satélites ténues. Através de simulagdes cosmoldgicas é constatado que a proba-
bilidade de uma galdxia como a Via Lactea possuir um par de satélites com a massa
da Pequena Nuvem de Magalhdes (SMC) é menor que 5% (ou 11%, considerando
as incertezas nas massas da SMC e da Via Lactea) (Busha et al., 2011). Do ponto de
vista observacional, Liu et al. (2011) mostrou que a probabilidade de uma galdxia com
luminosidade similar a da Via Lactea possuir duas galdxias satélites como a SMC é
menor que 3.5%. Essa probabilidade é drasticamente reduzida quando é imposto que
esse par esteja em interagdo proxima. Esse resultado faz com que a Galédxia seja um

exemplar relativamente raro no cendrio cosmoldgico.

Uma das alternativas para a discrepancia numérica entre os halos subgalacticos

ricos em matéria escura previstos pelas simulagdes e o censo de satélites da Galdxia é
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que este ultimo esteja fortemente incompleto. De fato, levantamentos fotométricos de
grande cobertura angular, como o Sloan Digital Sky Survey (SDSS) e o Two-Micron
All Sky Survey (2MASS), revelaram uma populacdo nova de satélites ndo previamente
identificadas nos levantamentos fotogréficos das décadas de 1950 a 1990. Ao todo,
cerca de 30 novos membros do sistema foram identificados [Koposov et al. (2008) e
referéncias 14 encontradas]. Foram também identificados varias correntes estelares no
halo, as quais sdo remanescentes do processo de acres¢do de galdxias menores pela

nossa [Belokurov et al. (2006) e referéncias la encontradas].

Apesar das descobertas recentes, atualmente ainda ndo é possivel conciliar
as predigdes cosmoldgicas com as observa¢des no Grupo Local, de modo que uma
correcdo aos modelos é necessaria. Esta correcdo pode ir no sentido de corrigir a
teoria por trds da cosmologia ou tentar explicar as divergéncias da teoria através de
mecanismos fisicos desconsiderados no processo de formacdo de galdxias no centro
dos halos e sub-halos de matéria escura. Entre estes mecanismos estdo incluidos o
tratamento adequado do gés em acrescdo utilizando cédigos de hidrodindmica. Além
disso, deve-se considerar o efeito que o feedback de gas da formacdo estelar tem sobre

a propria formacdo estelar.

Mecanismos de feedback por supernovae e interrupgdo da acres¢do de gés foram
propostos para introduzir uma massa inferior para os sub-halos de matéria escura
formarem galédxias observadas hoje, e assim explicar o problema das satélites faltantes
(Maccio et al., 2010). No entanto, a introdugdo desses mecanismos em simulagdes
cosmoldgicas, na escala do Grupo Local, é bastante incerta. Por exemplo, é necessario
assumir uma "receita"para a interrupgdo da acresgdo de gas pelo sub-halo devido
a fotoioniza¢do no universo primordial, algo muito pouco conhecido. Além disso, é
preciso assumir uma frequéncia critica de eventos de supernovae capaz de interromper

a formacgdo estelar nesses sub-halos.

A existéncia de um mecanismo capaz de interromper a formacdo estelar na
maior parte dos sub-halos de matéria escura acarreta na existéncia de intimeros sub-
halos puramente "escuros", ou seja, sem estrelas ou géas visivel. Esse tipo de objeto é de
dificil detec¢do, mas alguns métodos foram sugeridos na literatura. ? sugerem que as
subestruturas nas caudas de maré de aglomerados globulares sdo geradas pela colisdo
com sub-halos de matéria escura. ? mostrou que o nimero de gaps nas caudas de maré
de Palomar 5 é consistente com o namero de sub-halos previsto nos modelos CDM.
Outra forma de detectar estes sub-halos escuros é através da medida da emissdo de
raios <y provenientes da aniquilacdo das particulas de matéria escura. Este método
falhou em encontrar correlacdo entre a posi¢do das galdxias ands conhecidas e fontes
de raios v (Berlin & Hooper, 2013), no entanto foi capaz de impor limites na sec¢do
de choque da matéria escura. Uma terceira técnica foi proposta por Erickcek & Law
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(2011). Nessa técnica é medido o micro-lenteamento gravitacional devido a presenca
de um sub-halo de matéria escura entre o observador e estrelas/galdxias de fundo. A
precisdo astrométrica para a medicdo desses efeitos serd alcangada pela missdao GAIA

(Jordan, 2008), lancada em dezembro de 2013.

Além do problema do satélite faltante, observa-se que o sistema de satélites da
Galéxia possui uma distribui¢do espacialmente atipica. Descobertas recentes apontam
para a existéncia de um disco de satélites em torno da Via Lactea (Pawlowski et
al., 2012a,b). Esse fato faz com que a origem do sistema de satélites da Galaxia seja
profundamente questionada, uma vez que o cendrio mais plausivel para formacado de
um disco de satélites é que este seja composto por galdxias formadas pela interacdo de
maré em um grande evento de acresgdo. Durante esse evento matéria é arrancada das
galdxias envolvidas. Esse material pode dar origem a sistemas densos auto-gravitantes
que podem atingir massas similares a de galdxias ands conhecidas (Mirabel, Dottori
& Lutz, 1992).

No entanto, se esse for o caso, ndo ha motivos para que estas galdxias sejam
ricas em matéria escura (Bournaud et al., 2007), uma vez que sua formacdo ndo teve
a mesma origem que a das estruturas primordiais do Universo. A ndo relacdo desses
objetos a sub-halos de matéria escura levanta questdes fundamentais sobre a formagao

das estruturas no Grupo Local.

Uma estrutura similar a observada na Galéxia pode ser vista na galadxia espiral
vizinha M31 onde ha a existéncia de um disco co-rotante de satélites (Ibata et al.,
2013a). Esse disco tem seu momento angular alinhado com o do disco de satélites da
Via Lactea sugerindo uma origem em comum. Tal estrutura fortalece a ideia que o

sistema de satélites é composto por galdxias formadas pela interagdo de maré.

Ao contrario das galdxias ands, os aglomerados globulares (GC) da Galdxia ndo
possuem fortes evidéncias para presenca de matéria escura em suas estruturas (Ibata
et al., 2013b). Contudo, no regime de baixas luminosidades, estes objetos podem ter

tamanhos muito similares aos das galdxias ands mais ténues.

Uma clara distincdo entre aglomerados de estrelas e galdxias ands é visivel
ao comparar tamanhos e magnitudes destes objetos. Uma medida de tamanho fre-
quentemente utilizada é o raio a meia-luz (r,). Na Figura 1 é mostrada a distribuigdo
das galdxias anas no espago de magnitudes absolutas integradas (My) contra raio a
meia-luz (r). Além das galdxias ands sdo mostrados aglomerados globulares da Ga-
laxia e galédxias satélites de M31. Nota-se que no regime ténue (My > —5) as galdxias
anas comecam a compartilhar do locus dos aglomerados da Galaxia. Isso mostra uma

possivel transicdo suave entre aglomerado de estrela e galdxia ana.

Pelo exposto aqui fica claro que a caracterizagdo do sistema de satélites da
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Figura 1 — Figura mostrando a distribuicdo de satélites no plano ry, vs My. Os circulos
vermelhos mostram as galdxias ands da Via Lactea e o quadrados azuis as
de M31 (McConnachie, 2012). Aglomerados globulares da Galdxia também
sdo mostrados (circulos pretos). As estrelas ptrpuras mostram a posigao
das Nuvens de Magalhdes neste diagrama. A estrela verde mostra a posigao
de Balbinot 1 (Balbinot et al., 2013) neste plano. Mais detalhes sobre este
objeto sdo dados ao longo deste trabalho. Outros objetos notaveis tem seu

nome apontado na figura.
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Figura 2 — Projecdo de Aitoff em coordenadas galdcticas (Mellinger, 2009). A estru-
tura da Corrente de Magalhdes é mostrada em tons de vermelho que re-
presentam a emissdo na linha de 21cm do Hidrogénio. Imagem retirada de
Nidever et al. (2010).

Galédxia se mostrou um assunto de grande importancia ndo s6 para a formacdo da
Galaxia, mas também para a cosmologia. A busca por novos membros desse sistema
deixou de ser apenas a busca pela solugdo do problema das satélites faltantes e aden-
trou o territério de perguntas mais fundamentais como: "E o Grupo Local represen-
tativo das estruturas em grande escala no Universo?", "Qual é a origem da matéria
escura?"e "Qual a origem do halo de nossa Galdxia?".

1.1 A Grande Nuvem de Magalhdes

A Via Lactea possui um sistema de satélites ainda pouco explorado, até mesmo
as galaxias satélites classicas, como a Grande Nuvem de Magalhdes (LMC), tém sua
estrutura pouco conhecida até hoje. O motivo disso é a auséncia de um conjunto de
dados homogéneo, com profundidade fotométrica e dngulo sélido suficientemente
grandes para vincular seus pardmetros estruturais e as populagdes estelares que a
compoe.

A LMC ¢é uma galéxia irregular do Grupo Local. Sua distancia heliocéntrica
de ~ 50 kpc permite que suas estrelas sejam resolvidas por telescépios de abertura
modesta na Terra, abrindo assim uma grande gama de possibilidades para o estudo

de sua populagao estelar.

Apesar de ser considerada uma galaxia irregular, a LMC apresenta uma barra
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proeminente com uma extensdo de 4 kpc. H4 também a presenca de um disco com
bragos espirais perturbados, que indicam interacdo recente com sua companheira, a
SMC. O disco da LMC se estende por pelo menos 10 graus a partir de seu centro e
tem seu lado nordeste mais préximo que seu lado sudoeste. Esse fato é facilmente
verificado utilizando velas padrdo como indicadores de distdncia, como por exemplo
Cepheidas (Nikolaev et al., 2004) e estrelas do Red Clump (RC) (Subramaniam, 2003).

A LMC possui muito gés e poeira distribuido de forma aproximadamente ho-
mogeénea ao longo de sua estrutura. Devido a esse grande reservatorio de gés e poeira
a formacgdo estelar é intensa em diversas regides dessa galdxia, em especial préxima
ao centro e bordas da barra. A Nebulosa da Tarantula - também conhecida pelo nome
30 Dorado - é o mais notavel exemplo de regido de formacao estelar na LMC. Dentro
desse complexo destaca-se o aglomerado R136, 0 mais massivo jovem (~ 1.5 Myr)
(Massey & Hunter, 1998) aglomerado a cuja populacdo estelar resolvida que se tem
acesso. O R136 juntamente com o aglomerado do disco da Galdxia GLIMPSE-CO1
(Davies et al., 2011) sdo provavelmente os tinicos exemplos que temos da formacao
de um objeto que vird a ser um aglomerado globular no futuro (Bosch, Terlevich, &
Terlevich, 2009).

Entre as Nuvens de Magalhdes existe uma ponte composta por gas e poucas
estrelas. Esta estrutura é uma cauda de maré remanescente de um evento de interagdo
entre as nuvens no passado. Além da ponte, existe uma grande faixa de gds neutro
que conecta as Nuvens com a Via Lactea. Essa faixa é denominada a Corrente de
Magalhées e sua origem é bastante discutida (Besla et al., 2012; Nidever et al., 2010).
Esta corrente e a ponte sdo mostradas sobrepostas a uma projegdo tipo Aitoff de todo
céu na Figura 2. A componente estelar da Corrente nunca foi observada, porém os

modelos das Nuvens preveem sua existéncia (Besla et al., 2012).

Fica evidente o passado conturbado da LMC e é esperado que sua popula-
¢do estelar apresente propriedades que se correlacionem no tempo com estes eventos
de interagdo. A taxa ou eficiéncia de formacdo estelar é afetada por intera¢des entre
galdxias, como no exemplo cldssico da galdaxia de Antennae, onde ha um aumento
significativo na formacdo estelar devido a forte perturbacdo gravitacional nesse sis-
tema. No sistema SMC-LMC tais perturbacdes aconteceram e certamente deixaram
sua marca na idade das estrelas e aglomerados da LMC.

O sistema de aglomerados da LMC é extremamente rico, com cerca de 9oo ja
conhecidos. Este sistema da acesso a tipos de aglomerados inexistentes na Galéxia,
como por exemplo os globulares populosos, de idade intermedidria e de alta metalici-
dade. Um dos mais intrigantes fatos sobre esse sistema € a lacuna de idades. A lacuna
foi inicialmente proposta por Jensen, Mould & Reid (1988) como sendo a aparente

auséncia de aglomerados com idades entre 4 e 10 Gyr. A lacuna de idades também é



1.1. A Grande Nuvem de Magalhdes 27

visivel na reconstru¢do do histérico de formacdo de aglomerados da LMC no traba-
lho de Parmentier & de Grijs (2008). Apesar de fortes indica¢des de uma lacuna na
formacao estelar do ponto de vista da populacdo de aglomerados, a reconstrugdo do
histérico de formacao estelar (SFH) revela que existe uma populagdo de campo com
idade entre 4 e 10 Gyr (Javiel et al., 2005; Noél et al., 2007; Meschin et al., 2014).

A origem da lacuna de idades permanece sem explica¢do. O seu mais provavel
causador é a interrupgdo ou diminui¢do da taxa de formagdo estelar (SFR) devido
a falta de interagdes SMC-LMC. No caso de uma diminui¢do na SFR espera-se que
mesmo assim alguns aglomerados se formem. Estes aglomerados, devido ao baixo
nimero de estrelas, seriam menos massivos em comparag¢do com o restante do sistema
de aglomerados da LMC. O fato de haver poucos aglomerados dentro da lacuna -
apenas um, ESO 121-5Co3 (Mackey et al., 2006) - pode ser devido a falta de uma busca
sistemdtica por aglomerados pouco populosos e em estado avangado de dissolugéo.
Porém, estudos recentes (Balbinot et al., 2010) apontam para que mesmo no regime
de baixa massa a lacuna de idades ainda existe. Esse fato juntamente com a existéncia
de estrelas de campo com idades dentro da lacuna apontam para um cendrio onde
aglomerados de estrelas se formavam com menor eficiéncia ou sofriam um processo

de dissolucdo acelerado.

A interagdo entre as Nuvens, além de deixar assinaturas no SFH, cria pertur-
bacdes sobre a estrutura dos membros do sistema. Diversos autores determinaram a
inclinacdo e orientacdo do disco da LMC (Rubele et al., 2012, e referéncias 14 encontra-
das), apesar da grande incerteza esse componente da LMC parece ter uma inclinagdo
de ~ 35° (lado norte mais préximo de nés) com um angulo de posi¢do da linha
dos nodos de ~ 130°. Olsen & Salyk (2002) reporta a descoberta do efeito de warp
no disco da LMC. Este tipo de perturbagdo pode ser explicado em decorréncia dos

torques induzidos na interacdo com a SMC.

Além disso modelos recentes (Besla et al., 2012), que utilizam velocidades tri-
dimensionais medidas com grande precisdo (Kallivayalil et al., 2013), favorecem um
cendrio onde as Nuvens estdo em sua primeira e tnica passagem perigaldctica. Ou
seja, este sistema possui velocidade maior que a de escape para o potencial da Gala-
xia. Este cendrio é fortalecido através da medida de velocidade sistemética da LMC,
contudo s6 pode ser confirmado ao se determinar com maior precisdo a razdo entre
a massa da Galdxia e da LMC. Recentes esfor¢os foram feitos neste sentido por van
der Marel et al. (2014), onde os autores determinaram a massa dindmica da LMC uti-
lizando a cinemética das estrelas medidas com o telescépio espacial Hubble (HST).
Os autores também estimam a velocidade sistémica das Nuvens, contudo ndo con-
seguem afirmar se essa velocidade é maior que a de escape para Galdxia, devido a

grande incerteza na massa desta tltima.
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A origem das Nuvens pode esclarecer alguns aspectos do sistema de satélites
da Via Lactea. Por exemplo, uma relacdo pode existir entre a presenga de dois grandes
satélites como a LMC e a SMC e o problema do satélite faltante. Para vincular estes dois
problemas é necessario um entendimento mais profundo das Nuvens e sua histéria

de interacdo com a Galéxia.

1.2 Os grandes surveys

Grandes surveys fornecem fotometria de alta precisdo em grandes dngulos s6-
lidos. Estas caracteristicas observacionais criam condi¢des ideais para deteccdo de
novas galdxias satélites e 0 estudo em grande escala de satélites cldssicas. A melhor
compreensao da populacdo destes objetos é vital para explicar a formacdo da nossa

Galédxia e compreender os processos de formacgdo de galaxias de modo geral.

Entre esses surveys estd o SDSS, atualmente em sua terceira edicdo. O SDSS
utiliza um telescépio de 2.6m localizado no Novo México nos EUA. Esse telescopio
estd equipado com um imageador de grande campo e um espectroégrafo multi fibra.
Atualmente em sua décima liberacado publica de dados [Data Release 10 (DR10)] 0 SDSS
j& cobriu uma area de 14000 graus® alcancando magnitude r ~ 22.5 e observando nas
bandas u, g, 1,1 e z. Seus dados fotométricos cobrem principalmente o halo da Galéxia,

permitindo a busca por galaxias satélites e caudas de maré.

O SDSS foi o primeiro survey de seu tipo, um com grande cobertura angular e
totalmente digital (pois fez uso de CCDs ao invés de placas fotogréficas). Seus dados
possibilitaram estudos sem precedentes nas mais diversas 4reas, desde cosmologia
até estrutura da Galaxia. A partir do sucesso do SDSS diversos outros surveys foram

planejados para continuar seu legado.

Muito similar ao SDSS, porém atingindo profundidades fotométricas mais ele-
vadas, estd o Dark Energy Survey (DES). Esse survey utiliza uma camera de grande
angulo s6lido por 62 CCDs. Esse instrumento esta localizado no foco primério do te-
lescopio de 4m do Cerro Tololo International Observatory (CTIO). O DES pretende cobrir
cerca de 5000 graus® até magnitude r ~ 24.5, duas magnitudes além do SDSS.

O DES sera executado no periodo de 5 anos, atingindo sua magnitude limite
para todo footprint (regido observada por um survey), no final de seu quinto ano. Os
limites de seu footprint ainda ndo estdo completamente definidos. No entanto, uma
area de aproximadamente 300 graus® ja foi observada como parte da campanha de
verificacdo cientifica do projeto em 2012-2013. Essa drea foi observada até a magnitude

limite do DES nas bandas g, r e i.

A magnitude limite do DES corresponde ao main sequence turn-off (MSTO) de



1.3. Estrutura da tese 29

uma populacdo estelar velha distante por ~ 150 kpc enquanto o SDSS por ~ 60
kpc. Em termos de volume amostrado o DES, apesar da cobertura angular menor, ira
superar o SDSS. O DES vai proporcionar dados sem precedentes para o estudo das
subestruturas do halo da Galéxia.

Além disso, o DES ird mapear as partes externas da LMC. A regido observada
até a presente data cobre uma por¢do da LMC distante por cerca de 4° de seu centro.
Esses dados permitem a medida de sua geometria através do modelamento da con-
tagem de estrelas em seu disco. Além disso, estrelas do RC podem ser usadas como

indicadores de distancia e espessura desse disco.

1.3 Estrutura da tese

Neste trabalho sdo abordados dois problemas relacionados ao sistema de saté-

lites da Galéxia.

No Capitulo 2 é descrito um algoritmo desenvolvido para buscar galéxias sa-
télites da Via Lactea. Um estudo de validacdo é apresentado, mostrando que o cédigo
é capaz de recuperar até as galdxias satélites mais ténues conhecidas. Esse cédigo
é entdo aplicado a dados do SDSS em busca por galdxias ands desconhecidas. Uma
estratégia de follow-up fotométrico é proposta e resultados finais sdo apresentados.
Como resultado dessa andlise um novo aglomerado de estrelas no halo da Galéxia foi
encontrado. A andlise dos parametros estruturais, idade e metalicidade desse objeto
sdo apresentadas em um artigo ja publicado anexado a estre trabalho (Anexo A).

No Capitulo 3 sdo apresentados os dados de verificacdo cientifica do DES. E
feita uma andlise geral da qualidade dos dados. Constata-se que a populagdo do disco
da LMC esta presente nessa amostra. A geometria do disco dessa galdxia é derivada
através do ajuste de modelos exponenciais de densidade a sua distribui¢do de estrelas.
A populagdo de estrelas do RC é utilizada como indicador de distancia e espessura
do disco da LMC. Este Capitulo é apresentado na forma de um artigo pronto para

submissao.

Além dos estudos citados acima, houve contribui¢bes para a infraestrutura do
SDSS e DES. Estas contribui¢des se deram na forma de ferramentas de simulacao de
populacdes estelares resolvidas e sdo listadas na se¢do A.1 e secdo A.2. Ao final, no
Apéndice B, sdo listadas contribui¢des menores dadas como: um integrador orbital,
ferramentas de andlise da qualidade dos dados e um cédigo de deteccdo de outliers

no espago N-dimensional de cores.
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2 Busca por satélites da Via Lactea

Satélites da Via Lactea fornecem informacdo valiosa sobre a formacdo e evo-
lugdo da Galaxia. Entre os satélites da Galdxia estdo os aglomerados de estrelas, as
galdxias ands extremamente ténues - ou ultra faint dwarfs (UFDs) - e as galdxias anas

classicas, como as Nuvens de Magalhdes e a anad de Pegasus.

As UFDs sdo objetos de grande interesse para cosmologia hoje em dia. O censo
e a determinacdo da funcdo de luminosidade destes objetos podem responder ques-
toes fundamentais sobre a formacdo da Galédxia e das estruturas em larga escala no

Universo.

O SDSS tomou a vanguarda nessa busca, revelando dezenas de novos satélites
e mostrando que o censo desses objetos estd profundamente incompleto. No entanto,
mesmo com a contribuicdo do SDSS para busca desses objetos, o ntimero de satélites

ainda é defasado em relac¢do as expectativas do modelo ACDM.

Novas campanhas de busca devem continuar a revelar inimeros outros saté-
lites da Via Lactea e de M31. O advento de surveys em telescopios de 4 metros ou
mais deve revelar uma mirfade de novas subestruturas. Dai a importancia de desen-
volver ferramentas capazes de buscar por esses objetos em bancos de dados que vém
crescendo em ritmo acelerado.

Nesse capitulo é apresentado o desenvolvimento e validacdo de um cédigo
capaz de buscar em grandes bases de dados por satélites da Via Lactea. Esse codigo
foi aplicado em dados reais levando a descoberta de pelo menos um novo aglomerado
de estrelas da Galaxia. Seu desenvolvimento teve em vista a aplicacdo sistemédtica aos
futuros dados do DES.

2.1 Meétodo

Como resultado do gigantesco volume de dados que os grandes levantamentos
trouxeram recentemente, as técnicas de busca por satélites da Via Lactea tiveram que
ser revistas. A intervencdo humana na procura por estes objetos ja ndo é factivel.
Portanto, uma ferramenta totalmente automatizada é necessaria. Para desenvolver tal

ferramenta faz-se uso de algumas propriedades conhecidas desses objetos.

E razoavel assumir que todas galdxias satélites, ndo obscurecidas pela poeira
do disco da Galédxia, com massa maior que 107 M, ja foram encontradas. Nessa cate-
goria de objetos estdo as galdxias ands cldssicas. Estas galaxias muitas vezes apresen-

tam um histérico de formacdo estelar complexo, tendo surtos relativamente recentes
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(1-3 Gyrs) de formagdo estelar. Exemplos desse tipo de formagdo estelar podem ser

encontrados nas anas Leo I e Carina (?).

Por outro lado, galdxias mais ténues, como as recentemente descobertas usando
dados do SDSS, possuem uma populagdo estelar menos complexa. Todos estes obje-
tos possuem metalicidades no intervalo de Z = (0.001,0.006) e idades ndo menores
que 8 Gyr (Simon et al., 2007). Logo, é esperado que satélites desconhecidos tenham

comportamentos similares.

Além disso, UFDs possuem um tamanho caracteristico dependendo de sua
luminosidade, como pode ser visto em McConnachie (2012). No regime de baixas
luminosidades (My < —1) o raio a meia luz (r,) pode ser tdo pequeno quanto 10 pc
(Figura 1), o que se traduz em 4 -8’ no intervalo de distancia de 30— 200 kpc. Esse é
o intervalo de distancias tipico para o qual é esperado que o halo da Galaxia deixe de

ser suave e passe a apresentar subestruturas (Bell et al., 2008).

A procura por novos satélites deve ser guiada pelas propriedades conhecidas
a priori desses objetos. Com esse propdsito, uma ferramenta chamada FINDSAT foi
desenvolvida. Essa ferramenta une dois métodos bem sucedidos, usando filtros com-
plexos no espaco de cor-magnitude (Walsh, Willman & Jerjen, 2009) e o realce de
escala do método da diferenca de Gaussianas (Koposov et al., 2008).

O FINDSAT usa modelos de evolugio estelar de Padova (Girardi et al., 2002)
para selecionar estrelas no espago de cor e magnitude que ocupam uma regido con-
sistente com idades e metalicidades limitrofes das UFDs. Essa selecdo age como um
filtro que depende da distancia na qual estd o objeto. Logo, para uma busca siste-
matica por satélites uma lista de distancias deve ser escolhida, respeitando os limites
fotométricos do survey em questdo. Na Figura 3 é mostrado um exemplo deste fil-
tro para uma populagdo estelar composta com médulo de distancia de 18, 19, 20 e

21 (~ 40,63,100,158 kpc) assumindo erros fotométricos tipicos do SDSS nas bandas
&spss € IsDss-

Para buscar por objetos com um dado tamanho angular, o FINDSAT gera um
mapa de densidades [I(«, )] para a regido de interesse. O mapa de densidades é cons-
truido contando-se o ntimero de objetos em células de ascensdo reta e declinagéo.
Incluem-se somente estrelas que respeitam o filtro em cor e magnitude mencionado
acima. Este mapa de densidades é entdo convoluido com uma janela Gaussiana [g(c;)]
com desvio padrao igual ao tamanho do objeto que deseja-se encontrar. Esse processo
funciona como um filtro tipo passa-baixa, conservando no mapa convoluido apenas
caracteristicas com a frequéncia espacial igual ou inferior a da janela Gaussiana. E
desejavel também eliminar caracteristicas de muito baixa frequéncia nos mapas de
densidade. Estas caracteristicas sdo provenientes do comportamento global da distri-

buigdo de objetos no survey, por exemplo a variagdo espacial na densidade de estrelas



2.1. Meétodo 33

15 T T T T T T

16 | {m—M}u =20 + {m—M}u =21 -

Figura 3 — Exemplo de filtros utilizados pelo FINDSAT. Cada painel mostra o filtro
para um valor de médulo de distancia, indicado no canto superior es-
querdo. O programa seleciona apenas estrelas na regido sombreada. A
populacdo estelar representada por esse filtro tem um dominio de idades
entre 8 e 14Gyr e metalicidade entre 0.001 e 0.006.
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de campo dentro da Via Lactea. Para isso é feita a convolucdo com uma janela Gaussi-
ana maior [g(0>); tipicamente 0, = 1°]. Essa janela também atenua artificialidades do
survey, como falhas na observacao e regides afetadas por estrelas saturadas. Chama-

mos o mapa de densidade convoluido com g(c) de L(a, é, 0).

Na préxima etapa do processo, o FINDSAT toma a diferenca entre os mapas de
densidade citados nos dois pardgrafos anteriores. Nesse mapa resultante, esperamos
ter um contraste otimizado para busca de objetos que se assemelham a satélites. Todo
o processo pode ser resumido pela Equacéo 2.1.

AL =L(a, 5, 07)—L(a, 5, 05)
= I, 9) * (g(01) — g(02)) (2.1)

O simbolo * denota o operador convolugao.

Para traduzir AL em um valor de significancia, aplicamos a relacdo descrita

em Koposov et al. (2008),

AL
Z‘star(‘)‘z 0,01,05) = —
oL

AL
= \/47T0; ——L(tx, o)

onde Xgtar é chamado mapa de significancia e oy, é a variancia no mapa AL.

(2.2)

Para realizar a busca por regides de alta significdncia em X,y fez-se uso da po-
pular ferramenta de fotometria, SEXTRACTOR (Bertin & Arnouts, 1996), em sua versao
2.8. O codigo foi originalmente desenvolvido para detecgdo de fontes sobre imagens
digitais. No entanto, um mapa de densidades é essencialmente uma imagem, onde
cada célula em RA e Dec pode ser vista como um pixel. Além disso, o processo de
contagem em células introduz exatamente o mesmo tipo de ruido estatistico visto em
imagens digitais. O SEXTRACTOR foi utilizado para medir o fluxo interno a isofota que

estd a 10 acima do valor de fundo de Xg,r. A este valor de fluxo é dado o nome de

Sstar .

E sabido que para magnitudes ténues (ggpsg =~ 21) 0 ntimero de galéxias de
fundo é da ordem do ntmero de estrelas da Via Lactea em campos de alta latitude
galdctica. Isto causa confusdo na classificagdo de um objeto como estrela ou galéxia.
Ou seja, em um catdlogo supostamente composto somente por estrelas, existe um
nuimero de galdxias de fundo contaminantes e vice-versa. O nimero de galdxias con-
taminantes cresce para magnitudes mais ténues, contaminando justamente a regido

do CMD que as estrelas de uma galdxia ana distante ocupam.
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O FINDSAT lida com o problema da classificagdo de fontes citado acima atra-
vés da andlise simultanea dos catdlogos de estrelas e galdxias. Exatamente o mesmo
processo descrito acima para as estrelas é repetido para um catalogo de fontes clas-
sificadas como galdxias. Ao mapa de significancia construido dessa forma damos o
nome de Yg,1. Porém, no caso deste mapa o SEXTRACTOR € executado no modo ima-
gem dupla. Nesse modo o programa detecta sobredensidades em Yoy, mas a medida
do sinal € feita em X, Por simplicidade chamamos o sinal medido para um objeto

nesse mapa de Sgy).

O procedimento descrito acima permite que falso-positivos sejam eliminados
de nossa amostra de sobredensidades de natureza estelar. Esses falso-positivos ge-
ralmente sdo aglomerados de galdxias ndo catalogados ou apenas agrupamentos ao

acaso de galaxias distantes.

O produto final do FINDSAT é uma lista contendo a posigdo, Sstar € Sgal para
cada sobredensidade encontrada no mapa de estrelas. Esta lista é entdo comparada
com um catéalogo de objetos conhecidos. E feito entdo o match posicional das detecgdes
do FINDSAT com esse catdlogo. Nesta etapa eliminamos objetos ja conhecidos, como:
aglomerados de estrelas, galdxias satélites, regides HII de galdxias proximas e aglo-
merados de galdxias. Os catdlogos escolhidos para essa comparacdo estdo listados na
tabela Tabela 1 assim como a distancia angular méxima para considerar uma detec¢do
um objeto de um dado catélogo.

Catélogo Ntmero de objetos  Distancia aceitdvel
New General Catalogue (NGC)? 13226 0.1/
Abell 5250 0.2/
Harris © 149 0.1/
Satélites conhecidos? 56 0.1/

Tabela 1 — Lista de catdlogos usado no match posicional de fontes descobertas pelo
FindSat. E mostrado o nome e ntimero de objetos de cada catalogo, além
da distancia minima para o match posicional. @ Sulentic & Tifft (1999); ®
Abell (1958); ¢ Harris (1996); ¢ McConnachie (2012).

2.2 Validagdo do cédigo

O SDSS se mostrou de grande valor para a procura de subestruturas no halo
da nossa Galédxia. Diversas novas galaxias satélites foram encontradas utilizando seus
dados (para uma revisdo veja McConnachie, 2012), além de correntes e caudas de
maré (Belokurov et al., 2006, 2007; ?; Ibata, Gilmore & Irwin, 1994; Ibata et al., 2001;
Klement et al., 2009; Rocha-Pinto et al., 2004; Yanny et al., 2009). Mostrou-se pela

primeira vez que o halo ndo é um componente estelar suave, mas sim composto
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de diversas subestruturas provenientes de eventos de acres¢do do passado (Bullock,
Kravtsov, & Weinberg, 2001).

Atualmente existem 10 catdlogos publicos [ou data releases (DR)] do SDSS. O
Data Release 8 (DR8) do SDSS-III contém cerca de 400 x 10° objetos, sendo cerca de
metade deles estrelas. Excetuando-se o disco da Galaxia, onde a extingdo é maior, o
hemisfério norte galactico (HNG) foi completamente observado. Porém, foi observada
apenas parte do hemisfério sul galactico (HSG), devido a localizagdo do telescépio.
Ao todo hd ~ 14000 graus® cobertos no DR8, alcancando uma magnitude limite no
filtro r de 22.5.

Ao longo de todo este capitulo serdo utilizadas magnitudes corrigidas por
extin¢do de acordo com os mapas de Schlegel et al. (1998). Também adotamos o termo
estrela e galdxia para objetos classificados pelo pipeline de reducdo de dados do SDSS
como estrelas e galdxias, respectivamente.

2.2.1 Amostra conhecida

Para validar o FINDSAT buscamos no DR8 por uma regido de 8x8 graus ao re-
dor de galdxias ands conhecidas. As galdxias foram selecionadas com base no valor de
brilho superficial de modo a selecionar as mais ténues conhecidas. A lista de galaxias
e seus parametros relevantes pode ser vista na Tabela 2.

Cada galaxia listada na Tabela 2 teve seu catalogo de objetos obtido através do
servico CasJobs'. Abaixo pode ser visto um exemplo de query utilizada, nesse caso

para galdxia Ursa Major L.

SELECT p.ra, p.dec, p.1, p.b, p.type, p.dered_u, p.dered_g,
p.dered_r, p.dered_i, p.dered_z, p.err_u, p.err_g, p.err_r,
p.-err_i, p.err_z, p.extinction_u, p.extinction_g,
p.extinction_r , p.extinction_i, p.extinction_z

into mydb.UMal FROM PhotoPrimary as p WHERE

p.dered_r < 23.0

and p.ra > 154.72

and p.ra < 162.72

and p.dec > 47.92

and p.dec < 55.92

Para esse exercicio de validagdo do FINDSAT foi escolhida a seguinte grade de
valores de médulo de distancia para os filtros em cor e magnitude: [18.0, 19.0, 20.0, 21.0, 22.0].
O dominio de idade e metalicidade escolhido é o mesmo que da Figura 3. Os valores

escolhidos para as janelas de convolugdo sdo o; =6’ e 0, = 1°.

1

http://skyservice.pha. jhu.edu/casjobs
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Figura 4 — No painel superior é mostrado o mapa de significancia oriundo do FIND-
SaT. No painel inferior o mapa de densidades sem nenhum tipo de filtro
aplicado é apresentado. Ambos mapas mostram uma regido com ~ 4 X 4

graus ao redor da galdxia and Ursa Major 1.
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Como um exemplo da eficdcia do método, a Figura 4 mostra o mapa X, para
o caso de Ursa Major I (UMal). Também é mostrado um mapa de densidades cons-
truido sem aplicar nenhum tipo de filtro. Nota-se no mapa de X, (painel superior),
um claro excesso no centro da figura. Esse excesso se encontra a ~ 30 acima do valor
de fundo, sendo assim uma clara detecc¢do. J4 no mapa de densidades (painel inferior)

nada se destaca.

Nome 1 b (m-M), My Thalf v
deg  deg (po) (mag/"”?)
Coma Berenices 241.9 +83.6 18.20 —4.1%+05 7wy+10 28.4
Canes Venatici [ 74.3  +79.8 21.69 8.6+ 02 564+36 28.2
Canes Venatici Il 113.6 +82.7 21.02 —4.9£05 74%14 27.2

Hercules 287 +369 2060 —6.6+04 3305 283
Leo IV 264.4 +57.4 20.94 -5.8+ 0.4 206%37 28.6
Leo V 261.9 +58.5 21.25 —-527+04 135%32 28.2
LetT 214.9 +43.7 23.10 -8.0%+o0.5 29f§ 26.0
SEGUE1 220.5 +50.4  16.80 -1.5+0.8 29fés 28.7
SEGUE2 149.4 -38.1 17.70 —2.5+03 35%£3 28.6
Ursa Major I 159.4 +54.4 19.93 -5.5£0.3 319+£50 28.8
Willman 1 158.6 +56.8 17.90 —27+08 25%3 27.2
Koposov 1 261.0 +70.7 18.49 ~ -2 ~ 3 —

Koposov 2 195.1 +25.5 18.01 ~ -1 ~3 —

Tabela 2 — Resumo das propriedades das galdxias usadas para validagdo do FINDSAT.

Como resultado dessa anédlise obtemos uma lista de detec¢des para cada campo
de 8 x 8 graus e para cada valor de médulo de distdncia, somando ao todo 5 listas
para cada campo. Em todos os campos o programa foi capaz de recuperar a galdxia
and contida nele para pelo menos 1 valor de médulo de distancia. Como produto
final desta anélise, é obtida uma lista de valores de S,y € Sgal- Isso permite analisar a
regido do espago Sstar—Sga1 que esse tipo de objeto ocupa, ou seja, podemos comparar
a localizacdo de qualquer detecgdo do FINDSAT com a localizacdo dessas galdxias ands
conhecidas. Se uma deteccdo ocupa um locus similar, é provavel que também seja uma

galdxia ana ou aglomerado de estrelas.

O codigo foi capaz de recuperar todas as galdxias listadas na Tabela 2. Conclui-
se, portanto, que o FINDSAT é um bom algoritmo de busca para esse tipo de objeto e

tem o potencial de descobrir novos satélites da Via Lactea.

2.3 Busca sobre os dados do SDSS-III

No DRS8 existe uma 4rea ainda inexplorada no que diz respeito a procura por
galdxias ands e outras subestruturas do halo. Essa regido é a de imageamento do
Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS). O BOSS é um survey com finalidade de
obter medidas de parametros cosmolégicos. Para isso obtera distancias até galaxias

utilizando medidas de seus redshifts. Para tomar essas medidas é necessério obter o
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Figura 5 — Mapa de densidades construido utilizando as galaxias do BOSS. Em escala
de cor é mostrado o ntiimero de objetos.

espectro de um grande niimero de galdxias. No entanto, antes de obté-los é necessario
conhecer a posi¢do e magnitude de cada um desses objetos. Para isso, a primeira etapa
do BOSS consiste somente no imageamento e fotometria de uma grande regido do céu.

Esse imageamento gera catdlogos ideais para a busca por galédxias satélites.

Na Figura 5 pode ser visto o mapa de densidades para galdxias do BOSS.
Para comparacdo na Figura 6 é mostrado o mesmo mapa, porém, construido usando
somente estrelas. E notével na Figura 5 a presenca da estrutura filamentar na dis-
tribuicdo de galédxias. Esse tipo de estrutura é claramente observada em simulagdes
como a Simulagdo do Milénio (Springel et al., 2005) e reflete processos primordiais
da formacdo do Universo. Ja na Figura 6 pode ser visto uma distribui¢do muito mais
suave, sem a presenca de muitas subestruturas. E possivel ver alguns indicios de
sobredensidades cujos responsédveis sdo aglomerados de estrelas ou galdxias ands ja
conhecidas.

A execugdo do FINDSAT sobre o catdlogo do BOSS foi realizada com a mesma
grade em modulo de distancia que a usada na subsecdo 2.2.1. No caso do BOSS a
busca por galdxias ands é cega, ou seja, ndo se sabe a priori o nimero de objetos que
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Figura 6 — O mesmo que em Figura 5, porém construido usando apenas estrelas.

existe na regido analisada. Por isso, ¢ muito importante que desta vez seja utilizada
a comparagdo com catdlogos de objetos que podem contaminar a lista de sobredensi-
dades obtida pelo FINDSAT.

Na Figura 7 é mostrada a distribui¢do no plano Sstar—Sgal das sobredensidades
encontradas pelo FINDSAT. Nessa figura também estdo incluidas as galdxias ands co-
nhecidas detectadas como descrito na se¢do anterior. Essas galdxias ands ndo estdo
exclusivamente na regido do BOSS, mas em todo footprint coberto pelo DRS. Obje-
tos que foram identificados em algum dos catalogos da Tabela 1 sdo plotados com
simbolos distintos. Utilizando a posicdo das galdxias ands conhecidas nesse grafico, é
possivel limitar uma regido onde ha maior probabilidade de que o FINDSAT tenha en-
contrado uma nova galdxia ou aglomerado. Os objetos que se encontram nessa regido

sdo entdo marcados para uma andlise mais cuidadosa.

2.3.1 Lista de candidatos

Em uma primeira inspe¢ao, nenhum dos candidatos obtidos através da analise
descrita acima pdde ser classificado como uma nova galdxia and ou aglomerado de

estrelas. Porém, existem alguns que possuem certas caracteristicas que podem indi-
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Figura 7 — Distribuigdo das detec¢des do FINDSAT no plano Sgtar —Sga1 em escala lo-
garitmica. Os x mostram detec¢des sem contrapartida em nenhum dos
catdlogos de comparagdo. Os tridangulos negros sdo satélites da Via Lactea
conhecidos, os + sdo aglomerados de galdxias de Abell e os circulos pre-
enchidos sdo objetos do catdlogo NGC. As linhas pontilhadas delimitam a
regido onde ha maior chance de uma detec¢do ser um novo satélite. Os x
circunscrito sdo detec¢des selecionadas como possiveis satélites.

car a presenca de uma populagdo estelar simples, mas necessitam observa¢des mais
profundas para confirmar sua natureza.

A lista de candidatos oriundos do FINDSAT é composta por 100 objetos. Através
da inspecédo visual do CMD e da distribuicdo espacial das estrelas proximas a cada
sobredensidade, os candidatos foram classificados pela probabilidade de serem gala-
xias ands ou aglomerados de estrelas, baseando-se em critérios visuais. Além disso
foram inspecionadas imagens em cores falsas, construidas a partir da combinagado das
imagens em 3 filtros (g, r e i do SDSS). Essas imagens foram obtidas através do servigo
de navegagdo do SkyServer?. Para cada candidato foi dada uma nota de 1 a 5, sendo
1 muito pouco provével e 5 muito provéavel de ser um aglomerado estelar ou galédxia
ana.

Na Figura 8 é mostrado o tipo de diagrama de inspegdo usado no julgamento

de cada candidato. Essa figura é para um dos candidatos com melhor nota. Vemos no

1 http://skyserver.sdss3.org/public/en/tools/chart/navi.aspx
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Figura 8 — Exemplo de diagrama de inspegdo usado na classificacdo dos candidatos
do FINDSAT. No painel da esquerda um diagrama de Hess construido uti-
lizando estrelas distantes por até 1’ do centro do candidato. No painel
superior direito é mostrada a distribuigdo de estrelas ap6s o filtro em cor e
magnitude do FINDSAT. No painel inferior direito é mostrado o mapa Zsar
na regido proxima ao candidato.

painel esquerdo da figura (o diagrama de Hess) que ndo ha indicios de uma popula-
¢do estelar simples e que hd uma concentragdo de estrelas claramente visivel no painel
superior direito. Na imagem em cores (Figura 9) pode ser vista uma concentragao de
fontes pontuais, a maior parte préximas do limite de deteccdo do SDSS.

A Tabela 3 mostra a lista de candidatos que apresentaram melhor nota. Para
esses objetos € listada a posi¢do, nota e comentério sobre a imagem em cores falsas. Os

objetos listados e marcados com um * foram selecionados para o follow-up fotométrico.
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Figura 9 — Imagem em cores falsas (invertidas) do candidato 5. A imagem possui ~
2 x 2’ e foi obtida através do SkyServer do SDSS. Esta imagem é construida
automaticamente pelo pipeline de reducdo do SDSS através da combinagdo
das imagens nas bandas g, r, e i.

2.4 Follow-up fotométrico

Para confirmar se algum dos candidatos listados na Tabela 3 é de fato um
sistema estelar novo, é necessdrio obter fotometria mais profunda alcangando pelo
menos até o MSTO, a regido mais populada do CMD para uma populagdo estelar
simples. Para objetos velhos e distantes por até 50 kpc, isso significa obter fotometria

de fontes pontuais até magnitude g ~ 23.

Um telescopio maior que o do SDSS (2.6m) e com capacidade de observar a
mesma regido do céu é necessario para fazer o follow-up. Além disso, tal telescopio
precisa ter capacidade de obter imagens com um campo de visdo amplo para que toda
a estrutura de uma galdxia ana seja amostrada. Um telescépio com todas essas capa-
cidades é o Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT) situado no Hawaii, com espelho
primdrio de 3.6m. O Brasil possui um acordo de aluguel direto deste telescopio.

Foram submetidos dois pedidos de tempo ao CFHT, no primeiro e segundo
semestre de 2012. Ambos pedidos foram aprovados somando um total de 37 horas
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de observacao utilizando o instrumento MegaCam. Esse imageador é composto por
um mosaico de 36 CCDs com escala de pixel de 0.185 ”/px. O campo de visdo do

instrumento é de ~ 1 grau?.

Foram requisitadas imagens em duas bandas, ggncg € rspss, com tempos de
integracdo de 2000 segundos (5 exposi¢des de 400 segundos) e 3200 segundos (5 expo-
si¢des de 640 segundos) respectivamente. Os tempos de integracdo foram escolhidos
de modo que uma estrela com magnitude g ~ 25 possua razdo sinal ruido (SNR)
de 10. Um padréo de dithering foi requisitado para cobrir as lacunas entre os CCDs
e possiveis artefatos nas imagens. Alguns campos possuem estrelas brilhantes; para
estes campos o tempo de integracdo de cada exposi¢do foi reduzido e o nimero de
exposicoes foi aumentado. Devido as condic¢des climaticas no CFHT, apenas 20 dos
25 candidatos foram observados, sendo destes apenas 18 em condi¢des fotométricas,
destes apenas 16 foram observados nas bandas g e r. Para estes 16 objetos observados
o seeing tipico foi de 0.7 segundos de arco.

O imageamento de grande campo requer cuidado especial na reducdo dos da-
dos. A escala de pixel varia do centro para a borda do campo de visdo. Esse efeito é
causado pela existéncia de uma superficie focal ao invés de um plano focal. Tal su-
perficie, quando projetada sobre um plano (o mosaico de CCDs), apresenta distor¢des
que se tornam mais pronunciadas préximo da borda do campo de visdo. O ponto
central da superficie focal muda de exposigdo para exposi¢do devido ao padrdo de
dithering requisitado, logo ndo é possivel realizar a combinacdo das exposi¢cdes sem

antes levar em consideracgao os efeitos da projecao.

Para facilitar a andlise das imagens da MegaCam, um servi¢o de reducdo de
dados automatizado foi desenvolvido pelo grupo Terapix 3(Traitement Elémentaire, Ré-
duction et Analyse des PIXels). Este grupo foi formado para dar suporte aos pesquisado-
res que utilizam instrumentos que geram grandes fluxos de dados e foram fabricados
totalmente ou parcialmente por pesquisadores franceses, como é o caso da MegaCam.
O servigo prestado por este grupo faz uso do pacote de ferramentas de reducdo de
imagens Astromatic. Devido a limita¢des no poder computacional disponivel em um
Desktop convencional e relativa urgéncia na andlise dos dados, o processamento das

imagens provenientes dos dois pedidos de tempo ao CFHT foi feito pelo Terapix.

Além da deprojecdo e combinagdo das imagens, o Terapix também fornece
catalogos fotométricos provenientes do SEXTRACTOR. Esses catdlogos foram calibrados
utilizando estrelas do SDSS em um processo de ajuste por minimos quadrados com
rejeicdo (sigma clipping). A equagdo de calibracdo escolhida usa um ponto zero e um
termo de cor. A equacdo de calibragdo fotométrica foi obtida com um residuo médio

de 0.024 na banda g e 0.019 na banda r. O ajuste foi feito utilizando em média 500
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estrelas por apontamento da MegaCam.

Utilizando as imagens combinadas e deprojetadas, foi feita a busca visual por
agrupamentos de estrelas préximas a posi¢do na qual o FINDSAT encontrou uma so-
bredensidade. Para grupos considerados possiveis aglomerados estelares ou galaxias
anas foi feita a inspe¢do de seus CMDs.

Esta inspecdo ndo revelou nenhum candidato ébvio, exceto o candidato 5, que
serd discutido em mais detalhe na segdo 2.5. Contudo, a busca por satélites historica-
mente revelou que muitas vezes a assinatura de uma galdxia and é visivel apenas ao
olho humano através da inspecdo cuidadosa do CMD. Portanto, é indispenséavel que
se tenha a melhor fotometria possivel para os candidatos observado no programa de
follow-up.

2.4.1 Fotometria

A fotometria por abertura pode computar magnitudes menos precisas que
aquela que utiliza o ajuste da fungdo de espalhamento puntual (PSF). Por esse motivo
a fotometria provida pelo grupo Terapix para cada candidato foi melhorada utilizando
o c6digo DAOPHOT (Stetson, 1987).

A fotometria utilizando ajuste de PSF foi feita em um pipeline de redugdo de-
senvolvido pelo grupo de pesquisa. Esse pipeline é alimentado utilizando as imagens
pré-processadas do CFHT e uma série de parametros de configuracdo. A lista de para-
metros e seus valores é mostrada na Tabela 4. Este pipeline foi executado em ambiente
IRAF4.

Uma limitacdo do DAOPHOT ¢ a sua prescricdo para computo do fluxo pro-
veniente do céu. O c6édigo assume que existe apenas um fluxo médio e respectiva
variancia para toda a imagem. No entanto, as imagens do CFHT, apds serem com-
binadas, apresentam regides onde o tempo de exposicdo integrado é mais baixo que
a média. Estas regides ocorrem nos gaps entre os CCDs do mosaico e nas bordas da
imagem. Devido a existéncia destas regides a deteccdo de fontes necessita considerar

o valor de fluxo e variancia do céu localmente.

A ferramenta SEXTRACTOR é capaz de fazer estas estimativas localmente. Por-
tanto, utilizamos esse c6digo apenas para detectar a posicdo das fontes nas imagens
do CFHT. Dentro do processo cldssico de fotometria usando o DAOPHOT, essa etapa
substitui a etapa de rodada do DAOFIND. Como o processamento do Terapix ja pro-
duz catdlogos baseados em deteccdes do SEXTRACTOR, utilizamos os catdlogos provi-
dos pelo grupo.

3  http://terapix.iap.fr
4 http://iraf.noao.edu/
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Com a lista de fontes, foi feita a fotometria por abertura utilizando a tarefa
PHOT. A lista de magnitudes proveniente deste passo foi utilizada para selecionar
estrelas para modelar a PSF de cada imagem.

Como existe um grande ntimero de imagens a serem processadas, optou-se por
desenvolver uma ferramenta que selecione estrelas para modelar a PSF de maneira
automatizada. Uma estrela que é utilizada para modelar a PSF de uma observacao

astrondmica deve possuir as qualidades listadas a seguir.

i) Ser uma estrela.
ii) Ser brilhante e ndo saturada.
iii) Nao possuir vizinhos préximos.
iv) Nao estar numa regido onde o valor do céu é maior que o tipico.

v) Nao conter nenhum bad pixel.

O processo de selecdo destas estrelas utilizou um algoritmo externo ao IRAF.
Este algoritmo segue os seguintes passos:

A-i) Seleciona apenas fontes no limite de magnitude 17< g <19

A-ii) Encontra a mediana de FLUXRADIUS e seleciona apenas fontes com
| FLUXRADIUS - FLUXRADIUSyMEpiaNno ! < 0.5. Esta etapa seleciona preferencial-
mente estrelas.

A-iii) Remove objetos que possuem vizinhos mais proximos que 0.06’
A-iv) Gera recortes de 50x50 px da imagem em torno de cada fonte

A-v) Verifica a esfericidade, valor do céu e presenca de bad pixels

Ao final da execug¢do uma lista de objetos que teoricamente obedecem as exi-
géncias de i até v é gerada. Os recortes da imagem centrados em cada uma das estrelas
dessa lista sdo criados, possibilitando a inspecao visual dos objetos e eliminacado de al-
guma estrela defeituosa. Em média cerca de 30 estrelas sdo selecionadas por imagem
do CFHT.

Uma vez que a PSF foi modelada de maneira apropriada, a tarefa ALLSTAR é
executada. Neste ponto cada objeto do catdlogo oriundo da tarefa PHOT tem seu per-
fil de luz ajustado utilizando o modelo de PSF gerado com os passos descritos acima.
As magnitudes obtidas através desse ajuste sdo calibradas utilizando uma equacado
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com um termo de ponto zero e outro de cor. Um residuo médio de 0.024 na banda g
e 0.019 na banda r foi observado em relagdo ao catdlogo do SDSS.

Para realizar uma comparagdo da qualidade da fotometria do DAOPHOT em
relacdo a do SEXTRACTOR foram analisadas as estrelas da sequéncia de ands do disco
da Via Lactea. Esta sequéncia tem uma cor praticamente constante no intervalo de
magnitudes 19 < g < 23 e abrange um dominio estreito de cores (g—r) em torno de
1.4.

Na Figura 10 é mostrado o CMD, no dominio de cores e magnitudes da sequén-
cia de anas citada acima, para o Candidato 4. No painel da direita sio mostradas fon-
tes medidas com o DAOPHOT e no da esquerda fontes medidas pelo SEXTRACTOR.
Para os dois conjuntos de dados estd mostrada a média em cor para intervalos de 0.5
mag. A barra de erro mostra o desvio padrdo em cor de cada intervalo. Nota-se que
para um mesmo intervalo de magnitudes, o espalhamento em cor é menor para fontes
medidas com o DAOPHOT. Para magnitudes brilhantes nota-se que o SEXTRACTOR
detecta fontes com cores (g—r) > 1.8. Estas fontes sdo objetos esptrios oriundos de
estrelas com contagens saturadas. Devido a estes objetos o espalhamento em torno
da média é maior que o esperado para magnitudes g < 21, como pode ser visto na
Figura 11.

A Figura 11 mostra o valor do desvio padrdo em cor para fontes medidas com
o DAOPHOT (circulos) e SEXTRACTOR (tridngulos), nos mesmos intervalos de magni-
tude descritos acima. Percebe-se mais claramente a diferenca entre os dois c6digos no
que diz respeito a precisdo na medida de magnitudes.

2.5 Resultados

Os catalogos provenientes da fotometria usando o DAOPHOT foram filtrados
utilizando cortes em sharpness para selecionar objetos com alta probabilidade de
serem estrelas. Além disso objetos com cores g—r maiores que 1.3 foram eliminadas.
Este ultimo corte é responsével por eliminar estrelas ands do disco da Galéxia. Além

disso um corte em magnitude g = 24.5 foi feito para eliminar detec¢des esptrias.

Ap6s a selecdo citada acima cada catdlogo foi inspecionado em busca por so-
bredensidades. Para isso foram construidos mapas de densidade que mostram a den-
sidade de estrelas em fun¢ado da posi¢do em cada imagem. Estes mapas foram suaviza-
dos com um perfil Gaussiano com largura de 5. Regides de alta densidade de estrelas
foram identificadas visualmente nestes mapas. Cada regido, ou subcandidato, rece-
beu uma letra que a identifica [e.g. C1 SCa é o subcandidato (a) do Candidato 1]. Em
todos mapas é possivel observar duas faixas horizontais com densidades um pouco

abaixo do normal. Estas faixas sdo decorrentes da presenca de gaps entre os CCDs que
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Figura 10 — Painel da esquerda: CMD para fontes detectadas com o SEXTRACTOR com
cores 1.2 < g—r < 2.0. Os tridngulos mostram o valor médio em cor a cada
intervalo de 0.5 mag. As barras de erro mostram o desvio padrdo em
cor nestes mesmos intervalos. Painel da direita: idem, porém para fontes
detectadas utilizando o DAOPHOT

da MegaCam.

Para inspecionar um subcandidato sdo selecionadas estrelas dentro de uma
abertura circular de ron = 5/, chamado de regido on cluster. Esta regido deve conter
a maior parte das estrelas responsavel pela sobredensidade identificada visualmente
nos mapas descritos acima. Uma outra regido no formato de um anel de raio interno
1.3Ton € drea igual a da regido on cluster é selecionada. Esta regido deve conter uma
amostra com o mesmo angulo solido que a regido on cluster. Esta regido é chamada de
off cluster. Uma terceira regido é selecionada, cuja area é 3 vezes a da regido on cluster,
esta regido é usada para fazer a descontaminacao estatistica das estrelas de campo. A

esta regido se da o nome de field.

A descontaminacao é feita tomando-se a diferenca entre os diagrama de Hess

da regido on cluster e field onde este ultimo é escalonado para a mesma 4rea que a
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Figura 11 — Desvio padrdo em cor g—r em funcdo da magnitude g. Os intervalos de
magnitude sdo os mesmos da Figura 10. Os circulos mostram a medida
usando fontes do DAOPHOT e os tridngulos do SEXTRACTOR. A linha
tracejada foi adicionada para mais claramente discernir o comportamento
dos dois conjuntos de pontos.

regido on cluster. No caso onde o anel ultrapassa os limites da imagem ou intercepta

um gap entre CCDs, sua area é corrigida de acordo.

Cada candidato teve um conjunto de graficos gerados de modo a permitir
a inspecdo visual. Estes gréficos se encontram nas Figuras 13 a 28. Cada figura é
constituida de um mapa de densidades (e.g. Figura 13.1), onde a posicdo de cada
subcandidato é marcada com um circulo correspondente a regido on cluster e um
anel hachurado correspondente a regido field. O nome que identifica o subcandidato
estd marcado ao lado ou acima da parte externa deste anel. O CMD para fontes
classificadas como estrelas e galaxias em todo o campo do CFHT é mostrado (e.g.
Figura 13.2).E para cada subcandidato o CMD para estrelas na regido on cluster, off

cluster e o diagrama de Hess descontaminado sdo mostrados (e.g. Figura 13.3).

Abaixo a descri¢do de cada conjunto de figuras é apresentada. Um breve co-
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mentdrio sobre cada subcandidato é colocado e quaisquer caracteristicas dignas de

mencdo sdo apontadas.

Candidato 1

Foram identificadas duas regides de densidade pouco acima da média, que
podem ser vistas na Figura 13.1. Estas regides ndo possuem simetria esférica e se
encontram afastadas da posi¢do central do campo do CFHT, onde o FINDSAT acusou

a deteccao.

A inspec¢do dos CMDs para o subcandidato (a) (Figura 13.3) mostra um ex-
cesso de fontes com g < 22, contudo nenhuma estrutura aponta a existéncia de uma

populacdo estelar simples em magnitudes mais ténues.

Os CMDs do subcandidato (b) mostram um pequeno excesso de fontes com
(g—r1) ~ 0.6 (Figura 13.4). A inspecdo da imagem do CFHT nédo revela um excesso
6bvio de fontes puntuais na regiao de (b).

Candidato 2

Foram identificadas trés regides de densidade elevada (Figura 14.1). Estas re-
gides ndo possuem simetria radial 6bvia. Contudo, duas delas estdo proximas do

centro do campo.

O subcandidato (a) possui um excesso de fontes com cores g—r ~ 0.1, 0 que é
consistente com a cor da sequéncia principal (Figura 14.3). Nenhum sinal de RGB ou
estrelas mais evoluidas é visivel. A inspecdo das imagens do CFHT na posi¢do de (a)

ndo revela nenhum sinal de aglomeracdo de fontes puntuais.

O subcandidato (b) possui um excesso de fontes com cor g—r ~ 0.5. Porém to-
das com magnitudes mais brilhantes que g ~ 23 (Figura 14.4). A inspecdo da imagem
revela que estas fontes estdo concentradas ao redor de uma galédxia eliptica, indicando

que este objeto é um aglomerado de galéxias.

O subcandidato (c), assim como o (a), possui um excesso de fontes com cor
tipica de estrelas da sequéncia principal, porém bem menos numeroso. Além disso
um excesso de estrelas brilhantes com g—-r = 20.5 é claro, podendo corresponder
a estrelas do RC (Figura 14.5). Contudo, a diferenca de magnitudes entre MSTO e
este possivel RC é demasiada grande para ser possivel dada a idade do Universo.

Concluimos que este objeto é uma deteccdo esptria.
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Candidato 3

Foram identificadas duas regides de densidade elevada, porém ambas sdo

muito difusas e pouco simétricas como fica claro na Figura 15.1.

Os subcandidatos (a) e (b) ndo possuem nenhuma caracteristica marcante que

indica origem estelar para estas sobredensidades como visto nas Figuras 15.3 e 15.4.

Candidato 4

Notam-se duas sobredensidades claras na Figura 16.1. Sendo uma delas exata-

mente sobre o centro do campo. Uma simetria radial é visivel para ambas.

Nos diagramas de diagnostico de (a) e (b) nas Figuras 16.3 e 16.4 nenhuma
caracteristica marcante é visivel exceto o excesso de fontes mais brilhantes que g = 22.
A inspegdo visual da imagem do CFHT revela que hd um excesso de galdxias nestas
duas regides. Isto nos leva a concluir que ambos objetos fazem parte de aglomerados

de galaxias.

Candidato 5 - Um novo aglomerado do Halo

Este candidato mostrou sinais de ser uma deteccdo positiva do FINDSAT ja na
inspecdo visual da imagem bruta do CFHT. Um regido com aproximadamente 3’ x 3’
do campo da MegaCam é mostrada em cores falsas (invertidas) na Figura 12. Um claro
excesso de fontes puntuais é visivel na posicdo central da imagem. Na Figura 17.1 este
excesso se torna ainda mais 6bvio e o CMD (Figura 17.3) aponta uma clara sequéncia

principal em torno de g—r = 0.25.

A anélise detalhada do candidato 5 pode ser vista em um artigo ja publicado
(Balbinot et al., 2013) e incluido nesse trabalho como Anexo A. Aqui apresentamos

um breve resumo dos resultados.

O candidato 5, apelidado de Balbinot 1, possui um CMD compativel com o
de uma populagdo estelar simples com idade entre 10.9 e 13.1 Gyr e metalicidade
ao redor de [Fe/H] = —1.58. Estes parametros foram estimados através do ajuste de
isécronas de Padova e levaram a uma distancia heliocéntrica de 31.9 kpc. A lumino-
sidade desse objeto foi derivada a partir da integracdo direta de sua LF e a incerteza

estimada através de um processo de bootstraping.

Os parametros estruturais foram derivados utilizando a maximiza¢do da Ve-
rossimilhanca. Esse processo elimina a necessidade de discretizar os dados ("bina-

gem"). Foram ajustados um perfil de densidades de King e de Plummer.

Os principais parametros derivados para Balbinot 1 sao listados na Tabela 5.

Com base no seu raio a meia-luz (r,) e magnitude integrada (My) concluimos que
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Figura 12 — Imagem do CFHT em cores falsas (invertidas) centrada no candidato 5. A
imagem possui ~ 3’ x 3.

esse objeto possui brilho superficial grande demais para ser uma galdxia ana e pro-
vavelmente é um aglomerado globular em fase avancada de dissolugdo. No entanto,
esse objeto estd localizado numa regido onde galéxias ands e aglomerados de estrelas
se confundem no plano 1, vs My, como mostrado na Figura 1. Espectros de estrelas
gigantes foram tomados para tentar confirmar a natureza desse objeto. O proces-
samento desses dados estd em curso pelos colaboradores do SDSS David Nidever
(Michigan University) e Ricardo Mufoz (Yale University).

Candidato 6

Neste candidato apenas uma sobredensidade é encontrada na Figura 18.1. A
inspecdo dos CMDs na Figura 18.3 revela que este leve excesso de fontes é devido a
fontes cujas cores e magnitudes se distribuem de maneira erratica sobre o CMD. A

natureza desta flutuacdo ndo pdde ser determinada.

Candidato 8

Duas sobredensidades foram encontradas na Figura 19.1. Nas Figuras 19.3 e
19.4 nenhuma caracteristica marcante é visivel na distribuicdo de fontes sobre o CMD.

As sobredensidades observadas sdo provavelmente flutua¢des de campo.
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Candidato 11

Foram identificadas duas sobredensidades neste candidato, ambas ficam pré-

ximas do centro do campo da Figura 20.1.

Nas Figuras 20.3 e 20.4 nota-se que este campo é bastante rico em fontes ténues.
O excesso de fontes tanto para (a) quanto para (b) concentra-se na parte ténue do
CMD, onde o erro fotométrico e a classificacdo estrela/galdxia é débil. Estes fatores

tornam impossivel determinar a natureza destes subcandidatos.

Candidato 17

Duas sobredensidades foram encontradas na Figura 21.1. Nas Figuras 21.3 e
21.4 nenhuma caracteristica marcante é visivel, o que indica que estas sobredensida-

des sdo apenas flutuagdes estatisticas.

Candidato 27

Duas sobredensidades foram encontradas na Figura 22.1. Nas Figuras 22.3 e
22.4 nenhuma caracteristica marcante é visivel, o que indica que estas sobredensida-

des sdo flutuacoes estatisticas.

Candidato 30

Duas sobredensidades foram encontradas na Figura 23.1. Nas Figuras 23.3 e
23.4 nenhuma caracteristica marcante é visivel, o que indica que estas sobredensida-

des sao flutuagoes estatisticas.

Candidato 31

Neste candidato apenas uma sobredensidade é encontrada na Figura 24.1. Na
Figura 24.3 ha um excesso de fontes azuis (g—r < 0). Contudo, este excesso estd em
um regime de magnitudes com grande erro fotométrico e contaminagdo por galdxias
de campo. A inspecdo da imagem do CFHT ndo revela nenhum excesso 6bvio de

fontes puntuais ou galéxias.

Candidato 36

Duas sobredensidades foram encontradas na Figura 25.1. Nas Figuras 25.3 e
25.4 nenhuma caracteristica marcante é visivel, o que indica que estes objetos sdo
flutuagdes estatisticas.
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Candidato 38

Na Figura 26.1 foram encontradas duas sobredensidades. Sendo uma delas
proxima do centro do campo do CFHT.

O subcandidato (a) apresenta um excesso de fontes sem uma estrutura bem
definida no CMD, como pode ser visto na Figura 26.3. A inspecdo das imagens nao

revela nenhuma agrupamento de fontes puntuais na posicado de (a).

O subcandidato (b) contém um ntamero elevado de fontes vermelhas em torno
de g—r = 0.6. Esta cor é tipica do topo do RGB de uma populagdo estelar velha. A
inspecdo visual das imagens do CFHT néo revela nenhuma concentragdo de fontes
puntuais na posicao de (b).

Candidato 40

Duas sobredensidades foram encontradas na Figura 27.1. Nas Figuras 27.3 e
27.4 percebe-se que ha um excesso de fontes, porém estas possuem magnitudes té-

nues, novamente dificultando a confirmac¢do da natureza destas sobredensidades.

Candidato 41

Duas sobredensidades foram encontradas na Figura 28.1.

Na Figura 28.3 nota-se um excesso de fontes brilhantes espalhadas no dominio
de cores g—r = [-0.1,1.3]. Nenhuma estrutura marcante pdde ser identificada no

diagrama de Hess descontaminado.

Na Figura 28.4 hd uma elevagdo no niimero de fontes no regime de magnitudes
ténues. Devido a grande incerteza fotométrica e confusdo na classificacdo estrela/ga-

laxia é impossivel determinar a origem destas flutuagoes.
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2.6 Discussao

Neste capitulo foi apresentado o desenvolvimento de uma ferramenta (FINDSAT)
capaz de buscar sobredensidades de estrelas em grandes catdlogos. O objetivo final
dessa ferramenta é encontrar novos aglomerados e galdxias ands no halo da nossa

Galéxia.

O FINDSAT teve seu método validado utilizando uma amostra da galdxias anas
ja conhecidas e observadas pelo SDSS. Nos testes de valida¢do o cédigo foi capaz de
recuperar toda a amostra de validacdo. Nesta amostra estdo contidas as ands mais
ténues conhecidas até hoje.

Com intuito de buscar por novas galdxias satélite, o cddigo foi aplicado a uma
regido do SDSS nunca antes explorada neste aspecto, a regido do BOSS. Esta busca nao
revelou nenhum novo satélite, contudo proporcionou uma lista de provaveis posicdes
onde estes objetos podem ser encontrados. Os candidatos desta lista foram ordena-
dos de acordo com critérios visuais e observagdes de follow-up foram realizadas para

confirmar sua origem.

Foi feita a fotometria via ajuste de PSF das imagens de follow-up e cada candi-
dato foi inspecionado cuidadosamente. Esta inspec¢do revelou que um dos candidatos
é de fato um novo satélite da Galdxia. A andlise detalhada de suas populagdo estelar

e estrutura foi apresentada no formato de um artigo anexado a esta tese.

Nenhum dos demais 15 candidatos observados e que tiveram fotometria de
qualidade obtida foram confirmados como novos satélites. Deste modo, a eficiéncia
do FINDSAT em um caso realista é de 6.2%. Se considerarmos apenas candidatos com

nota 4 e 5, a eficiéncia sobe para 7.1%.

Uma estimativa ingénua do ntimero de satélites da Galdxia que sdo espera-
dos para a regido do BOSS pode ser feita considerando a distribuicdo destes objetos
isotrépica. Sob esta consideracdo, sdo esperados entre 2 e 3 novos objetos na regido
estudada aqui. Contudo, considerando-se que o disco Galactico estd presente em uma
grande porcdo do footprint (Figura 6), o fato de somente um objeto ter sido encon-
trado ndo é fora do ordindrio. Mesmo assim, a amostra de candidatos gerada pelo

FINDSAT mostrou-se altamente impura, pois muitas falsas detec¢des foram feitas.

A baixa pureza do cédigo bota em questdo alguns aspectos do procedimento
adotado aqui. Em um trabalho futuro é necessario questionar mais profundamente

trés aspectos fundamentais.

O primeiro é o tratamento adequado da classifica¢do estrela/galdxia dentro do
FINDSAT. O classificador adotado pelo SDSS é bindrio, assim como os cortes adotados

em sharpness para as observagdes de follow-up. Isto leva a deteccdo de aglomerados
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de galdxias ndo catalogados mesmo apds a selecdo exemplificada na Figura 7. Em
estudos futuros a utilizacdo de uma probabilidade continua de um objeto ser estrela
ou galadxia é aconselhada. Esse tipo de informacdo pode ser incorporada ao FINDSAT
atribuindo pesos a cada fonte.

O segundo é a selegdo com base nos objetos pré-existentes, como mostrado na
Figura 7. Esse tipo de selecdo se mostrou muito inclusiva e levou a um grande ntiimero
de falso-positivos. Uma alternativa a esta etapa é utilizar simula¢des de populagdes
estelares sobrepostas aos dados observacionais. Estas simulagdes podem ajudar a de-

linear os limites de detectabilidade do método.

E por final, o terceiro aspecto a ser observado em futuras aplica¢des do FIND-
SAT é a incorporacdo da variagdo na profundidade fotométrica do survey ao método.
A ndo homogeneidade da cobertura angular do survey pode gerar efeitos de borda na
interface entre regides de grande e pequena profundidade fotométrica. Esses efeitos
podem gerar falso-positivos que ndo estdo associados a sobredensidades de galdxias

e/ou estrelas.

Apesar da baixa eficiéncia, o FINDSAT é uma ferramenta capaz de produzir
uma amostra completa de objetos como demonstrado para as galdxias satélites co-
nhecidas. Contudo sua pureza é baixa, fato que fica evidente no grande nimero de
falso-positivos. Além o c6édigo tem um baixo custo computacional. Essa caracteristica
é essencial para avaliar a completeza da amostra de satélites detectada pelo método,
pois para isso é necessdrio executar o cédigo intimeras vezes utilizando populagdes
estelares simuladas. Essa completeza é de suma importancia para determinacdo do
namero e a func¢do de luminosidade dos satélites da Galdxia como j& demonstrado

por Koposov et al. (2008).

Quando disponiveis, os dados do DES irdo certamente complementar o censo
de satélites e o FINDSAT pode facilmente ser usado como principal ferramenta para
conduzir esta busca e em ultima instancia avaliar a fun¢do de luminosidade de satéli-
tes na calota Sul da Via Léctea. Esta andlise sera de grande importancia para entender
o sistema de satélites da Via Lactea e compreender as diferencas entre as previsdes

cosmoldgicas e as observagdes.
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1D ;3?2/000 (5]2/000 Nota Estrela brilhante Galédxias de fundo
1*  23:38:28.80 +03:48:00.0 4 n n
2*  23:31:45.60 +12:21:36.0 4 n n
3% 23:06:09.60 +14:49:12.0 4 S n
4% 22:51:07.19 +11:54:00.0 5 n n
5% 22:10:48.00 +14:58:48.0 4 n n
6%  21:45:45.60 404:00:00.0 4 n n
7*  23:12:48.00 4+04:44:24.0 3 S n
8%  22:54:48.00 +23:09:36.0 3 n n
9%  23:13:12.00 -04:28:48.0 3 n n
10  00:00:38.40  17:15:36.00 1 s s
11*  00:05:02.40  04:34:48.00 4 n s
12 00:05:16.80 04:33:36.00 2 n n
13 00:06:48.00 08:37:12.00 2 n s
14  00:09:16.80  19:12:00.00 2 n s
15  00:09:40.80  34:10:48.00 1 S s
16 00:11:12.00 29:01:12.00 2 s s
17%  00:12:57.60  20:18:00.00 4 s S
18  00:16:57.60 18:27:36.00 3 n s
19  00:22:19.20  23:45:36.00 1 s s
20  00:22:19.20 -06:25:12.00  3-4 s s
21 00:23:26.40 01:01:12.00 2 n n
22 00:26:24.00  11:40:48.00 1 s s
23%  00:29:45.60 -06:22:48.00 4 n S
24* 00:33:55.20  33:27:36.00 3-4 S s
25  00:34:19.20  33:16:48.00 3 n n
26  00:39:45.60  25:44:24.00  3-4 n n
27 00:41:45.60  33:06:00.00 4 n s
28  00:41:55.20 21:01:12.00 3 n s
29  00:46:33.60 00:24:00.00 3 n s
30%  00:48:48.00 28:16:48.00  4-5 n s
31% 00:54:28.80 23:18:00.00 4-5 s S
32 00:55:36.00 33:09:36.00 3 n s
33  01:01:12.00  20:44:24.00 2 n n
34 01:05:12.00 06:44:24.00 2 n n
35 01:11:31.20  04:30:00.00 3 n n
36% 01:18:52.80 21:45:36.00 3-4 n n
37  01:23:12.00 04:30:00.00  2-3 n n
38%  01:26:52.80 14:52:48.00 4 n n
39 01:35:55.20 08:19:12.00 2 n n
40* 01:38:04.80 21:37:12.00 4 n s
41* 01:38:48.00 22:27:36.00 4 n n
42 01:41:21.60 20:16:48.00 2-3 n n
43  01:42:19.20 21:31:12.00 3 n s
44* 01:43:45.60  21:24:00.00 3-4 n S
45  01:44:48.00 15:01:12.00 2 n s
46* 01:46:52.80 29:12:00.00 3-4 n n
47% 01:52:57.60 -01:56:24.00 4 S S

Tabela 3 — Lista de candidatos escolhidos apés inspegdo visual das imagens e CMDs.
Os candidatos marcados com um * foram selecionados para follow-up foto-
métrico.



58

Capitulo 2. Busca por satélites da Via Ldctea

Parametro Valor Unidade ou Tipo Comentdrio
photpars.zmag 25.0 mag Ponto zero arbitrario
daopars.functio | MOFFAT15 string Funcdo que modela a PSF
datapars.gain GAIN e /ADU Ganho do detector
datapars. fwhmpsf FWHM px FWHM da PSF
daopars .psfrad 3xFWHM px Raio limite do modelo de PSF
daopars.fitrad | 0.8xFWHM px Raio de ajuste da PSF
fitskypars.annulus 3xFWHM px Raio interno do anel do céu
fitskypars.dannulu 4xFWHM px Raio externo do anel do céu
photpars.apertur | 0.8 XxFWHM px Abertura para fotometria

Tabela 4 — Principais parametros utilizado para o pipeline de redugdo com o DA-

OPHOT.

Parametro Valor Unidade
AJa000 | 22:10:43.15+£0.3 hm:s
Oja000 | 14:56:58.8+20 °:

75.181  °
b —32.638 °
de 31.97]¢  kpc
My -1.21 £0.66 mag
log(idade/ano) 10.072‘85 dex
[Fe/H] ~1. 58f§;f38 dex
Plummer
Is 0.6791°  arcmin
Tipg 1. 38f§j§53 /arcmin?
M* 94.7£5.9
I'h 0.7815:7;  arcmin
+1.94
T'h 7-24-129 PC
King
Ic 0.227277  arcmin
r g t415 .
t 7.85_545 arcmin
Thg 13200, /arcmin?
pI 162.76 £ 5.0 /arcmin?
r 0.69 032 i
h 69555 arcmin
Th 6.313;)26 pc

Tabela 5 — Principais parametros e incertezas derivados para Balbinot 1.
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13.1 — Mapa de densidades convoluido. 13.2 — Diagrama cor magnitude para estrelas (es-
querda) e galédxias (direita)
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13.4 — Subcandidato (b)

Figura 13 — 13.1: Mapa de densidades convoluido para o campo centrado nas coorde-
nadas do candidato 1. 13.2: CMD (g-r) vs. g para todas as estrelas (es-
querda) e galdxias (direita) no campo da MegaCam. 13.3: CMD da regido
on cluster (esquerda), off cluster (centro) e diagrama de Hess descontami-
nado (direita) para o subcandidato (a). Os CMDs mostram as incertezas
em cor e magnitude. 13.4: idem, porém para o subcandidato (b).
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14.4 — Diagramas de diagnéstico para o subcandidato (b)
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Figura 14 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato Cz.
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14.5 — Diagramas de diagndstico para o subcandidato (c)

Figura 14 — Cont.
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15.4 — Diagramas de diagnéstico para o Subcandidato (b)

Figura 15 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C3.
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16.4 — Diagramas de diagnéstico para o Subcandidato (b)

Figura 16 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C4.



64 Capitulo 2. Busca por satélites da Via Ldctea
2.75 N :
1541 estrela galdxia
L ] 2.50 :
152} 2.25
(a)
“ 2.00
H 15.0ﬁ ~ 1757
<
\ ‘ - {1.50
14.8} O -
1.00
14.6]
0.75
3324 332.6 332.8 333.0 333.2 ] X X 1.0 —05 0.0 05 1.0
ay2000(°] gr g-r
17.1 — Mapa de densidade convoluido. 17.2 — Diagrama cor magnitude para estrelas (es-
querda) e galdxias (direita)
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17.3 — Diagramas de diagnéstico para o subcandidato (a)

Figura 17 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato Cs.
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18.3 — Diagramas de diagndstico para o subcandidato (a)
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Figura 18 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato Cé.
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19.2 — Diagrama cor magnitude para estrelas (es-
querda) e galdxias (direita)

19.1 — Mapa de densidade convoluido.

19 T L ‘ ‘
o on cluster . o Off cluster , [
¢ 4.0

W‘.
. |

0.5

L I 0.0
0.0 0.5 1.0

8T

19.3 — Diagramas de diagnéstico para o subcandidato (a)
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19.4 — Diagramas de diagnoéstico para o Subcandidato (b)

Figura 19 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C8.
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20.1 — Mapa de densidade convoluido. 20.2 — Diagrama cor magnitude para estrelas (es-
querda) e galdxias (direita)
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20.3 — Diagramas de diagnéstico para o subcandidato (a)
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20.4 — Diagramas de diagndstico para o Subcandidato (b)

Figura 20 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C11.
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21.4 — Diagramas de diagndstico para o Subcandidato (b)

Figura 21 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C17.
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Figura 22 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C27y.
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Figura 23 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C3o0.
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24.3 — Diagramas de diagnéstico para o subcandidato (a)

Figura 24 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C31.
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Figura 25 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C36.
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26.4 — Diagramas de diagndstico para o Subcandidato (b)

Figura 26 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C38.
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Figura 28 — O mesmo que Figura 13 porém para o candidato C41.
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3 A Grande Nuvem de Magalhdes

O DES, como seu nome sugere, € um projeto que visa a investigar a energia
escura e seu impacto sobre a expansdo acelerada do Universo. Para sua realizagdo, um
instrumento imageador tinico teve de ser construido, a Dark Energy Camera (DECam).
Essa camera é composta de um mosaico de 62 CCDs e atualmente estd instalada no
telescopio Blanco de 4m no Cerro Tololo International Observatory (CTIO), no Chile. O
instrumento teve sua primeira luz em setembro de 2012 e foi comissionado no pe-
riodo de setembro a outubro. Apds, passou por uma etapa de verificacdo cientifica
entre novembro 2012 e marc¢o de 2013. Durante essa etapa diversas caracteristicas do
instrumento foram colocadas a prova, além de ser testada a capacidade de gerencia-
mento e processamento dos dados pela colaboracdo do DES.

Durante os ~4 meses de duragdo da etapa de verificagdo cientifica (SV) a DE-
Cam gerou imagens com profundidade fotométrica tdo alta quanto aquela esperada
para o DES. Nas bandas gri o limite nominal DES de ~ 24.5 foi alcangado para uma
regido continua com aproximadamente 300 graus®. Essa regido é chamada de SPT-E
em fungdo de cobrir uma regido em comum com o survey feito pelo South Pole Telescope
(SPT) (Carlstrom et al., 2011).

O SPT-E cobre uma grande regido da periferia norte da LMC. Com a pro-
fundidade fotométrica do DES é possivel estudar a populacido estelar da LMC até o
MSTO das estrelas mais velhas existentes nessa galdxia. A ampla cobertura angular
permite a andlise de sua estrutura e do comportamento de sua populagado estelar em
grande escala. Além disso, com a combinagdo de filtros g e r é possivel distinguir
muito claramente populacdes estelares de diferentes idades. Isto possibilita a anélise
da geometria e perfil da LMC em funcdo da idade de cada populacdo estelar. Esse
tipo de estudo é capaz de revelar o processo pelo qual a LMC se formou e como as
interacdes com a Via Lactea e a SMC moldaram sua estrutura.

Uma das informagdes mais fundamentais que se visa a obter é a medida de um
raio limite para as estrelas da LMC. No caso onde este raio tem origem na interagdo
de maré com a Via Lictea, ele pode ser usado como indicador da razdo de massas
entre a LMC e a Galaxia. Tal informacao é crucial para diferenciar entre cendrios onde
o sistema de Magalhdes esté ligado a Galdxia ou em sua primeira passagem e ja em
rota de escape. Isto pode ajudar a entender quao normal é o sistema de satélites da

Galéxia em comparacdo ao restante do Universo.

Além disso, uma grande porcdo das estrelas de campo da LMC observadas

pelo DES sédo estrelas do RC. Estas estrelas podem ser usadas como indicadoras de
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distancia pois sdo velas padrdo. A informacdo da distdncia proveniente das estrelas
do RC pode ser facilmente confrontada com o modelo geométrico para o disco da
LMC.

Nesse capitulo é abordada a questdo da determinagdo da geometria do disco
da LMC, bem como o perfil de densidades que melhor o descreve. Um método foi de-
senvolvido para ajustar um modelo de disco exponencial circular aos dados do DES,
levando-se em conta efeitos como incompleteza angular e profundidade do survey. A
contribui¢do das estrelas da Via Lactea em primeiro plano foi modelada utilizando-se

a ferramenta ADDSTAR que é descrita em detalhes na segdo A.1.

Também é desenvolvida uma metodologia para o ajuste da magnitude do pico
do RC e o ajuste sistematico dessa grandeza foi realizada aos dados do DES. Tanto a
magnitude do pico quanto sua largura foram medidas. Estas informacées foram tra-
duzidas em distancias ao disco da LMC e espessura deste mesmo. Para isso modelos
de populagdes estelares compostas foram gerados utilizando a ferramenta GENCMD

que é descrita em detalhes na segdo A.2.

Esta anélise é apresentada no formato de um artigo pronto para submissao a
revista Monthly Notice of the Royal Astronomical Society..
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ABSTRACT

The Dark Energy Camera (DECam) has been fully commissioned and has captured
a large set of images as part of the Science Verification (SV) for the Dark Energy
Survey (DES). The SV campaign footprint covers a large portion of the outer Large
Magellanic Cloud (LMC), providing photometry up to 1.5 magnitudes fainter than
the main sequence turn-off the oldest LMC stellar population. This dataset enabled
us to derive geometrical and structural parameters for the different stellar populations
in the LMC disk. For the distribution of all LMC stars, we find an inclination of
i = —38.14° + 0.08° (near side in the North) and a position angle of the line of
nodes of 6y = 129.51° £ 0.17°. We find that stars younger than ~ 3 Gyr are more
centrally concentrated than older stars. A fit of a projected exponential disk shows
that the scale radius of the old populations is Rs3gyr = 1.41 £ 0.01 kpc, while the
younger population has Rzgy, = 0.72 £ 0.01 kpc. The distribution of old stars fades
at distances along the disk of R; = 13.5 £ 0.8 kpc, suggesting a large truncation
radius. If this truncation is dominated by the tidal field of the Galaxy, we find that
the LMC is =~ 2472 times less massive than the encircled MW mass. By measuring
the Red Clump (RC) peak magnitude and comparing with the best LMC geometric
model, we find that in the outer regions of the LMC, north of the LMC centre, the
disk is systematically shifted towards larger distances. This shift is higher than what is
expected by the variation of the Star Formation History along the LMC disk. Through
the RC analysis we also are able to find that the thickness of the LMC disk increases
at large distances from its centre. Our findings suggest a warped and flared disk in the
LMC outskirts. However, these same signatures could also be interpreted as evidence
of a spheroidal halo component.

Key words: galaxies: Magellanic Clouds; galaxies: stellar content; stars: statistics

1 INTRODUCTION

The Milky Way (MW) satellite system offers a variety of
e-mail: e.balbinot@surrey.ac.uk examples of dwarf galaxies. Most of its members are essen-

*
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tially gas-free and contain mainly old stars (McConnachie
2012). The evolution of these systems is closely related to
the formation of the Galaxy and the process of mass as-
sembly of the large scale structures in the Universe (Klypin
et al. 1999; Moore et al. 1999; Stewart et al. 2008). On the
other hand, the Large and Small Magellanic Clouds (LMC
and SMC, respectively) are the closest low-mass, gas-rich
(Greevich & Putman 2009) interacting systems. The main
features tracing the interaction history of the clouds are the
HI Magellanic Stream (Mathewson et al. 1974), and Bridge
(Hindman et al. 1963). A counterpart of the Stream was
found and named the Leading Arm (Putman et al. 1998).
The formation of these structures is a subject of great de-
bate. Recent simulations favour a scenario where the Stream,
Bridge, and Leading Arm are remains from the close inter-
action between the LMC and SMC before falling into the
MW potential (Besla et al. 2012; Kallivayalil et al. 2013).

The Clouds’ star formation history (SFH) also reflects
their close interaction history. It is possible to identify multi-
ple periods of enhanced star formation that are arguably cor-
related with close encounter between the Clouds (Meschin
et al. 2014; Rubele et al. 2012; Javiel et al. 2005; Holtzman
et al. 1999). Evidence of such events are imprinted in the
stellar population which, due to the proximity of the Magel-
lanic System, is resolved into individual stars with medium
sized ground-based telescopes. Enhanced star formation is
also demonstrated by the extensive star cluster system
throughout the MCs. The clusters in this system span a
very broad range in age and metallicity (Kerber & Santiago
2009). Evidence of an age-gap (Jensen et al. 1988) may sup-
port a relationship between the formation/disruption rate of
star clusters in the intergalactic interaction history. In this
sense the star clusters in the LMC may give hints to how the
intergalactic interaction affects the evolution of star cluster
systems (Renaud & Gieles 2013).

Despite being the nearest interacting system of galaxies,
the Magellanic System still has only a small angular fraction
observed to the photometric depth of its old main sequence
turn-off (MSTO). Deep observations suggest that the LMC
stellar populations extend beyond an angular distance of 15°
from its centre (Majewski et al. 2009) with some kinematic
evidence for a warm stellar component consistent with a halo
(Minniti et al. 2003) that has its major axis oriented with
the disk (Alves 2004).

Very few studies are available in the outskirts of the
LMC. Weinberg & Nikolaev (2001) report an exponential
scale length of Rs ~ 1.4 kpc with no significant distinction
between a young and old disk, however their sample is from
the 2 Micron All-Sky Survey (2MASS; Skrutskie et al. 2006),
which is very shallow and does not allow for a clear age
selection. Saha et al. (2010) report a smaller scale length
of R, = 1.15 based on an optical survey. They argue in
favour of a truncation radius of Ry ~ 14 kpc. Their sample
is limited to only a few fields and their analysis did not use
age selected stellar samples.

A new generation photometric surveys are now coming
to the Southern Hemisphere, allowing for the first time a
complete view of the Magellanic System. One of them is the
Dark Energy Survey (DES), which will observe the outskirts
of the LMC, SMC, and most of the Magellanic Stream over
the course of 5 years. DES is a photometric survey with the
primary goal of measuring the dark energy equation of state.

To achieve this goal the survey will employ four indepen-
dent cosmological probes: galaxy clusters, baryon acoustic
oscillation, weak lensing, and type Ia supernovae (Flaugher
2005). The total survey area is ~ 5000 deg? reaching a mag-
nitude limit of ¢ ~ 24. The photometric system adopted
for DES comprises the filters g, 7,4, z, which are similar to
the ones used in the Sloan Digital Sky Survey (SDSS), with
the addition of the Y passband, which provides synergy with
the VISTA Hemisphere Survey (McMahon 2012; Cioni et al.
2011). The DES footprint will overlap with several other sur-
veys in the southern hemisphere allowing a multi wavelength
approach to various astrophysical problems.

An early release of DES Science Verification (SV) data
was made available to the DES collaboration recently. The
data cover ~200 deg? of the southern sky and sample regions
as close as 4° North from the LMC centre. The photometric
catalogue from this release reaches ~ 1.5 mag fainter than
the old MSTO of the LMC (which is at g ~ 22), allowing
for a detailed study of the resolved stellar population of this
galaxy.

In this paper we use the DES SV data to study the LMC
geometry and density profile as traced by stellar components
with a characteristic age range. We model the distribution of
stars using a simple projected exponential disk and perform
a formal fit. We discuss the presence of a possible trunca-
tion radius and its implication for the LMC mass. As an
alternative probe of the LMC geometry we use Red Clump
(RC) stars as a distance indicator and a ruler for the LMC
thickness. This paper is organized as follows. In Section 2
we present a brief introduction to the DES SV data. In Sec-
tion 3 we discuss the quality of the photometry and address
issues due to completeness and survey coverage. In Section
4 we describe the disk model and the fitting procedure used
to find the geometrical parameters of the LMC. Section 5
shows our efforts to use the RC as a distance and thick-
ness estimator. In section 6 we summarize and discuss the
implications of the results found in this paper.

2 DECAM AND THE DES SCIENCE
VERIFICATION

The Dark Energy Camera (DECam) (Flaugher et al. 2010)
was constructed in order to carry out the Dark Energy
Survey. This instrument has a focal plane comprised of 74
CCDs: 62 2kx4k CCDs dedicated to science images and 12
2k x 2k CCDs for guiding, focus, and alignment. The camera
is also equipped with a five elements optical corrector and a
sophisticated cryogenic cooling system. DECam is installed
at the prime focus of the Cerro Tololo Inter-American Ob-
servatory (CTIO) 4 meter Blanco telescope. In this config-
uration, DECam has a 2.2 degree wide field-of-view (FoV)
and a central pixel scale of 0.263 " /px. In typical site con-
ditions, the Blanco telescope plus DECam yield an imaging
point spread function (PSF) with full-width half maximum
(FWHM) of 0.9”, which is adequately sampled by the pixel
scale.

DECam was commissioned in September 2012 and be-
gan operations in November 2012, with the SV campaign
covering a period of three months. The SV data is intended
to test the camera capabilities, the data transfer infrastruc-
ture, and data processing. All images taken during SV are
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public; however, the catalogues generated by the collabora-
tion are proprietary.

2.1 Data reduction

The DES data management (DESDM) team was responsi-
ble for the reduction of the SV images. Here we will give
a brief description of the reduction process. For a complete
description we refer to Sevilla et al. (2011) and Mohr et al.
(2012).

The DESDM data reduction pipeline consists of the fol-
lowing steps:

Image detrending: this step includes correction for
crosstalk between CCD amplifier electronics, bias level cor-
rection, correction for pixel-to-pixel sensitivity variation
(flat-fielding), as well as corrections for non-linearity, fring-
ing, pupil, and illumination.

Astrometric calibration: in this step, bright known
stars are identified in a given image using SEXTRACTOR
(Bertin & Arnouts 1996). The position of these stars in the
focal plane is used to find the astrometric solution with the
aid of the software SCAMP (Bertin 2006) through compar-
ison to UCAC-4 (Zacharias et al. 2013).

Nightly photometric calibration: several reference
stars are observed each night, and a photometric equation
is derived for that night. This equation takes into account
a zero point, a colour term, and an airmass term for each
of the DECam science CCDs.

Global calibration: relative photometric calibration of
the DES survey area is done with repeated observations
of the same star in overlapping DECam exposures using a
method similar to that described in Glazebrook et al. (1994).
The relative magnitudes are anchored to a small set of abso-
lutely calibrated reference stars within the same area called
tertiary standards which come from observations on photo-
metric nights. They are then calibrated relative to known
equatorial belt standards observed on the same night with
the same filter set (Tucker et al. 2007). The current accu-
racy of the relative and absolute systems is a few percent,
and is expected to improve as the DES survey covers larger
contiguous areas.

Coaddition: in order to increase the signal-to-noise ra-
tio, exposures are combined. This has the advantage of mit-
igating transient objects, such as cosmic rays and satellite
trails. This step requires the placement of the images into a
common reference projection. The software SWARP (Bertin
et al. 2002) was used and the coaddition process was done
in segments of the sky called tiles. At this stage the flux is
corrected according to the photometric calibration described
above.

Cataloging: for each coadded tile source detection and
model-fitting photometry is performed using PSFEX and
SEXTRACTOR (Bertin 2011; Bertin & Arnouts 1996) on a
combined 7,4, and z image. Object fluxes and many other
characteristics are calculated in the individual g,7,i,2,Y
frames. These catalogues are ingested into a high perfor-
mance database system.

The final catalogue is available for the DES collabo-
ration through a database query client. There are approxi-
mately 900 parameters measured for each source identified
by SExtractor. In Table 1 we list a few parameters relevant

(© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-18

Table 1. Here we show a subset of the SEXTRACTOR parameters
measured for the coadded DECam SV data. We also show any
selection criteria that was made.

Parameter name Selection

RA -

DEC -
MAG_AUTO_x* < 26.0in g and r
MAG_PSF_x* -

MAGERR_AUTO_* —
MAGERR_PSF_* -
SPREAD_MODEL_*  |SPREAD_MODEL_I| < 0.002
FLAGS_x* <3ingandr

The * symbol refers to all passbands available.

to this work. In the same table we also list any comments
about the parameter and the quality cuts applied.

3 THE SV DATA

By the end of the SV campaign, DECam had obtained im-
ages in five passbands of a region with roughly 300 deg?,
for which 200 deg® are contiguous. The contiguous region
covers the northern outskirts of the LMC. This region over-
laps an eastern portion of the South Pole Telescope (SPT)
footprint (Carlstrom et al. 2011). Hence we call it SPT-E
for simplicity.

In this section we will discuss several aspects of the SV
data and how it is suitable for the analysis we propose.

3.1 Photometry

Since the main goal of this work is to study stars using re-
solved photometry, the best choice for a magnitude measure-
ment would be one that is based on PSF fitting. This is com-
putationally challenging task to perform across hundreds of
square degrees. The DESDM pipeline includes this process-
ing using PSFEX (Bertin 2011). However, PSFEX and the
DESDM pipeline are still being tested and systematic prob-
lems regarding the computation of homogeneous PSF pho-
tometry from the coadded tiles. Currently, the deepest and
most homogeneous magnitude measurement resulting from
the DESDM pipeline is the MAG_AUTO, which is computed
using the flux inside a Kron radius (Kron 1980). The Kron
radius is dependent on how extended a source is, hence the
aperture is variable, but it is essentially the same for all
stars. Thus, MAG_AUTO is roughly equivalent to a simple aper-
ture magnitude but less sensitive to seeing variations. We
adopt the following notation throughout the paper: g is the
MAG_AUTO magnitude measured for the g passband. This also
applies for the magnitudes measured in 7,4, 2, Y.

The raw DESDM catalogue has approximately 10°
sources with g < 24.6. This list includes spurious detections
like satellite trails, star wings, cosmic rays, etc. To exclude
such detections from our catalogue we adopt a simple cut in
the FLAGS parameter. We select only sources that simultane-
ously have FLAGS_G and FLAGS_R < 3, which selects objects
that are not saturated and do not contain any bad pixel. The
FLAGS code is the same as the one adopted by SEXTRACTOR.
The number of sources left after this cut is ~ 9 x 107.
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Table 2. Some general photometric system information: the cen-
tral wavelength (Ac) in nanometres, the extinction as a fraction
of the extinction in the Johnson V passband (assuming Ry = 3.1
and a Cardelli et al. (1989) extinction curve for the MW), and
the value of the magnitude corresponding to a typical signal-to-
noise ratio of 10. In the last three columns the coefficients of the
best-fit error model are shown.

Filter Ae Ax/Ay  mygy (a, b, ¢

(nm)
g 479 1.199 23.94  (0.001, 26.41, 1.25)
T 641 0.837 23.76  (0.001, 26.34, 1.27)
i 781 0.635 22.75  (0.003, 25.52, 1.34)
z 924 0.462 22.03  (0.003, 24.75, 1.43)
Y 1008 0.400 20.50  (0.009, 23.45, 1.40)

We check the stability of the photometric calibration
provided by DESDM by comparing the RC peak colour at
different points of the SPT-E that contain LMC stars. For
all bands we found a maximum scatter of 0.02 around the
RC peak colour.

The following model was adopted to describe the pho-
tometric uncertainties from the DECam SV data.

o(mag) = a + exp (%_b) (1)

By fitting the above equation to a sample of 0.01% ran-
domly chosen stars from the SPT-E region we find the error
curves shown in Figure 1. The coefficients for each curve are
given on Table 2, where we also show the 10% uncertainty
magnitude for each band. Along with these values we also
give some basic information about the filter central wave-
length and extinction coefficients at those wavelengths from
Cardelli et al. (1989).

3.2 Star/Galaxy Separation

The DES collaboration has generated several datasets for
validating and testing the DESDM system (Mohr et al.
2012). These datasets were simulations of the actual obser-
vations. To create these mock observations, input catalogues
of artificial galaxies and stars were generated (Rossetto et al.
2011; Balbinot et al. 2012; Busha 2014). The mock obser-
vations included a time varying seeing, realistic shapes for
the galaxies, and variations to the focal plane of DECam.
These images were fed into the DESDM reduction pipeline
and an output catalogue was generated, which was then re-
leased to the collaboration to perform tests of their scientific
algorithms.

Tests with a set of such simulations, called Data Chal-
lenge 5 (DC5) by the collaboration, have been carried
out in order to assess how different star-galaxy classifica-
tion parameters perform. A summary of this comparison
is shown in Rossetto et al. (2011). The main conclusion
is that SPREAD_MODEL performs better in terms of purity
and completeness than other typically employed classifiers
such as CLASS_STAR and FLUX_RADIUS (Bertin & Arnouts
1996). Later, Soumagnac et al. (2013) developed a more
sophisticated star-galaxy separation algorithm, however, it
must be trained on a data set where true stars and galax-
ies are known. Implementation of such methods are be-
ing considered collaboration wide. For simplicity, we choose

1.0F
0.8F
< 0.6f
0.4F
0.2}
0.0 ‘ ‘
16 18
Lef ‘
0.8F
< 0.6
0.4f
0.2F
0.0 ‘ J
16 18
1.6F
0.8f
< 0.6f
0.4f
0.2F
Q.[\ L L
16 18
1.0F
0.8F
& 0.6F
0.4F
0.2F
0.0 :
16 18
1.0F
0.8F
& 0.6
0.4f
0.2F
0.0 :
16 18

Figure 1. Magnitude versus uncertainty for a sample of 0.01%
of the total number of stars in the DECam SV region. The solid
curve shows the best-fit error model. The coefficients are given in
Table 2. The dotted line shows the 10% uncertainty magnitude.

to use SPREAD_MODEL measured in the ¢ band as the star-
galaxy separator. The cut-off criterion for selecting stars is
|SPREAD_MODEL_I| < 0.002. From test on DC5, this cut is
found to correspond to a simultaneous stellar completeness
and purity of ~ 80% for objects with g < 23 (Rossetto et al.
2011). From this point further we call stars detections that
match the this cut-off criteria. It is worth mentioning that
at g = 23 we expect ~ 20% of contaminating galaxies in
our sample. However, the large scale distribution of these
objects is homogeneous and is unlikely to significantly affect
the findings of this paper.

3.3 Completeness

To independently assess the completeness of the DESDM
catalog we conducted a few experiments using DAOPHOT
(Stetson 1987). This photometry code is known to perform
very well in extremely crowded regions such as the cores of
globular clusters (Balbinot et al. 2009). Hence, at the typical
density of LMC field stars it should yield a fairly complete
catalogue. This DAOPHOT catalogue may be compared to
the one produced by DESDM as an approximation to a com-
plete catalogue and giving an estimate of the completeness
as function of magnitudes. This is not the most accurate ap-
proach to this problem; however, it is much simpler than per-
forming artificial star experiments across several hundreds
of deg?.

We performed DAOPHOT photometry on 5 fields, 4
of which contained a LMC star cluster in its centre. The
fifth field was selected as far away as available in the SPT-E
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data in order to sample a region where there are few or no
LMC stars. The fields selected are subregions of the coadded
images encompassing 6.75" x 6.75" each, with the exception
of the fifth field, which has 18’ x 36’. The first four fields
were selected in order to assess the completeness not only
in regions with a density of stars typical of the LMC, but
also with varying density, such as the inner regions of a star
cluster. The fifth field was selected in order to compare the
performance of the DESDM reduction pipeline in a region
with little or no crowding. The position of each of the five
fields is marked on Figure 2.

To compare the number of stars as a function of magni-
tude, we cut both the DESDM and DAOPHOT catalogues
at the 3% photometric uncertainty level. This cut happens
at g ~ 23. To separate stars from galaxies in DAOPHOT
we adopted a cut in the sharpness parameter which behaves
very similar to SPREAD_MODEL.

In Figure 3 we show the ratio between the num-
ber of stars detected by DESDM and DAOPHOT
(Npres/Npaopuor). Each field is identified by its name
in the legend of the plot. For fields containing a star clus-
ter we use only stars that are between 2.25" and 3.15" away
from cluster centre. We notice that for all fields this ratio
behaves in a very similar way, including Field 5, which is
the least crowded one. However, for fainter objects there
is a steep upturn in the ratio Npgs/Npaopuor. This is-
sue is created when we adopt a photometric uncertainty cut
for both catalogues. The DESDM errors are slightly under-
estimated when compared to DAOPHOT ones, allowing a
larger number of objects in our Npgs sample. The values of
Npes/Npaopuor > 1 at faint magnitudes are also due to
the fact DAOPHOT uses a different star/galaxy classifier,
which favours point-like source detection.

Despite the good performance in moderately crowded
fields (i.e. LMC field population), we observed that in the
inner regions of star clusters the DESDM sample is highly
incomplete reaching less than 40% completeness for g = 19
and dropping to zero for fainter magnitudes.

‘We note that where the completeness is most important
to our results regarding truncation radii and scale lengths,
i.e. at distances farther away from the center of the LMC,
the star density is low enough that crowding effects does not
affect the sample selection as shown in Figure 3.

From the completeness analysis described above we
conclude that in the DESDM catalogue completeness does
not depend strongly on source density, except in extremely
crowded environments such as the central parts of stars clus-
ters. From visual inspection we find no strong evidence for
large-scale variations in the stellar completeness in the SPT-
E region, thus allowing us to properly access the spatial dis-
tribution of stars across its footprint, either from the LMC
or from the MW.

3.4 Mangle masks

We use the MANGLE software (Swanson et al. 2008) to track
the survey coverage and limiting magnitude. Along with the
release of the DESDM catalogues, a set of MANGLE masks
was also provided. These masks contain information about
the limiting magnitude in each patch of the sky, as well as
other key information about data quality. The magnitude
limit is computed as the detection limit of a point source

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-18
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Figure 2. Top panel: Gnomonic projection of the number of
2MASS stars that are consistent with AGB and RGB stars ac-
cording to Yang et al. (2007). The projection is centred in the
LMC centre. Part of the SMC is visible in the lower right cor-
ner. The solid contour shows an approximate footprint of the
southern part of the SPT-E region of the DES SV data. Bottom
panel: Gnomonic projection of a Ng;q.=4096 HEALPIX map of
the g magnitude limit MANGLE mask for the SPT-E region quoted
above. Holes and unobserved regions are masked and shown in
white. Red circles mark the position of the fields selected for as-
sessing the survey completeness.

with signal-to-noise ratio S/N = 10. The noise is estimated
from the variance and level of the sky on a patch of the sky.
To measure the flux an aperture of 1” radius is used; this
yields a magnitude measurement called MAG_APER_4. For a
complete description of the masks we refer to Swanson et al.
(2012).

In Figure 2 we show the number of AGB and RGB
stars found in 2MASS according to Yang et al. (2007) with
the southern limits of the SPT-E region overplotted (top
panel). We also show an approximation of the magnitude
limit MANGLE mask for the SPT-E region (bottom panel). It
is an approximation in the sense that it uses the value of the
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Figure 3. The ratio of stars detected by DESDM and
DAOPHOT as a function of g magnitude. Symbols and lines refer
to different fields according to the legend in the lower right.
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Figure 4. The Hess diagrams in each set of colour and magnitude
available in the DES photometric system. In the top left panel
we also show the colour-magnitude polygons used to select stars
consistent with a young/intermediate (dot dashed polygon) and
old (solid polygon) stellar population. The boxes (dashed) used
for the selection of RC stars are shown in all panels.

MANGLE mask at the central position of each pixel in the sky.
The gray scale represents the magnitude limit at each point
of the footprint. Holes caused by bright stars or other im-
age imperfections are displayed as well. These regions have
a magnitude limit of zero, hence going out of the gray scale
range. The white color in the figure represents regions that
were not observed. The figure uses a HEALPIX pixelization
(Gérski et al. 2005) with Ngiq.=4096 and a Gnomonic pro-
jection centered at (a,d) = (75°, —55°).

The approximate mask discussed above allows us to deal
with the full SPT-E mask in a much faster way and at the
same time to provide a very good approximation of the gen-
eral properties of the survey, such as coverage and magnitude
limits. The coverage masks are simply a HEALPIX map with
the value of 1 for pixels that were observed and 0 for those
that were not or were masked for some reason. The coverage
mask originally did not contain holes due to star clusters.
To mask these regions we conducted a visual search for star
clusters in the SPT-E and used the position of each cluster
to add a hole in the mask (i.e. a region with coverage equals
to zero).

The approximated masks were used to remove stars re-
siding in regions where the following criteria were met: (i)
a limiting magnitude brighter than 23; (ii) coverage value
equal to 0. The additional trimming for zero mask values
was necessary because the original catalogue was limited by
the exact masks, not the approximated ones.

The above section outlines the process of trimming the
catalogue to select objects that are likely stars and to keep
only regions with deep photometry that were not affected
by artifacts in the survey. This catalogue, as well as the
mask associated with it, will be used in the remainder of
this paper.

4 THE LMC GEOMETRY

Classically, the LMC is classified as an Irregular Dwarf
Galaxy, although it has several major components of a spiral
galaxy such as a disk and a bar. It is, perhaps, more appro-
priate to classify this galaxy as a highly perturbed spiral
galaxy. Its morphology departs so much from a classical Ir-
regular Dwarf that it has been established that the LMC is
the prototype of a class of dwarf galaxies called Magellanic
Irregular (de Vaucouleurs & Freeman 1972). These galaxies
are characterized by being gas-rich, one-armed spirals with
off-centre bars.

The SMC is the closest neighbour to the LMC. Together
they form the Magellanic System. Recent dynamical mod-
elling (Besla et al. 2012) and high precision tangential veloc-
ity measurements (Kallivayalil et al. 2013) point to the need
for updated thinking with regard to the origins of the Mag-
ellanic System. The centre of mass spatial velocity of these
galaxies is very close to the escape velocity of the MW, thus
suggesting that the system is not gravitationally bound to
the MW. The same models also predict the formation of the
Magellanic Bridge and Stream as a result of the interaction
of the LMC with the SMC, generating long arms of debris
in the same fashion as the Antennae system.

Despite the growing number of simulations and high
precision velocity measurements, a few aspects of the LMC
geometry, such as the presence of a spheroidal halo (Ma-
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jewski et al. 2009), and the warping and flaring of the disk
(Subramaniam & Subramanian 2009) remain uncertain to
some degree. New large area surveys in the Southern Hemi-
sphere are beginning to shed light on these uncertainties.

Here we study the LMC disk geometry using a very
simple approach. We try to model its stellar density using a
circular exponential disk. This disk is inclined relative to the
sky plane by the angle i. To compute the expected number
of stars p as a function of a and ¢ we use the transformations
found in Weinberg & Nikolaev (2001). For the sake of clarity,
we give the expression for the heliocentric distance ¢ to a
given point of the disk with coordinates («, ¢).

t(a,8) = —Rrmc cosi X {cosdsin (a — ap) sinfsins
+ [sin & cos dp — cos d sin dg cos (o — )] cos O sin s

— [cos & cos 8o cos (o — avg) + sin dsin o] cosi} ' (2)

where (ao, do) is the central coordinate of the LMC, i is the
disk inclination, Rrac is the heliocentric distance to the
LMC centre, and 6 the position angle (PA) of the minor
axis. In the reference frame adopted here, the inclination i
has negative values when the North side of the LMC is closer
to us. In the reference frame adopted, the ¢ angle is reversed
to what is typically adopted in the literature.
The density of stars is simply given by

p(a, 8) = pot(e, ) exp(—R/Rs) + prc f(e, 8) ®3)

where R is the radial distance in the disk plane, Rs is the
scale length of the exponential disk, pot(ao,do) is the central
density, and pp¢ is the density of background/foreground
stars. The function f(«,d) is a third degree polynomial
which takes into account the spatial variation of MW field
stars.

Five parameters are used to model the disk geometry:
the LMC central coordinates (ao,do), its distance to the
Sun (Rramc), the inclination ¢, and the PA 6. Additionally,
3 parameters describe the density of stars along this disk:
the central density po, the scale radius R, and mean density
of background stars ppg.

To simplify the problem and to better accommodate
the fact that the observations are all on the northern side
of the MCs, we make a few assumptions. The LMC cen-
tre is kept fixed at the Nikolaev et al. (2004) value of
(c0,00) = (79.40°,—69.03°). The heliocentric distance to
the LMC centre Rryc = 49.9 kpc is adopted from the most
recent review about the subject (de Grijs et al. 2014).

With the machinery to produce LMC disk models we
proceed to a formal fit to the observed distribution of stars
in the SPT-E region. This fit was performed on three sam-
ples of stars. The selections were made based on PARSEC
(Bressan et al. 2012) stellar evolution models. The first is
made only of stars older than 3 Gyr, selected using a colour-
magnitude cut shown in Figure 4. The second sample se-
lects only stars younger than 3 Gyr. The third sample is
made of stars that fall within the limits 17 < g < 23 and
—0.5 < g—r < 1.0. We name these samples old, young, and
all for simplicity.

Using a TRILEGAL (Girardi et al. 2005) simulation,
we modeled the expected MW stellar population in the SPT-
E region. Assuming the same colour cuts as the ones used to
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select the three stellar populations quoted above, we fit the
density of stars as a function of RA and Dec using a third
order polynomial, f(a,d). The best-fit polynomial for each
of the stellar populations cuts is later used to account for
foreground contamination while fitting the LMC disk. This
polynomial is scaled by ppg since the colour-magnitude cuts
are not perfectly consistent with the theoretical prediction
of TRILEGAL.

To count stars in the sky plane we adopt the HEALPIX
pixelization scheme with Ngiqe = 512 which yields a con-
stant pixel area across the sky of ~ 0.013 deg?®. The maps
built in this scheme for each stellar sample described above
are shown in the left panel of Figures 5, 6, and 7.

The best-fit disk model was obtained through a Markov
Chain Monte Carlo (MCMC) technique. We used the code
EMCEE (Foreman-Mackey et al. 2013) in its version 2.0.0.
The test statistics chosen is a binned Poisson log-likelihood
model (Dolphin 2002). We refer the reader to these authors
for details on the MCMC and statistics used. This is the
most appropriate test statistics for data-model comparison
since we are dealing with counts that are subject to shot
noise, especially in the outermost regions of the LMC. Our
MCMC run uses a total of 30 walkers that make 1000 steps
each for the burn-in phase. After the burn-in, we let the
walkers advance 5000 more steps each, sufficient to well sam-
ple the parameter space and converge to the maxima.

This fitting procedure was repeated for each stellar pop-
ulation (all, old and young), yielding the parameters shown
on Table 3. In this table we chose to present the PA of the
line of nodes 0y = 6 + 90°. This is the quantity most often
presented in the literature.

The boxes chosen to select a given stellar population in
the colour-magnitude diagram (CMD) assume that the stars
are all at the same distance to us. This is not strictly the
case for the LMC stars, which are spread across a disk plane
inclined relative to the sky plane. To test how this distance
spread affects our disk fit we correct the magnitude of each
star using the best-fit disk models so as to bring the stars to
a common distance. This common distance is chosen as the
mean distance to the disk in the SPT-E. Using these distance
corrected magnitudes we perform the CMD box selections
again. For all the CMD based selections an increase of < 1%
in the number of stars inside the CMD box is observed. Using
this distance corrected sample we rerun the fitting procedure
and find that the largest change in the parameters is a 5%
increase in the inclination. The remaining disk parameters
are more stable. We adopt the difference on the parameters
found in this experiment as the systematic uncertainty in
our parameter estimation. We show this variations as the
uncertainties in parenthesis in Table 3.

The left panel of Figure 5 a HEALPIX map in Gnomonic
projection shows the logarithm of the number of stars for the
all stellar population. Overploted we show the best-fit disk
model as isodensity lines. On the right side of the figure
we show the sampled probability distribution function for
each parameter after marginalization. In light blue we mark
the point of maximum probability density, which indicates
the maximum likelihood solution. Notice that the samples
are distributed in a fairly symmetric way around the max-
ima, yielding symmetric error bars. On Figures 6 and 7 are
similar to the figure described above, yet showing different
age-selected populations.
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Population Age 0o i Rs PO PBG
Gyr deg deg kpc stars pixel ™! kpc—? stars pixel =1
All - 129.51 £ 0.17(+1.08)  —38.14 +0.08(£1.59)  1.09 £ 0.01(£0.02)  26.41 4+ 0.14(£0.59)  0.80 % 0.03(%0.67)

Young 0-3
Old 3-13

125.93 + 0.20(+0.09)
127.40 + 1.02(+0.59)

—44.19 4 0.14(+1.80)
—32.94 + 0.39(+1.25)

0.72 = 0.01(=£0.00)
1.41 + 0.01(40.00)

22.86 + 0.28(£1.33)
0.89 & 0.02(=£0.05)

9.06 == 0.18(=£0.00)
2.08 + 0.04(+0.01)

Table 3. A summary of the best-fit disk models parameters for each stellar population. The uncertainties are the 30 confidence level
that arises from the MCMC analysis. The uncertainties in parenthesis are obtained from the difference between the fit with and without
correcting the magnitudes by the heliocentric distance to each point of the LMC disk. NOTE: our definition of inclination (z) has the

opposite sign than what is typically found in literature.

We notice that the old population spreads out to de-
clinations of ~ —55°, while the young population is much
more abruptly truncated at ~ —60°. This points to different
scale radii for these populations. In Table 3 we give a sum-
mary of the parameters that best-fit each case. Here we see
that the distributions have significantly different values of
Rs while retaining similar values for the purely geometrical
parameters 0y and 1.

The difference in the scale length is much more obvious
in Figure 8 where we show, for each stellar population, the
average number of stars per HEALPIX pixel in bins of dis-
tance along the LMC disk. We also show the best-fit disk
model for each of the stellar populations, this model in-
cludes the MW foreground stars (i.e. the term ppaf(«,d)
in Equation 2). We notice that the old (triangles and dot-
dashed line) profile is much more extended than the young
one (crosses and dotted line). It is also remarkable that the
LMC old density profile is well fit without the need for other
components such as a spheroidal halo. However, the young
profile is not very well described by the disk model. This
could also account for the value found for its inclination,
which is not in good agreement with the literature (van der
Marel & Cioni 2001; Nikolaev et al. 2004; Rubele et al. 2012).
In the same figure, the solid line shows the contribution of
MW stars, we notice that the slope in the number of stars
at the outskirts of the LMC can be accounted by the spatial
variation in the number of MW field stars. Due to the large
number of stars in each radial bin, the Poisson uncertainty is
very low. These uncertainties are only visible, as error bars,
on the inset plot, where the outer parts of the old population
profile is shown.

We notice from Table 3 that the statistical uncertain-
ties in the disk parameters are quite small. This is caused by
the relatively poor description that our disk model gives of
the LMC stellar population, especially the young. In Figure
8 this becomes apparent where we observe that the mod-
els deviate significantly from the observations, even when
the uncertainties are considered. This can point to the case
where there are other systematic effects that were not taken
into account. One cause of such effects might be the spatial
variation of the star-galaxy classifier. However, the classifier
adopted here is very stable especially at bright magnitudes
(g < 22.5), thus being improbable to be a significant source
of error. Also, spatial changes in the completeness of the
survey are unlikely to cause a large change in the number
of stars per HEALPIX pixel (see Section 3.3). Evidence in-
dicates that the deviations from the fitted disk model are
real features of the LMC structure. These features are more

apparent for the younger stellar population, which is most
likely to hold signs of disk perturbations such as spiral arms.

We use the old population profile to probe the total ex-
tent of the LMC. We define the truncation radius as the ra-
dius where the observed density profile reaches becomes in-
distinguishable from the MW foreground population. In the
inset plot of Figure 8 we observe that for log(R/kpc) > 1.13
the profile can be explained solely by the MW contribution.
The uncertainty on this truncation radius (Ry) is taken as
the size of the radial bin, which is 0.8 kpc. This yields a
Ry = 13.5 £ 0.8 kpc.

If we assume that the LMC is tidally truncated by the
MW potential we can use the simple theoretical tidal radius
formula (Binney & Tremaine 2008), given by:

1
Mymc ) 3 (4)

2Muw (d < dumc)

we find the following relation for the LMC mass (Mpmc)

and the MW mass (Mwyw) encircled within a radius equal

to the Galactocentric distance of the LMC (dimc):

Muw (d < dimvc) = 245788 x Mic (5)

Ry = dumc (

where the Sun is assumed to be at a distance of dg = 8.0
kpc from the MW centre. This yields a dimc of 49.4 + 2.1
kpc. The uncertainty in this value was considered for the
result in Equation 5. The distance to the Sun is taken as a
compromise between two recent determinations from Eisen-
hauer et al. (2005) and Gillessen et al. (2009). The adoption
of dg = 8.5 kpc would increase dryvc by ~ 0.03%, leading to
an insignificant increase in R;. Thus, we choose to disregard
the uncertainty in de through this paper.

To further support our claim that there are very few
LMC stars beyond 13 kpc we show in Figure 9 the Hess dia-
grams at different bins of angular separation from the LMC
centre. The upper and lower bound of each bin is indicated
in each panel. We apply a simple decontamination algorithm
in order to remove the contribution of MW stars. The de-
contamination was done by selecting a region with angular
distance greater than § = 20°. A Hess diagram of this region
was constructed. These Hess diagrams were area weighted
and subtracted from the Hess diagram of each angular sepa-
ration bin shown in Figure 9. This process assumes that the
contribution of LMC stars at angular distances larger than
20° is negligible. We again assume that the MW stellar pop-
ulation varies very little throughout the SPT-E.

In Figure 9 we note that there is no discernible LMC
population in the bottom left panel. This panel corresponds
to angular separations between 15° and 16°. This range cor-
responds to distances from 10.5 and 11.2 kpc along the disk
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plane, which are intermediate between the truncations ra-
dius of the old and young population.

With the aid of the cALPY! (Bovy 2010) suite for galac-
tic dynamics we compute a three component MW poten-
tial with a NFW halo (Navarro et al. 1996), a Miyamoto-
Nagai disk (Miyamoto & Nagai 1975), and a Hernquist bulge
(Hernquist 1990) following the same recipe as in Bovy et al.
(2012). This potential was normalized such as to yield a
Solar circular velocity of 220 km/s at the Galactocentric
distance of 8 kpc. We obtain that the enclosed MW mass
inside a sphere centred in the MW with radius drymc is
5.6 x 10 M. Using the result from Equation 5 and prop-
agating the uncertainties in R: we obtain an LMC mass of
Mpae = 23708 x 101 M.

According to the set of simulations by Kallivayalil et al.
(2013), the combination of MW and LMC masses found in
this work would favor a scenario where the Magellanic Sys-
tem is in its first pericentric passage. However, it is not clear
if there is enough time for the LMC to develop a truncation
radius without finishing a complete orbit around the MW.
We would like to stress that the calculations presented in
our work are subject to many uncertainties, especially with
respect to our knowledge of the MW mass profile at large
distances.

5 THE LMC RED CLUMP AS A DISTANCE
ESTIMATOR

The peak magnitude of the RC is used widely in astronomy
as a standard candle to determine distances of old and in-
termediate age star clusters. RC stars are He-burning stars
of mass M < 2Mg; they develop an electron degenerate
core after the main sequence, and as a consequence have to
increase their core up to a critical mass of ~ 0.46My be-
fore Helium can be ignited. The almost-constancy of their
Helium-core masses determines that they all share similar
(but not constant) luminosities in their central helium burn-
ing phase.

Using the RC peak magnitude as a standard candle we
define the distance modulus po with the following equation:

po = miC — MY — A\ — AMEC (6)

where A, is the extinction, M is the absolute magnitude
of the RC peak, and AMPEC is a correction in the absolute
magnitude due to population mixing effects. Here A\ repre-
sents the observational filters (A = g, 7,1, 2).

If one is to determine po, the terms A, and AM}?C
must be inferred. Here we choose to correct the magnitudes
for extinction using the Schlegel et al. (1998) dust maps.
For the time being we will assume that AMEC is zero. This
assumption will be addressed in more detail later.

To probe po as a function of position in the LMC, we
subdivided the sky in HEALPIX pixels using the pixelization
scheme with Ng;qe = 128. This gives a pixel area of ~ 0.21
deg?. We choose a larger pixel than the previous section since
the RC is much less populated than the Main Sequence. To
measure the peak apparent magnitude of the RC in a given

L http://github.com/jobovy/galpy
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passband (m&°) we compute the number count of stars as a
function of magnitude (N(my)) for stars that have colours
and magnitudes limited by the dashed boxes in Figure 4. The
CMD region occupied by RC stars was selected visually.
To build N(my) the bin size is chosen according the
method described in Knuth (2006). This avoids issues that
may arise from oversampling or undersampling the number
of bins. The values of N(my) are fitted by means of a non-
linear least square algorithm using a second order polyno-
mial plus a Gaussian. This function is given by the following
equation:
—(m{ —my)?

N(mA):a—Fbm)\—l—cmi—ﬁ—dexp 5
20%

(7)
where a, b, ¢ are the coefficients of the polynomial, d is the
normalization of the Gaussian and o) is the standard devi-
ation of the magnitudes around the RC peak.

The uncertainty on m¥° is given by the standard de-
viation of the sample mean o, = 0x/v/Ngrc, where Ngc is
determined by integrating the Gaussian term of Equation 7.

It is convenient define the heliocentric distance to points
in the LMC disk as a function of the so called line of maxi-
mum distance gradient. This line connects points on the disk
plane with the most rapidly varying distance from us. The
distance along this line is the deprojected distance between
a point in the disk to the line of nodes. The distances along
this line are given by the y component of Equation A3 of
Weinberg & Nikolaev (2001). The PA of such a line is given
by 6 (Equation 2) and it is oriented approximately in the
NE-SW direction.

To infer the absolute magnitude of the RC (M) we
could adopt the prediction from synthetic stellar populations
based on stellar evolution models. However, simulations us-
ing PARSEC (Bressan et al. 2012) models agree well with
the disk models found in this work. A small magnitude offset
can be seen on Figure 10, where the solid black line shows
the best-fit disk model and the gray points are the inferred
distance modulus based on theoretical values of M.

Despite the small offset in the theoretical value of M
we chose to determine MC by matching the expected dis-
tance modulus from our best-fit disk model to the observed
values of the RC peak magnitude. This matching was done
using stars that are between 3 and 4 kpc along the LMC
line of maximum distance gradient. We compute the me-
dian value of my in this distance range and subtract from
that the heliocentric distance expected from the disk model
at 3.5 kpc from the LMC centre. This offset is determined for
all passbands. The value obtained is then used to compute
the RC-based distances consistently with our disk model.
These distances are shown as the black points in Figure 10
and the error bars are propagated from the RC peak fit.

In Figure 11 we show the distributions of m&¥¢ on the
sky, for A = g, 7, i, z. The lines show the direction of maxi-
mum gradient and the line of nodes obtained from our best
disk model fit using the all stellar population. We notice
that the entire sampled region in this work is on the same
side (near side) of the LMC disk major axis. There is a
global trend in the sense that for all passbands the nearest
points to us are located in the North-East edge of the LMC.
Another remarkable feature present in all maps is that the
North edge of the LMC is systematically more distant than
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Figure 5. Left panel: map showing the number of stars from the all sample in grayscale. The stars used to build this map are those that
fall inside a simple color cut of —0.5 < g —r < 1.0 and g < 23. The solid isodensity contours show the best exponential disk model. The
contours start at log;o(/N) = 3.3 and progress in steps of 0.3 dex. Right panels: the marginalization for the different disk model pairs of
parameters. The solid blue crosshair shows the position of the best solution. The contours show the 1, 2, and 30 confidence levels. The

histograms in the diagonal panels show the marginalization over each single parameter. Again the blue line shows the point of maximum
likelihood.
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Figure 6. Similar to Figure 5 but for the young stellar population. The isodensity contours start at log;o(N) = 2.9 and progress in
steps of 0.4 dex.
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Figure 7. Similar to Figure 5 but for the old stellar population. The isodensity contours start at log;(/N) = 2.5 and progress in steps
of 0.35 dex. In the left panel we also show the truncation radius (Rt) position as the dashed contour, and the dotted contours show the

uncertainty in Ry.
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Figure 8. The black circles show the averaged number of stars
from the all sample per HEALPIX pixel in different bins of dis-
tances along the LMC disk. The triangles (crosses) show the same
but for the old (young) sample. The dashed, dot-dashed, and dot-
ted lines show the best-fit disk model for the all, old, and young
populations, including the term ppg f(«, d) that accounts for the
contamination of MW stars. In the inset plot we show the outer
tail of the old profile. The solid line shows the MW contribution
and the shaded region shows its uncertainty, propagated from
the uncertainty in pgg. The errobar represents the Poission un-
certainty on the number of counts per bin.
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Figure 9. Hess diagrams in g — r vs. g for different angular
distance ranges (indicated in the top left of each panel). The
contribution from MW stars has been removed as described in
the text.

what is expected for the disk model. This effect is noticeable
in all passbands.

The discrepancies observed in the maps described above
may be due to population mixing in RC stars. The RC lu-
minosity depends slightly on the age and metallicity of the
stars (Girardi 1999; Girardi & Salaris 2001). This fact makes
the RC of a stellar population older than ~ 3 Gyr dimmer
as a function of age. The exact amount of dimming depends
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on the metallicity and on the passband used. A detailed
discussion about how the RC magnitude of simple stellar
populations (SSP) varies with age and metallicity may be
found in Girardi & Salaris (2001).

In the case of the LMC we would like to know how the
RC magnitude changes as a function of the SFH, therefore
mapping AMEC at different positions in the LMC. However,
it is known that the LMC SFH is very complex and varies
spatially (Meschin et al. 2014), therefore rendering this a
very difficult task.

To assess the amplitude of the populations mixing effect
over the RC magnitudes, we conducted a series of synthetic
stellar population experiments. These simulations assume
that the LMC follows an age-metallicity relation given by
Piatti & Geisler (2013) with a spread of 0.15 dex in [Fe/H].
We also assume that stars in the LMC follow a Kroupa Ini-
tial Mass Function (IMF) (Kroupa 2001). To generate syn-
thetic magnitudes for a set of simulated stars we adopt the
PARSEC (Bressan et al. 2012) isochrones in the DES pho-
tometric system. Our grid of models has a step of 0.01 in
log;y(age/yr) and 0.0002 in Z in the range [0.0002,0.001]
and 0.001 for Z in the range [0.001, 0.020]. Photometric un-
certainties were included according to Equation 1 and Table
2. The simulations were made in the framework of the open-
source code GENCMD?

We adopt three SFHs that are modelled according to
what has been found by Meschin et al. (2014) for the outer
regions of the LMC (red squares in Figure 11). The simu-
lated SFHs contain two events of star formation that were
modelled as Gaussian peaks in SFR. The young peak is cen-
tered on an age of 2.5 Gyr with a width of 1 Gyr while the
second is centered on 9 Gyr with a width of 1.5 Gyr. The
first adopted SFH gives equal amplitude to each star form-
ing event, the second gives twice the amplitude to the older
event, and the third gives twice the amplitude to the younger
event. The largest difference for the RC peak magnitude was
observed between the models with asymmetric peaks in the
SFH. We use this difference to estimate the maximum value
for AM{® which was found to be 0.06, 0.06, 0.07, and 0.11
for g, r, i, z respectively. The dashed lines in Figure 10 show
the maximum expected deviations due to populations mix-
ing effects.

‘We notice that the RC distance variations are very simi-
lar to the one expected from the best-fit disk model. However
there are very discrepant points that the disk model cannot
account for, even when population mixing effects are con-
sidered. We also notice that the distance moduli determined
using different passbands are consistent.

From the RC distributions we may also extract informa-
tion about the thickness of the LMC disk. This information
is embedded in o shown in Equation 7. However, this quan-
tity is also affected by the intrinsic scatter of the RC and
by photometric uncertainty. The RC simulations described
above incorporate this intrinsic scatter (o;) convolved with
the photometric one (opnot). In our simulations we measure

this quantity (y/07 4 02;,,,) and we find that this quantity

has a mean value of 0.11, 0.12, 0.13, 0.13 for g,r,4, and 2
respectively. Finally the last contributions comes from the

2 https://github.com/balbinot/genCMD

depth of the disk along the line of sight itself (o 4eptn ). Thus,
we may write:

2 2 2 2 ]
Odepth = OX — Ophot — 0 - ( )

In Figure 12 we show ogeptn as a function of the dis-
tance along the LMC disk. The error bars are taken from
the covariance matrix obtained on the least-square fit of the
RC distribution as given by Equation 7. We took averages
of ogeptn in bins of 0.5 kpc, which are shown as the black
circles. The error bar is the standard deviation of the values
of 0geptn in each distance bin. For distances less than ~ 4.5
kpc we observe a constant depth of ~ 0.08 mag (1.8 kpc)
measured in 7, 4, and z while the g band yields a value of
0.12 mag (2.8 kpc). The depth in 7, i, and z passbands tends
to increase by ~ 0.02 mag (~ 0.5 kpc) towards the edge of
the LMC. The slight difference in the g band depth might
be due to the underestimate of the intrinsic RC magnitude
spread. This effect may be due to changes in the metallicity
of the LMC field populations torwards its edge (Majewski
et al. 2009), leading to the formation of a Horizontal Branch
(HB) instead of a RC. The g band is more affected since it
is more sensitive to hotter stars.

6 DISCUSSION AND SUMMARY

To the best of our knowledge, this paper is the first to show
a clear distinction in the structure of the LMC disk for stel-
lar populations of different ages.. Previous studies, based on
large spectroscopic samples, reported a clear kinematic dis-
tinction between different stellar types and attributed that
to an age difference on their samples (van der Marel et al.
2009, and references therein). Here we confirm this distinc-
tion based only on stellar photometry.

The disk models obtained in this work are in agreement
with what has been reported in the literature (e.g. Rubele
et al. 2012; Saha et al. 2010; Nikolaev et al. 2004; Weinberg
& Nikolaev 2001). We observe a significant difference be-
tween disk models fitted using stars younger and older than
3 Gyr. The most striking difference is found in the scale
length (R,), which suggests a star formation that follows
the outside-in paradigm (Meschin et al. 2014). The sum-
mary of the disk models parameters can be found in Table
3.

The young population is poorly described by an ex-
ponential disk model. It presents a prominent feature that
strongly deviates from an exponential profile truncated at
~8 kpc. The young and old LMC disk have a clear dis-
tinction in the level of substructures. The younger stars are
known to have peculiar spiral arms that have most likely
been formed in the last SMC-LMC encounter (Staveley-
Smith et al. 2003; Olsen & Massey 2007; Bekki 2009). This
could explain why the young disk cannot be well described
by our disk model.

On the other hand, the old disk extends over ~ 13 scale
lengths. Our results for the scale length and truncation ra-
dius are similar to what Saha et al. (2010) found. The au-
thors report Rs; ~ 1.15 and a truncation radius that is ~12
times this value, which is very similar to our determination.
If we assume that the truncation radius of the old disk is
caused by the tidal field of the MW, we obtain a LMC mass

(© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-18
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Figure 10. The distance modulus as a function of the distance along the maximum gradient line (~ NE-SW). The error bars shows
the 1 oy, for each measured point. The solid line shows the behaviour expected from the best-fit disk model for the all population.
The dashed line shows the maximum magnitude variation expected from populations mixing effects. The gray points are the distance
modulus inferred using the theoretical RC absolute magnitude. Panels a,b,c, and d show the distance modulus determination using the

filters g, r,4, and z respectively.

that is Mpye = 2.31“812 X 1010M@. This mass is strongly
dependent on the efficiency with which the MW potential
tidally truncates the LMC stellar distribution. Even if the
Clouds are in their first pericentric passage, their orbit is
predicted to be past the pericenter, which could allow the
formation of a tidal limit (Besla, private communication).
In the case where this is not true we would be overestimat-
ing the LMC tidal radius, hence the mass value found here
would be an upper limit. The absolute mass value is also
dependent on the MW mass profile, but the relative LMC
to MW encircled mass is not. New more precise determina-
tions of the MW mass in its outer regions will help to more
accurately constrain the LMC mass.

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-18

The dynamical mass determination by van der Marel &
Kallivayalil (2014) suggests Mrymc(R < 8.7kpe) = (1.7 +
0.7) x 10'°M¢, that can be extrapolated to the mass inside
our truncation radius of Mryc(R < Ry) = (3.5 £ 1.4) X
10'° M assuming a flat rotation curve. This value is within
the error bars of our mass determination, suggesting that
the truncation radius found in this work has a tidal origin.

Through the fit of the RC peak magnitude we observe
that a few regions coherently grouped in the North of the
LMC are systematically more distant than what is expected
by an inclined circular disk model. While Olsen & Salyk
(2002) found that regions of the South-East LMC are sys-
tematically closer, we find that the Northern LMC disk be-
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i, and z respectively.

haves in the opposite sense. This is the classic case for a
galaxy with warped disk. We demonstrate, through the use
of synthetic stellar population models, that the offsets from
the disk model are larger than what is expected from popu-
lation mixing effects.

Using the same synthetic stellar populations quoted
above we are able to compute the theoretical magnitude
scatter of RC stars. This allows us to disentangle the con-
tribution of the intrinsic scatter from the one caused by the
disk thickness. We measure a thickness ranging from 1.8 to
2.8 kpc in the inner parts of the LMC and which increases
by 0.5 kpc in its outer parts. If we assume that the disk
follows an exponential profile in height we obtain that the
scale height ranges from 1.3 to 1.9 kpc, increasing by 0.3 kpc
in the outer parts. This slight increase towards the outskirts
can be interpreted as the flaring of the disk. van der Marel
& Cioni (2001) argue that this kind of behaviour is expected
if the LMC disk is tidally perturbed by the MW potential.
The disk thickening may also be explained solely by LMC
dynamical models (Besla et al. 2012), where the old stellar
component is expected to form a dynamically hotter com-
ponent. The fact that we only observe it on the edge of the

LMC may be due to the steep truncation of the young disk,
allowing us to measure a thickness that is dominated by the
old population only in the LMC outskirts.

The analysis presented in this work points to a scenario
where there are two distinct disk components in the LMC.
One is composed of old stars (> 3 Gyr) and possesses a
smooth, extended profile out to dozens of scale lenghts. The
second component is composed of younger stars (< 3 Gyr)
and appears to be pertubed and much less extended. We find
signs of warp and flare towards the outskirts of the LMC,
both of which have been reported previously (Olsen & Salyk
2002; Subramaniam & Subramanian 2009).

An alternative scenario for the disk warp and flare is the
existence of a hot halo composed of old stars, while the disk
could contain both populations. Because the old population
is more spatially extended, this scenario would explain the
outward increase in the thickness of the RC as the young disk
fades, therefore accounting for the “flare” signal. Besides
the flaring, the old spheroidal component would lead to a
systematic variation on the heliocentric distances across the
LMC in the sense of bringing them closer to the heliocentric

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-18
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Figure 12. Disk depth as a function of distance to the LMC centre. The gray error bars show the ogep¢n, measured for each HEALPIX
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are for determinations using the filters g, r, i, and z respectively.

distance of the LMC centre on both sides of the galaxy, also
mimicking a warp effect.

The fact that the old disk is well fit by a single expo-
nential disk favours the scenario where there is no detectable
stellar halo and older stars form a thicker disk. Also the fact
that the hot halo has only been detected in the central re-
gions of the LMC (Minniti et al. 2003) raises doubts about
the existence of such a stellar component. To investigate the
existence of a halo component, a more detailed study must
be carried out in the LMC outskirts in order to isolate its ex-
tremely sparse stellar population. This kind of study should
employ more sophisticated CMD decontamination methods
such as the ones used to detect streams and tidal tails (Rock-
osi et al. 2002).

The upcoming years promise to greatly increase our un-

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-18

derstanding of the Magellanic system. With the data already
observed during the DES SV campaign, we have the ability
to study a vast number of LMC star clusters and their 3-
dimensional distribution in the galaxy. The field LMC popu-
lation may also be used to infer a very detailed, and spatially
dependent SFH.

Upcoming DES observations will cover a large portion
of the Magellanic Stream allowing for the discovery and
characterization of its stellar component, if it exists. Addi-
tionally, DES will continue to map the outskirts of the LMC
and SMC. This novel dataset will certainly reveal some of
the many puzzles of the Magellanic system.
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4 Conclusao

O presente trabalho estabelece duas frentes de pesquisa que tém como objetivo
aprimorar a compreensdo do sistema de satélites da Via Lactea. A primeira aborda a
questdo dos satélites faltantes através do desenvolvimento de uma ferramenta capaz
de buscar novas galdxias ands em grandes conjuntos de dados. J4 a segunda frente
aborda as peculiaridades da Grande Nuvem de Magalhdes, de sua formacdo e seu
histérico orbital, bem como as evidéncias da interacdo com a Pequena Nuvem de
Magalhdes. Espera-se que estas contribui¢des possam ajudar a estabelecer uma cone-
xdo entre o atual estado do sistema de satélites da Galédxia e seu papel passado na

formacao do contetido estelar de nossa Galéxia.

O coédigo FINDSAT, desenvolvido para buscar novas galadxias satélites da Via
Léactea, foi aplicado a uma amostra conhecida de satélites. Como resultado, todas as
galdxias ands mais ténues conhecidas foram detectadas. O cédigo foi entdo aplicado a
uma regido do SDSS onde nenhuma busca deste tipo havia sido conduzida. Esta busca
gerou uma lista de candidatos que necessitavam confirmacdo. Para tal, observagdes de
follow-up foram obtidas em ~ 2.5 noites no telescépio de 3.6m CFHT. Fotometria por
ajuste de PSF foi conduzida sobre estes candidatos revelando que um deles é de fato
um novo satélite da Galdxia. A andlise da populacdo estelar e estrutura deste objeto
mostrou que ele possui idade de log(idade/ano) = 10.071'8]835 e possui metalicidade
de [Fe/H] = —1.58f8]f§. Seu raio a meia-luz é de r}, = 7.24f11j2992 pc e sua magnitude
absoluta integrada é de My = —1.21 &+ 0.66. A posi¢do deste objeto no plano ry, vs My
coloca-o muito préximo do limite que diferencia aglomerados de estrelas das galdxias

ands, porém ainda dentro do dominio dos aglomerados de estrelas.

Os demais candidatos observados em follow-up foram analisados de maneira
sistemédtica em busca por sobredensidades espaciais e no espago cor-magnitude. Para
isso utilizamos uma ferramenta de descontaminacdo estatistica que é capaz de remo-
ver a contribui¢do de estrelas de campo. A andlise cuidadosa destes candidatos ndo

revelou nenhum outro satélite.

Ao todo foram observados de maneira bem sucedida 16 candidatos pelo CFHT.
Com isso a taxa de sucesso do FINDSAT foi de 6.2%. Sdo apresentadas uma série de
consideracdes que buscam explicar este baixo valor. Entre elas estdo o melhor trata-
mento da classificacdo estrela/galdxia e o tratamento da profundidade fotométrica

varidvel em um survey.

Apesar disso, o FINDSAT teve como um dos principais requisitos alcangado,

a rapidez. Esta preocupacdo visa a aplicacdo em futuros surveys ndo somente para



98 Capitulo 4. Conclusdo

detectar novos objetos, mas também para estimar a completeza da amostra de satélites
da Galéxia. Para isso o FINDSAT deve ser utilizado em conjunto com as ferramentas de
simulagdo de populagdes estelares descritas na se¢do A.1 e na se¢do A.2. Desta forma
contribuindo para a compreensdo do problema dos satélites faltantes.

Ainda com objetivo de caracterizar o sistema de satélites da Galadxia, a LMC
foi estudada utilizando um conjunto de dados ainda inexplorados. Estes dados foram
obtidos durante a campanha de verificacdo cientifica do DES e oferecem o mais amplo
e profundo catdlogo fotométrico 6ptico da periferia da LMC existente.

O disco da LMC foi modelado utilizando um perfil de densidade exponencial
com simetria circular. De maneira simplificada, este modelo de disco depende da
inclinagdo do disco (i) em relagdo ao plano do céu, do angulo de posi¢do da linha
dos nodos (6,) e do raio de escala do disco exponencial Rs. O modelo foi ajustado
a populacdes estelares com um certo intervalo de idades. Estas popula¢des foram
selecionadas com base em cortes no CMD g—r vs g.

O raio de escala obtido do ajuste a amostra estelar com idade < 3 Gyrs foi de

RS<3Gyrs = 0.72 = 0.01 kpc enquanto para a populagdo com idade > 3 Gyrs este raio

G
teve o valor de R;>™Y™

= 1.43 £ 0.01 kpc. Esta diferenga significativa aponta para um
cendrio onde a LMC se formou no cendrio outside in. Ou seja, as estrelas mais velhas
estdo preferencialmente na periferia, enquanto as mais jovens no centro. Este tipo
de evidéncia havia sido encontrado por Meschin et al. (2014) através do estudo do
SFH nas regides externas da LMC. No entanto, o resultado encontrado aqui é mais
robusto, no sentido que ndo depende do ajuste do SFH e é praticamente independente

de modelos de evolucéao estelar.

Para a amostra estelar sem distincdo de idades obtemos um valor de i =
—38°.65 £ 0.08 (£1.59) e 0, = 129°.27 £ 0.17(£1.08), 0os quais tém incerteza estatis-
tica e sistemdtica (entre paréntesis). Estes parametros estdo de acordo com a literatura
(Rubele et al., 2012; Nikolaev et al., 2004; Weinberg & Nikolaev, 2001).

Utilizando o modelo de disco melhor ajustado, um raio de truncagem R; foi
obtido para a LMC. Este raio é definido como a distancia do centro da LMC ao longo
do disco onde sua populacdo estelar é indistinguivel daquela da Galdxia. O valor
obtido é de Ry = 17.78 £ 2.64 kpc. Sob a hipétese que esta truncagem é causada
pelo potencial gravitacional da Via Lactea, obtemos que a massa total da LMC é
de Mpvc = 44537 X 10"°Mg. van der Marel et al. (2014) encontra uma massa de
Mimc(R < Ry) = (3.5 £ 1.4) X 10"°Mg, através da curva de rotagdo da LMC. O valor
de massa encontrado neste trabalho estd de acordo com o dos autores. Isto tende a

confirmar que o raio de truncagem medido é de fato causado por efeitos de maré.

Kallivayalil et al. (2013) mostrou através de simulac¢des da 6rbita das Nuvens
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que o nimero de Orbitas em torno da Galdxia é altamente dependente da razdo entre
a massa da Galdxia e da LMC. A razdo encontrada neste trabalho favorece cena-
rios onde as Nuvens estdo em sua primeira passagem perigaldctica. Contudo, devido
principalmente a incerteza na massa da Via Lactea, ndo é possivel discernir entre um

modelo onde as Nuvens estdo ligadas ou ndo a Galéxia.

Além da andlise da distribuicdo espacial das estrelas da LMC, foi feita a de-
terminacdo da distancia heliocéntrica a diferentes pontos de seu disco. A distribui¢do
destas distancias esta de acordo com os modelos de disco ajustados nesse trabalho.
Porém, foram identificadas regides na periferia norte da LMC onde estas distancias
sdo mais proximas de nds que o esperado pelo modelo de disco. Essa discrepancia
¢ maior do que o esperado pela variagdo maxima das magnitudes do RC devido a

variagdo espacial do SFH.

Esta regido do disco da LMC que é sistematicamente mais proxima de nds
pode ser interpretada com o warp do disco e vai no sentido contrdrio ao relatado na
extremidade oposta (Sudoeste) da LMC por Olsen & Salyk (2002). Este comporta-
mento reforca a evidéncia para o warp e fornece uma evidéncia da interacdo recente
da LMC com a SMC.

Através de simulagdes de populacdes estelares compostas, a distribuicdo de
magnitudes das estrelas do RC foi modelada. Deste modo, o espalhamento intrinseco
das magnitudes do RC foi estimado permitindo isolar a contribuigdo relativa a espes-
sura do disco da LMC. Assumindo um perfil de altura exponencial para esse disco
uma altura de escala de 1.3 a 1.9 kpc é obtida para a parte do disco interna a 4 kpc. Ja

na periferia esta escala tende a aumentar por 0.3 kpc, evidenciando o flare do disco.

A existéncia do flare na periferia da LMC, aliado ao menor raio de escala da
populacdo jovem, aponta para a existéncia de dois componentes no disco da LMC.
Estes componentes sdo um disco fino e jovem e um disco mais espesso e velho que
é detectado apenas quando o disco fino é praticamente inexistente. Estudos baseados
na cinemadtica de um grande ntimero de estrelas ja haviam proposto a existéncia de
componentes na LMC que se distinguem pela idade (van der Marel et al., 2014).
Contudo, esta é a primeira vez que duas componentes do disco da LMC sao relatadas

baseando-se unicamente na contagem de estrelas.

As descobertas relativas a estrutura e geometria da LMC irdo ajudar a impor
vinculos sobre os modelos dindmicos das Nuvens. Esses modelos, a medida que os
dados observacionais se acumulam, ficardo mais precisos e vao permitir o pleno en-
tendimento da origem do Sistema de Magalhdes. O fato deste sistema estar em sua
primeira passagem aponta para uma acres¢do recente, este evento pode estar asso-
ciado a origem do disco de satélites em torno da Galdxia. Uma hipodtese é que as

Nuvens foram acretadas do mesmo filamento de matéria escura que teria dado ori-
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gem ao disco de satélites. Contudo, mais evidéncias necessitam ser obtidas.

Os topicos desenvolvidos nessa tese estdo intimamente relacionados a nova
geracdo de surveys fotométricos como o DES, Large Synoptic Survey Telescope (LSST)
e GAIA. Em especial, para a busca de UFDs no hemisfério sul, tendo em vista a ca-
racterizagdo da estrutura e populagdo estelar destes novos objetos. Com esse tipo de
informacdo para uma grande amostra de satélites da Galdxia pode-se buscar indica-
dores do processo de acres¢do de galdxias menores e a formagdo dos componentes da
Via Lactea.

Na astronomia atual muitas lacunas estdo por ser preenchidas. Por exemplo, a
cosmologia fez e ainda faz previsdes sobre a formacao da estrutura em grande escala.
No entanto, sofre de problemas fundamentais, como inconsisténcia quanto a previ-
sdo do nuamero de satélites e a aparente abundancia de satélites luminosos (LMC
e SMC) da Via Lactea. O processo de formagdo dessas galaxias acontece em escala
muito menor que 1 Mpc, porém, a maior dificuldade em criar um modelo cosmol6-
gico consistente reside na falta de conhecimento sobre o Grupo Local, em particular
sobre a estrutura e distribui¢do das galdxias ands. Nesse sentido, a tendéncia para os
préoximos surveys sera de criar uma nova perspectiva sobre o Universo ndo s6 sobre
as pequenas escalas, mas sobre o Universo como um todo, tanto do ponto de vista da

cosmologia tradicional quanto da cosmologia de campo préximo.
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APENDICE A - Ferramentas de

simulacdo e aplicagoes

A participacdo em surveys como o DES e SDSS, descritos em mais detalhes nos
Capitulos 2 e 3, vem crescendo na comunidade cientifica brasileira. O valor cientifico

desses projetos na astronomia contemporanea é inquestionével.

No entanto, a entrada nesses projetos ndo vem sem um o6nus. No caso do
SDSS a entrada do Brasil foi financiada pelo Observatério Nacional (MCT), tendo
se constituido o Brazilian Participation Group (BPG). Ja a entrada no DES, através do
grupo DES-Brazil, foi garantida com a exigéncia de uma contribui¢do em mao-de-obra

e infraestrutura.

Nesse capitulo sdo descritas as contribuigdes especificas para infraestrutura
dos surveys citados acima. Estas contribui¢des sdo uma necessidade para o funciona-
mento de um grande levantamento de dados e uma obrigacdo para os membros do
DES-Brazil. Além disso, permitiram que amplidssemos nossa experiéncia em proces-
samento de dados e nossa participacdo em projetos de pesquisa liderados por outros
membros das colaboragdes SDSS-III e DES.

E importante lembrar que embora as contribui¢des especificas para estes pro-
jetos sejam uma porcao significativa desta tese, estas ndo divergem significativamente

da grande 4rea de pesquisa que engloba o assunto deste trabalho.

A.1 ADDSTAR

O ADDSTAR é uma ferramenta desenvolvida para simular a populagdo estelar
resolvida da nossa Galdxia. O modelo da Galéaxia utilizado é o do TRILEGAL (TRI-
dimensional modeL of thE GALaxy). Esse modelo gera populacdes estelares sintéticas,
incluindo os quatro componentes principais da Galdxia: o disco fino e espesso, o halo
e o bojo. Para a sintese das populagdes estelares sdo usados os modelos de Padova
(Girardi et al., 2002) além de modelos auxiliares para ands marrons (Chabrier et al.,
2000), ands brancas (Benvenuto & Althaus, 1999) e uma receita para a fase de pulsagao
térmica no Asymptotic giant branch (AGB) (?). Mais detalhes sobre o funcionamento do

TRILEGAL podem ser vistos em Girardi et al. (2005).

Os diversos parametros que descrevem a Galédxia foram calibrados utilizando
surveys como o 2MASS, SDSS e o catdlogo do Hipparcos. Recentemente a calibracdo
do TRILEGAL foi estendida ao bojo por Vanhollebeke, Groenewegen & Girardi (2009)
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e os demais parametros estruturais da Galdxia foram revistos (Girardi et al., 2012).
Na Tabela A.1 os parametros utilizados para descrever a Galéxia estdo listados junta-

mente com a forma analitica para seus perfis de densidade.

A simulacdo da populagdo estelar resolvida de um galdxia inteira é um desafio
computacional em dois aspectos. O primeiro é o volume de operacdes matematicas

envolvidas e o segundo é o gerenciamento eficiente do volume de dados gerados.

Uma rodada tipica do TRILEGAL para uma regido de 1 grau® consome cerca
de 5 minutos em um CPU moderno. Para simular uma regido como a do SDSS com
14000 grau® o tempo de processamento seria de 48 dias. Em um desktop convencional
com 8 CPUs o tempo se reduz a 6 dias. Para agilizar ainda mais o processo é preciso
partir para uma abordagem mais sofisticada e utilizar um cluster de computadores.
Essa necessidade foi suprida através do Portal cientifico do DES'. O Portal utiliza
uma interface web para configurar e despachar processos a um cluster com mais de
200 nucleos, localizado no Rio de Janeiro junto ao Laboratério Interinstitucional de
e-Astronomia (LIneA). Além de prover a interface com o cluster, o portal serve para
visualizagao dos resultados de um processo e a facil distribuicdo dos dados dentro de

uma rede de colaboradores.

A estratégia de paralelizagdo utilizada no ADDSTAR é a de paralelizagdo por
area. Cada nucleo do cluster é responsavel por simular uma regido do céu. Essa regido
do céu é dividida em células de 1 grau® e cada célula é simulada de modo sequencial
dentro desse ntcleo. Como o TRILEGAL ndo simula a posi¢do das estrelas, dentro
de cada célula as estrelas simuladas sdo distribuidas homogeneamente levando-se em

conta efeitos da curvatura da esfera celeste.

Tradicionalmente o TRILEGAL produz tabelas com as estrelas simuladas no
formato de texto ASCII. Apesar da facilidade em lidar com esse tipo de formato,
ele apresenta inimeras desvantagens para o armazenamento de grandes volumes de
dados. Entre os problemas desse formato estdo a ineficiéncia da leitura e o nivel de

compressdo baixissimo.

Um formato muito popular no meio astrondmico é o FITS (Flexible Image Trans-
port System). Esse formato originalmente foi concebido para armazenar imagens as-
trondmicas, mas posteriormente foi utilizado para tabelas. O formato FITS tem um
nivel de compressdo e tempo de leitura similar ao de arquivos binérios, com a van-
tagem de serem independentes da arquitetura do computador. Por exemplo, em um
desktop moderno, um arquivo ASCII com 10° linhas e 20 colunas tem tempo de leitura
de 40 segundos e possui ~ 150 MB, enquanto um arquivo idéntico no formato FITS

leva apenas 0.2 segundos e possui ~ 8o MB. Logo, para solucionar o problema do

1

http://portal.linea.gov.br/
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armazenamento e acesso as simulacdes do TRILEGAL o ADDSTAR faz uso do formato
FITS.

Além de simular a populagdo estelar de campo, o ADDSTAR também é capaz
de simular subestruturas no halo. Para simular estes componentes o c6digo GENCMD
é utilizado. Esse c6digo foi descrito na secdo A.2 e nesse caso foi modificado para
gerar caudas de maré, dado um perfil de densidades, orientagdo e lei de decaimento

da densidade das estrelas na cauda.

Uma versdo preliminar do ADDSTAR foi utilizada para fazer as simulagdes de
Rossetto et al. (2011). Nesse artigo é descrito em algum detalhe o funcionamento do
cédigo e diversas previsdes sobre a amostra estelar do DES séo feitas. Desde entdo o
ADDSTAR passou por diversas melhorias em seu esquema de paralelizagdo e armaze-
namento dos dados. O esquema atual de seu funcionamento é descrito em Balbinot

et al. (2012).

Nas subsec¢des seguintes serdo listados 2 casos onde o ADDSTAR foi empregado
para auxiliar as colaboragdes do SDSS, em especifico o BPG, e do DES.



Tabela 6 — Componentes Galacticos e seus parametros no TRILEGAL.
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Schlegel et al. (1998)
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A.1.1 Simulacdes do SEGUE

O Sloan Extension for Galactic Understanding and Exploration (SEGUE) é um sur-
vey espectroscopico com a finalidade de entender a formacdo da nossa Galaxia através
de medidas quimicas e dindmicas de estrelas do disco e halo. Esse projeto teve suas
observagdes encerradas em 2009 e gerou cerca de 3 X 10° espectros de estrelas até
magnitude g ~ 19 (Yanny et al., 2009).

As observagdes do SEGUE sao feitas com um espectrégrafo multi-fibra locali-
zado no mesmo telescépio utilizado para o BOSS (ver Capitulo 2). Esse instrumento
utiliza placas de aluminio perfurado para o posicionamento das fibras dentro do

campo de visdo de ~7 graus®. Foram confeccionadas cerca de ~ 400 placas.

Como o ntimero de estrelas no campo de uma placa supera o niimero de fibras
disponiveis (640) um critério deve ser aplicado para selecionar os alvos de interesse.
Estes alvos sdo escolhidos de acordo com os propésitos do survey em questdo, a esse
conjunto de critérios se dd o nome de funcdo de selecéo.

Para entender como a fungdo de selecdo afeta a amostra de estrelas anas G o
ADDSTAR foi usado para simular todas as placas do SEGUE. Na Figura 29 é mostrada
a comparacdo entre os CMDs de uma placa observada (esquerda) e uma simulada
(centro). Também é mostrado o CMD simulado de cada componente galactico em

separado (direita) presente nessa placa. Nao foram simulados erros fotométricos.

A grande vantagem de comparar as observagdes com as simula¢des do TRILE-
GAL é que pode-se verificar a sanidade de pardmetros espectroscépicos. Por exemplo,
a metalicidade [Fe/H] das estrelas e a gravidade superficial (logg). Na Figura 30 é
mostrada a densidade de objetos (em escala de cinza) em fung¢do de [Fe/H], logg e
temperatura efetiva Teg nas simulagdes. Na mesma figura os contornos mostram a
distribuicdo das estrelas anas observadas pelo SEGUE. E possivel notar um desloca-
mento em log g, apontando um possivel problema no pipeline de anélise espectral do
SDSS, uma vez que o logg das simulag¢des é confidvel por ser muito bem calibrado.
Esse deslocamento diminui em 0.25 dex o log g das estrelas observadas quando com-

parado com as simulag¢des. Evidenciando, portanto, um problema na andlise do SDSS.

As simula¢des do SEGUE que utilizaram o ADDSTAR estdo atualmente sendo
utilizadas pelo BPG para melhor entender a quimica e dindmica do disco espesso
da Via Lactea utilizando estrelas G (Brauer et al. 2014 em preparagio). Na publicagao
citada o autor da tese é co-autor.

A.1.2  Blind Cosmology Challenge

Parte da preparacdo para a analise dos dados do DES consiste em medir quédo
bem diferentes grupos conseguem recuperar parametros cosmolégicos de um uni-
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Figura 29 — CMD para a placa 1895 do SEGUE (esquerda) e para a placa simulada com
0 ADDSTAR (centro). Nos painéis da direita sio mostrados os CMDs para
estrelas simuladas que pertencem ao disco fino (a), disco espesso (b) e
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verso "falso". Esse universo é construido a partir de simulagdes N-Corpos cosmolégi-
cas e outros ingredientes que visam a tornar a simulacdo a mais parecida possivel com
um survey real. Entre esses ingredientes estdo as estrelas de campo de nossa Galéxia,
que contaminam a amostra de galdxias e podem prejudicar a precisdo da determina-
¢do de parametros cosmoldgicos. A esse desafio é dado o nome de Blind Cosmology
Challenge (BCC).

O BCC simula cerca de 1/4 do céu observavel centrado nas coordenadas equa-
toriais («, ) ~ (1h,—42°). Em termos de angulo sélido isso representa cerca de 10000
graus?. Nessa regido foram simuladas ~ 1.36 X 109 galdxias e 6.4 X 10° estrelas até a
profundidade fotométrica do DES. Uma publica¢do estd em fase de preparacdo onde
a simulagdo da amostra de galdxias é descrita em detalhe (Wechsler et al. 2014 em

preparagdo), na qual o autor desta tese faz parte como co-autor.

A simulacdo das estrelas foi feita utilizando o ADDSTAR no ambiente do Portal
levando cerca de 6 horas para ser concluida. O volume de dados final superou os
120 GB. Foram simuladas magnitudes nos sistemas dos surveys SDSS, DES e VISTA,
totalizando 15 filtros. Atualmente apenas a colaboracdo do DES tem acesso aos dados,
mas ha planos de fazer uma versdo publica. Na Tabela 7 estdo listados os filtros e

magnitudes limites simuladas.

Filtro My,
uspss 25.0
8sDss 26.0
rspss 25.5
ispss 24.8
ZSDSS 24.3
SDES 26.0
I'DES 25.5
iDES 24.8
ZDES 24.3
YDEs 23.5
ZVIST A 21.0
Jvista 21.0

HVISTA 21.0
Ksyigsta 21.0

Tabela 7 — Lista de magnitudes limites utilizadas na simula¢do do BCC.

Na Figura 31 é mostrado um mapa de densidades em projecdo de Mollweide
no sistema de coordenadas equatoriais para as estrelas simuladas para o BCC. Em es-
cala de cor esté representado o logaritmo do nimero de estrelas. Também é mostrado
o plano galéctico (linha continua) e os planos com latitude galdctica b = £10° (linhas

tracejadas).
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Figura 31 — Mapa de densidades em projecdo de Mollweide. Em escala de cor é mos-
trado o logaritmo do ntimero de estrelas. A linha s6lida mostra o plano
do disco galactico e as linhas tracejadas planos paralelos ao disco, mas
com |bl =10.

A.2 GeNCMD

A teoria de evolugdo estelar prové a posi¢do no CMD para estrelas com diferen-
tes massas, idades e metalicidades. A sequéncia de posi¢cdes em cor e magnitude para

estrelas de mesma idade e metalicidade e diferentes massas é denominada isdcrona.

Diversos grupos de pesquisa utilizam diferentes métodos para descrever os
estdgios evolutivos de uma estrela. Cada grupo é especializado em um certo tipo
ou estdgio de evolucdo de uma estrela. Um pesquisador que deseja utilizar modelos
evolutivos para simular uma certa observagdo deve enfrentar a escolha entre uma

miriade de modelos, cada um com vantagens e desvantagens.

Os modelos de diferentes grupos também diferem fortemente no formato em
que as isocronas sdo distribuidas. Esse tipo de variedade faz com que o usudrio final

tenha que investir tempo na transformagdo para um formato padrao.

Além disso, a is6crona por si s6 ndo é capaz de descrever na totalidade uma

populacdo estelar. Ainda é necessdrio assumir uma fun¢do de massa e levar em con-



A.2. GeNCMD 111

tras efeitos observacionais como erros fotométricos e binarismo néo resolvido. Apenas

assim é possivel traduzir o modelo tedrico para o plano observacional.

Existe, portanto, uma barreira técnica para a utilizagdo dos modelos de evolu-
cdo estelar devido a diversidade de grupos, variedade de formatos e tradugdo para
o plano observacional. Desta barreira surge a motivacgdo para criar o GENCMD, uma
ferramenta que aborda estes problemas de forma adequada, além ser computacional-

mente eficiente.

A linguagem de programacdo escolhida para a criacdo do cédigo GENCMD
é o Python. Esta escolha se deu devido a grande familia de médulos matematicos
existentes para esta linguagem. Por ser uma linguagem interpretada, em oposicdo as
compiladas, o Python é tido como linguagem de alto nivel. Tipicamente essa classe de
linguagens apresenta tempo de execucdo ordens de grandeza maior que as compila-
das. Contudo, o Python oferece a facil interoperabilidade entre linguagens, podendo
ter blocos de cédigo compilado em FOrRTRAN ou C embebidos em seu cédigo prin-
cipal. Assim, o tempo de execugdo é drasticamente reduzido ao substituir blocos de
c6digo numericamente exigentes por coédigo em alguma linguagem compilada, neste
caso FORTRAN. Deste modo pode-se usufruir as facilidades de uma linguagem de alto
nivel sem comprometer o desempenho do cédigo.

A.2.1  Uniformizacdo dos modelos

Como estudo de caso foram selecionados os modelos de Padova e Basti (Pie-
trinferni et al., 2004). Estes modelos estdo disponiveis em uma grande variedade de
sistemas fotométricos. Escolhemos os sistemas do SDSS, DES e VISTA para os mo-
delos de Padova e SDSS para Basti. As tabelas contendo a informagdo das isdcronas
foram traduzida para um formato de tabela padrdo utilizando uma série de scripts
Python.

Estas tabelas sdo entdo ingeridas em um banco de dados local baseado em
SQLITE. Esse tipo de banco de dados permite a criagdo de um banco contido dentro
de um arquivo do sistema, sobre esse banco de dados pode-se fazer gueries como em
qualquer outro banco de dados SQL. Essa implementacdo proporciona a rapidez dos
bancos de dados relacionais e a facilidade de distribuir a base de dados junto com o
codigo.

A tradugdo e ingestdo dos modelos no banco de dados SQLITE gera um au-
mento de cerca de 4 vezes no tamanho fisico da base de dados, contudo hd uma

melhoria de 100 vezes na velocidade de acesso e leitura de um modelo.
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A.2.2 O cédigo

O GeNCMD gera um conjunto de estrelas artificiais baseado em uma isécrona
que é obtida com uma guery ao banco de dados descrito acima. As estrelas sdo ge-
radas através da amostragem aleatéria da IMF. O usudrio tem a opgdo de selecionar
uma IMF de Kroupa (lei de poténcia em pedagos), onde o expoente de cada pedaco
pode ser configurado. Além disso hd a opgao de prover uma lista de massas computa-
das previamente pelo usudrio. Esta ultima opgédo é til quando se deseja transformar
resultados de simula¢des N-Corpos em dados observacionais. Também hé a possibi-

lidade de incluir outras formas funcionais para a IMF de maneira simples.

Além disso, o cédigo é capaz de distribuir as estrelas simuladas de acordo com
um perfil de densidades de Hubble modificado ou Plummer. A arquitetura do cédigo

permite a facil inclusdo de novos perfis.

O codigo atualmente ndo possui documentacdo detalhada, mas uma versdo
preliminar pode ser obtida em https://github.com/balbinot/genCMD.

Infelizmente ndo s6 na astronomia, mas na ciéncia em geral, o desenvolvi-
mento de c6digo e sua documentagdo sdo vistos como apenas ferramentas para um
fim. Cédigos acabam sendo esquecidos pelos seus criadores por falta de utilidade e
por falta de documentacdo acabam sendo muito dificeis de serem reaproveitados por
outros. Em oposigdo a cultura amplamente difundida nesse meio, foi optado pelo uso
de uma ferramenta de versionamento formal do c6digo GENCMD. Todo o histérico do
desenvolvimento desse c6digo foi arquivado utilizando a ferramenta GIT. Esse hist6-
rico, além da versao atual mais estdvel do c6digo, sao de acesso ptublico ilimitado sob
a licenca GNU General Public License v3.0.



113

APENDICE B - Outras contribuicoes
ao DES e SDSS

Além das citadas em A, outras contribui¢des de infraestrutura foram feitas.
Abaixo estdo listadas contribuicdes em diversas dreas, indo desde desenvolvimento
de codigos de paralelizacdo em clusters de computadores até a integracdo de Orbitas

em um potencial gravitacional arbitrario.

B.1 Tile Organizer

Esta é uma ferramenta desenvolvida para o Portal do DES. O principal objetivo
é paralelizar um processo utilizando tiles predefinidas. Um tile é a unidade de partici-
onamento do céu escolhida para o processamento das imagens do DES. O processo é
entdo dividido em N nodos de computagdo (subprocessos), sendo cada nodo respon-
sével por um tile. Para visualizar o resultado de cada subprocesso foi desenvolvida

uma interface interativa para permitir a facil integracdo com web browsers.

B.2 Integrador orbital

Recentes estudos sobre o disco espesso da Galédxia propdem uma sele¢do mais
cuidadosa das estrelas que o compdem (Dierickx et al., 2010). Esta selecdo é feita
com base na metalicidade e excentricidade da 6rbita de cada estrela. Para estimar a
excentricidade da 6rbita de uma estrela é necessdrio conhecer sua posicdo (X, Y, Z)
e velocidade (U, V, W), além do potencial gravitacional ao qual estd submetida. A
posicdo e velocidade podem ser obtidas através de surveys espectroscépicos como o
SEGUE.

Para obter a distribuicdo de excentricidades das estrelas do SEGUE foi desen-
volvido um integrador de érbitas que faz uso da ferramenta GaLPY'. Essa ferramenta
dispde de um conjunto de integradores numéricos e fungdes auxiliares que permitem
a construgdo de um potencial gravitacional genérico. Nesse caso o potencial adotado
foi de Miyamoto-Nagai para o disco, Navarro-Frenk-White para o halo e Hernquist
para o bojo. O integrador orbital escolhido foi o simplético tipo leapfrog, por ser o que

melhor conserva a energia do sistema.

Na Figura 32 sdo mostradas 9 6rbitas para exemplificar o resultado do integra-
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Figura 32 — Orbitas de 9 estrelas retiradas aleatoriamente do catdlogo do SEGUE. AS
Orbitas sdo projetadas sobre o plano X-Y.

dor. Estas drbitas sdo projetadas no plano X-Y e foram integradas por 3.5 Gyr.

Esse codigo estd atualmente sendo utilizado para selecionar estrelas do disco
espesso da Galaxia. A amostra estelar selecionada dessa maneira pode ajudar a escla-
recer a origem do disco espesso e distinguir entre diferentes cendrios da formagdo de

galaxias.

Além disso, esse codigo foi utilizado por Anders et al. (2014) para computar
parametros cinemdticos de uma amostra de ~20000 estrelas com espectros observados
pelo APO Galactic Evolution Experiment (APOGEE). Estes pardmetros foram utilizados
para vincular propriedades quimicas a diferentes grupos de estrelas com certas carac-

teristicas cinematicas.

B.3 QA - Procura por outliers no espago cor-cor

Para verificar a qualidade das redugdes de dados do DES, um pipeline de ve-
rificacdo de qualidade foi desenvolvido junto ao Portal. Esse pipeline, chamado de

Quality Assurance (QA), contém uma grande variedade de testes e diagnosticos. En-

1

http://code.google.com/p/galpy/
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Figura 33 — Diagrama cor-cor (g—r) vs (r—1i) para um tile do DES. Sdo mostrados
apenas objetos classificados como estrelas (pontos pretos). Os tridngulos
vermelhos mostram os objetos classificados como outliers. Para estes obje-
tos as barras de erro também sdo mostradas.

tre os testes feitos estd a contagem do ntiimero de objetos marginalizados no espaco
cor-cor, os chamados outliers. Estes objetos podem ser oriundos de artefatos gerados
durante o processo de reducdo/observacdo. No entanto, alguns desses objetos podem
ser tipos estelares raros, quasares ou objetos transientes. E visivel, portanto, que a
busca por outliers é de grande utilidade cientifica, além de auxiliar no julgamento da

qualidade dos dados.

Um cédigo para a procura de outliers foi desenvolvido reproduzindo o algo-
ritmo descrito em Hatziminaoglou et al. (2002). Esse algoritmo utiliza a distancia
euclidiana e a distancia euclidiana pesada pelo erro fotométrico em N cores simulta-

neamente. Isso permite a busca por outliers utilizando n magnitudes e N cores, onde
[

N = A2 Para detalhes do algoritmo nos referimos ao artigo citado acima e
2l(n-2)!

referéncia ali encontradas.

Na Figura 33 pode-se ver um exemplo do resultado da busca por outliers. Essa
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tigura foi extraida diretamente de uma execugdo do pipeline de QA. A figura mostra o
diagrama cor-cor para um tile do DES. Os outliers estdo marcados com um tridngulo

vermelho.

Esse c6digo se encontra em estado funcional dentro do Portal. Atualmente os
resultados estdo sendo utilizados por toda colaboragdo do DES.
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ABSTRACT

We report on the discovery of a new Milky Way (MW) companion stellar system located at (2000, 672000) =
(22"10™43215, 14°56/58'8). The discovery was made using the eighth data release of SDSS after applying an
automated method to search for overdensities in the Baryon Oscillation Spectroscopic Survey footprint. Follow-up
observations were performed using Canada—France—Hawaii-Telescope/MegaCam, which reveal that this system
is comprised of an old stellar population, located at a distance of 31.9f11"06 kpc, with a half-light radius of
rp, = 7.24111'_9‘; pc and a concentration parameter of ¢ = log;,(r;/r.) = 1.55. A systematic isochrone fit to its

color-magnitude diagram resulted in log (age yr™') = 10.07’:%%53 and [Fe/H] = 71.5841%_01%. These quantities are
typical of globular clusters in the MW halo. The newly found object is of low stellar mass, whose observed excess
relative to the background is caused by 95 + 6 stars. The direct integration of its background decontaminated
luminosity function leads to an absolute magnitude of My = —1.21 % 0.66. The resulting surface brightness is
Wy = 25.90 mag arcsec™ . Its position in the My versus r, diagram lies close to AM4 and Koposov 1, which are

identified as star clusters. The object is most likely a very faint star cluster—one of the faintest and lowest mass

systems yet identified.

Key words: galaxies: dwarf — globular clusters: general — Local Group

1. INTRODUCTION

Recent large surveys such as the Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) and the Two Micron All Sky Survey have delivered an
enormous amount of data about the stellar populations of the
Milky Way (MW). These studies have probed a new regime
in parameter space of Milky Way satellites, by significantly
expanding the volume over which the faintest systems can be
detected, and have revealed a wealth of new objects. One striking
discovery from these surveys is the myriad of substructures
that populate the MW structural components, including stellar
streams from disrupting satellite galaxies and tidal tails from
globular clusters (e.g., Rockosi et al. 2002; Majewski et al. 2003;
Rocha-Pinto et al. 2004; Newberg et al. 2010). It has included
the exciting discovery of a new class of faint dwarf galaxies
(e.g., Willman et al. 2005; Belokurov et al. 2006; Irwin et al.
2007; Walsh et al. 2009), which may elucidate our understanding
of small-scale structure in the dark matter distribution and of
galaxy formation at the lowest masses. In addition, a handful
of very faint stellar systems have been identified in the outer
halo (Koposov et al. 2007; Belokurov et al. 2010; Mufioz et al.
2012; Fadely et al. 2011), with somewhat different properties
from more massive clusters.

Studies of extragalactic star cluster systems have also revealed
the existence of diffuse and low surface brightness stellar
systems around luminous galaxies, such as faint fuzzies and
diffuse star clusters (DSCs; Larsen & Brodie 2000; Peng et al.
2006). Studying nearby counterparts of these elusive objects

will allow us to better constrain their structure, dynamics, and
formation histories.

A significant population of MW satellites is very likely still
left undiscovered (Tollerud et al. 2008; Willman 2010). Future
deep surveys, such as the Dark Energy Survey!! and the Large
Synoptic Survey Telescope,'? will allow very faint systems to
be probed much farther out in the Galactic Halo, and are likely
to provide important new clues to the formation mechanism of
globular clusters, to the hierarchical buildup of the Milky Way
system, to galaxy formation physics in low-mass systems, and
to the abundance and properties of the smallest scale structures
in the universe (Rossetto et al. 2011).

In this work, we present the discovery of a new stellar system
in the MW halo. The object is located at (& 2000, 672000) =
(22"10m43815, 14°56'58'8), or (I, b) = (7521735, —3226432),
in the Pegasus constellation. Its standard SDSS object name
is SDSS J2211+1457, although in this work we choose to call
it by a shorter name, Balbinot 1. This paper is organized as
follows. In Section 2, we describe the data and methods that led
to this discovery. In Section 3 the follow-up observations and
data reduction are briefly explained. In Section 4, we quantify
the properties of the object in Section 5 and discuss the nature of
Balbinot 1 in comparison to other satellite systems discovered
in the MW. This object is likely a very old stellar cluster, one

I http://darkenergysurvey.org
12 http://www.lsst.org
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of the lowest mass and lowest surface brightness objects yet
detected.

2. DATA AND METHOD

The Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS) is
one of the four surveys that belong to SDSS III. Its imaging
stage is now complete, with photometry in the ugriz system
for ~8 x 107 sources covering a region of ~2000 deg? in the
southern Galactic hemisphere released in 2011 January as part
of the SDSS Data Release 8 (DRS8; Aihara et al. 2011). So far,
no systematic search for MW faint satellites has been published
in the BOSS footprint. Our discovery data were taken from the
DR8 PhotoPrimary view table. A clean sample was defined
by selecting those objects flagged as reliable stars or galaxies
(see detection process below).

To search for stellar systems in a large area of the sky, we
developed an automated tool called FindSat. The algorithm
closely follows the work of Koposov et al. (2008) and Walsh
et al. (2009). There are three main steps in the algorithm. First
a color-magnitude cut based on stellar evolutionary models
is applied to enhance the presence of old metal-poor stellar
populations relative to field stars. Next, FindSat uses this
filtered stellar sample and creates a density map on the sky
plane. Finally, the density map is convolved with a kernel that
is the difference between two Gaussians, one with the angular
size of a typical Milky Way (MW) satellite (~4'-8"), and the
other much wider, used to smooth out any remaining large-scale
structure on the map.

Source detection is performed on the convolved map using
SExtractor (Bertin & Arnouts 1996). To circumvent misiden-
tification due to poor star—galaxy separation, we apply identical
steps to build density maps of sources classified as galaxies by
the SDSS reduction pipeline and apply SExtractor to them. For
a given detected source, FindSat then compares the signals in
the smoothed stellar and galaxy density images as determined
by SExtractor (S, and Sg,, respectively). Known faint satellites
tend to fall in the low Sy, and high S, locus of the Sg, versus S,
plane. We use this region to select our new satellite candidates.
We also compare the position of these new overdensities with
those of known objects found in Abell, Globular Clusters, and
NGC catalogs, to remove any known object that may share the
same locus of the Sy, versus S, plane.

For the BOSS region we ran FindSat using color—magnitude
cuts based on four Padova evolutionary models (Girardi et al.
2002) with ages of 8 and 14 Gyr and Z = [0.001, 0.006]. We
tuned our CMD filter to search for objects at five distance moduli
(m — M) = [18.0, 19.0, 20.0, 21.0, 22.0]. Visual inspection of
the detected candidates was carried out, revealing Balbinot 1 as
a faint overdensity of blue sources consistent with them being
stars. However, deeper and higher spatial resolution images were
required to investigate the nature of Balbinot 1.

3. FOLLOW-UP OBSERVATIONS

In the first semester of 2012, we obtained follow-up obser-
vations of Balbinot 1 using MegaCam, which is installed in
the Canada—France-Hawaii Telescope (CFHT). MegaCam is
a mosaic 36 CCDs, each with 2048 x 4612 pixel. The total
field of view (FOV) is 0.96 x 0.94 deg, with a pixel scale of
~0719 pixel~!.

We designed the observations to reach the magnitude of the
main-sequence turnoff (MSTO) of a 10 Gyr stellar population
at 150 kpc distance with signal-to-noise ratio (S/N) ~ 10.
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Exposure times of 2800 s in the g band and 3800 s in the r band
were required. The total exposure time was divided into six
dithering exposures for each passband to avoid scattered light
from bright stars, saturation, and also to cover the smaller gaps
between the CCDs. The observations were carried out under
photometric conditions, seeing was always below 0”8, and the
airmass below 1.15.

The basic reduction of the images (overscan and bias sub-
traction, and flat fielding) was done by the CFHT team. The im-
ages were geometrically corrected, registered, and co-added by
Terapix, which uses the Astromatic toolkit.!3 Therefore, source
detection is based on SExtractor. Point-spread function (PSF)
photometry was carried out using DAOPHOT (Stetson 1994). The
input coordinates list for the stars measured using DAOPHOT was
the one provided by Terapix. This list presented less spurious
detections than the one from DAOFIND. Photometric calibration
was achieved using bright and non-saturated (19 < gspss < 21)
stars in the observed field, whose instrumental magnitudes were
then compared to those from SDSS. We found 536 matches
which we used to find a calibration equation composed of a
photometric zero point and a color term. The equation coeffi-
cients were found by means of a least-square fit using sigma
clipping rejection. Our mean calibration residuals are of 0.024
in the g band and 0.019 in the r band.

The observed MegaCam field shows little differential redden-
ing. Using the dust maps from Schlegel et al. (1998) we find a
value of E(B — V) = 0.060 at a position of Balbinot 1 and a
standard deviation of 0.0014 across the whole field.

Thus, differential reddening is not likely to contribute signif-
icantly to our analysis. Nonetheless, we choose to correct for
reddening using the value of E(B — V) at the position of each
star in the MegaCam field. We adopt Ry = 3.1 and the coeffi-
cients from Cardelli et al. (1989) to compute the extinction in
the CFHT passbands.

Figure 1 shows a stacked g-band image centered on Balbinot 1
(top panel). We also show isodensity contours of our detected
sources (bottom panel). A clear overdensity of stars is seen
on both panels of the figure very close to where the FindSat
candidate was originally identified.

4. RESULTS

From Figure 1 it is evident that there is a concentration of
stellar-like objects in the observed region. To confirm its stellar
nature we must analyze its CMD. In Figure 2, we show the
extinction corrected (g — r) x g CMDs. In the top left panel
we show the CMD based on the SDSS discovery data. On the
top right panel we show the CMD from our follow-up CFHT
images. In both cases the stars are restricted to a radius of 150"
from the visual center of Balbinot 1. To discard Balbinot 1 as a
density fluctuation of field stars we also show (bottom left panel)
the CMD for a ring well away from the object center covering
the same area on the sky. By comparing these panels we not
only clearly confirm the excess of stars around the position of
Balbinot 1 but also conclude that the distribution of these stars
on the CMD plane is consistent with a simple stellar population.
An obvious MSTO is seen at (g — r) ~ 0.21 and g =~ 21.4,
in connection to a red giant branch (RGB) stretching up to
(g—r)~0.6and g ~ 18.5.

The bottom right panel in Figure 2 shows the MSTO region in
detail. We also show the best-fitting Padova isochrone (Girardi
et al. 2002). It corresponds to an age of 11.7110'13 Gyr and an

13 http://www.astromatic.net/
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Figure 1. Bottom panel: the isodensity contours built using the list of sources
detected by Terapix. The contour levels are for [8, 16, 24, 32, 40] stars arcmin 2.
The dashed box shows a 1" x 1’ region for which we show the combined g-band
image in the top panel.

abundance of Z = 0.0005, or [Fe/H] = —1.58*%, at a distance

of dy = 31.9’:11"06 kpc. In the same panel, we show the effect
of varying the distance modulus within its fit uncertainties. The
isochrone fit was performed by means of a x> minimization
of the CMD distance between the cluster ridge line and the
isochrone set. Our model grid goes from 9.8 to 10.12 in
log (ageyr~!) with a step of 0.01, and from 0.0001 to 0.004
in Z, with steps of 0.0001. We adopt a step of 0.01 in distance
modulus and arange from 16.0 to 18.0. The best model is the one
that minimizes x2. The uncertainties are derived from models
that have values of x2 = x2. +1.

We stress that the best-fit isochrone and its associated parame-
ters are somewhat dependent on the stellar evolution model and
on the model grid. In fact, our quoted metallicity uncertainty
is comparable to the Padova grid resolution for this parameter.
Also, the discrepancies among different evolutionary models are
much larger than our quoted uncertainties. For a comprehensive
approach to this problem we refer to Kerber & Santiago (2009).

4.1. Radial Profile and Half-mass Radius

To quantify the size and concentration of Balbinot 1 we built
the radial density profile (RDP) by counting stars in annuli
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around its center. To increase contrast relative to the background,
only stars within 2o in color away from the best-fit isochrone
were selected, where o is the mean photometric error at a
given magnitude. The data were also cut at g < 24 to avoid
photometric incompleteness. The result is shown in Figure 3
where a very peaked distribution of stars is visible.

In order to avoid the binning complications that arise when
trying to fit an RDP we chose a maximum likelihood (ML)
approach. The method we use here follows closely the one
described in Martin et al. (2008).

The ML fit was carried out using stars in the range 0/0 < R <
12’ and fitted both a King and a Plummer model. This limit was
chosen to avoid the large CCD gap of MegaCam. The best-
fitted models are shown as the solid and dotted lines in Figure 3,

respectively. For the King profile we derive reore = 0.22’:%}1006’

and rygq = 7.85"%!137. And the Plummer profile fit yields

ry = 0.60i%‘1161/ and a total number of stars M* = 94.74+5.9. The
uncertainty in each parameter is estimated using the likelihood-
ratio approximation, where likelihood values near the maximum
approach a chi-squared distribution. The uncertainties are taken
as the 90% confidence level of the chi-square distribution. For
the Plummer profile we also kept the center of Balbinot 1 as a
free parameter. This allowed us to find the best center and its
uncertainty. The best center was then used in the King profile
fit. Note that the upper bound of the tidal radius uncertainty
is outside the range of R available in our observations. For
simplicity we have adopted the upper bound as the largest radii
available, that is, 12’.

For the Plummer profile the half-mass radius is easily ob-
tained from the relation r, = 1.305r,, yielding the value of
rp = 0.781%?12/. For the King model we made an estimate of the
half-mass radius as follows. We first integrated the profile from
zero to the limiting radius and subtracted the expected number
of background stars. The result of this operation yields the total
number of observed stars that should belong to Balbinot 1, Nops.
We then compute the half-mass radius as the radius which con-
tains Nops/2 stars, again taking care to subtract off the expected
background sources. We obtain r;, = 0.691%?235’. The two esti-
mates of r;, agree within the uncertainties. Since the Plummer
model is widely used in most studies of satellites, we choose to
use the half-mass radius estimated from it.

4.2. Total Luminosity

The total luminosity of Balbinot 1 is dominated by bright
RGB stars and possibly a few red clump (RC) stars, although
Figure 2 does not reveal any obvious RC star in the inner 150”
region. The small number of evolved stars in the RGB and,
most especially, in the RC, indicates that Balbinot 1 is a low-
mass stellar system, more consistent with being a star cluster
than a dwarf galaxy. Given its low stellar mass, to properly
estimate the total luminosity of Balbinot 1 one must take into
account the background (and foreground) star contamination.

We first built the observed luminosity function (LF) of
Balbinot 1 by counting stars as a function of magnitude inside
a circle of 150” radius from the cluster center and in a ring with
inner border at 300” and outer at 550”. We subtracted the area-
weighted star counts in the ring from the area-weighted counts
in the inner circle. This results in an observed LF for Balbinot 1
already decontaminated from field stars. The adopted ring is
10 times larger than the cluster circle to minimize fluctuations
in the subtracted field contamination. To build the LFs we again
applied a magnitude cut of g < 24.0 to avoid incompleteness.
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Figure 2. Top left panel: (g — r) x g CMD for SDSS measured sources inside a radius of 150" from the visual center of Balbinot 1. Top right panel: the CMD for
the same region as the previous panel but showing sources from our CFHT photometry. The white triangles show the object ridge line. Bottom left panel: CMD for
sources located in a ring far away from the object center. The area of the ring is the same as the area of the inner region. In the bottom right panel we show zoomed
in version of the top right panel around the MSTO region; we also show the photometric errors for each source. The best-fit isochrone is shown as a solid line. The
isochrones with upper and lower limits of the distance modulus are shown by the dashed lines.

The total magnitude is obtained by direct integration of the
background decontaminated LF. Using the uncertainty on each
bin of the LF and a bootstrap method we derive the uncertainty
on the total magnitude. The final value is My = —1.21 £ 0.66
for Balbinot 1. Coupling the My value with the r, estimate
yields a surface brightness of py = 25.90 mag arcsec™2. The
value of My of Balbinot 1 is comparable to the value obtained
for Mufoz 1. This luminosity is also comparable to that of
SEGUE 3 (Belokurov et al. 2010; Fadely et al. 2011).

5. SUMMARY AND DISCUSSION

In this paper, we report on the discovery of a new stellar
system in the MW halo, found the SDSS-III/BOSS footprint in
the Southern Galactic hemisphere. Its confirmation as a genuine
stellar system required deep follow-up imaging from CFHT. By
means of a theoretical isochrone fit, we derived a heliocentric
distance of 31.9’:11'_06 kpc, an old age of 11.7’:]()"‘§g Gyr, and a
metallicity of [Fe/H] = —1.58t%91%. We also found that a King
profile provides a good description of its structure; the best-
fit profile has a core radius of r. = 2.04%‘?536 pc', a limiting
radius of r; = 72.84?381"55]5 pc, and a projected half-mass radius

of r, = 7.24111'?“9 pc obtained using a Plummer profile. We
carefully estimate the object total luminosity by means of direct
integration of the background decontaminated LF. With the aid
of a statistical bootstrapping, we estimate the uncertainties on
the total absolute magnitude of Balbinot 1, leading to the final
value of My = —1.21+0.66. In Table 1, we present a summary
of the parameter derived for Balbinot 1.'4

The total number of stars and absolute magnitude of
Balbinot 1 suggest that it is a star cluster. Its size is larger
than that of most clusters in the Galactic system, either open
or globular, or in M31 (Schilbach et al. 2006; van den Bergh
2010, 2011). However, it falls close to the median radius when
compared to outer halo clusters in the Galaxy. Its size is more
typical of the DSCs found by Peng et al. (2000) in early-type
galaxies, but again with several orders of magnitude difference
in terms of luminosity. It is an extremely low luminosity cluster.
In fact, Balbinot 1 seems to be one of the faintest and lowest sur-
face brightness old stellar systems found so far in the MW. Only
Munoz 1 has a lower surface brightness (Muioz et al. 2012),
and only Munoz 1 and Segue 3 have lower absolute magnitudes.

14 The scale transformation from sky to physical values is 9.28 pc arcmin™!.
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Figure 3. Radial density profile for Balbinot 1 with lo error bars in the
y-direction. The error bars in the x-direction are the bin sizes. The solid line
shows the best-fit King profile. The dashed vertical line shows the position of
the core radius. The dot-dashed line shows the half-mass radius, and the dotted
line shows the corresponding Plummer profile.

Its location in the luminosity versus size diagram places Bal-
binot 1 close to other systems identified as low-luminosity outer
halo clusters, including Koposov 1 and AM4 (Fadely et al.
2011).

The stellar cloud that lies closest to Balbinot 1 is the Hercules-
Aquila (Belokurov et al. 2007). The cloud is located at / ~ 50°
although its extension is poorly known, specially in the southern
galactic hemisphere. However, the heliocentric distance of the
cloud is 10-20 kpc, making it unlikely that Balbinot 1 is
associated with this halo structure.

The small size of the object, and the lack of any clear evidence
for complex stellar populations make it unlikely that it is a
dwarf galaxy (Willman & Strader 2012). We note that this locus
is at the confluence of the branches filled by classical globular
clusters and MW dwarfs, as shown for instance in McConnachie
(2012). Spectra from individual stars are being obtained and
will allow measurement of metallicity spread and line-of-sight
velocities, which may help determine the dynamical mass of
Balbinot 1 and constrain its stellar population.

Based on observations obtained with MegaPrime/MegaCam,
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Table 1
Summary of the Derived Parameters for Balbinot 1
Parameter Value Unit
72000 22:10:43.15+£0.3 h:m:s
812000 14:56:58.8+2.0 oL
de 31.9*1% kpc
My —1.21 £ 0.66 mag
- 0.05
log (ageyr™!) 10.077%%, dex
[Fe/H] —1.58+0.0% dex
Plummer
rs 0.6*%18 arcmin
g 1.381%%35 stars arcmin 2
M* 94.7+59
™ 0.78’:%_21]4 arcmin
King
e 0.221%_'0% arcmin
T 7.85’:43'_1450 arcmin
Zhe 1.32t%%97 stars arcmin ™2
Z 162.76 £5.0 stars arcmin 2
™ 0.69’:%_3235 arcmin
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