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Resumen

Apartir de observaciones realizadas en el Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO), se
presentan espectros integrados en la regién del visible correspondientes a 10 cimulos estelares (CE)
pertenecientes a las Nubes de Magallanes (NM). Se determinan los parametros astrofisicos, tales
como edad, enrojecimiento y metalicidad, a partir de diferentes métodos, a saber: medicion de
anchos equivalentes, ajuste de espectros de referencia (templates) y sintesis espectral combinando

poblaciones estelares simples.

Respecto a los CE pertenecientes a la Nube Mayor de Magallanes (NMM), cuatro de los
cinco CE estudiados no presentaban determinaciones previas ni de edad ni metalicidad, por lo que
los valores encontrados, son los primeros en su especie. El rango de edades abarca entre los 300
x106¢ afios y los 800 x10¢° afios, en tanto que las metalicidades oscilan entre [Fe/H] = 0.00 y [Fe/H] =
—0.55. Finalmente se pudo construir un nuevo template que representa poblaciones estelares de
alrededor de 700 x10¢ afios. En relacién a los cinco CE pertenecientes a la Nube Menor de
Magallanes (NmM), el rango de edades encontrado oscila entre los 5 x106 afios y los 10 x10° afios,
siendo sus metalicidades [Fe/H] = —0.09 y [Fe/H] = —1.89. Dichos valores de edad concuerdan con
los determinados por otros autores utilizando diferentes técnicas. Uno de los espectros obtenidos se
presenta ademas como un nuevo template que representa poblaciones estelares con edades cercanas

a los 5 x10° afios, siendo éste también el primero en su especie.

De esta muestra, dos CE merecen una mencién especial. Por un lado K27 perteneciente a la
NmM, seria un CE con una edad cercana a los 9 x10° afios, es decir, un nuevo CG de la NmM; y por
otro lado SL 820 correspondiente a la NMM, que albergando una estrella de carbono, permitié un

abordaje diferente en su estudio, derivando en la creacién de un nuevo template.
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“Hasta el camino mds largo empieza

por el primer paso.”

Capitulo 1

Introduccion

El otrora director del Observatorio de Harvard, Solon Bailey publica en 1908 “A catalogue
of bright clusters and nebulae” (Bailey 1908) realizado a partir de placas fotograficas de una hora
de exposicion tomadas con lentes Cooke anastigmaticas. En el mismo describe algunos cumulos
estelares pertenecientes a las Nubes de Magallanes, asi como también otros objetos de interés como
M31 o “la gran nebulosa en Andrémeda”. Debemos recordar que al momento de publicarse este
catalogo el Universo comprendia s6lo nuestra Galaxia y no se tenia conocimiento de otra galaxia en
el Universo, de hecho M31 es descripta en el mencionado catalogo como una “nebulosa espiral
gigante con un nticleo condensado”. Sera en la década del ‘20 cuando Edwin Hubble estudie M31 y
ensefie al mundo que algunos objetos se encuentran fuera de la Via Ldctea, siendo realmente
galaxias con sistemas propios. Del mismo modo, hasta hace algunos afios las Nubes de Magallanes
eran consideradas galaxias satélites de la Via Ldctea, y hoy una de las teorias mas aceptadas es que
son galaxias pertenecientes a su propio sistema galactico y que estarian experimentando su primer
contacto con nuestra Galaxia (Kallivayalil et al. 2006a; Kallivayalil, van der Marel & Alcock
2006b; Kallivayalil et al. 2013; Parisi 2018 y referencias que alli aparecen). En todo ese tiempo se

acepté que los CE estan formados por estrellas que habrian nacido en el mismo tiempo y de la

10



misma nube molecular, razén por la cual tendrian la misma edad y composiciéon quimica. Podriamos

decir entonces que aquello que damos por sabido limita nuestra mejor interpretacién de la realidad.

1.1 Las Nubes de Magallanes.

La primera mencion de la cual se tiene registro de las Nubes de Magallanes (NM) data del
afio 964 d.C. por parte del astronomo persa al-Sufi en su “Libro de las estrellas fijas”, quién en
realidad se refiri6 a una de ellas —la Nube Mayor— como “buey blanco”, aunque ya los antiguos
habitantes del continente americano las habrian observado y nombrado, pero la tradiciéon oral hace
casi imposible tener mayores referencias de ellas. Si bien fueron observadas y registradas por gran
cantidad de exploradores europeos en sus viajes al Nuevo Continente, entre ellos Amerigo Vespucci,
reciben su nombre en honor a Fernando —o Hernando— de Magallanes, quién en 1519 inici6 su viaje
alrededor del mundo, siendo el primer viaje alrededor del mundo que finalizara Juan Sebastian
Elcano, por la muerte del primero en las Filipinas en 1521. Fue durante este viaje que Antonio
Pigafetta hizo mencidn a estos objetos que luego quedaria en la historia (Dennefeld 2020).

Las NM (Figura 1.1) son dos galaxias que forman parte, junto a la Via Ldctea (VL),
Andromeda, Triangulo y otras galaxias menores, del denominado Grupo Local, una estructura que
abarca una region de 1.5 Mpc de radio, donde se pueden contar mas de 50 galaxias con magnitudes
absolutas en el intervalo —21.1 < My < -8.6 (Binney & Tremaine 2007). Las NM, conocidas como
Nube Mayor de Magallanes (NMM) y Nube Menor de Magallanes (NmM), junto a tres estructuras
que las rodean —la Corriente Magallanica, el Puente Magallanico y el Brazo Principal (D’Onghia &
Fox 2016)— son parte de lo que se conoce como Sistema Magallanico (SM). La NMM se encuentra
a (50 + 1) kpc (Pietrzynski et al. 2019) y posee una barra estelar asimétrica —formada hace
aproximadamente 1 x10° afios, quizds como consecuencia de interacciones con la NmM- cuyo
centro fisico no es coincidente con el centro dindmico de la galaxia, un Unico brazo espiral, y una
region de formacion estelar en un extremo de la barra (de Vaucouleurs & Freeman 1972). Posee
ademas un disco casi perpendicular a la linea de vision con una gran concentracion de estrellas, el
cual presenta una geometria alargada en direcciéon norte-sur, como consecuencia quizas de
perturbaciones de marea producidas en la NMM por la NmM y la VL (van der Marel 2001).
Grocholski et al. (2006) determinan un contenido metalico representado por [Fe/H] = —0.49 dex en
las estrellas de campo, en tanto que Choudhury et al. (2016) indican una metalicidad promedio
[Fe/H] = -0.37 dex. Finalmente, van der Marel & Kallivayalil (2014) calculan la masa total de la
galaxia dentro de los 8.7 kpc en 1.7 x10'° M.
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La NmM se encuentra a (62.1 + 1.9) kpc (Graczyk et al. 2020), y en promedio posee una
baja metalicidad y una alta fracciéon de masa que permanece en forma gaseosa (Parisi 2018), y si
bien no posee una barra estelar, se denomina asi a la parte mas brillante del eje principal del cuerpo
de la galaxia. En el infrarrojo lejano se observa una estructura joven al este del cuerpo principal —

13

denominada “ala”- formada probablemente como resultado de interacciones con la NMM
(Caldwell & Coulson 1986). Las estrellas mas jovenes que 1 x10° afios se encuentran en esta region
y en la parte central de la galaxia, donde el gas se concentra principalmente. Rubele et al. (2015)
muestran que la apariencia irregular de la NmM se debe a la distribucion espacial de las poblaciones
mas jovenes, mientras que las estrellas mas viejas tienen una distribucion esferoidal. La masa total
de la galaxia, estimada a partir de curvas de rotacion, es de 2.4 x10° Me (Stanimirovi¢ et al. 2004).
Respecto a la metalicidad, la misma presentaria un maximo en [Fe/H] = -0.97 (Choudhury et al.

2020), segun estrellas de campo.

Figura 1.1 Las Nubes de Magallanes. Imagen creada con ©Aladin con color DSS2

La dinamica de las NM no esta resuelta al dia de hoy, coexistiendo dos teorias que las situan
como galaxias satélites de la VL desde su formacion, o como galaxias que estarian haciendo su
primer encuentro con nuestra Galaxia (Parisi 2018, y referencias que alli aparecen). Para la primera
teoria —modelo ligado— Diaz & Bekki (2011) sugieren que la NMM y la NmM se habrian formado

como galaxias satélites de la VL con una gran separacion entre ambas. Luego de orbitar por el Halo
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Galdactico hace 4 x10° afios, la NMM pudo capturar a la NmM formando el sistema binario
fuertemente ligado, con un primer encuentro 2 x10° afios después y un segundo encuentro que
habria generado un burst de formacion estelar hace (100 — 200) x10° afios —dando origen quizas a el
ala de la NmM vy al Puente Magallanico—, con su segundo pasaje perigalactico en la actualidad. En
la segunda teoria —modelo no ligado—, nos encontramos en el primer pasaje del sistema por las
cercanias de la VL (Besla et al. 2012). Segin este modelo, las NM han constituido un par de
galaxias interactuantes durante una fraccién significativa, siendo atraidas por el potencial de la VL
hace 2 x10° afios. La morfologia irregular y la cinematica interna del SM —tanto del gas como las
estrellas— se explican naturalmente por las interacciones entre ambas galaxias, sin necesidad de
intervencién gravitacional por parte de la VL. La Corriente Magallanica seria producto de fuerzas
tidales de la NMM sobre la NmM antes de ser capturadas por la VL, y la barra estelar descentrada y
deformada, asi como la espiral de un solo brazo podrian derivarse naturalmente de una reciente
colision directa entre las NM hace (200 — 300) x10° afios.

Las NM, por su cercania y sus sistemas de cumulos, son excelentes laboratorios para
observar y ajustar condiciones iniciales de efectos dindmicos en sistemas estelares, en particular en
CE. Una referencia obligada en cualquier trabajo que se realice sobre las NM es el texto, si bien ya
tiene sus afios, “The Magellanic Clouds” de B. Westerlund (1997). Un recopilacion sobre los CE de
todo el SM es presentado por Santiago (2009), en tanto que, recientemente, Parisi (2018) realiza un
completo breviario de cémo los CE de las NM nos permiten dilucidar sus historias de formacion

estelar y evolucion quimica.

1.2 Camulos estelares.

En cualquier galaxia, un grupo de estrellas ligadas gravitacionalmente recibira el nombre de
cumulo estelar (CE). Estos CE pueden contener desde decenas hasta cientos de miles de estrellas.
En general se asume que estos objetos se forman de la misma nube primordial, lo que sugiere que
cada estrella miembro del CE posee una composicion quimica muy similar y que todas las estrellas
se formaron practicamente al mismo tiempo y en el mismo lugar. Esto permite, en general,
compararlos con modelos de poblaciones estelares simples. Este concepto es una herramienta
fundamental para entender las propiedades espectrofotométricas de sistemas mas complejos como
las galaxias. Una poblacion estelar simple (PES) es un conjunto de estrellas nacidas
simultdneamente y quimicamente homogéneas (Tinsley 1968, Renzini 1981, Bruzual 2010). Los
parametros principales requeridos para describir una PES son: la edad, la composicion quimica y la

funcion inicial de masa. En la Naturaleza, los mejores ejemplos de PES son precisamente los CE,
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mientras que las galaxias ciertamente no lo son, puesto que estan formadas por estrellas de diferente
metalicidad y edad. Sin embargo, una poblacién compleja puede ser expandida siempre en series de
PES, y es por esto que debemos comprender a las PES antes de estudiar sistemas mas complejos.
Sin embargo, en las ultimas décadas en estudios sobre ctimulos globulares Galacticos (e.g., Gratton
et al. 2012) y en CE de las NM (e.g., Mucciarelli et al. 2009, D’ Alessandro et al. 2016) se constata
la presencia de poblaciones multiples (PM), luego confirmadas por medio de diagramas color—
magnitud (DCM) a partir de imagenes adquiridas por la Advanced Camera for Surveys (ACS) del
Hubble Space Telescope (HST) (Milone et al. 2016), donde se evidencian secuencias principales
extendidas. Asimismo, las PM de un CE son también evidentes desde el punto de vista de la
espectroscopia, manifestandose en las conocidas anti-correlaciones entre las abundancias de ciertos
elementos quimicos livianos en las estrellas de un cumulo globular (Carretta et al. 2009).

En nuestra Galaxia se clasifica a los CE en dos categorias diferentes: globulares (CG) y
abiertos (CA), donde los primeros tienen edades tipicas mayores de 10 x10° afios (Gratton, Carretta
& Bragaglia 2012), poseen simetria aproximadamente esférica, estan fuertemente ligados
gravitacionalmente y poseen del orden de cientos o miles de estrellas viejas. En cambio, los CA
pueden abarcar edades hasta los (6 — 8) x10° afios (Carraro & Chiosi 1994), tienen forma irregular,
poseen una cantidad sensiblemente menor de miembros —del orden de unos pocos cientos como
maximo—, estdn mas debilmente ligados y son sistematicamente mucho mas jovenes. En general,
una galaxia puede contener desde 102 hasta 10 CE (Binney & Tremaine 2007). Esta discriminacion
entre CG y CA no es tan clara para los CE de las NM. Existen CE con apariencia de CG, pero con
edades de 1.5 x10° afios (NGC 1846, Kamann et al. 2020), 200 x10° afios (NGC 1866, Testa et al.
1999) y hasta del orden de 1 x10° afios (NGC 2100, Girardi et al. 1995).

1.3 El sistema de cimulos estelares de las Nubes de Magallanes.

Si bien en el siglo XIX, William Herschel y su hijo sir John Herschel ya habrian observado
algunos CE de las NM, los primeros estudios sistematicos de estos objetos, a partir de placas
fotograficas obtenidas con el telescopio ADH [Armagh, Dunsink & Harvard] Baker-Schmidt
(Observatorio Boyden, Sudafrica), datan de la década del ‘50 con los primeros estudios de Kron
(1956a), Lindsay (1958) y de Vaucouleurs (1959) para CE de la NmM, y de Shapley & Lindsay
(1963) para CE de la region interna de la NMM, mientras que Lynga & Westerlund (1963) hicieron
uso de placas fotografica obtenidas con el telescopio 50/65 cm Schmidt (Estacién Uppsala del Sur,
Australia) para estudiar CE de la region externa de la NMM. Kron (1956a,b,c) publicé sus

resultados en una serie de tres trabajos, y en el ultimo de ellos se refiere a la distribucion de los CE
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donde describe que un grupo de éstos se ubican en una distribucion ligeramente espiral, y que la
NmM tendria una forma eliptica, en concordancia con resultados de de Vaucouleurs (1955), aunque
luego Lindsay (1958) descarta la presencia del brazo espiral en favor de un efecto tidal provocado
por la NMM. Por otra parte, Lyngd & Westerlund (1963) determinan que el sistema de CE de la
NMM seria eliptico, y proponen la existencia de distintos subsistemas, como observara afios
después Bica et al. (1996), agregando ademas que los centroides de los distintos grupos etarios se
encuentran desplazados unos de otros, producto quizas de una severa perturbacion que habria
sufrido el disco de la galaxia.

Mas de 50 afios han pasado desde los 69 CE de la NmM catalogados por Kron (1956a), o los
483 de la NMM catalogados por Lynga & Westerlund (1963), y en todo ese tiempo nuevos CE se
han descubierto, aportando mas entendimiento a la morfologia de las NM. En la actualidad el
catalogo mas completo del SM ha sido publicado por Bica et al. (2008) a partir del cual, estudiando
la estructura a gran escala de las NM mediante la distribucion angular de objetos extendidos,
encuentran que la distribucion actual de CE aporta a la mejor comprensién de la historia evolutiva
de las NM. Por otra parte, la NMM posee un pequeiio numero de CG antiguos —tan viejos como los
mas viejos de la VL y de las galaxias enanas esferoidales compafieras de la VL (Grebel & Gallagher
2004)— y pobres en metales. Alberga ademas gran cantidad de CE de edad intermedia menores a (3
— 4) x10° afios, muy poblados y relativamente ricos en metales. Se observan ademas, dos épocas de
formacién de CE separadas por un periodo de inactividad —age gap— (Da Costa 2002) entre los (4 —
9) x10” afios (Holtzman et al. 1999, Johnson et al. 1999, Harris & Zaritsky 2009), durante el cudl
s6lo se habria formado ESO 121-SC03 (9 x10° afios, Mackey et al. 2006; 8.9 x10° afios, Xin et al.
2008), para continuar la formacién de manera ininterrumpida durante los ultimos 4 x10° afios.
Grocholski et al. (2006), a partir de metalicidades derivadas mediante la técnica del Triplete del Ca
II, determinan las metalicidades de los CE entre [Fe/H] = —0.3 y [Fe/H] = -2, con dos grupos
diferenciados, uno pobre en metales con metalicidades entre —1.3 y —2, y un segundo grupo mas
rico en metales, con metalicidades promedio en [Fe/H] = —0.5, de donde se desprende que los CE de
la NMM cubren un amplio rango de metalicidades. La NMM no presentaria gradiente de
metalicidad, y el sistema de CE es consistente con un disco plano rotante (Schommer et al. 1992).

El sistema de CE de la NmM, que en el ultimo catalogo realizado (Bica et al. 2020) llegarian
a 626, es también rico y diverso en términos de edades y abundancias, con gran cantidad de CE
jovenes y de edad intermedia, formados de manera continua en los tltimos 10.5 x10° afios (Glatt et
al. 2008a, Parisi et al. 2014) sin rastros de un age gap (Santiago 2009). De hecho, la NmM carece
de una poblacion significativa de CE ricos, asi como de CE viejos y pobre en metales, con edades

comparables a las que poseen los CG Galacticos, siendo la tinica del Grupo Local con esta dltima
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caracteristica. El CE mas viejo conocido de la NmM es NGC 121 (10.5 x10° afios, Glatt et al.
2008b, Parisi et al. 2014), siendo ademas el tinico CG de la NmM, y mas jéven que los CG de la
NMM vy de la VL. Se desprende de este hecho que la formacién de CE en la NmM se retras6 (2 — 3)
x10° afios en comparacion con la NMM o la VL, para luego formar CE de manera continua, con dos
épocas posibles de enriquecimiento hace 2 x10° afios y 5 x10° afios (Parisi et al. 2014), con el
primer episodio en concordancia con el modelo ligado de Diaz & Bekki (2011), que predice un
primer encuentro de las NM en esa época. El segundo episodio de formacion hace 5 x10° afios es
mas complicado de analizar, ya que no se observa interaccion entre las NM o con la VL en esa
época, sin embargo podria ser causado por una fusi6n que habria sufrido la NmM hace 7.5 x10°
afios (Tsujimoto & Bekki 2009), desencadenando la formacion estelar y aumentando la formacion
de CE en la NmM, aunque restan todavia 2.5 x10° afios por congeniar con el pico de edad propuesto
por Parisi et al. (2014). Los CE de la NmM se encuentran en un rango de metalicidades acotado,
con una dispersion < 0.8, con metalicidades entre —1.4 y —0.7.

Analizando la formacién reciente de CE en ambas galaxias, Glatt et al. (2010) sugieren que
la NMM habria experimentado tres épocas de formacion hace 9 x10° afios, 125 x10° afios y 630
x10° afios, mientras que la NmM lo habria hecho hace 6.5 x10° afios, 160 x10° afios y 630 x10°
afos. Pietrzynski & Udalski (2000) calculan para la NMM tres momentos de formacién en 7 x10°
afios, 125 x10° afios y 800 x10° afios, mientras que Nayak et al. (2016) encuentra sélo un pico de
formacion en 125 x10° afios. El valor de 125 x10° afios estd en concordancia con el valor propuesto
por el modelo donde las NM orbitan a la VL, que estipula un encuentro hace (100 — 200) x10° afios.
En resumen, la tasa de formacién de CE en la NmM aumenta si la 6rbita de la NMM las conduce a
un encuentro cercano, mientras que la tasa de formacion disminuye nuevamente cuando la NMM se
aleja de la NmM.

Distintos autores —entre ellos algunos ya mencionados— han estudiado las propiedades
basicas de cientos de CE de ambas galaxias, como edades, metalicidades o masas, a partir de
fotometria integrada (e.g., Searle, Wilkinson & Bagnuolo 1980; Bica et al. 1996), espectroscopia
integrada (e.g., Bica & Alloin 1986a; Santos et al. 1995; Ahumada et al. 2019) o DCM (e.g., Hodge
1983; Hodge & Flower 1987; Milone et al. 2016; Dondoglio et al. 2021), quizas empujados en la
empresa por las palabras de Kron (1957) “el estudio de ctimulos estelares a través del estudio de su
luz integrada es un brazo excitante de la astronomia observacional que atin no ha sido del todo
explotado. Los cumulos estelares son objetos muy brillantes, debido al gran niimero de estrellas
que contienen, y pueden por lo tanto ser observados con telescopios de tamafio moderado, atin a

grandes distancias en galaxias cercanas.”
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1.4 Objetivos.

El andlisis de los espectros integrados de CE y asociaciones estelares ha probado ser una
herramienta eficaz y muy fuerte en el estudio de la sintesis de sus PES. Como se mencion6
anteriormente, diferentes autores (e.g., Dondoglio et al. 2021) han mostrado la existencia de grupos
de estrellas de distintas edades y metalicidades en un mismo CE, lo cual hace sospechar que ésto
podria ser un comuin denominador en la vida de los mismos, inquiriendo una revisiéon de conceptos
hasta hoy dados por ciertos. La determinacién de enrojecimientos, edades y metalicidades en CE es
mas eficaz que para estrellas aisladas, por tal motivo son bloques fundamentales en el estudio de
formacion y evolucién de las galaxias, por lo cual una mejor medicién de la edad y metalicidad
significaria una mejora en distintos resultados, como la relaciéon edad—metalicidad y los gradientes
galacticos, pilares fundamentales a la hora de comprender la formacién de las galaxias.

En el presente trabajo se abordara el estudio de 10 CE a partir de la técnica de
espectroscopia integrada, utilizando diferentes métodos y herramientas —mediciéon de anchos
equivalentes de lineas y perfiles espectrales, diagramas diagnéstico, templates, codigo Fast
Integrated Spectra Analyzer (FISA, Benitez-Llambay et al. 2012), cédigo Starlight (Cid-Fernandes
et al. 2005)— para determinar sus edades, enrojecimientos y metalicidades a partir de sus espectros
integrados. Parte de estos espectros integrados corresponden a CE muy bien estudiados, por lo que
serviran ademas para crear nuevos templates que representaran las poblaciones estelares de bajas
metalicidades, tipicas de las NM. Ademas se determinara si los CE estudiados podrian presentar —o

no— PM.
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“Son las teorias las que deben

explicar las observaciones.”

Capitulo 2

Caracterizando cumulos estelares de las

Nubes de Magallanes

Desde los primeros catalogos de CE de la Nube Menor de Magallanes (NmM) de Kron
(1956a) y Lindsay (1958), y de la Nube Mayor de Magallanes (NMM) de Shapley & Lindsay
(1963) y Lynga & Westerlund (1963), distintos investigadores han intentado caracterizar diferentes
parametros de CE de las Nubes de Magallanes (NM) a partir de variadas técnicas. Alcaino (1978)
utilizando fotometria integrada UBV, determina entre otros resultados notables que los CE de la
NmM catalogados como cumulos globulares (CG) no revisten caracteristicas similares a las de los
CG de la Via Lactea (VL). Kontizas et al. (1985), a partir de fotometria BV no encuentran relacion
alguna entre la elipticidad de CE de la NmM —tanto del “disco” como del “halo” con un amplio
rango de edades— y la edad de estos, sin embargo observan que las regiones externas de estos
cimulos serian mas elipticas que las regiones internas. Estos resultados son luego refrendados por
Glatt et al. (2009) haciendo uso de fotometria del Hubble Space Telescope (HST), quienes ademas
agregan que esta diferencia en elipticidades entre las regiones podria tener como causa la evolucion

interna del CE. Para entender la evolucion quimica y dinamica de las NM se necesita una
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caracterizacion de sus CE que incluya la edad de los mismos (e.g., Searle, Wilkinson & Bagnuolo
1980). A continuacién nos referiremos a dos clasificaciones de CE, haciendo énfasis en la que

utilizaremos para este trabajo.

2.1 Fotometria integrada. Clasificacion SWB.

Danziger (1973), Alcaino (1978), Zinn (1980) y referencias en ellos, son intentos de
caracterizar los CE de las NM dando una clasificacion en edad de los mismos. Sera a partir de
Searle, Wilkinson & Bagnuolo (1980, SWB80) que se podra encontrar dicha relacion segun sus
indices de color. Los autores utilizan fotometria integrada ugvr de Gunn (Thuan & Gunn 1976) de
61 CE de las NM, y la hipétesis inicial de que la distribucién estadistica de temperaturas efectivas y
luminosidades de las estrellas de un CE esta determinada por dos parametros: la edad del CE y la
composicién quimica del material del cual se formaron. Sin embargo, en esta hipétesis no se tienen
en cuenta abundancias quimicas secundarias, inhomogeneidades quimicas dentro del CE,
contaminacion de fotosferas estelares como producto de procesos nucleares en sus interiores y
efectos estocasticos en las poblaciones de estrellas peculiares y luminosas.

La discusién de la época se centraba en torno a la forma de la secuencia que tendria esta
clasificacion y del diagrama que la contendria, para lo cual analizan que en una dada galaxia donde
la correlacion entre la metalicidad y la edad de sus CE sea fuerte, la secuencia seria uni-
dimensional. Por el contrario, si la correlacion fuese débil la secuencia seria bi-dimensional.
Proponen que el sistema elegido deberia utilizar 4 filtros —u,g,v,r— con los cuales puedan generar 3
colores independientes —(u — g), (v—g) y (g — r)— y dos combinaciones lineales de estos colores,
libres de enrojecimiento, que permitan calcular los parametros libres de enrojecimiento —Q(u,g,r),
Q(w,g,r)—. Los filtros g y r monitorean regiones espectrales relativamente libres de lineas; el filtro v
observa en una regién fuertemente afectada por blanketing cerca del edge de las lineas de Balmer; y
el filtro u monitorea el flujo en la regién de onda corta de la discontinuidad de Balmer.

Finalmente, los autores adoptan las combinaciones lineales publicadas en Zinn (1980),

siendo estas:

Qugr) =(u-9g)-1.08(g-r), (2.1
Q(v,g,r) = (V - g) —-0.68 (g - r)’ (22)

y componen el diagrama Q(u,g,r) vs. Q(v,g,r) donde grafican los valores calculados para cada CE

de las NM (Fig. 2.1). Una vez graficados los valores, observan la secuencia buscada, la cual es uni-
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dimensional y diferente a la secuencia que gobierna a los CG de la VL, lo que sugiere que la
relacion entre época y composicion quimica promedio del medio interestelar es cualitativamente
diferente en sistemas estelares diversos. De hecho, agregan que la correlacion seria mas fuerte para
CE de la NMM, aunque tendria un comportamiento similar para CE de la NmM. A partir de la
secuencia —segmentada arbitrariamente desde SWB I hasta SWB VII- observan que la edad y la

composicién quimica varian de manera suave, donde la edad aumenta mientras la metalicidad

disminuye.
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Figura 2.1 CE de las NM en el diagrama Q-Q. Circulos blancos y negros representan CE de la
NmM y NMM, respectivamente. Figura extraida de SWB80.

De la comparacion con la secuencia de los CG de la VL suponen que los CE de las NM de
tipo SWB VII serian similares a los CG del Halo de la VL, y que no habria CG ricos en metales.
Observan ademdas que CE entre el tipo SWB I y SWB III no serian sensibles a la abundancia,
mientras que aquellos entre el tipo SWB IV y SWB VII serian sensibles a la edad y la abundancia.
Un resultado importante es que la clasificacién tiene fallas en algunos CE, sobre todo aquellos que
tienen estrellas muy rojas y estrellas de carbono, siendo el caso de las ultimas el mas complejo por

la amplia dispersion de edades en la bibliografia para algunos CE.
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2.2 Aplicaciones de la clasificacion SWB.

Distintos autores (Hodge 1983; Bica et al. 1991; Bica, Claria & Dottori 1992) han aplicado
esta clasificacién para CE de las NM, mientras que algunos otros han buscado una mejor
calibracion (Elson & Fall 1985) y en algunos casos la han ampliado (Bica et al. 1996). Elson & Fall
(1985) aplicando fotometria integrada UBYV, realizan una calibracion de edad de los tipos SWB,
determinando un nuevo parametro s para calcular la edad de los CE. Bica et al. (1991) a partir de
fotometria integrada UBV determinan que existiria un gap en el tipo SWB IV producida por la
primera aparicion de estrellas que sufren el helium flash, razén por la cual desdoblan el grupo en
SWB IVA y SWB IVB, que luego utilizard Bica et al. (1996). En efecto, a partir de fotometria
integrada UBV sobre 624 CE y asociaciones estelares de la NMM, determinan el tipo SWB de cada
uno de ellos. Ademas amplian la clasificacién agregando el tipo SWB 0 (Fig. 2.2) para ctimulos
muy jovenes, embebidos mayormente en gas en emision, y dan una nueva calibracién de edad para
los tipos SWB (Tabla 2.1). Pero en palabras de SWB80, sera necesaria la espectroscopia integrada

para aclarar el panorama.

Tabla 2.1 Clasificacion SWB y calibracion de edades segun Bica et al. (1996)

Tipo SWB Edad [x10¢ anos]

0 0-10
I 10-30
II 30-70
III 70 —200
IVA 200 — 400
IVB 400 - 800
\% 800 — 2000
VI 2000 — 5000
VII 5000 - 16000
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Figura 2.2 Diagrama color—color de CE de la NMM. Los tridngulos representan objetos sin
emision de gas y los circulos con emision de gas. Los circulos negros son regiones HII muy
excitadas y los tridngulos negros son CE con estrellas rojas supergigantes. El cuadrado negro
representa el ciumulo Reticulum. La flecha indica un desenrojecimiento E(B-V) = 0.20. Figura
extraida de Bica et al. (1996).

2.3 Espectroscopia integrada.

La mayor parte de las determinaciones de edad, enrojecimiento y metalicidad realizadas en
CE se basan en el andlisis de diagramas color—magnitud (DCM, Hodge 1983; Hodge & Flower
1987; Glatt et al. 2010) y en observaciones de estrellas individuales (Grocholski et al. 2006). Sin
embargo la técnica de la espectroscopia integrada (EI) aplicada a estos objetos puede proveer
informacion acerca de las cantidades antes mencionadas.

La EI es una técnica observacional que permite estudiar CE —y cualquier otro objeto— de
diametro angular pequefio, forniendo informacion confiable sobre sus edades, enrojecimientos y
metalicidades, como atestiguan Schiavon et al. (2005) con CG de la VL; Ahumada et al. (2007) con
cumulos abiertos (CA) de la VL; Ahumada et al. (2019) con CE de la NMM; Sakari et al. (2016)
con CG de M31; Colucci et al. (2017) con CE de Fornax; y Bastian et al. (2019) con SC G114 de la
galaxia distante NGC 1316, entre otros. Cid Fernandes & Gonzalez Delgado (2010), a partir de
ajustes de modelos sintéticos a espectros integrados de CE de la NMM y de la NmM, obtienen
enrojecimientos, edades y metalicidades comparables a los determinados por trabajos anteriores.

Asa’d et al. (2013) encuentran que espectros integrados en el rango del visible, al ser comparados
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con modelos computaciones de alta resoluciéon, suministran predicciones de edad de buen acuerdo,
mostrando que el método por espectroscopia es mas robusto al resolver el problema de la
degeneracion edad—extincion. Ambos estudios le agregan confiabilidad a los parametros astrofisicos
obtenidos a partir de la EI.

La EI se basa en el concepto de sintesis de poblaciones estelares —introducido por Tinsley
(1968)—, dado que esta técnica permite analizar poblaciones estelares compuestas usando una base
de espectros patrones —o templates— y una grilla de propiedades espectrales integradas,
parametrizada por la edad y metalicidad. Es requisito que los diametros angulares de los CE sean
pequefios, ya que los espectros integrados deben reflejar de la manera mas clara posible la sintesis
de las poblaciones de estrellas que forman parte de un determinado agregado. CE viejos o de edades
intermedias con muchas gigantes rojas, por ejemplo, deben reflejar la presencia de estas estrellas en
sus espectros integrados. Analogamente, los espectros integrados de CE jovenes deben presentar
continuos en la region del azul en los cuales se destaquen claramente lineas comparativamente
intensas de la serie de Balmer. De hecho, los espectros integrados de CE son el reflejo de la
proporcion relativa exacta de estrellas con diferentes masas que nacieron en la nube de gas con la
metalicidad correspondiente. Por lo tanto, las proporciones relativas de estrellas evolucionadas
como funcién de la edad y metalicidad son implicitamente las correctas. Ademas, con CE se cubren
mas oOrdenes de magnitud en metalicidad que con estrellas de secuencia principal y estrellas
evolucionadas. Finalmente, esta técnica esta libre de cualquier supuesto sobre la funcién de masa
inicial y detalles de la evolucion estelar.

Cuando se trabaja con técnicas espectroscopicas no se coloca el detector en el plano focal
del telescopio, sin6 que en su lugar se coloca la ranura del espectrégrafo. La diferencia fundamental
entre la espectroscopia individual de una estrella y la EI de un CE, radica en que en el primer caso
se enfoca el telescopio hacia una tnica estrella y se hace incidir la luz de la misma sobre la ranura
del espectrografo. Luego, la luz pasa a través de los distintos elementos Opticos del espectrografo e
incide sobre el CCD, formando el espectro de la estrella. El espectro asi obtenido es la imagen de la
ranura del espectrografo, distribuida en sus distintas longitudes de onda.

En el caso de la técnica de la EI, se enfoca el telescopio hacia un CE, y si este excede el alto
de la ranura se sectoriza el CE y se toman distintas exposiciones de cada sector moviendo
lentamente el telescopio en la direccién de la declinacion, y luego se las combina con un procesador
de imagenes. Lo que se obtiene entonces es el espectro de la luz integrada de todo el sistema estelar
y no de una unica estrella. En ocasiones algunas estrellas dominan la imagen espectral integrada y

es facil determinar la contribucion de cada una de ellas al espectro total.
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2.4 Aplicaciones de la espectroscopia integrada.

Trabajo precursor en utilizar la EI para CE es Bica & Alloin (1986a, BA86a), ya que
previamente se estudiaba la sintesis de poblaciones estelares en galaxias a partir de estrellas
individuales (van den Bergh 1975, Tinsley & Gunn 1976, Pagel & Edmunds 1981, Pickles 1985).
Otros autores (Faber 1972, Ciani et al. 1984) usaron una base compuesta de espectros estelares y
espectros integrados de CG para detectar posibles poblaciones de baja metalicidad en la sintesis
(Faber 1972, Ciani et al. 1984). La gran cantidad de especies estelares requeridas y la necesidad de
contar con tres parametros fundamentales (temperatura efectiva T, gravedad superficial g, y
abundancia metdlica Z) dificultaba la resolucién de dichas sintesis, en comparacién con los dos
parametros necesarios en la EI —edad y metalicidad—. BA86a utilizan solamente espectros
integrados de baja dispersién de CE de una muestra de 63 objetos —CG y CA compactos y ricos en
metales, ambos de la VL, asi como regiones HII; CG rojos de edad intermedia y CG azules, ambos
de las NM- con edades comprendidas entre 1 x10° afios y 1.65 x10'° afios, y con metalicidades —2.1
< [Fe/H] < 0.1 y enrojecimientos conocidos. Con el objetivo de crear un sistema de clasificacion de
CE —tanto en edad como en metalicidad— construyen una grilla con las mediciones de anchos
equivalentes (AE) de perfiles metalicos y lineas de Balmer medidos sobre los espectros de los CE
de la muestra.

El rango de longitud de onda (AA) sobre el que trabajan es (3780-7690) A y lo dividen en 70
ventanas consecutivas de amplitud variable entre 24 A y 190 A. Los autores determinan los
causantes principales de la absorcién en cada ventana y detectan absorciones débiles, por lo general
debidas a bandas moleculares de estrellas rojas. En la Fig 2.3 se presenta la tabla de ventanas
espectrales definidas en BA86a, donde la primera columna es el nimero (#) de ventana; la segunda
columna es el rango de longitud de onda; la tercera columna es la razon entre el AE —definido como
W, de width—y el rango de longitud de onda; y la cuarta columna son los causantes principales de la
absorcién en cada ventana. Las ventanas fueron seleccionadas segun los perfiles espectrales
facilmente identificables y segtin se observaran perfiles de absorcion en comtn entre los CE de la
base asi como en nicleos galacticos.

Los AE de los perfiles espectrales y el continuo se estudian en funcion de la edad y
metalicidad, y observan que las lineas metalicas y las bandas moleculares presentan esencialmente
el mismo comportamiento con la metalicidad. En particular, muestran la influencia de puntos de
turn-off mas jévenes en los AE para perfiles en la parte azul del espectro, ya que dado que en la
mayoria de los CE la mayor parte de la luz proviene de estrellas localizadas cerca del turn-off en los

DCM (SWB80), las estrellas en el extremo superior de la secuencia principal realzan el continuo.
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Esto genera que en graficos AE vs. metalicidad las distribuciones dependan de la edad. Para la parte

roja del espectro la relacion AE vs. metalicidad tiende a ser de valor simple, independiente de la

edad.

# AR

BA(R)

w/bn ABSORBERS # w/AA ABSORBERS
1 3780-3814 0.13 H10 ; CN Lband 36 5244-5314 0.03 Fel ; TiO ; Cal ; Til
2 3814-3862 0.19 H$ ; CN Lband ; Fel ; MgI ; Hel a7 5314-5364 0.02 Fel ; Ti0 ; CN ; Cal
3 3862-3808 0.18 H8 ; CN Lband ; Fel ; SiI ; Hel 38 5364-5420 0.02 Fel ; MnI
4 3908-3952 0.20 Call K 3g 5420-5460 0.02 Ti0 ; Fel ; MnI
5 3952-3988 0.26 Call H ; He 40 5460-5516 0.02 MgH ; Ti0 ; C, ; Mnl ; CN
6 3988-4020 0.04 Fel ; Hel a1 5516-5562 0.01 MgH ; CaOH ; 02 ; Mgl ; MnI
7 4020-4058 0.03 Fel ; Hel a2 5562-5630 0.01 NgH ; Fel ; Cal ; Ti0 ; C, ; CN
8 4058-4082 0.06 Fel ; Srll 43 5630-5676 0.01 Ti0 ; C, ; Fel
9 4082-4124 0.13 H§ 44 5676-5726 0.02 Ti0 ; Nal ; Mgl ; Fel
10 4124-4150 0.08 Fel a5 5726-5800 0.02 TiO ; ON ; Fel
1 4150-4214 0.06 oN 26 5800-5848 0.00 Ti0
12 4214-4244 0.06 Cal 47 5848-5880 0.01 Ti0 ; CN ; Til ; Hel ; Cal
13 4244-4284 0.07 Fel ; Crl 48 5880-5914 0,07 Nal ; Ti0 ; TiT
14 4284-4318 0.14 CH Gband ; Fel ; CrI 49 5914-5950 0.03 Ti0 ; O, ; TII ; Fel
15 4318-4364 0.12 Hy ; Fel ; Fell 50 5950-6002 0.02 Ti0 ; ON ; C,
16 4364-4420 0.06 Fel ; C, ; Fell ; TilI 51 6002-6056 0.01 Ti0 ; CaOH ; Cj ; Fel
17 A420-4450 0.06 Fel ; Cal 52 6056-6108 0.01 TiO ; MgH ; Cal ; Fel
18 4450-4484 0.04 Ti0 ; MgII ; Cal ; Hel 53 6108-6156 0.03 CN ; C, i Fel ; Ti0
19 4484-4510 0.01 CH ; CN 54 6156-6210 0.05 Ti0 ; Cal ; c2 3 CN ; Fel
20 4510-4568 0.03 Fel ; Ball ; Fell ; Till 55 6210-6274 0.06 Ti0 ; Fel
21 4568-4622 0.02 Fel , Ti0 ; Cal ; Fell ; TiII ; CN 56 6274-6322 0.06 Ti0 ; Fel ; CN
22 4522-4668 0.02 EoL 3710 57 6322-6386 0.03 Ti0 ; CaH ; Fel ; CN
B3 ABEB-AGS 0:02 10 5 Gy 58 6386-6474 0.02 Ti0 ; Cal ; Fel ; CN
24 4698-4750 0.02 Fel ; 02 ; Mgl ; TiI ; NiI ; Hel 59 6474-6540 0.04 Fel ; Ball ; Cal ; TiO ; CN
25 A4750-4802 0.03 MgH ; Ti0 ; Fel ; MnI ; Nil 60 6540-6586 0.06 Ha Ti0 ; Fel
26 4802-4846 0.03 40 5 MgH ; ON ; MnI 61 6586-6670 0.02 Ti0 ; Fel ; CN
27 4845-4884 0.11 HE 7 TR0 § Fel 62 6670-6736 0.02 Ti0 ; Cal ; Fel
28 4884-4908 2'0‘; Fel o 63 6736-6858 0.02 TiO j CN ; Fel ; CaH
29 4908-4950 L0 Fel ; Fell ; i Hel
30 4950-2998 0.03 Fel ; Ti0 ; TiI o oose-osse o0 Rnoseherse %
65 6934-7050 0.02 CaH ; CN ; Fel
AL 4998-5062 0.04 Fel ; TiO ; CN ; FeIl ; Til ; Hel 6 7050-7158 0.03 TiO ; ON ; Cal ; Fel ; HeI ; Nil
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Figura 2.3
equivalentes.

Ventanas espectrales definidas en BA86a. En la columna 3, W refiere a anchos

En las ventanas que contienen las lineas de Balmer desde Ha hasta Hé, la dependencia en la
edad es similar para cualquier linea, con un valor méaximo de AE alrededor de los 4 x108 afios (Fig.
2.4) debido a que el punto de turn-off de estrellas de tipo espectral A domina el espectro —como en
NGC 1831 y NGC 1868-. En estas ventanas, el efecto de las metalicidades, en caso de exisitir, es
débil. Para una dada edad, AE(Ha) es siempre menor que AE(Hp), AE(Hy) o AE(HJ) ya que el
continuo es dominado por estrellas de tipo tardio que contribuyen muy poco en la absorcion. Los
AE de CE viejos y pobres en metales se solapan con los AE de CE mas jovenes que 5 x107 afios. En
las lineas desde He hasta H10, fuertemente combinadas con lineas metdlicas, se observa un
comportamiento metalico.

Los autores corrigen los espectros integrados por enrojecimiento interestelar utilizando la
ley normal de enrojecimiento de Seaton (1979) A;,=0.65-3-E(B-V)-(1/A — 0.35) y los normalizan en

5870 A. Una parte de éstos se presenta en el Fig 2.5, donde podemos ver en la imagen izquierda CG
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de la VL —con metalicidades decrecientes de arriba hacia abajo—, es decir todos objetos que superan
los 10 x10" afios, y sobre la imagen derecha tenemos objetos estelares jévenes —con edades
crecientes de arriba hacia abajo— , menores a 12 x10° afios, siendo NGC 121 el objeto més viejo en
ese sector. Del andlisis de la figura se desprende que el parametro que rige la secuencia entre los
CG sera la metalicidad, mientras que en el caso de los objetos estelares jovenes el parametro que
gobierne la secuencia sera la edad. Se observa ademas que CG ricos en metales —como NGC 5927 y
NGC 6528— exhiben razones de continuo azul/rojo mdas bajas, lo cual surge tanto del efecto
blanketing de numerosas absorciones metalicas hacia el azul, como de la ausencia de estrellas de la
rama azul horizontal —o BHB, por sus siglas en inglés—. Por el contrario, el BHB prominente en CE
pobres en metales —como NGC 7078— sube y aplana la parte final del azul del continuo, y fortalece
las lineas de Balmer. La contribucién de puntos de turn-off mas azules y brillantes en CE jovenes
fortalece la parte azul del continuo. Las razones de continuo azul/rojo para CE mas jévenes que
~10° afios son mayores que para aquellos CE viejos pobres en metales —como NGC 7078—. Por tal
motivo, no sélo las lineas de Balmer, sino también el continuo son importantes para distinguir entre

poblaciones jovenes y poblaciones viejas pobre en metales.

AE

2 L 1 1 L 1 I I
7 7.5 8 8.5 9 9.5 10 10.5

log(Edad[afios])

Figura 2.4 Anchos equivalentes de las lineas de Balmer —en orden ascendente Ha, Hf3, Hy y H6— en
funcion de la edad. Se muestra el ajuste realizado por el autor. Datos extraidos de Bica & Alloin
(1986b)

El efecto del reddening intrinseco se puede observar facilmente en regiones HII —como
NGC 2070—-. Junto al reddening interno, el efecto de la rapida evolucion estelar alrededor de 107

afios —como NGC 2004— disminuye la pendiente del continuo por el desarrollo de una importante
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poblacion de supergigantes rojas. Luego de esta edad, el CE se liberaria de polvo y en consecuencia

exhibe un continuo muy azul.
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Figura 2.5 Espectros integrados de una muestra de objetos estelares seleccionados. Sobre la
margen izquierda se presentan CG de la VL y sobre la margen derecha objetos estelares, entre los
que se pueden contar regiones HII, CA de la VL y CE de las NM. Figura extraida de BA86a.

A la luz de las pruebas sobre la utilidad y los beneficios de esta técnica, en el préximo
capitulo presentaremos los CE observados con la EI y distintos métodos para determinar edades,

enrojecimientos y metalicidades.
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“nec variat lux

fracta colerem”

Capitulo 3

Observaciones y reduccion de datos

La sefial que emite un objeto atraviesa un sistema de observacion —también llamado
“cadena de observacion”— luego del cual se extraera la informacion contenida en la sefial. S6lo por
fines pedagogicos, para lograr una mejor comprension del lector ajeno a ciertos términos,
presentamos un diagrama de tal sistema. Debemos recordar que en la astronomia la sefial que
recibimos —hasta que logramos detectar ondas gravitacionales— es luz. En el caso de la EI la sefial es
la luz de un CE, es decir que un espectro integrado sera un promedio ponderado por brillo sobre los
espectros estelares individuales de un CE (Santos et al. 1995).

Cadena de observacion

seflal — colector — codificador — detector / amplificador / cuantificador — registrador — datos

3.1 Observaciones.

Los datos utilizados en el presente trabajo son parte de un relevamiento espectroscopico
sistematico de CE de las NM que se lleva a cabo en CASLEO. Las observaciones de cinco CE de la
NMM vy cinco CE de la NmM (Fig 3.1) fueron realizadas haciendo uso del telescopio reflector

Ritchey-Chretien “Jorge Sahade” de 2.15 metros de diametro y razén focal: f/ 8.5 del mencionado
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observatorio, las noches del 24 y 31 de octubre, y 1° de noviembre de 2019, utilizando una camara
CCD con un chip Tektronik de 1024 x 1024 pixels acoplada al espectrégrafo REOSC en modo
simple. La configuraciéon del CCD adoptada correspondié a una ganancia de 1.98 e~ / ADU y un

ruido de lectura de 7.4 e~.

6 hs

/ . 4 hs

2 hs

-80° -70° -60° -55°

Figura 3.1 Distribucion espacial de los CE de las NM en violeta, obtenidos de Bica et al. (2008).
En circulos negros se grafican los CE estudiados en este trabajo.

Recordemos que cuando se trabaja con técnicas espectroscopicas no se coloca el detector en
el plano focal del telescopio, sin6 que en su lugar se coloca la ranura del espectrografo —en este caso
una ranura de 2.25’ x 5” (Fig. 3.2)—. La 6ptica del espectrégrafo mas la camara del CCD forman
una imagen de la ranura sobre el detector, de tal manera que se registra ademas la imagen de la
porcion de cielo incluida en la ranura. Al interponer un elemento dispersor —en este caso una red— la
imagen de la ranura ocupa una posicion diferente en el detector para cada longitud de onda. Para las
observaciones se usé una red de 300 lineas/mm con angulo de red de 4° 20’ que significé un rango
espectral til entre (3800-6800) A con una dispersién de 140 A/mm (3.46 A/pix).

La ranura se orienta perpendicularmente a la direccion de la dispersion quedando asi en el

sentido paralelo a la ranura el perfil espacial del objeto, y en el otro sentido la informacion
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espectral, como se muestra en la Fig. 3.3, donde se aprecia la imagen espectral de una region de un
CE de la muestra —Kron 17-. Para las observaciones la ranura se orientd en el sentido de la
ascension recta, por lo cual la luz se disperso en el sentido de la declinacion, siendo éste ademas el
sentido de desplazamiento del telescopio para las distintas exposiciones. Debido a los diametros
angulares de los CE observados, todos fueron sectorizados, por lo cual se realizaron distintas
exposiciones —scanning— de los sectores —para cada sector se tomaron dos exposiciones para luego
poder corregir por rayos cosmicos— de un CE desplazando el telescopio en declinacion para dicho
fin, como se ejemplifica en la Fig. 3.4. La altura de la ranura fue de 5”, resultando en una
resolucion de 14 A, segiin la medicion del FWHM (por su nombre en inglés: full width at half

maximum) de las lineas espectrales de las lamparas de comparacion.

DSS2 color

Figura 3.2 Representacion de la region de cielo abarcada por la ranura para el caso de Kron 17.
Notar la estrella comprendida por la ranura hacia la izquierda. Para fines prdcticos se muestran
las dimensiones de la ranura —2.25' x 5"—. Imagen generada con ©Aladin en color DSS2.

Para poder reconocer los perfiles de absorciéon o emisién en los espectros finales de los CE
observados en el proceso de reduccion, se deben observar lamparas de comparacion —en este caso
lamparas de Cu-Ne-Ar— que van a funcionar como espectros patron al momento de calibrar en
longitud de onda el espectro del CE observado. Ademas de lamparas de comparacion, se tomaron
cada noche 10 imégenes de bias y flat-fields de cielo y de ctpula que luego se usaron en la
reduccién con el paquete IRAF? (Image Reduction and Astronomy Facilities). Ademas se tomaron
algunos dark para corroborar que las cuentas correspondientes a estas exposiciones resultaran

semejantes a las que se obtienen con las exposiciones de tiempo cero. Estas exposiciones se

2 “Software confeccionado y actualizado continuamente por el grupo de programacién IRAF del National Optical
Astronomy Observatories (NOAQ), Tucson (Arizona, EE.UU.)”
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realizaron todas las noches, intercalando lamparas de comparacion entre las exposiciones de los
objetos; las exposiciones de bias, dark y flat-fields se realizaron al principio de cada noche de
observacién. Para calibrar los espectros en flujo, todas las noches se observaron estrellas estandar
espectrofotométricas LTT 2412 y LTT 7987 (Stone & Baldwin 1983) al comienzo y al final de la

noche de observacion.

Figura 3.3 Imagen espectral —ya reducida— de la region comprendida por la ranura que se muestra
en la Fig 3.2. Hacia la izquierda se distingue la imagen espectral de la estrella mds brillante del
campo. Sobre la derecha se aprecia la ampliacion de la region espectral, donde los puntos blancos
son rayos cosmicos.

Por ultimo, en la Tabla 3.1 se detallan las observaciones de los CE con sus designaciones
(1); posiciones en coordenadas ecuatoriales (a,9) (2,3); diametro angular D en segundos de arco (4);
fecha de observacién (5); tiempo total de exposicion en segundos (6); y razon sefial-ruido (S/N)
total —es decir sobre el espectro total integrado— medida ~5300 A (7). A continuacién se detalla el

proceso de reduccion de las imagenes. Es de destacar que los CE seleccionados presentan pequefio
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diametro angular, ya que éstos son los mas apropiados para llevar a cabo observaciones
espectroscopicas integradas. Esto se debe a que tanto el CE como las porciones del cielo que lo
circundan deben extenderse a lo largo de toda la ranura. Ademads para efectuar la reduccion de las
imagenes espectrales, debe realizarse la sustraccion del espectro del cielo, el cual se encuentra
inevitablemente superpuesto al del objeto. Esta operacion requiere obtener el espectro del cielo a
partir de las porciones laterales de la imagen espectral del objeto. En consecuencia, la sustraccion
del cielo podra realizarse si las porciones exteriores de la ranura han sido iluminadas por la
radiacion del cielo adyacente al objeto y en ocasiones, la sustraccion del espectro del cielo puede

resultar una tarea dificil de llevar a cabo.

DSS2 color

2.419' x 1.519' e

Figura 3.4 Representacion de los sectores observados para el caso de Kron 17. El telescopio se
desplazo en declinacion —de arriba hacia abajo en la imagen— y se realizaron dos exposiciones por
sector para corregir por rayos cosmicos. Se muestran las dimensiones de la ranura. Imagen
generada con ©Aladin en color DSS2.

3.2 Reduccién de datos.

La reduccién de los espectros fue realizada completamente por el autor de este trabajo,
usando el paquete IRAF siguiendo el procedimiento estandar (Massey 1997). Las etapas de
reduccion de imagenes que se llevaron a cabo son:

* Preparacion del bias y flat-fields;

* Procesamientos de las imagenes espectrales: trim, correccion por overscan-bias y flat-fields;
» Extraccion del espectro unidimensional;

* (Calibracién de los espectros en longitud de onda;

* (Calibracion de los espectros en unidades de flujo y correcion por extincion atmosférica;

* Eliminacion de rayos c6smicos y combinacién de los espectros finales.
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A continuacion se describen en detalle cada una de las etapas de reduccion mencionadas

anteriormente.

3.2.1 Preparacion de las imagenes bias y flat-fields.
Imagen bias

Los bias son imagenes de tiempo de exposicion nulo y representan el punto cero o nivel de
referencia a partir del cual se efecttian las lecturas del CCD —o nivel de precarga—. El bias es pues
una cantidad intrinseca de cada CCD y por esta razén es necesario corregirlo o eliminarlo en cada
una de las imagenes adquiridas. Para reducir las incertezas del valor obtenido pixel a pixel, es
conveniente obtener numerosos bias y luego combinarlos. Sin embargo, no deberian variar de
manera significativa con el tiempo.

Para corroborar que el valor del bias no haya cambiado a lo largo de la noche, o para
corregirlo en caso de que existan variaciones, suele utilizarse un indicador de este cambio llamado
overscan. Este est4 conformado por columnas adicionales ficticias en un extremo de las imagenes,
las cuales brindan informacion acerca del ruido de lectura de la electrénica del detector. Si la
electrénica no introduce un ruido apreciable, entonces el nivel de cuentas del ovserscan sera
semejante al del bias.

En cada noche de observacion se obtuvieron un total de 10 bias y se examinaron
cuidadosamente cada una de las imagenes obtenidas. Luego de comprobar que los bias combinados
para cada una de las noches resultaron semejantes, se procedi6 a crear un unico bias, representativo

de todo el turno de observacion.

Imagen flat

Por lo general, la respuesta de los pixeles del detector no es homogénea. Es decir, no todos
los pixeles responden con igual eficiencia frente a sefiales idénticas. Existen también otras
imperfecciones instrumentales, como la presencia de polvo en la trayectoria de la luz que ingresa al
espectrografo o problemas en el sistema Optico. Estas imperfecciones pueden dar lugar a una
respuesta “aparente” no uniforme de los pixeles del detector. Esta sensibilidad o factor de respuesta
del CCD en cada pixel es determinada utilizando las imagenes denominadas flat.

Los flat pueden obtenerse observando una fuente perfectamente uniforme. Uno de los flat
que suele tomarse se denomina flat de cipula. Para obtenerlo se expone el CCD a la luz de una

pantalla blanca uniformemente iluminada, o bien a la luz reflejada sobre alguna regién interior de la
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ctpula iluminada con la luz difusa uniforme. Cuando el CCD se expone a una region del cielo en el
crepusculo, se obtiene la imagen denominada flat de cielo.

Se obtuvieron flat de cielo y de ctpula durante todas las noches de observacién, los cuales
fueron analizados con la tarea imstatistics previo a su combinacién con la tarea flatcombine. Al
comprobar que los flat combinados, tanto de cipula como de cielo, eran semejantes para cada
noche, se cred una tinica imagen para cada tipo de flat.

A continuacion se muestra de manera resumida el procedimiento seguido para corregir las

imagenes obtenidas durante las observaciones.

3.2.2 Procesamiento de las imagenes espectrales.

El paso siguiente a la obtencion y preparacién del bias y flat consiste en corregir las
imagenes obtenidas. Todas las imagenes fueron desafectadas por su propio overscan y luego
recortadas al mismo tamafio, de manera de operar luego uniformemente con las mismas. Las
imagenes de calibracion fueron corregidas por diferentes efectos. El bias no fue procesado por
ninguna imagen de calibracion, ya que solo representa el punto cero de lectura del CCD. Al flat se
le debe restar el bias, en tanto que a las observaciones se le deben restar el bias, dividiendo luego la
imagen resultante por el flat-final. Todas estas operaciones se realizaron utilizando la tarea ccdproc
de IRAF.

Respecto a la correcion por flat-field, fue necesario primero calibrar la respuestta del CCD
en la direccion de la dispersion. Para ello, se cre6 una imagen normalizadora que modela el flat de
cupula a lo largo del eje de la dispersion con la tarea response. Seguidamente, se tuvieron en cuenta
las variaciones en la direccion espacial de las imagenes espectrales, para lo cual se trabajé con el
flat de cielo, luego de corregirlo por la imagen normalizadora. Utilizando la tarea illumination, este
flat de cielo normalizado permitié crear una funcién que corrige el patrén de iluminacién a lo largo
de la ranura, y asi obtener un flat-final que tiene en cuenta tanto el comportamiento del CCD en la
direccion de la dispersién como en la direccion espacial.

Una vez obtenidas las imagenes de calibracion, se procesaron las imagenes observadas
utilizando nuevamente la tarea ccdproc. En la Fig 3.3 se presenta el resultado final de aplicar todas
las correcciones mencionadas para el caso de Kron 17. Habiendo corregido todas las imagenes
espectrales por las diferentes calibraciones, se prosiguid0 a convertirlas en espectros
unidimensionales, es decir a sumar para cada longitud de onda la luz del objeto distribuida en la

ranura. Este proceso se presenta en detalle en la siguiente seccion.
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3.2.3 Extraccion del espectro unidimensional.

Como se mencion6 anteriormente, una vez calibrada la imagen del espectro de interés, y
para poder analizarla, es necesario extraer el espectro. Este proceso se llevd a cabo siguiendo las

etapas que se describen a continuacién:

1. Definicion de las aperturas: En el caso de la espectroscopia en el modo de dispersién simple, la
apertura debe elegirse de manera que incluya completamente el perfil del objeto, con el menor
fondo de cielo posible —background—. Conjuntamente deben definirse regiones fuera del objeto que
permitan ajustar el espectro del cielo, ya que es necesario sustraer tanto las lineas de emision como
el continuo del espectro del cielo a cada uno de los espectros de las observaciones. Esta es una tarea
muy delicada que afecta la medicion de los AE de los diferentes perfiles espectrales. Es preciso
integrar la mayor parte posible de la sefial introduciendo el menor ruido posible. Una apertura
estrecha dejaria afuera la contribucion de la luz correspondiente a las alas del perfil espacial del
objeto, mientras que una demasiado grande, extendida mas alla de los limites del objeto, incluiria
ruido proveniente de pixeles no expuestos, disminuyendo asi la calidad del espectro. En la Fig 3.5
se presenta el perfil espacial de la imagen espectral de la Fig 3.3, junto con la apertura definida en el
proceso. Se aprecia ademas el programa visualizador DS9 el cual, junto con imagenes de SIMBAD,
servian de apoyo para la mejor definicion de la apertura. La region para definir el background se

estudiaba con la tarea imexamime de IRAF.

2. Trazado de las aperturas: Habiendo definido el tamafio de la apertura, es necesario sumar la luz
dentro de la misma para cada una de las columnas. Debido a que la ranura no suele estar
perfectamente alineada con las filas de pixeles del CCD, el centro del perfil del objeto no siempre
cae en la misma columna. Por esta razén se debe ajustar una funcién a ese desaplazamiento, tarea

que por lo general se realiza usando una estrella brillante, tipicamente una estrella estandar.

3. Extraccion del espectro: Esta tarea consiste en sumar las cuentas de los pixeles que estan dentro

de la apertura centrada y restar luego el nivel del fondo de cielo.
Asimismo, estos pasos fueron aplicados a las imagenes obtenidas de las lamparas de

comparacion —excepto la sustraccion del fondo del cielo—, las cuales fueron luego utilizadas para

realizar la correspondiente calibracion en longitud de onda.

36



1,01-3 Thu. i F zcarcito

Figura 3.5 Perfil espacial de la imagen espectral de la Fig 3.3. En la parte superior se observa la
apertura definida donde se integrard la imagen para obtener el espectro unidimensional. Se
aprecia ademds el programa visualizador DS9, que junto a imdgenes de SIMBAD servian de apoyo
para la mejor definicion de la apertura.

A partir del trazado de aperturas se obtuvieron los espectros unidimensionales de los objetos,

como el que se presenta en la Fig 3.6, y de las lamparas de comparacion de Cu-Ne-Ar. Para estos

procesos se utilizo la tarea apall de IRAF.

3.2.4 Calibracion en longitud de onda.

Para realizar la calibraciéon en longitud de onda fue preciso encontrar un ajuste de la
posicién en pixeles de las diferentes lineas de emisién de los espectros de las lamparas de
comparacion de Cu-Ne-Ar con sus verdaderas longitudes de onda, obtenidas éstas tltimas de un
atlas de calibracion. Para ello se utiliz6 la tarea identify. Luego mediante la tarea refspectra se
asigno a cada observacion su correspondiente lampara de comparacion, y con la tarea dispcor se

creo el nuevo espectro ya calibrado en longitud de onda, como se muestra en la Fig 3.7.
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Figura 3.7 Espectro unidimensional de la region de interés, calibrado en longitud de onda.

3.2.5 Calibracién en unidades de flujo y correcién por extincion atmosférica.

Puesto que la intensidad de cada espectro resulta en cuentas, el siguiente paso consiste en
transformar estas cuentas a unidades de flujo. Asi, el espectro representa la distribucion de flujo del
objeto afectada por extincion atmosférica, el cual debe ser corregido. Por otra parte, persisten

todavia imperfecciones debidas a que tanto la eficiencia cuantica del detector como la transmision
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instrumental varian en funcién de la longitud de onda. En esta etapa del proceso de reduccidn, se
intenta minimizar estas imperfecciones, ademas de llevar el flujo instrumental a unidades de flujo
en el sistema estandar.

La funcién de transformacion se obtuvo comparando el niimero de cuentas obtenidas en los
espectros de los CE con las correspondientes cuentas obtenidas en los espectros de estrellas
estandar, cuyo flujo es bien conocido. Para ello, luego de calibrar en longitud de onda los espectros
de las estrellas estandar, se utilizo la tarea standard que asocia puntos del continuo observado con
valores de flujo de la estrella estandar catalogada. Con estos puntos, la tarea sensfunction permite
ajustar la funcion de sensibilidad para corregir los espectros observados, suponiendo la existencia
de linealidad entre nimero de cuentas y flujo. Esta funcién denominada “funcién sensibilidad” fue
aplicada a los espectros individuales de cada uno de los CE observados, teniendo en cuenta ademas
los efectos de la extincion atmosférica. Pueden apreciarse los cambios que produce el aplicar esta
funcion, si se compara el espectro que se muestra en la Fig 3.8 con el de la Fig 3.7, donde éste

ultimo sdlo tiene la calibracién de longitud de onda. Esta tltima tarea fue calibrate.

1,00E-14
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i
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Figura 3.8 Espectro calibrado por longitud de onda y flujo, y corregido por extinciéon atmosférica
de la region de interes.

3.2.6 Eliminacion de rayos cosmicos y combinacion de los espectros finales.

Una vez que se dispone de los espectros calibrados en flujo, resta combinar los espectros
individuales obtenidos para cada objeto para mejorar la razén sefial/ruido (S/N) de los espectros
finales. Este proceso se realiza con la tarea scombine, la cual permite ademas eliminar puntos no

deseados utilizando diferentes algoritmos.
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Si alguna linea del cielo no resulté adecuadamente ccorregida o si se advierte la presencia de
rayos césmicos en los espectros combinados, pueden efectuarse entonces tareas denominadas de
“cosmética”. Estas consisten en comparar el espectro final con los espectros individuales y de esta
manera determinar qué caracteristicas son inherentes al objeto, eliminando aquellas que no lo sean.
Por esta razon, cuando se desea obtener el espectro de un determinado objeto, es conveniente
realizar dos o mas exposiciones del mismo.

En este trabajo se obtuvieron espectros integrados de 10 CE, cuyos espectros finales se
muestran a continuacion (Fig 3.9 y Fig 3.10). Todos estos espectros han sido calibrados en unidades
de flujo, normalizados a la unidad en aproximadamente 5300 A y desplazados por constantes
arbitrarias para facilitar su visualizacion y comparacion. Se puede observar la regular calidad de los
espectros correspondientes a SL 749, SL 820 y Kron 27, los cuales presentan la menor S/N de la
muestra (Tabla 3.1). Las diferentes distribuciones y pendientes de los continuos que se observan en
estos espectros, como asi también la diversidad en la presencia y profundidad de las lineas

espectrales se deben a las caracteristicas astrofisicas propias de cada uno de estos CE.

Espectros de CE de la NMM

14 SL 820 —

SL 749

8 I SL 598 B

SL 396
4 | 4

SL 164

FaFs300

HG6 Hy HB Ha
0 1 1 Il Il Il 1
4000 4500 5000 5500 6000 6500

ALA]
Figura 3.9 Espectros integrados de CE de la NMM. Se marcan las regiones correspondientes a las
primeras cuatro lineas de Balmer. Los espectros han sido normalizados en 5300 A y desplazados
por constantes arbitrarias para una mejor visualizacion.
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Espectros de CE de la NmM
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Figura 3.10 Espectros integrados de CE de la NmM. Idem Fig 3.9.

41



“...pues si un dia es el siglo de las flores,

una noche es la edad de las estrellas.”

Capitulo 4

Datando cumulos

En el capitulo anterior hemos presentado las observaciones espectrales de los CE sobre los
que trabajaremos, pero resta todavia determinar sus propiedades astrofisicas. En este capitulo
presentaremos las herramientas que nos permitiran completar este trabajo. En el capitulo siguiente

presentaremos los resultados de aplicar estos métodos a nuestra muestra de CE.

4.1 Método de los anchos equivalentes.

El primer método para determinar una primera estima de las edades de los CE es el “método
de los anchos equivalentes” desarrollado en BA86a y Bica & Alloin (1986b, BA86b) y que ya
hemos discutido en el Capitulo 2. A partir de una muestra de 63 CE con edades, metalicidades y
enrojecimientos conocidos, y de las mediciones de AE de los perfiles espectrales contenidos en las
70 ventanas consecutivas (ver Fig 2.3), construyen una tabla de doble entrada que permite estimar
las edades de los CE a partir de los AE medios de las primeras cuatro lineas de Balmer (Tabla 4.1).
Existen diversos fendmenos que deben ser tenidos en cuenta al momento de utilizar la tabla provista

para estimar edades. Por ejemplo, se debe prestar especial cuidado al utilizar los AE de las lineas de
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Balmer, puesto que es una funcion bivaluada con la edad. Las ventanas seleccionadas para este

trabajo se presentan en la Tabla 4.2.

Tabla 4.1 Anchos equivalentes medios de las primeras 4 lineas de Balmer en funcién de la edad.
Imagen extraida de Bica & Alloin (1986b).

Ha HRB Hy HS

Age
1.65 10%° 3.0 + 0.5 3.5 + 0.9 4.9 £ 1.8 4.4 * 1.8
5 10° 3.6 + 0.5 4.9 + 0.7 5.7 + 1.8 5.0 £ 1.8
10° 4.4 * 0.5 7.5+ 0.7 7.7 £ 1.0 9.7 £ 1.8
5 10° 5.6 + 0.5 7.9 + 0.5 8.6 + 0.8 11.9 + 1.1
10° 4.6 * 0.8 7.9 + 0.5 9.9 + 0.3 10.5 + 1.1
5 107 3.3 % 1.6 6.2 + 0.5 7.6 £ 0.3 8.9 1.1
107 0.8 £ 1.6 3.9 + 0.5 3.5 + 0.3 4.5+ 1.1

Tabla 4.2 Ventanas seleccionadas, definidas en Bica & Alloin (1986a)

Numero de ventana Rango espectral (A) Agentes de absorcion
#4 [3908 — 3952] Call K
#9 [4082 —4134] Hb
#14 [4284 — 4318] Banda G (CH), Fel, Crl
#15 [4318 —4364] Hy, Fel, Fell
#27 [4846 — 4884] Hp, TiO, Fel
#34 [5156 — 5196] Mgl+MgH, C,, TiO
#60 [6540 — 6586] Ha, TiO, Fel

Un estudio sobre el origen del continuo y lineas del espectro estelar, asi como los fendmenos
que afectan los perfiles de éstas —recordemos que si bien estudiamos espectros integrados de CE,
promediamos los aportes de distintas poblaciones estelares— excede los objetivos de este trabajo,
razén por la cual s6lo recordaremos que las interacciones entre atomos y fotones —denominadas
transiciones radiativas— del tipo bound-bound resultaran en una serie de infinitas lineas espectrales
que se aproximan cada vez mas a medida que nos acercamos al limite de la serie espectral
(Astronomia General, Claria, 2007). El limite de la serie se encontrara en la longitud de onda
resultante de las interacciones del tipo bound-free, observadas en los espectros como quiebres —o

“saltos”— del continuo, mientras que el continuo serd producido por las interacciones del tipo free-
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free. En caso que el lector quisiera ahondar en este tema puede encontrar un estudio mas detallado
en “El espectro continuo de las atmdsferas estelares” (Claria & Levato, 2008).

El AE de un perfil espectral se define como “el drea total en la linea dividida por el valor
del continuo en la linea” (Introduction to stellar astrophysics, Bohm-Vitense, 1989), es decir el lado
d —en la Fig 4.1 representado por W, — de una linea espectral rectangular que produce la misma

absorcion en el espectro. En casos de lineas de emisién, este valor es negativo.

Fo=1

-—-Wl—b-

——.-‘,1

Figura 4.1 Esquema del ancho equivalente —W, en la figura— de una linea. Extraido de
©Introduction to Stellar Astrophysics, de B6hm-Vitense.

La medicién del AE se realizé con ayuda de la herramienta e de la tarea splot de IRAF
sobre el continuo ajustado con IRAF dentro del rango de la ventana definida en BAS86a,
comprobando el mejor valor del AE segtin se midiera sobre, por debajo o por encima del continuo,
como se ejemplifica en la Fig 4.2. El valor final se tomaba del mejor ajuste observado del continuo.
El error promedio arrojado por este procedimiento fue menor a 1 A. Los valores obtenidos de AE
para los 10 CE se presentan en la Tabla 4.3, de la cual se observan valores negativos para Ha en
NGC 176 y Bruck 50, asi como también para la banda G en Bruck 50. Estos valores negativos dan

cuenta de lineas de emision en dichas ventanas, siendo un indicio de la edad joven de estos CE.

3 Latarea e permite medir el AE entre dos puntos del continuo seleccionados alrededor del perfil espectral. Se sustrae
el continuo y se determina el flujo a partir de la suma de cada pixel y la suma parcial de los pixels de los extremos.
Se obtiene como resultado el centro del perfil, el valor del continuo local, el flujo por encima o por debajo del
mismo y el AE.
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kron17ew.dat

1K Ca II 3936.549 eqw=6.3823 [3908-3952]

2 Hd 4103.915 eqw=11.4541 [4082-4124]

3G Band (CH) 4307.922 eqw=1.2895 [4284-4318]
4 Hg 4344.668 eqw=8.8349 [4318-4364]

5Hb 4863.952 eqw=7.4659 [4846-4884

7 Ha 6567.3 eqw=3.1417 [6540-6586]
1

9 Age (BA86) = 5E8 - 5E7 Por Lineas de Balmer
10 Age (SPB4) = 250Myr Por Lineas de Balmer y met:
entre 40 y 350 Myr por DD

Figura 4.2 Proceso de medicion del AE para la ventana #27, correspondiente a (HpB, TiO, Fel)
para Kron 17. Note las tres mediciones, sobre el continuo, por encima y por debajo del mismo. El
error promedio fue siempre menor a 1 A.

Tabla 4.3 Anchos eqguivalentes medidos.
Cimulo CallK!' Hé& BandaG Hy* HfF MgF

(CHY
NGG 176 2.85 | 6.22 1.53 6.93 | 5.15 [ 0.19 | -0.51 [18.30 | 4.58

K 17 6.38 [11.45] 1.29 6.83 | 747 [ 0.79 [ 3.25 |27.75| B.46
Hw 22 10.61 | 3.25 4.91 3.72 | 273 [ 148 | 3.63 [ 9.70 |17.00
K 27 18.52 | 8.38 4.42 785 | 6.04 [ 544 | 476 [22.27 ) 28.38
B 50 1.47 | 2.06 | -0.01 1.78 | 1.03 | 0.16 | -1.50 | 4.87 | 1.62
SL 164 0.88 | 8.57 3.52 .71 | 440 | 3.62 | 5.33 [18.68 | 17.02
SL 396 15.76 | 5.86 7.83 6.84 | 490 | 546 | 4.11 [17.60)29.06
SL 598 10.49 | 9.12 2.59 739 | 7.38 | 295 [ V.25 [23.90 | 16.02
SL 749 16.58 | 8.63 o046 (1050 ] 8.58 |10.52110.99 | 27.71 | 32.57
SL 820 15.25 [14.94] 10.69 [12.00) 8.40 | 4.68 | 6.20 | 35.34 | 30.61

Las ventanas definidas en Bica & Alloin (1986a) son '[3908 — 3952] A, 2[4082 -
4134] A, °[4284 — 4318] A, 4[4318 — 4364] A, °[4846 — 4884] A, ¢[5156 — 5196] A,
"[6540 — 6586] A, = y * corresponden a la suma (Hf + Hy + H8) y (Mgl + Banda G +
Call K), respectivamente.
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4.2 Método de diagrama diagnostico y ajuste de AE.

Santos & Piatti (2004), a partir de AE de una muestra de 95 CE —comprendida por CG y CA
de la Galaxia, y CE de las NM— con un amplio espectro de edades y metalicidades determinadas
previamente, realizan un ajuste entre la suma de los AE de las lineas de Balmer Sy —donde Sy = HS
+ Hy + HB- y la suma de los AE de los perfiles metalicos Sy —donde Sy = Call K + Banda G (CH)
+ Mgl- con la edad y la metalicidad [Fe/H] de los CE de la muestra (Fig 4.3). En particular, el
ajuste entre Sy y la edad resulta mas preciso que entre Sy y la edad donde, al igual que BA86a y
BA86b, encuentran una funcién bivaluada con la edad. No encuentran correlacién entre Sy y la
metalicidad, mientras que si lo hacen entre Sy y [Fe/H]. Los ajustes en edad estan limitados hasta
log t < 0.8 —donde t esta en x10° afios—, mientras que el rango del ajuste en metalicidad es —2.0 <

[Fe/H] < 0.07. Los ajustes extraidos de Santos & Piatti (2004) y Santos et al. (2006) son:

[Fe/H] = (-2.48 + 0.98) + (0.088 + 0.097) - Sy + (~0.0008 + 0.0022) - [Sw?, (1)
log ¢ = (~2.18 + 0.38) + (0.188 + 0.80) - Sy + (~0.0030 + 0.0032) - [Sw?, )

—(—8.56 £0.35) ++/(—8.56 + 0.35)2—4 - (— 6.35 + 0.18) - ((23.32 £ 0.20) - S,,)
2-(—6.35+0.18) '

log ¢ = 3)

Los autores confeccionan ademéas un diagrama diagnéstico (DD) (Fig 4.4), el cual a partir de
los valores de Sm y Su calculados permite distinguir cuatro regiones de edad, siendo éstas t < 40
x106 afios; 40 x106 afios < t < 350 x10° afios; 0.4 x10° afios < t < 1.5 x10° afios; y 2.5 x10° afios < t.
Un resultado notable del diagrama es que, aun cuando CG Galacticos —edades mayores a los 10
x10° afios— y CE de edad intermedia —2.5 x10° afios < t < 10 x10° afios— comparten la misma region,
se pueden distinguir tres zonas diferenciadas para CG Galacticos con [Fe/H] > —1.4 —circulos
blancos—; CG Galacticos con [Fe/H] < —1.4 —circulos negros—; y CE de edad intermedia —cruces—.
La importancia del resultado radica en que dada la imposibilidad de ajustar edades de CG con el
método propuesto por encontrarse fuera del corte del ajuste, este diagrama permitiria estimar edades
y [Fe/H] luego de ubicarlos en el espacio de los AE.

En las Fig 4.5 y Fig 4.6 presentamos nuestras mediciones de AE para los CE de la muestra
superpuestas a los graficos de Santos & Piatti (2004), que nos permiten obtener otros indicadores de
edad y metalicidad. Se corrobora a partir de estos graficos la amplitud de edades de la muestra, con

CE tan jovenes como Bruck 50 y NGC 176, y algunos tan viejos como por ejemplo HW 22.
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T EW(HS+Hy+HB) (&

T EW(K+G+Mg) (&)
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Figura 4.3 Ajustes entre las sumas de los AE de los CE de la muestra de Santos & Piatti (2004) y
sus edades y [Fe/H]. a) Su vs. edad; b) correlacion no hallada entre Sy y [Fe/H]; c) Su vs. edad; y
d) Su vs. [Fe/H]. Extraido de Santos & Piatti (2004).
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L EW(K+G+Mg) (§
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0 10 20 30 40
T EW(Hé+Hy+HB) (A

Figura 4.4 Diagrama diagndstico propuesto por Santos & Piatti (2004). Circulos negros son CG
Galacticos con [Fe/H] < —1.4; circulos blancos representan CG Galdcticos con [Fe/H] > —-1.4; y
cruces son CE de edad intermedia. Extraido de Santos & Piatti (2004)
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Figura 4.5 Resultados de AE de los CE de la muestra superpuestos a los ajustes de Santos & Piatti
(2004). En azul se grafican los AE de los CE de la NMM y en rojo de la NmM.
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Figura 4.6 Resultados de AE de los CE de la muestra superpuestos en el diagrama diagnostico de
Santos & Piatti (2004). La escala de colores es como en la Fig 4.5.

4.3 Método de ajuste por templates.

Hasta aqui hemos utilizado los AE de los perfiles espectrales de los espectros integrados
reducidos. El método de ajuste por templates nos permite trabajar sobre el espectro integrado de un
CE como un todo, no sélo sobre los perfiles espectrales y sus profundidades, sino también sobre las
pendientes de sus continuos.

Un template —o espectro patron— es un espectro real construido a partir de las combinaciones

de espectros integrados de CE observados con edades y metalicidades similares. En consecuencia,
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los templates presentan caracteristicas —como profundidad de perfiles de absorcion, presencia de
perfiles de emision, o pendientes del continuo— tinicas que representan una determinada edad y, en
el caso de los CE mas viejos, una determinada metalicidad. Partiendo entonces de CE con
caracteristicas conocidas —como la edad, metalicidad y enrojecimiento— se pueden estimar estos
parametros para un CE observado a partir de la comparacién de su espectro con distintos templates.

Distinas libreria de templates se han construido en las ultimas décadas. Vale mencionar a
Santos et al. (1995) quienes crean una libreria de templates a partir de espectros integrados de CE
de las NM, motivo por el cual las metalicidades tipicas de estos espectros patrones son subsolares.
Una falencia de dicha libreria la encontramos en el escueto rango espectral trabajado —entre 3600 A
y 5800 A—, asi como la baja amplitud de edades cubiertas —hasta los 170 x10¢ afios—. Otra libreria
disponible es la construida, y finalmente utilizada en este trabajo, por Piatti et al. (2002) a partir de
CA de la Galaxia, presentando un mayor rango espectral —entre 3600 A y 7400 A— y mayor
amplitud en edades —entre (2 — 4) x10° afios y (3 — 4) x10° afios—. Si bien los templates (Fig 4.7) de
dicha libreria son tipicamente de metalicidad solar, hemos entendido a partir del analisis de BA86a
que el parametro que gobierna los espectros integrados de CE jovenes y de edad intermedia es,
justamente, la edad y no la metalicidad, razén por la cual hemos seleccionado esta libreria para el
estudio de nuestros espectros integrados. Respecto a los templates que representan las edades mas
viejas, correspondientes a los CG de nuestra Galaxia, hemos utilizado los templates de la base de
Bica (1988) que se muestran en la Fig. 4.8.

FISA (Benitez-Llambay et al. 2012) —del inglés Fast Integrated Spectra Analyzer—, una
poderosa herramienta desarrollada en los tltimos afios para comparar espectros integrados con
diversos templates utiliza distintas librerias, entre las que se encuentra la creada por Piatti et al.
(2002). Esta herramienta computacional permite ajustar el espectro integrado observado a un
template, minimizando la funcion ¥2?, que se define como la “sumatoria de los cuadrados
normalizados de los flujos residuales”, siendo estos ultimos las restas entre el espectro integrado
observado en una dada longitud de onda y el template en la misma longitud de onda. Al ser 2
funcion de los excesos de color E(B — V), el mejor ajuste también arroja el valor del exceso de color

mas probable.
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Figura 4.7 Templates normalizados en 5870 A de libreria de Piatti et al. (2002). Arriba a la
izquierda: templates Ya# y Ya#_WR con presencia de estrellas Wolf-Rayet con edades entre (2 — 4)
x10¢ afios; arriba a la derecha: templates Yb# y Yb#_WR_SG con presencia de estrellas Wolf-Rayet
y supergigantes con edades entre (5 — 10) x10° afios; abajo a la izquierda: templates Yc (20 x10°
anos); Yd (40 x10¢ afios); Ye ((47 — 75) x109 afios); Yf ((100 — 150) x10¢ afios); Yg ((200 — 350)
x10¢ afios); Yh (500 x10° afios); abajo a la derecha: templates Ia (1 x10° afios); Ib ((3 — 4) x10°
arnos).
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Figura 4.8 Templates con edades correspondientes a CG Galdcticos (13.5 x 10° afios) con
metalicidades conocidas (Bica 1988).

4.4 Método de la sintesis espectral.

La sintesis espectral es una herramienta muy completa a la hora de analizar espectros
integrados, ya que al mismo tiempo que obtenemos un template sintetizado adecuado, podemos
recuperar informacion concerniente a las poblaciones estelares que podrian estar presentes en los
CE. Como resultado de la sintesis de poblaciones estelares, donde entendemos a la sintesis como la
“composicion de un todo mediante la combinacion de sus partes”, encuentra sus fundamentos en la
sintesis evolutiva y en la sintesis empirica.

En la sintesis evolutiva se parte de distintos parametros —funcién inicial de masa (FIM),
enriquecimiento quimico, tasa de formacién estelar y tasa de pérdida de masa estelar— y se estudian
las distintas is6cronas —o caminos evolutivos de las estrellas— y modelos de atmodsferas estelares
para construir una biblioteca de espectros estelares de diferentes abundancias y temperaturas,
abarcando el diagrama HR —o diagrama Hertzsprung-Russell, una secuencia de los estadios
evolutivos de las estrellas—. Finalmente, de la integracion de las contribuciones de las estrellas
individuales se obtienen distintos parametros para ser comparados con los espectros observados, de
donde se puede inferir la edad e historia de formacion estelar de los CE. Distintos autores han
contribuido en su desarrollo, desde Crampin & Hoyle (1961), hasta Le Borgne et al. (2004), con
importantes referentes como Tinsley (1968, 1972, 1973), y Bruzual & Charlot (1993, 2003), entre
otros.

La sintesis empirica por el contrario intenta modelizar el espectro observado como una

combinacion de espectros individuales de estrellas o de CE, los cuales luego forman una base de
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espectros que contribuiran al espectro total en diferentes proporciones x;. Los comienzos de esta
metodologia se remontan a Whiple (1935) quien midié y comparé los colores e intensidades de
lineas de absorcion de estrellas y galaxias, y luego le continuaron otros autores como Baum (1959),
Spinrad & Taylor (1971), y Faber (1972) en el campo de la fotometria, y Bica (1988) en el campo
de la espectroscopia. Esta metodologia es la empleada cuando trabajamos con templates y AE.

Luego, Cid Fernandes et al. (2001, 2004) desarrollan un nuevo algoritmo para la
combinacion de espectros observados, que mezcla resultados de AE y de Bica (1994) con
formulaciones probabilisticas para obtener las contribuciones x; y la extincién Ay en la banda V.
Finalmente, el cdigo STARLIGHT (Cid Fernandes et al. 2005) ajusta espectros observados como
una combinacién lineal de espectros —sintesis empirica— de poblaciones estelares simples (PES) —
sintesis evolutiva—. Renzini (1981) define a las PES como un conjunto de estrellas contempordneas
y quimicamente homogéneas. Bruzual & Charlot (2003) construyen una base de PES utilizando
isocronas de Padova —desarrolladas por el grupo Padova (Girardi et al. 2000)—, FIM de Chabrier
(2003) con limites de 0.1 y 100 M¢ y libreria estelar STELIB (Le Borgne et al. 2003). De esta
manera, el ajuste creado por STARLIGHT es un espectro sintético extinguido —al contrario de FISA
que desenrojece el observado— con base real, y con informacién de las contribuciones x; de cada
PES.

Para este trabajo usamos una base de 150 PES que proviene de los modelos de Bruzual &
Charlot (2003), y fueron computadas con los siguientes ingredientes: librerias MILES + Martins*,
isdcronas de Padova, y una FIM de Chabrier (2003). Las edades (en afios) son 1 x109; 3.16 x108;
5.01 x10%; 6.61 x106; 8.71 x106; 10 x10%: 14.45 x109%; 25.12 x106; 40 x10%; 55 x10% 101.52 x10¢
160.9 x10¢; 286.12 x10% 508.8 x106; 904.79 x106; 1.27805 x10% 1.434 x10% 2.5 x109% 4.25 x10%
6.25 x10% 7.5 x107%; 10 x10% 13 x10°% 15 x10% y 18 x10° y las abundancias (en unidades de Z =) son
0.005; 0.02; 0.2; 0.4; 1y 2.5.

Para todos los CE de la muestra se realizé un primer ajuste con las 150 PES, reduciendo
luego el nimero de éstas en los siguientes ajustes, segun las contribuciones significativas sobre el

total. Ademas, la base reducida no conto en ningtin caso con abundancias mas altas que la solar.

4 Lalibreria “MILES + Martins” es una mezcla de Medium resolution INT Library of Empirical Spectra (Sanchez-
Blazquez et al. 2006) con “Martins” (Martins et al. 2005), con la resolucién de MILES.
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“... y dijo Dios que sea la luz,

y fue la luz...”

Capitulo 5

Resultados

Habiendo introducido al lector en el estudio de la EI, y las bondades de ésta a la hora de
observar CE de diametro angular pequefio en sistemas estelares vecinos, asi como cualquier otro
objeto de diametro angular pequefio, y habiendo presentado las herramientas y métodos disponibles
al dia de hoy para la mejor intepretacién de nuestro entorno, estamos listos para dar luz a los
resultados.

Es de recordar que a partir de los AE de las lineas de Balmer —el lector puede recurrir a la
Tabla 4.2 para revisar estos valores— podemos obtener dos valores de edad diferentes, motivo por el
cual solo presentaremos el valor mas razonable. Cuando nos refiramos a las contribuciones
significativas, nos referiremos a aquellas que aportan, de acuerdo a Cid Fernandes et al. (2005), mas
del 4% —salvo excepciones—. Finalmente, presentaremos para cada CE las estimaciones de edad
segtn el método de AE de BA86a y BA86Db, el ajuste presentado por Santos & Piatti (2004) y su
DD, el ajuste por templates y el ajuste de STARLIGHT. Al final del capitulo ofrecemos una tabla
con todos los parametros de los CE determinados. En el capitulo siguiente presentaremos los
valores finalmente adoptados de edad y [Fe/H] para cada CE en tablas, asi como una tabla con las

comparaciones de éstos con valores de la bibliografia consultada.
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5.1 NGC 176

Este objeto catalogado por Kron (1956a) —Kron 12— y Lindsay (1958) —Lindsay 16—
pertenece a la Nube Menor de Magallanes (NmM). En la Fig 5.1 se presenta la region observada de
2.25’ x 25” en color DSS2, donde se aprecia la naturaleza azul del objeto y la presencia de estrellas
brillantes, que segin Kron (1956a) serian azules gigantes y podrian no pertenecer al CE, algo que
refrenda Hodge & Flower (1987) a través del diagrama color-magnitud (DCM) del objeto. A través
de su espectro integrado, que fuera presentado en la Fig 3.10, nos damos cuenta que estamos ante la
presencia de un CE joven por la elevacion del continuo hacia la region azul del espectro, asi como
la emision en Ha. Esta emision podria tener relacion con la nebulosidad observada en la Fig 5.1,
hecho que es notado por Nail et al. (1953) aunque desestimado por Kron (1956a).

Una primera estimacion de la edad la obtenemos a partir de la Tabla 4.1 y los AE de las
lineas de Balmer medidos que presentaramos en la Tabla 4.3. De los dos rangos de edades
obtenidos, el que mas se condice con el espectro integrado de NGC 176 es (10 — 50) x10° afios. A
partir de los ajustes de Santos & Piatti (2004) —ecuaciones 4.2 y 4.3—y las sumas Su y Sy, podemos
inferir que el objeto tendria 41.5 x10¢ afios o 16.2 x10° afios, respectivamente. La metalicidad
calculada haciendo uso de la ecuacion 4.1 arroja un valor [Fe/H] = —2.1, o también Z/Z = 0.008.
Otra comprobacion de la edad, se obtiene a partir del DD de la Fig 4.5 y las Su y Su. A partir de

dicho diagrama el objeto tendria una edad t < 40 x106 afios.

DSS2 color

Figura 5.1 El rectangulo narajna delimita la region observada de 2.25' x 25" de NGC 176. Imagen
obtenida con ©Aladin en color DSS2.
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Otra estimacion de la edad proviene del analisis del espectro integrado (Fig 5.2), el que se
realizé con FISA ajustando un template Yc de Piatti et al. (2002) —que representa una edad de 20
x106 afios— en un 50%, combinado con el espectro de una estrella B34V obtenido de Silva &
Cornell (1992) en el 50% restante. Este template fue seleccionado en base a la edad obtenida con el
método de AE y DD, pero ademas por el buen ajuste obtenido en las lineas de Balmer y la pendiente
del continuo. De notar es el flujo residual alto —en comparacién con el total- en la regiéon de Ha
producto de la emision en la linea. La adicion del espectro de la estrella se realizo luego de reducir
el espectro observado de la estrella mas brillante de la region observada, que permitio un mejor

ajuste del espectro integrado. Finalmente el exceso de color arrojado por FISA fue E(B - V) =0.14.

NGC176 - Yc+B34V

T T
Template 50% Yc (20 Myr) + 50% B34V ——
Espectro desenrojecido, E(B-V)=0.14
Espectro observado — |
Flujo residual —

Fy/Fs300
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A
Figura 5.2 Ajuste del espectro integrado observado —en negro— de NGC 176, con un template Yc al
50% Yy el espectro de una estrella B34V al 50% —en celeste—. En amarillo se muestra el espectro
integrado desenrojecido —E(B-V) = 0.14— y en rojo el flujo residual. Espectros normalizados a la

unidad en 5300 A.

El dltimo método que empleamos es la determinacion de edades a través de STARLIGHT.
El espectro ajustado final (Fig 5.3, imagen superior) representa de buena manera al espectro
observado, con mejor ajuste en la region del rojo que en la del azul. Se observa una pequefia
diferencia en la region del azul y en la profundidad de las lineas de Balmer, producto quizas de la
ausencia de un template que asemeje a la estrella en la base utilizada. La extincién derivada del
ajuste es Ay = 0.38, que se corresponde con un exceso de color E(B — V) = 0.12, similar a la
obtenida por FISA. De los datos de edad de las PES y las contribuciones mas significativas (Fig 5.3,
imagen inferior), se obtuvo una edad promedio del CE de 26.10 x10¢ afios, y una abundancia <Z/Z
> =0.58, o [Fe/] = -0.24. Entre las PES que STARLIGHT seleccioné para sintetizar el espectro de

este CE, la poblacién mas vieja tendria una edad cercana a 0.1 x10° afios y una metalicidad solar. En
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la imagen inferior de la Fig 5.3 se grafica la abundancia relativa “Z/Z«” vs. el logaritmo de la edad
“log(Edad)” para cada PES, donde el tamafio del circulo representa el aporte de cada PES sobre el
espectro sintético final. Ademas se presenta con el circulo celeste el valor promedio calculado a
partir de la sintesis espectral final. El valor de x? es una medida de la bondad del ajuste realizado,
como fuera definido en el capitulo anterior.

Alcaino (1978) determina, a partir del indice de color (B - V) =-0.06 y (U — B) = - 0.35,
que este objeto seria un CA —hecho que refrenda Hodge & Flower (1987)— y joven. Hodge (1983), a
partir de DCM publicados por otros autores, y de identificar el tip de la secuencia principal —o punto
mas alto de la misma en un DCM- y de medir la magnitud de la estrella azul mas evolucionada con
mayores probabilidades de ser miembro, determina una edad de (0.46 + 0.01) x10° afios, aunque
este valor serd modificado por Hodge & Flower (1987), haciendo uso de secuencias fotoelétricas
UBV y aplicando los mismos métodos que en el trabajo anterior. Es de notar que en Hodge &
Flower (1987) publican una edad —columna 7 de su Tabla II- de sélo 0.07 x10° afios a partir del
indice de color (U — B) de Hodge (1983) —no publicado—, aunque luego adoptan la edad de (0.40 +
0.20) x10° afios. Elson & Fall (1985), a partir de fotometria UBV determinan un valor del pardmetro
s = 20, segun la clasificacion SWB, que corresponderia con una edad de log(t) = 7.4, 6 25 x10°
anos.

Mackey & Gilmore (2003), con fotometria en el rango visual del HST, y McLaughlin & van
der Marel (2005) con los resultados de este ultimo, determinan una edad de log(t) = 8.3, es decir
alrededor de 0.2 x10° afios, aunque los primeros dejan en claro que a partir de un DCM de su
autoria no publicado, la edad de éste podria ser menor. Los mismos autores determinan ademas una
metalicidad [Fe/H] = —0.6, similar a la obtenida por Da Costa & Hadzimitriou (1998). McLaughlin
& van der Marel (2005) publican ademas el indice de color (B — V) = —0.01 + 0.18, valor similar al
encontrado por Alcaino (1978). Rafelski & Zaritsky (2005), con datos de fotometria integrada y
ajustes automaticos de isocronas con valores de Z = 0.004 y Z = 0.008 para GALEV (Anders &
Fritze-von Alvensleben 2003) y Z = 0.001, Z = 0.004 y Z = 0.008 para Starburst99 (Leitherer et al.
1999), determinan un rango de edades entre (4 — 88) x10¢ afios, destacandose el rango entre (4 — 22)
x10¢ afios obtenido segtin Starburst99 con una Z = 0.004.

Trabajos mas recientes, como el de Glatt et al. (2010) con fotometria BV determinan una
edad log(t) = 8.2, 6 160 x10°¢ afios y un exceso de color E(B — V) = 0.10. Nayak et al. (2018), con
fotometria VI de OGLE III (Udalski et al. 2008) realizan un ajuste semi-automatico de isécronas de
Marigo et al. (2008) y determinan una edad de log(t) = 7.64, 6 43 x10° afios y un exceso de color
E(V-1)=0.14.

57



o1 i”.'i"-ﬂm
N | | u“’v‘.1
505 | (e S ,
| MHJ%\M.W
D - —_— R ek g TREIRREIEEE  —
4000 5000 6000
Longitud de onda [4]
L L M B
I | NGC 178
ir Q D O = an
o [ )
Kﬁ L ] T BEdad > 26.1x10% afios
05 -
L 4 RS 0.58
L e 1
-I. L I Ll 1 | I L 1 1 I Ll 1 1 I L i 1 I L J-

6 7 8 9 10
log(Edad[afios])

Figura 5.3 Ajuste de NGC 176 realizado con STARLIGHT. Imagen superior: espectro sintetizado
en verde y espectro integrado observado en negro, normalizados en 4020 A. En rojo se grafica el
flujo residual. Imagen inferior: Distribucion Z/Z vs. log(edad) de PES con aporte en el espectro
sintetizado. El tamarfio de los circulos blancos cuantifica el aporte de cada PES. El punto celeste
representa el promedio de edad y metalicidades que se muestran hacia la derecha.

A partir de los resultados de este trabajo, y de las comparaciones con los trabajos expuestos
ut-supra, determinamos como edad mas razonable para NGC 176, 25 x10¢ afios, con E(B — V) =
0.14. Consideramos que la alta edad provista por Hodge (1983) y Hodge & Flower (1987) no se
condice con el espectro integrado del objeto ademas de obtener una edad de 70 x106 afios y no
considerarla en el promedio. Ademas en Hodge & Flower (1987) no realizan un ajuste razonable de
las estrellas de background. Dado que los ajustes por isocronas son sensibles al valor de Z
seleccionado, asi como a la construccién del modelo, y que ya nos hemos referido al beneficio del
ajuste por templates versus el ajuste a través de DCM, el valor de Glatt et al. (2010) podria estar
sobrevaluado. Si bien Mackey & Gilmore (2003) también realizan ajustes por isocronas, dejan la

puerta abierta a que la edad del objeto sea menor, como encuentran Rafelski & Zaritsky (2005) a
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partir del mismo método. El valor de exceso de color E(B — V) esta en concordancia con el
calculado por Glatt et al. (2010) y Nayak et al. (2018), validando nuestros resultados. Por el
contrario, el valor provisto de metalicidad [Fe/H] segtin el ajuste de Santos & Piatti (2004) no puede
ser tomado en cuenta, ya que el ajuste realizado por los autores es valido para CE con edad mayor a

10 x10° afios, por lo cual estariamos mas de acuerdo en un valor cercano al provisto por

STARLIGHT.

5.2 Kron 17

Este CE catalogado por Kron (1956a) y Lindsay (1958) —Lindsay 26— pertenece a la NmM,
y en la Fig 5.4 se presenta la region —de 2.25’ x 25— observada del objeto. De la imagen del CE se
aprecia —como dice Kron (1956a)— su naturaleza azul y su forma semejante a la de un CG, razén
por la cual dicho trabajo lo cataloga como tal, aunque en el segundo trabajo de la serie —Kron
(1956b)— ya no lo clasifica como tal. En la Fig 3.10 se presento el espectro integrado de este objeto,

y de su analisis vemos que el objeto seria joven, aunque de edad avanzada.

DSS2 color

™

Figura 5.4 Region observada de 2.25° x 25” de Kron 17. Imagen creada con ©Aladin en color
DSS2.

La primera estimacion de edad proviene de la medicion de los AE como detalla BA86a. El
resultado no es concluyente, arrojando una edad comprendida dentro de un rango de (50 — 500) x10°
afios. Seguidamente, utilizando los ajustes de Santos & Piatti (2004), y las sumas Sv y Su, vemos un
nuevo obstaculo para obtener la edad a partir de las lineas de Balmer, ya que el valor de Sy no es

ajustado analiticamente por la férmula. A partir del human judgment gréfico, derivamos en una edad
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cercana a los 200 x10¢ afios, en acuerdo con los 150 x10¢ afios obtenida a partir de los perfiles
metalicos. El ajuste en metalicidad arroja un valor [Fe/H] = —-1.79, 6 Z/Z+ = 0.016. Por tltimo, a
partir de los DD vemos que la edad del objeto esta comprendida en la region (40 — 350) x10¢ afios.
Analizando el espectro integrado, y con las estimaciones de edades obtenidas de los métodos
anteriores, ajustamos un template Yg correspondiente a una edad (200 — 350) x10¢ afios y un exceso
de color E(B — V) = 0.23 (Fig 5.5). El ajuste es bueno, reproduciendo de buena manera algunas
caracteristicas como Ha, aunque se observa un flujo residual alto en la region del rojo.

Kron 17 - Yg

Template Yg (200-350 Myr) —
Espectro desenrojecido, E(B-V)=0.23

Espectro observado — 7

Flujo residual —
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Figura 5.5 Ajuste de Kron 17 con un template Yg y un exceso de color E(B — V) = 0.23. Idem Fig
5.2.

En la Fig 5.6 se presenta el ajuste por STARLIGHT. El espectro sintetizado representa de
buena manera al observado, tanto en el rojo como en el azul. La edad promedio del ajuste es 0.29
x10° afios y el promedio <Z/Z~> = 0.80, 6 [Fe/H] = —0.09. La extincion Ay = 0.93 se corresponde
con E(B — V) = 0.30, similar al obtenido por FISA. En cuanto a la distribucion de poblaciones se
observan cuatro grupos bien diferenciados, uno de ellos de metalicidad de la NMM con una edad
cercana a 1 x10° afios; otro grupo con metalicidad solar y edad alrededor de los 500 x10¢ afios; la
poblacién dominante con metalicidad también solar y edad de apenas 8 x10° afios; y por ultimo un
grupo menor de metalicidad muy baja y apenas 1 x10° afios, dificil de explicar astrofisicamente.
Vale recordar que STARLIGHT echara mano a las PES necesarias para lograr el mejor ajuste y, a
veces, por inexistencia de las PES adecuadas sintetizara el espectro con estas falencias (el problema
denominado “mismatch template™). Nos referiremos acerca de estas posibles PES en el proximo
capitulo.

Entre los autores que trabajan con Kron 17, Alcaino (1978) determina colores (B — V) = 0.38

y (U — B) = 0.10. Con estos datos lo cataloga como de edad intermedia. Elson & Fall (1985)
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determinan un parametro s = 32, que corresponde a un log(t) = 8.5 y una edad de 316 x10¢ afios.
Dapergolas et al. (1986) y Kontizas et al. (1986) estudian, y dan tipos espectrales de estrellas en la
region del CE, pero sin trabajar con las estrellas propias del objeto. Hodge & Flower (1987) dan
colores (B — V) = 039 y (U — B) = 0.10 a partir de los cuales también sugieren una “edad
intermedia”, de valor (300 £+ 100) x10° afios. Trabajos recientes como Glatt et al. (2010) determinan
un exceso de color E(B — V) = 0.04 y una edad en log(t) = 8.55, 6 355 x10° afios; Nayak et al.
(2018) obtienen un exceso de color E(V —I) = 0.22 (equivalente a E(B - V) = 0.17) y una edad en
log(¢t) = 8.50, equivalente a 316 x106 afios.
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Figura 5.6 Ajuste de STARLIGHT de Kron 17. Idem Fig 5.3.

A partir de los datos del presente trabajo, y de la comparacion con los trabajos anteriores, la
edad de Kron 17 seria alrededor de 300 x10¢ afios, aunque la posible presencia de poblaciones mas
viejas merece mayor estudio. Es posible que las distintas probables poblaciones del CE sean las
causantes de algunos fenémenos que se aprecian en el flujo residual del ajuste por FISA. Sin

embargo, el ajuste es bueno y se condice con los resultados obtenidos por otros autores. En
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metalicidad estamos mas de acuerdo con el valor obtenido por STARLIGHT de [Fe/H] = -0.09, y a

falta de otro valor previo, seria el primer valor de metalicidad calculado para Kron 17.

5.3 HW 22

Hodge & Wright (1974) catalogan a HW22 por primera vez como un CE compacto. En la
Fig 5.7 se presenta la region observada del objeto, perteneciente a la NmM, en color DSS2, donde
se aprecia la naturaleza compacta del objeto. La primera estimacién de edad la obtenemos a partir
de los AE del espectro integrado del objeto, y lo ubicamos en el rango de (1 — 5) x10° afios en base a
su espectro. Luego a partir del método analitico y gréafico de Santos & Piatti (2004) encontramos
que el objeto podria tener 1.41 x10° afios segun Sy y 8.68 x10° afios segun Su. Se vislumbra
entonces un amplio rango de edades para HW 22, siempre dentro del grupo de edad intermedia®. En
cuanto a la metalicidad el valor ajustado es [Fe/H] = —-1.22, 6 Z/Z~ = 0.060. El valor obtenido se
condice con el hallado en el DD, en la region t > 2.5 x10° afios, mas cerca de los CG con

metalicidades [Fe/H] > —1.4.

D552 color

©Aladin en color DSS2.

Del analisis del espectro integrado realizado con FISA, y tomando en cuenta las edades
anteriores, se ajusta el espectro integrado por medio de un template Ib (Fig 5.8), que corresponde a

una edad entre (3 — 4) x10° afios, con un exceso de color E(B — V) = 0.11. El ajuste es 6ptimo desde

5 Entendemos por edad intermedia aquella comprendida entre 1 x10° afios y 10 x10° afios. Por encima de esta edad
hablaremos de CE viejos, con edades similares a las de CG Galéacticos, y por debajo de esta edad nos referiremos a
CE jévenes.
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~ 4500 A, en especial en las lineas de Balmer, y se observa un flujo residual alto entre (3800 —

4200) A, debido en parte a la baja S/N de esta zona.

HW 22 - |Ib
4 T T T T T T
Template Ib (3-4 Gyr) —
Espectro desenrojecido, E(B-V)= 0.11
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Figura 5.8 Ajuste de templates de HW 22 a partir de un template Ib y un exceso de color E(B —V)
= 0.11. Idem Fig 5.2.

Por ultimo, aplicando STARLIGHT al espectro integrado (Fig 5.9), obtenemos un ajuste
similar al espectro integrado, con algunas diferencias —que también se observan con FISA— en 4600
A y 6000 A, como también en la region (3800 — 4200) A. La edad promedio del objeto seria 5.94
x10° afios, en consonancia con los valores obtenidos por otros ajustes, y el promedio de Z/Z. =
0.25, que equivale a [Fe/H] = — 0.6. La extincion Ay = 1.71 se corresponde con E(B — V) = 0.55,
valor mayor al obtenido con FISA, aunque debemos tener en cuenta que las edades derivadas con
ambos métodos son diferentes. La distribucion de PES es bien llamativa, y le daremos mas atencién
en el préximo capitulo, junto a un breve estudio de la extincién obtenida.

Kontizas (1980) presenta el primer DCM de HW 22 sin dar edad, pero caracterizandolo
como “viejo”. Luego Rafelski & Zaritsky (2005) determinan un rango de edades entre (1.59 — 8.11)
x10° afios. En particular es interesante el valor de 7.31 x10° afios, hallado a través de Starburst99
con Z = 0.004. Estos ultimos autores, proveen ademas indices de color (U — B) = 0.38, (B - V) =
0.82 y (V—-1) = 1.12. En Bonatto & Bica (2010) se lo caracteriza por su color, dando como
categoria “rojo”. Luego Glatt et al. (2010), a través de un ajuste por isocronas obtienen una edad de
log(t) = 8.85 que equivale a 0.71 x10° afios, y un exceso de color E(B — V) = 0.08. El error estimado
por Glatt et al. (2010) en la edad arroja valores entre 224 x10° afios y 2.24 x10° afios. Piatti (2011), a
partir de fotometria de Washington y ajuste de is6cronas de Girardi et al. (2002) sobre DCM,
obtiene una edad de (6.0 £ 1.3) x10° afios, una metalicidad [Fe/H] = —1.30 + 0.25 y un exceso de
color E(B — V) = 0.06. En Perren et al. (2017), a partir de un DCM sintetizado por el cdigo ASteCA
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(Perren et al. 2015) y fotometria de Washington, determinan una edad de log(t) = 9.85, que equivale
a 7.08 x10° afios. Ajustan ademas una is6crona con Z = 0.003, 6 [Fe/H] = —0.80 y un exceso de
color E(B — V) = 0.00. En el trabajo mas reciente en bibliografia, Piatti (2018) se refiere a este CE

como un candidato a contener poblaciones multiples.

15 MM V‘Wwpﬂfﬁﬁhﬁf ﬁmdfMWﬁwWW

E R
g
[,
““:;
= 05
by
| |
il Rmamr s " "
0 — r.?!";l { "_.1- S AT Fug' 4 LR T - -
(Ll ! |
]
4000 S000 6000
Longitud de onda [A]
T I T I I LI I T T I
HW 22
T : 1 - 187y
g [ < Bdad > 5.94x%10" anos
05 - n
L ) [ 1l -
< B 0.25
. ® - -
of ° O
I P P PR BT
& 7 g 9 10
log{Edad(efios])

Figura 5.9 Ajuste de STARLIGHT para HW 22. Idem Fig 5.3

En base a nuestros resultados, y de acuerdo a los datos de bibliografia, HW 22 tendria una
edad cercana a los 6 x10° afios y una metalicidad [Fe/H] = -0.6. La edad estimada pertenece al
rango de edades provisto por Rafelski & Zaritsky (2005), asi como esta en acuerdo con los valores
calculados por Piatti (2011) y Perren et al. (2017), mientras que la edad estimada por Glatt et al.
(2010), si bien es mas baja que cualquier otra edad de bibliografia, podria estar sujeta a un sesgo en
el ajuste de background o fotometria limitada en magnitudes —como refiere Piatti (2011)—, o a la

sensibilidad en la seleccion de la metalicidad para ajustar la is6crona.
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5.4 Kron 27

Este CE, que fuera catalogado como un CG por Kron (1956a) —Lindsay 36 en el catalogo de
Lindsay (1958)—, pertenece a la NmM. En la Fig 5.10 se presenta la region observada de 2.2’ x 25,
donde se aprecia una regién central poblada, y una region anular hacia el norte y hacia el sur —fuera
de la region observada—. De los AE por el método de BA86a, se obtiene una edad comprendida en
el rango de (1 — 5) x10° afios, mientras que del ajuste de Santos & Piatti (2004) con la suma Sy la
edad es 5.49 x10° afos, y con la suma Sy se obtiene 1.3 x10° afios. El ajuste en la metalicidad arroja
un valor [Fe/H] = —0.63, 6 Z/Z = 0.234. La edad obtenida segun este método esta en sintonia con
la obtenida por el DD que lo sitia en la region de ¢ > 2.5 x10° afios y de CG con metalicidad [Fe/H]
>-1.4.

D552 E%Ior

o5 . |
noill |

Figura 5.10 Region estudiada de Kron 27. La region comprende 2.25' x 25" del cielo. Imagen
generada con ©Aladin en color DSS2.

En la siguiente etapa se intentd ajustar el espectro integrado a partir de los templates de
Piatti (2002), pero se obtuvo el mejor ajuste con un template G4 de Bica (1988) con exceso de color
E(B — V) = 0.05, como se muestra en la Fig 5.11. Este template representa CE con edades de CG
Galacticos y metalicidad [Fe/H] = —1.5. Podemos ver como el ajuste representa de buena manera a
Kron 27, y el buen ajuste de las lineas de Balmer, aunque entre 3800 A y 4500 A el flujo residual es
alto, por la baja razén S/N del espectro integrado. Se disponen de nuevos datos Gemini, los que
seran tratados en trabajos futuros para dar mas luz sobre este objeto particular.

A partir del ajuste con STARLIGHT que se muestra en Fig 5.12, vemos que el espectro

sintetizado reproduce de buena manera el espectro integrado observado, aunque también presenta
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un flujo residual alto en la region entre (3800 — 4500) A. La edad promedio del CE seria de 9 x10°
afios y Z/Z»= 0.013, que equivale a [Fe/H] = —1.89. La extincion derivada por STARLIGHT es Ay =
0.67, que se corresponde con E(B — V) = 0.22, mayor a la obtenida con FISA, a lo cual nos
referiremos en el siguiente capitulo. Se distinguen algunas PES, que merecen una discusién aparte

en el proximo capitulo.
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Figura 5.11 Ajuste de Kron 27 —en negro— a partir de FISA. Se utilizo un template G4 de Bica
(1988) —en celeste— con un exceso de color E(B — V) = 0.05. Idem Fig 5.2.

Ya nos hemos referido a que debido a su color y forma peculiar, Kron (1956a) lo cataloga
como un CG, asi como también a NGC 416, NGC 419 y NGC 121. Conocemos la naturaleza
globular genuina del ultimo, y las edades de (6.60 + 0.80) x10° afios y (1.45 £ 0.05) x10° afios de los
primeros (Song et al. 2021), respectivamente. Kontizas et al. (1986), a partir de la clasificacion
espectral de estrellas brillantes en CE de la NmM (Dapergolas et al. 1986), encuentran que este CE
presenta un numero importante de estrellas brillantes K y M —12 y 17, respectivamente— que se
supone corresponden a la rama gigante roja. Rafelski & Zaritsky (2005) presentan un amplio rango
de edades, con edades entre 353 x10° afios y 14 x10° afios —valor este tltimo sin sentido
astrofisico—, siendo el valor de 7.73 x10° afios el correspondiente al ajuste Starburst99 con Z =
0.004. Glatt et al. (2010) adoptan este valor de Z, pero derivan una edad de 0.5 x10° afios, con rango
entre (0.316 — 1) x10° afios, y un exceso de color E(B — V) = 0.08, mientras que Palma et al. (2015)
ajustan is6cronas a un DCM obtenido a partir de fotometria de Washington y reportan una edad de
1.1 x10° afos, con exceso de color E(B — V) = 0.02 obtenido de Burstein & Heiles (1982).
Recientemente, Bitsakis et al. (2018) desarrollan un método automatico para obtener edades, y

obtienen una edad de alrededor de 400 x10¢ anos.
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Por todo lo expuesto ut-supra, en el capitulo final volveremos a referirnos a este viejo CE. A

partir de nuevas observaciones podremos determinar si la edad deberia ser mayor o menor.
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Figura 5.12 Ajuste de Kron 27 por STARLIGHT. Idem Fig 5.3.

5.5 Bruck 50

Briick (1975) observa por primera vez a Bruck 50 y lo cataloga como un objeto joven,
luminoso y azul —segun la clasificacién 3 que le asigna—, comparandolo con objetos de 6 x10° afios
de la NMM segun Westerlund (1961). La clasificacién 3 de Briick (1975) se refiere a objetos
compactos, esféricos y predominantemente azules, como vemos en la Fig 5.13, donde ademas se
muestra la region observada del objeto. De la medicion de los AE con el método de BA86a la edad
seria menor que 10 x106 afios, y del ajuste analitico de Santos & Piatti (2004) se obtiene 13.1 x106
afios a partir de la suma Sy y 3.1 x106 afios a partir de la suma Sy. La metalicidad a partir del ajuste
presentado en el mismo trabajo arroja un valor [Fe/H] = —2.34, 6 Z/Z = = 0.005. El DD lo sitda en la

region t < 40 x10¢ afios.
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‘- uck 50 y la region de 2.25' x 20" que se observo de este CE. Imagen generada con
©Aladin en color DSS2.

Con estas edades en el tintero, logramos el mejor ajuste para Bruck 50 usando un template
Yb1 —de una edad de entre (5 — 10) x106 afios— al 60% sumando el espectro de una estrella B35I de
la libreria de Silva & Cornell (1992) al 40%, y un exceso de color E(B — V) = 0.15 (Fig 5.14). Si
bien el ajuste es bueno en todo el rango del espectro e imita bien la pendiente del continuo, se ven
algunas diferencias en las lineas del hidrogeno —en particular Ha presenta emision— las cuales
podrian deberse a la presencia de la estrella supergigante azul (SGA) B5Ia, catalogada como tal por
Dubois, Jaschek & Jaschek (1977), y de nombre HD 4862 (Fig 5.15).

En la Fig 5.16 presentamos el ajuste realizado con STARLIGHT. El espectro sintetizado, en
verde, representa de muy buena manera el espectro observado integrado, pero carece de buen ajuste
para la regién mas azul del espectro, donde la contribucién de la estrella SGA es importante. Otro
conflicto del ajuste se encuentra en la profundidad de las lineas, como sucediera con FISA, también
causado quizas por la misma estrella. Del ajuste se obtiene un promedio de edad de 1.44 x10¢ afios,
en concordancia con los resultados obtenidos a través de otros métodos, aunque igual se observan
posibles PES de 3 x10° afios y 5 x10¢ afios y abundancias solares. La extincién es Ay = 0.43, que se
corresponde con E(B — V) = 0.14, valor en concordancia con el obtenido con FISA. Por ultimo,
Z/Zs = 0.32 equivale a [Fe/H] = — 0.49.

Meyssonnier & Azzopardi (1993) estudian la regién del CE —y otras regiones de la NmM—
haciendo uso de un prisma objetivo en busca de emisién en Ha, y si bien tienen identificadas dos
fuentes de emision, no serian la misma fuente de emisién, o habria un error en la determinacion de

éstas, como refieren en su trabajo los autores. Bica & Schmitt (1995) determinan que el objeto
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Figura 5.14 Ajuste por templates de Bruck 50. El exceso de color E(B—V) = 0.15. Idem Fig 5.2.

perteneceria a un sistema doble, aunque luego de Oliveira et al. (2000), a partir de imagenes delDSS
determinan que seria parte de un sistema triple —junto a BS41 y L39—. En ese trabajo se calcula edad
—ajustando is6cronas de Padova (Bertelli et al. 1994) a DCM construidos con fotometria VI de
OGLE II (Udalski et al. 1998)— y exceso de color, obteniendo para la edad una cota superior de 30
x10° afios y E(B — V) = 0.10. Luego Chiosi et al. (2006), a partir de ajuste de is6cronas a fotometria
VI, determinan una edad de log(t) = 7.0, que equivale a 10 x10¢ afios, con un exceso de color E(V —
I) = 0.08, que se corresponde con E(B — V) = 0.06. Ademas derivan un Z = 0.006, 6 [Fe/H] = —0.50.
Glatt et al. (2010) determinan una edad de log(t) = 7.0 con un error cercano a 0.3, lo que se traduce
como 10 x10¢ afios, con valores minimo y maximos de 5 x10° afios y 20 x10¢ afios. Talavera et al.
(2010) a partir de EI adoptan una edad de (5 * 2) x10° afios. Schmidtke & Udalski (2013), haciendo
uso de datos de OGLE III (Udalski et al. 2008) detectan la presencia de dos estrellas variables, de
las cuales dan certeza de pertenecer al CE en una de ellas.

Recordemos que una diferencia de “apenas” (5 — 10) x10° afios puede parecer poco, pero
debemos recordar que el objeto es joven, con lo cual la diferencia puede ser importante, y ademas
como hemos visto en las imagenes de diversos CE, un template de 5 x10¢ afios difiere de aquel de
20 x106¢ afios, en especial en la regién donde la estrella domina el espectro. Las edades determinadas
partir de ajuste de isocronas a DCM resultan muy sensibles al valor de Z que se utilice y deben ser
tomadas en cuenta como cotas mas que como valores precisos. Por otro lado, la existencia de
fuentes de emision en Ha es mas indicio de una edad joven, cercana a la edad donde el medio
interestelar podria estar todavia ionizado y no haber sido limpiado del todo, que de edades como las
propuestas por Glatt et al. (2010) o de Oliveira et al. (2000). De cualquier manera, Bruck 50 es un
CE joven, de 3 x10° afios y una metalicidad [Fe/H] = —0.5.
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Figura 5.16 Ajuste de Bruck 50 por STARLIGHT. Idem Fig 5.3.
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5.6 SL 164

Shapley & Lindsay (1963), en uno de los primeros catalogos de CE de la NMM —junto con
Lyngd & Westerlund (1963)— presentan a SL 164 como un objeto con “centro mayormente
condensado, no resuelto” como podemos ver en la Fig 5.17, donde se muestra la region observada
de 2.25’ x 30”. Del analisis de los AE del espectro integrado surge la primera estima de edad,
siendo la misma en el rango de (0.1 — 1) x10° afios. Seguidamente, a partir del ajuste analitico de
Santos & Piatti (2004) se obtiene una edad de 1.42 x10° afios segin la suma Sy y de 2.6 x10° afios
segun la suma Sy. En cuanto a la metalicidad se obtiene [Fe/H] = —1.21, 6 Z/Z« = 0.062. Por ultimo
del anélisis grafico con el DD, SL 164 se encuentra en la region de t > 2.5 x10° afios, bordeando la
region de 0.4 x10° afios < t < 1.5 x10° afios, y dentro de lo que seria la region de los CG con [Fe/H]
> —1.4. Debemos recordar que el DD de Santos & Piatti (2004) es una herramienta mas, que a falta
de mayor precision —se presentan algunos CE que estan en una region de edades, pero pareciera que
pertenecen a otra; no se reconoce que son los triangulos, los cuadrados o los asteriscos—, debe ser
usada como tal hasta tanto se realice un nuevo DD.

Tomando en cuenta lo comentado anteriormente, procedimos con cautela a la hora de
realizar los ajustes, encontrando que el espectro integrado de SL 164 no acepta un ajuste unico. El
template Yh —representa una edad de 500 x10° afios— ajusta de buena manera el continuo, como se
ve en la Fig 5.18, pero la profundidad de las lineas se ajusta bien por un template la —representa una
edad de 1 x10° afios—, como se observa en la Fig 5.19. Para Yh se obtiene un exceso de color E(B —
V) = 0.27, mientras que para Ia es E(B — V) = 0.15. Para los dos casos, entre 3800 A y 4200 A el
flujo residual resulta alto, aunque menor en el caso de Yh, siendo este el template que presenta la
mayor diferencia con las lineas de Balmer.

Continuando con el ajuste, STARLIGHT nos da otro panorama mas claro acerca de este
objeto. Primero, el espectro sintetizado ajusta de buena manera al espectro integrado (Fig 5.20), atin
en las regiones donde FISA presentaba alguna dicotomia. Con la seguridad provista por el ajuste,
encontramos que la edad promedio del CE seria de 0.46 x10° afios, y Z/Z« = 0.77, que representa
una metalicidad [Fe/H] = —0.11 y una extincién Ay = 0.42 que se corresponde con un E(B — V) =
0.14. En cuanto a la distribucién de PES, encontramos una posible razon para la dicotomia en
cuanto al ajuste con FISA. El objeto en cuestion presentaria dos poblaciones bien marcadas, con
edades y metalicidades muy disimiles. La poblacion mas vieja tendria una edad de 1.3 x10° afios y
metalicidad de la NmM, mientras que la poblacién méas joven tendria una edad de apenas 8 x10°

afos, con una metalicidad solar. Debemos recordar las palabras de BA86a en cuanto al aporte de las
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diferentes poblaciones estelares en cada region del espectro. Entonces, el aporte de cada una de

ellas, genera un espectro tinico, que da origen a un mismatch.

DSS2 color
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Figura 5.17 Region observada de SL 164. La region es de 2.25' x 30". Imagen generada con
©Aladin en color DSS2.
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Figura 5.18 Ajuste de SL 164 con template Yh y exceso de color E(B—V) = 0.27. Idem Fig 5.2.

Pocos trabajos se encuentran en bibliografia sobre SL 164. Kontizas et al. (1990) lo
clasifican como “compacto”, y Bica et al. (1996) le asignan un tipo SWB VI que se corresponderia
con una edad de entre 2 x10° afios y 5 x10° afios. Los colores que aportan son (U—-B)=0.30y (B -
V) = 0.66. Por ultimo, Bonatto & Bica (2010) lo clasifican por su color, siendo este “rojo”, e

infieren de ésto que tendria una edad mayor a los 630 x10°¢ afios.
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Figura 5.19 Ajuste de SL 164 con template la y exceso de color E(B - V) = 0.15. Idem Fig 5.2.
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Figura 5.20 Ajuste de STARLIGHT a SL 164. Idem Fig 5.3.

En base a lo expuesto anteriormente definimos para SL 164 una edad de 0.6 x10° afios,
aunque la posible existencia de una poblacibn mas vieja haria aumentar este ndmero

considerablemente. En cuanto a la metalicidad el valor seria [Fe/H] = -0.11.
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5.7 SL 396

Este CE de la NMM, que fuera catalogado por Shapley & Lindsay (1963), y por Lingd &
Westerlund (1963) —LW 187—, se presenta en la Fig 5.21, junto con la regién observada del mismo.
Shapley & Lindsay (1963) lo refieren como un cuerpo con un “centro muy condensado” con una
“posible nebulosidad”. A partir de las mediciones de los AE, determinamos un rango de edad de (1
—5) x10° afios, mientras que de la suma Sy derivamos una edad de 5.62 x10° afios, en sintonia con
el valor obtenido de la suma Sy de 3.1 x10° afios. Continuando el ajuste de Santos & Piatti (2004),
obtenemos una metalicidad [Fe/H] = —0.6, 6 Z/Z+ = 0.251, mientras que del andlisis grafico con el
DD nos permite ubicar al objeto en el sector de los CG, con edades t > 2.5 x10° afios y con

metalicidades [Fe/H] > —-1.4.

DSS2 color

»

Figura 5.21 SL 396 y su region observada de 2.25° x 25”. Imagen generada con ©Aladin en color
DSS2.

Al momento de estudiar el espectro integrado de este CE, se nos presenta una situacion
similar a la ocurrida con SL 164. El template Yh reproduce de buena manera el continuo (Fig 5.22),
mientras que la profundidad de las lineas de Balmer se ajusta bien a través de un template Ia (Fig
5.23). Atin mas llamativo, los excesos de color derivados son iguales que para SL 164, con E(B — V)
= 0.27 para Yh, y E(B — V) = 0.15 para Ia. Se observa un quiebre en la pendiente del continuo del
espectro integrado alrededor de 5400 A, el cual se evidencia en el flujo residual de ambos ajustes
que nos pide prestar atencion a las posibles causas de este fendmeno.

Finalmente, STARLIGHT nos da luz sobre qué esta pasando dentro de SL 396. El espectro

sintetizado ajusta bien al espectro integrado observado (Fig 5.24), por lo cual podemos suponer un
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resultado confiable a partir de las distintas PES. Obtenemos una edad promedio de 0.89 x10° afios y
Z/Z = 0.77, que equivale a [Fe/H] = -0.11, siendo el mismo valor de metalicidad derivado que para
SL 164, pero con una edad ligeramente diferente. La extincién derivada es Ay = 1.03 que se
corresponde con E(B — V) = 0.33. Podemos ahora comprender el porqué que estos CE, que estan tan
separados, tengan caracteristicas en comun. Las PES de mayor aporte son las mismas para los dos
CE. El mayor aporte proviene de una PES con 8 x106 afios y una metalicidad solar, secundada por
una PES de 1.3 x10° afios y de metalicidad de la NmM. Aqui puede estar una de las causas del
quiebre del continuo, al tener mas aporte la poblacion joven en el azul y la poblacion vieja en el

rojo.

SL 396 - Yh
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Figura 5.22 Ajuste de SL 396 usando un template Yh y un exceso de color E(B — V) = 0.27. Idem
Fig 5.2.
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Figura 5.23 Ajuste de SL 396 utilizando un template Ia con exceso de color E(B — V) = 0.15. Idem
Fig 5.2.
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Kontizas et al. (1990) clasifican este objeto como “compacto”, y Bica et al. (1996), a partir
de colores (U - B) = 0.23 y (B - V) = 0.86 dan un tipo SWB VI, que equivale a una edad entre (2 —
5) x10° afios. Grocholski et al. (2006), a partir de observaciones espectroscopicas de gigantes rojas,
determinan una metalicidad confiable: [Fe/H] = —0.39, y Bonatto & Bica (2010) lo clasifican de

color “rojo” y mayor a 0.63 x10° afios.
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Figura 5.24 Ajuste de SL 396 de STARLIGHT. Idem Fig 5.3.

Por todo lo expuesto anteriormente, definimos para SL 396 una edad cercana a los 0.8 x10°
afios, aunque la edad podria ser mayor si se consideran las distintas PES. Ademas, para la
metalicidad el valor determinado por Grocholski et al. (2006) de [Fe/H] = —0.39 estd en

consonancia con el valor estimado de metalicidad de la NMM.

Sefior lector, me permito un momento distendido luego de haberlo abrumado con los dos

cumulos anteriores, y prometo que los dos siguientes no significaran ningin dolor de cabeza en
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adelante, pero aproveche el respiro porque el dltimo cimulo requerira de toda su atencion. Estamos

llegando al final del recorrido. Un esfuerzo mas, suyo y mio.

5.8 SL 598

Shapley & Lindsay (1963) clasifican por primera vez a este objeto como “bastante débil, no
resuelto”. SL 598 pertenece a la NMM, y segun Bica, Claria & Dottori (1992) esta inmerso en la
barra. En la Fig 5.25 se presenta el CE y la region observada. La edad estimada a partir de los AE
por el método de BA86a se encuentra dentro del rango (1 — 5) x10° afios, pero a partir del ajuste
analitico de Santos & Piatti (2004) se obtiene 1.15 x10° afios segun la suma Sy y 0.85 x10° afios de
la suma Sy. Para la metalicidad se obtiene [Fe/H] = —1.27, 6 Z/Z= = 0.054. Por tltimo, a partir del

analisis grafico con el DD, SL 598 queda restringido a la zona de 0.4 x10° afios < t < 1.5 x10° afios.

Figura 5.25 SL 598 y su region observada, de 2.25° x 25”. Imagen generada con ©Aladin en color
DSS2.

Continuando el proceso, a través de FISA ajustamos el espectro integrado observado por un
template Yh —que corresponde a una edad de 0.5 x10° afios— (Fig 5.26) con un exceso de color E(B
— V) = 0.12. Tanto la pendiente como la profundidad de las lineas son bien reproducidas por este
ajuste, a excepcion de Ha donde se presenta una importante absorcion.

El ajuste por STARLIGHT (Fig 5.27) es optimo, a excepcion de Ha, y arroja una edad de
0.14 x10° afios y una extincién Ay = 0.96, que corresponde a E(B — V) = 0.31. Si bien el valor de
edad es menor que los obtenidos por otros métodos, se observa alguna posible dispersién en las

edades de las PES, con el aporte mas importante alrededor de los 0.5 x10° afios, y el segundo aporte
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mas importante alrededor de 6 x10¢ afios, lo cual podria generar el bajo promedio de edad. En

cuanto a la metalicidad calculada por STARLIGHT, Z/Z« = 0.28 equivale a [Fe/H] = —0.55.

SL 598 - Yh

T

Template Yh (500 x10¢ afios) ——
Espectro desenrojecido, E(B-V)=0.12

Espectro observado —

Flujo residual —
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Figura 5.26 Ajuste de SL 598 a través de FISA, utilizando un template Yh y un exceso de color E(B
—V) =0.12. Idem Fig 5.2.
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Figura 5.27 Ajuste de STARLIGHT a SL 598. Idem Fig 5.3.
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De la bibliografia consultada, Bica et al. (1996) lo clasifican de tipo SWB IVB, segun los
indices de color (U - B) =0.18 y (B - V) = 0.61 derivados. Esta clasificacién se corresponde con un
rango de edades entre (0.4 — 0.8) x10° afios. Por tltimo, Bonatto & Bica (2010) lo clasifican como

“rojo”, que equivale a una edad mayor a 0.63 x10° afios.

Como hemos visto de la bibliografia y de nuestras mediciones, la edad de SL 598 esta
acotada inferiormente y superiormente, siendo el valor mas probable de 0.5 x10° afios, con una

metalicidad [Fe/H] = -0.55.

5.9 SL 749
Este CE de la NMM pobremente estudiado, fue clasificado por Shapley & Lindsay (1963)

como “irregular, mayormente resuelto”. En la Fig 5.28 se presenta la region observada del mismo.
La baja razén S/N —la méas baja de toda la muestra, S/N = 8- significa un escollo en la primera
estimacion de edades, obteniendo un rango de edad de 50 x106 afios hasta 500 x10¢ afios. La estima
de edad a partir de los AE utilizando el método analitico de Santos & Piatti (2004) arroja una edad
de 5.8 x10° afios segun la suma Sy, mientras que no se puede arribar a un valor analitico a través de
la suma Sy. Sin embargo, el valor de la suma Sy nos permite ubicar graficamente a SL 749 en la Fig
4.5a, de donde obtenemos un valor cercano a 320 x10°¢ aflos —el maximo de las lineas de Balmer se
produce en 400 x106 afios—. Se deriva la metalicidad [Fe/H] = —0.46, 6 Z/Z+ = 0.347. Finalmente,
en el DD ocupa la region de t > 2.5 x10° afios para CG con [Fe/H] > —1.4.

D552 color

e

LM, 2.419' x 1.519"

Figura 5.28 SL 749 y su region de estudio —2.25’° x 20”—. Imagen generada con ©Aladin en color
DSS2.
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En la Fig 5.29 se presenta el ajuste realizado con FISA. Se utiliz6 un template Yh que
corresponde a una edad de 500 x10¢ afios, con un exceso de color E(B — V) = 0.00. Se puede
observar que si bien el espectro integrado presenta una baja razén S/N (ver Tabla 3.1), el template

ajusta bien la pendiente y las lineas de Balmer.

SL 749 - Yh

Template Yh (500 x10¢ afios) ——
Espectro desenrojecido, E(B-V)=0.00

Espectro observado — -

Flujo residual —
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Figura 5.29 Ajuste de SL 749 con un template Yh y exceso de color E(B — V) = 0.00. Idem Fig 5.2.

A partir de STARLIGHT (Fig 5.30) se ajusta el espectro integrado observado y se obtiene un
espectro sintético con un flujo residual bajo, para la razén S/N del espectro. Atn asi, la edad
promedio calculada de 0.26 x10° afios se encuentra dentro del rango estimado con los AE segun
BAB86a, y estd muy cerca de la obtenida por FISA. La extincion derivada es Av = 0.97, que equivale
a E(B - V) =0.31. Cuando nos detenemos en las posibles PES, se aprecia cual podria ser la causa de
tal amplio rango de edades. Existiria una PES de alrededor de 5 x10° afios, de poca contribucién,
pero suficiente para hacer un espectro tan metalico. Es decir, a pesar de la baja razén S/N, la
informacion contenida en el espectro nos dice que podriamos estar ante la presencia de un
espécimen merecedor de nuestra atencion y de mejores observaciones. La metalicidad determinada
por STARLIGHT seria Z/Z« = 0.74, equivalente a [Fe/H] = —0.13.

Ya nos hemos referido a la bibliografia escueta sobre SL 749. Kontizas et al. (1990) lo
clasifican como “desparramado”. Entre los pocos trabajos sobre el objeto, se encuentra Bica et al.
(1991) que provee de argumentos de peso astrofisico, y ensaya una clasificacion de tipo SWB IVA,
acotando la edad al rango (0.2 — 0.4) x10° afos. Esta edad se deriva de los indices de color (B-V) =

0.41 y (U - B) = 0.12 provistos por los autores.
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Por todos los argumentos vertidos ut-supra definimos que SL 749 tiene una edad promedio
de 0.4 x10° afios, aunque esta edad podria ser diferente si tomamos en cuenta el aporte de las

posibles PES, asi como su metalicidad de [Fe/H] =—0.13.
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Figura 5.30 Ajuste de SL 749 por STARLIGHT. Idem Fig 5.3

5.10 SL 820
Este CE pobremente estudiado, fue catalogado por Shapley & Lindsay (1963) y por Lynga

& Westerlund (1963) —LW 362—, donde los primeros lo refieren como un objeto “rojo, irregular, no
resuelto” y de “interior condensado”. En la Fig 5.31 se muestra el CE y la region estudiada del
mismo. El lector podra notar la presencia de un objeto rojo y brillante en el centro visual del objeto.
Eso es una estrella de carbono, identificada por nosotros observacionalmente primero a través de su
espectro luego de reducido, y después por la busqueda bibliografica en SIMBAD —catalogada por
Kontizas et al. (2001, KDM2001) como [KDM2001] 7034 con observaciones de prisma objetivo—.

Ese objeto peculiar puede suponer —o no— un problema al momento de datar a SL 820. Por tal razén
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se decide hacer una bisqueda bibliografica, ya que un investigador debe interpretar la realidad de la
manera mas imparcial posible. En el Anexo II nos explayaremos acerca de lo consultado, y aqui

daremos s6lo algunos resultados notables.

D552 color

con ©Aladin en color DSS2.

Las estrellas de carbono son estrellas tardias, quizas las mas comunes entre las estrellas
peculiares tardias (Warner 1967), evolucionadas segtin su posicion en el diagrama HR (Mould &
Aaronson 1980), y de baja e intermedia masa (Marigo, Girardi & Chiosi 1996). Presentan
atmosferas mas ricas en carbono que en oxigeno (Abia et al. 2020), lo cual supone una necesidad de
comprender su proceso de enriquecimiento. Se presentan dos moddelos ampliamente aceptados,
siendo el primero un enriquecimiento interno —estrellas de carbono intrinsecas—, y el segundo
producto de una transferencia de material rico en carbono dentro de un sistema binario —estrella de
carbono extrinseca— (Abia et al. 2020). Distintas clasificaciones han sido propuestas, desde la de
Secchi (1868, 1878) que las clasifico de tipo IV en su clasificacién espectral y le continu6 la
propuesta por Shane (1928) diferenciando entre las estrellas de tipo R y las de tipo N, hasta la mas
usada hoy en dia propuesta por Keenan (1993) pasando por algunos intentos como el de Yamashita
(1967, 1975a, 1975b). Mas puntualmente en cuanto a la masa, distintos autores (Renzini & Voli
1981; Wallerstein & Knapp 1998; Leisenring, Kemper & Sloan 2008; Lloyd Evans 2010, Abia et al.
2020) coinciden en estimar que estrellas con masas ~0.8 M hasta (5 — 10) M« podrian convertirse
en estrellas de carbono, con estos valores decreciendo con la metalicidad. Por consiguiente, la
produccion de estrellas de carbono seria mas efectiva en las NM que en nuestra Galaxia (Blanco et

al. 1980). Por ultimo, en cuanto a las edades de los sistemas que contengan a estos objetos, Mould
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& Aaronson (1980); Frogel, Mould & Blanco (1990); Marigo, Girardi & Chiosi (1996); Lloyd
Evans (2010); Abia et al. (2020) refieren que deberian ser sistemas de edad intermedia. En
particular Frogel, Mould & Blanco (1990) sitian a estos objetos dentro de los tipos SWB IV a SWB
VI —que corresponderia a una edad de entre 0.2 x10° afios y 5 x10° afios—.

Con este breve resumen del basto zoologico de las estrellas de carbono, dentro del zool6gico
estelar, comenzamos nuestra tarea. A partir de los AE del espectro integrado podemos inferir una
edad cercana a los 0.5 x10° afios. Segun el método analitico de Santos & Piatti (2004), de la suma
Swm la edad seria 5.8 x10° afios, mientras que analiticamente no se puede determinar una edad a partir
de Su. Se procede entonces al analisis grafico, de donde se obtiene una edad cercana a 0.35 x10°
afios. Para la metalicidad, el valor calculado es [Fe/H] = —0.54, que equivale a Z/Z = 0.288. Del
DD obtenemos que el CE seria mayor de 2.5 x10° afios con [Fe/H] > —1.4.

Se extrajo el espectro de la estrella de carbono, y se compard con el espectro de una estrella
de carbono obtenido de la libreria de Silva & Cornell (1992) —el exceso de color determinado fue
E(B — V) = 0.55—, como se puede ver en la Fig 5.32. El ajuste se muestra s6lo a efectos de poder
comprender la proxima tarea desarrollada. El alto exceso de color se explica segun la alta tasa de
pérdida de masa y formacion subsiguiente de nebulosidad circudandante (Leisenring, Kemper &
Sloan 2008).

En este momento vamos a remitir al lector a la Fig 3.9, donde se muestra el espectro
integrado reducido de SL 820, para continuar con el analisis a través de FISA. A partir de las edades
calculadas anteriormente, decidimos ajustar el espectro integrado a través de un template Yh, que
corresponde a una edad de 0.5 x10° afios, pero esto no fue suficiente por el continuo alto en la
region azul del espectro. Sélo por curiosidad, buscamos la comparacién del espectro integrado del
CE con la estrella de carbono, pero no fue suficiente tampoco por la misma razén. Entonces,
buscamos un template que pueda ajustar la regién azul del espectro, sin que eso signifique mas
aporte a la region roja del espectro.

Procedemos entonces a construir un template con el 60 % de un Yb1 —corresponde a una
edad de (5 — 10) x10¢ afios— y un 40 % del espectro de una estrella de carbono, con un exceso de
color E(B — V) = 0.40 (Fig 5.33). El ajuste es aceptable, pero a partir de las edades calculadas por
los AE y las sumas de éstos, y de una segunda inspeccion del espectro integrado del CE, de donde
se observa que el mismo no pertenece a una poblacion de la edad del template, se decidi6 construir
un nuevo template. Nos basamos también en toda la bibliografia consultada que clasifican a los CE
que contengan estos objetos como de edad intermedia. El mejor ajuste, que se muestra en la Fig

5.34, esta compuesto por Yb1 al 40 %, Yh al 20 %, y el espectro de una estrella de carbono al 40 %.

83



El exceso de color derivado del ajuste es E(B — V) = 0.30. Finalmente, tenemos nuestro template
construido, que equivaldria a una edad de 180 x106 afios, mas el aporte de la estrella de carbono.

SL820* - CO

12 T T T T

Templa“(e C0-5C —
l Espectro desenrojecido, E(B-V)=0.55

Espectro observado — |
Flujo residual —
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Figura 5.32 Estrella de carbono. En color celeste el template de Silva & Cornell (1992) para una
estrella de carbono; en amarillo el espectro desenrojecido con E(B — V) = 0.55; en negro el

espectro observado; y en rojo el flujo residual.
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Figura 5.33 Ajuste de SL 820 con Yb1 y la estrella de carbono. Idem Fig 5.2.

Seguidamente, a través de STARLIGHT, obtenemos un nuevo ajuste de SL 820 y la estrella
de carbono (Fig 5.35). Debemos en este momento alertar al lector que la base usada de
STARLIGHT no cuenta con estrellas peculiares, razon por la cual, el ajuste si bien es bueno, es
limitado en la regién del espectro donde domina la estrella de carbono, entre ~4200 A y ~5200 A.
En toda otra region, el flujo residual es bajo. Del ajuste se obtiene una edad promedio de 180 x10°

afios y una metalicidad solar, con dos PES de edades muy diferentes. La extincion derivada es Ay =
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0.61, y se corresponde con E(B — V) = 0.20. Debemos entender que al no tener el espectro de una
estrella de carbono en la base, STARLIGHT realiz6 la sintesis espectral a partir de los elementos
que mejor reproducen lo observado. En la Fig 5.36 se puede ver como la PES mas joven
seleccionada por STARLIGHT es muy parecida al template Ybl, mientras que en la Fig 5.37
podemos ver que ocurre lo mismo pero entre la PES mas vieja seleccionada y la estrella de carbono.
Ahora bien, dada la metalicidad solar de las estrellas de carbono (Abia et al. 2020, por ejemplo),

entedemos por completo el panorama presentado por STARLIGHT para SL 820.

SL820 - Yb1l+Yh+CO

Template 40% Yb1 (5-10 x10° anos) + 20% Yh (500 x10° afios) + 40% C0-SC —
Espectro desenrojecido, E(B-V)= 0.30
Espectro observado —
4 Flujo residual —
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Figura 5.34 Ajuste de SL 820 con Yb1 en un 40 %, Yh en un 20 % y la estrella de carbono en un 40
%. Idem Fig 5.2.

Por dltimo, luego de estos datos construimos un template final con las poblaciones
seleccionadas por STARLIGHT, es decir una PES de 10 x10° afios — al 1.7 %— y una PES de 8.7
x10° afios —al 98.3 %— y lo comparamos con nuestro espectro integrado observado, y logramos un
muy buen ajuste con un exceso de color E(B — V) = 0.32, como se muestra en la Fig 5.38. La edad
del template creado, representa una poblacién de 200 x10° afios con el aporte de una estrella de
carbono.

Otros autores también estudiaron a SL 820, entre los cuales Bica et al. (1996), a partir de
indices de color (B— V) =0.62 y (U - B) = 0.16, lo clasifican como de tipo SWB IVB, que equivale
a una edad de entre (400 — 800) x10¢ afios, pero no consideraron la estrella de carbono —

conversacion privada con el autor—. Luego, Bonatto & Bica (2010) lo clasifican como “rojo”.

Por todo lo expresado ut-supra determinamos que SL 820 podria tener una edad 200 x106
afos. En cuanto a la metalicidad no nos aventuramos a dar un valor preciso, puesto que la

determinacion a través del método de Santos & Piatti (2004) es solo para CE con edades mayores a
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10 x10° afios, y la obtenida por STARLIGHT no seria precisa, ya que no se cuenta con una estrella

de carbono en la base.
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Figura 5.35 Ajuste de SL 820 por STARLIGHT. Idem Fig 5.3.

Espectros individuales de las poblaciones seleccionadas por Starlight
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Figura 5.36 Comparacion entre el template Yb1 en amarillo y el espectro individual de la PES de
8.7 x10% anos y Z = 0.02 en celeste.
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Espectros individuales de las poblaciones seleccionadas por Starlight
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Figura 5.37 Comparacioén entre el espectro de una estrella de carbono y la PES de 10 x10° afios
con Z = 0.02.
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Figura 5.38 Template final a partir de las poblaciones seleccionadas por STARLIGHT. Idem Fig

5.2

5.11 Resumen

En la Tabla 5.1 se recopilan todas las edades determinadas por los diferentes métodos. En la

misma se observa que las edades determinadas por ajustes de templates y por el promedio de las

PES del espectro sintético presentan en general buen acuerdo. Si bien los valores determinados para

E(B — V) por uno y otro métodos no son equivalentes, todos ellos se encuentran dentro de lo

esperado para CE de las NM. Vale aclarar que los errores involucrados en los valores alli indicados

87



corresponden a: en las edades determinadas a partir del ajuste analitico, o(log t) = 0.48 (Santos &
Piatti 2004); los E(B — V) determinados a partir de FISA, ¢ = 0.02 (teniendo en cuenta la variacién
del flujo residual); y la precision en las edades y metalicidades derivadas con STARLIGHT
corresponden a o(log t) = 0.1 -0.2 y [Fe/H] = 0.3-0.4 (Gonzalez Delgado & Cid Fernandes 2010).
a partir de distintos métod os

Tabla 5.1 Determinacion de edades (en afios) y excesos de color E(B -

SP04 FISA Sintesis espectral STARLIGHT
Ajuste analitico DD Templates E(B - V) <Edad> PES masvieja E(B-V)
(10 — 50) x10¢ 28.8 x108 < 40 x107 20 x10° 0.14 26.10 x10° 102 %107 0.12
(50 — 500) x10° 175 x10° (40 — 350) x10° | (200 — 350) x10° 0.23 291 x10° 1.3 x10° 0.30
(1 -5) x10° 5.05 x10° > 2.5 x10° (3 —4) x10° 0.11 5.94 x10° 10 x10° 0.55
(1 - 5) x10° 3.4 x10° > 2.5 x10° G4° 0.05 9.05 x10° 10 x10° 0.22
< 10 x10° 8.1 x10° < 40 x10° (5 — 10) x10° 0.15 1.44 x10° 5 x10° 0.14
(0.1 — 1) x10° 2.01 x10° > 2.5 x10° 500 x10°/ 1 x10° 0.2770.15 | 460 x10° 1.3 x10° 0.14
(1 - 5) x10° 4.36 x10° > 2.5 x107 500 x10°/ 1 x10° 0.27/0.15 | 0.89 x10° 6.25 x10° 0.33
(1-5)x10° 1x10° (0.4 - 1.5) x10° 500 x10° 0.12 140 x10° 509 x10° 0.31
(50 — 500) x10° 3.06 x10° > 2.5 x10° 500 x10° 0.00 260 x10° 4.25 x10° 0.31
500 x10° 3.08 x10° > 2.5 x10° (200 — 500) x10° 0.30 180 x10° 10 x10°# 0.20
5L 820 — template 200 x 10° 0.32

# Edad que tendria una PES que se asemeje al espectro de una estrella de carbono.
“ Template correspondiente a CG con edades promedios de 13.5 x10° afios.
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Capitulo 6

Resultados finales y Discusion

A continuacion se presentan las edades adoptadas, junto con las metalicidades y excesos de
color E(B — V) para los CE que presentamos en este trabajo. Ademas se presentan los nuevos
templates construidos, y algunas conclusiones sobre CE seleccionados. En particular vale destacar
que ningun espectro integrado de los CE estudiados pudo ser sintetizado por una tnica PES, lo que
deja abierto el estudio futuro a la posible presencia de poblaciones multiples en estos objetos®. Los

resultados encontrados se presentan agrupados segun su galaxia madre.

6.1 Nube Menor de Magallanes

En la Fig 6.1 se grafican las posiciones y edades de los CE de la NmM, donde se destacan
los objetos de este trabajo. Los 5 CE estan en la regién externa de la galaxia, lejos del Puente
Magallanico.

Si bien determinamos las metalicidades [Fe/H] a partir del ajuste de Santos & Piatti (2004)

para todos los CE, los autores construyen este ajuste para CG Galacticos que tienen edades mayores

6 Se pretende ajustar espectros integrados de este trabajo con templates finales construidos a partir de distintos
templates que representen las edades estimadas a partir de STARLIGHT.
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a los 10 x10° afios. En nuestro trabajo ninguno de los CE estudiados presentan edades de tal

magnitud, si bien algunos tienen aportes de PES de tales edades.

6 hs Bruck 50, 5 x10° afios @
NGC 176, 25 x10° anos
Kron 17, 300 x10° afios

| I 4 hs HW 22, 6 x10® afios @
Kron 27, 9 x10° afios @
y
2 hs
/
N +-': i R :h
wsn
I | oh
-70° -65°

Figura 6.1 Distribucion espacial de los CE de la NmM (cruces lilas) y los 5 CE de la NmM de
nuestra muestra (circulos de color). Las («,6)2000 son tomadas de Bica et al. (2008).

Para NGC 176 se construy6 un template combinado con una estrella temprana de secuencia
principal. En un futuro trabajo estudiaremos este objeto con datos del HST, en especial para
dilucidar la contribucién de una PES de 100 x109 afios, que podria ser real ya que Glatt et al. (2010)
le asignan una edad de 160 x10°¢ afios.

Kron 17 es un objeto particular, ya que las edades determinadas por todos los métodos
empleados estan dentro del mismo rango. Aun asi, la contribuciéon en STARLIGHT de un objeto de
1.3 x10° afios, sumado a la forma del CE y la presencia de estrellas variables en el campo de
observacién, nos hace pensar en que se deberia estudiar en mayor detalle. Este objeto podria
pertenecer a un grupo selecto de objetos, del cual nos referiremos en futuros trabajos.

Piatti (2011) determina la edad de HW 22 en (6.0 + 1.3) x10° afios a partir de fotometria de
Washington, asi como la metalicidad. Si bien nuestros valores son menores, se encuentran dentro

del error calculado por Piatti (2011). Debemos ser cautelosos al momento de esgrimir un resultado
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acerca de su edad, ya que presenta una distribucion de PES singular, con el mayor aporte de una
poblacion de 10 x10° afios. Este objeto podria ser mas viejo que la edad determinada por distintos
métodos, y pertenecer al grupo selecto de objetos del cuél nos referiremos al final de este capitulo.
Entre los argumentos que se presentan, se observa la metalicidad calculada a partir del ajuste de
Santos & Piatti (2004) de valor [Fe/H] = —1.22 y la calculada por Piatti (2011) de [Fe/H] = —1.3,
recordando al lector que el ajuste que construyen los primeros es a partir de CG. Se construye y
presenta en la Fig 6.2 el template Ic correspondiente a un objeto de (3 — 7) x10° afios, primer

template en su tipo, ya que no existe en bibliografia un template de esta edad.

Template Ic

FifFs300

Template Ic, (5 = 2) X10° afios

4000 4500 5000 5500 6000 6500
A

Figura 6.2 Template Ic.

Con edades tan similares a HW 22, al momento de referirnos a Kron 27 nos repetirnos y
decimos que debemos ser cautelosos, pero estariamos ante la posible presencia de un nuevo CG de
la NmM —en la actualidad sélo se conoce NGC 121—, como se demuestra a partir de la Fig 6.3,
donde su espectro se ajusta a partir del espectro de NGC 2298, un CG Galactico con una
metalicidad [Fe/H] = -1.9 (Schiavon et al. 2005). Este objeto sera estudiado con mayor profundidad
a partir de datos Gemini recientemente obtenidos.

A continuacion presentamos la Tabla 6.1 donde se tabula la edad, la metalicidad y el exceso
de color adoptado en este trabajo para cada CE. Ademads se muestran los valores de los mismos de
bibliografia —en itdlica los valores derivados de cada trabajo—. En el caso de las edades, el criterio
utilizado se baso en asignar edades acordes con las obtenidas con FISA, ya que coincidian en gran
medida con las obtenidas por STARLIGHT. Por otro lado, en el caso de las metalicidades, se
adoptaron los valores provistos por STARLIGHT, excepto el caso de Kron 27 que se adopt6 el valor

obtenido por el ajuste con NGC 2298.

92



FifFs300

]

Kron 27 - NGC 2298
! Template NGC 2998, [Fe/H] = -1.9 —
Espectro desenrojecido, E(B-V)= 0.00
Espectro observado —
Flujo residual —
| b
sl / WA A, Plat W ’
A \f | l‘
ik ‘ 'J ‘“ |
I |
I |
i ‘ Al I .“” W\ N e W » LW 1 0 M N, “HHin AW ”“’ VA g L IR AT Y \
- 0 ol KOV T VWL W v 4
| 1 (M il ) |
1A | | L8
T MWWWWWWwMJ
V‘ ‘ \ 1
i (1 ﬁ |
I \J\ !
ot ’ F n Ml MM‘. “J’l,!tﬁ.r‘ .n.mfu"»f“WWm u”wm m W MM\ mﬂ NI TN WYV T A TRPrY WY T AN Mot ﬁ Mo 4“*'“."”'“MW
l] ‘ ’ “‘f v”'w V"Jw ” nU'W ¥ Wy Wiy CRAALL G e T VW\'*'V\“"'LIVW"U“ ] [\WW f ryuw X Wwwv Wl u‘ ALl
H L ' ‘
‘ Hy HB
N 40‘00 45‘00 SC:OO 55‘00 50‘00
WA

Figura 6.3 Ajuste de Kron 27 a partir de NGC 2298 con exceso de color E(B—V) = 0.00

jo para cada CE de la NmM y comparacién con valores de bibliografia.

Tabla 6.1 Edad en anos, [Fe/H] y E(B - V) adop en este
NGC 176
Alcaino (1978) Hodge (1983) EF85 HF87 MGO3  MvdMO5 RZ05 Glatt et al. (2010) Nayak et al. (2018) Este trabajo
Edad (afios) joven (460 + 10) x10F 25 x10° (400 + 200) x10° 200 x10° 200x10° (4 - BB) x10° 160 x10° 43 x10° (25 + 10) x10°
[FelH] 0.6 (-1.28--0.37) 024+0.3
B-V) -0.06 -0.01 £0.18
(U-B) 0.35
-0
E(B-V) 0.1 0.11 0.14 + 0.02
E(V-1 0.14
Kron 17
Alcaino (1978) EF85 HF&87 Glatt et al. (2010) Nayak et al. (2018) Este trabajo
Edad (anos) intermedia 316 x10% (300 + 100) x10° 355 x10¢ 316 x10¢ (300 + 100) x108
[FelH] 0.09+0.3
(B-V) 0.38 0.39
(U-B) 0.1 0.1
v-n
E(B-V) 0.04 017 0.23 £0.02
E(V-I) 0.22
HW 22
Kontizas {1980) RZ05 BBE10 Glatt et al. (2010)  Piatti (2011)  Perren et al. (2017) Este trabajo
Edad (afios) viejo (159 —8.11) x10° rojo ( = 0.63 x10%) 0.71 x10° (6.00 + 1.3) x10° 7.08 x10° (6 £ 2) x10°
[FeiH] (-1.28 — 0.37) -1.3+0.25 0.8 06+03
B-V) 0.82
(U-B) 0.38
v-1n 1.12
E(B-V) 0.08 0.06 1] 0.11 + 0.02
E(V-1)
Kron 27
RZ05 Glatt et al. (2010) Palma et al. (2015) Bitsakis et al. (2018) Este trabajo
Edad (anos) (0.35-14) ®10° 0.5 x10° 1.1 x10° 0.4 x10° 9+2) ®10°
[FelH] (-1.28 - 0.37) -0.67 -1.89+0.3
(B-V)
(V-B)
(v-1)
E(B-V) 0.08 0.02 0 +0.02
ENV-1)
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Tabla 6.1 continuacion

Bruck 50
de Oliveira et al. (2000) Chiosi et al. (2006) Glatt et al. (2010) Talavera et al. (2010) Este trabajo
Edad (anos) < 30 x108 10 x10° 10 x10¢9 (5 + 2) x10° (5 £ 3) x10¢
[FelH] -0.5 0.5+0.3
(B-V)
(U-B)
(v -1)
E(B-V) 0.1 0.06 0.15 + 0.02
E(V-1) 0.08

EF85 = Elson & Fall (1985)

HF87 = Hodge & Flower (1987)

MGO03 = Mackey & Gilmore (2003)

MvdMO05 = McLaughlin & van der Marel (2005)
RZ05 = Rafelski & Zaritsky (2005)

BBE10 = Bonatto & Bica (2010)

6.2 Nube Mayor de Magallanes

A continuacion, en la Fig 6.4 se presenta la distribucion de los CE estudiados de la NMM,
en tanto que la ubicacion de los mismos en el diagrama color-color de Bica et al. (1996), es
presentada en la Fig. 6.5.

Lo primero que observamos es que SL 164 no seria realmente de tipo SWB VI, sino mas
bien de tipo SWB V, lo que concuerda mas con la edad determinada en este trabajo por distintos
métodos. Aun asi presenta una distribucién de poblaciones mas que interesante, con s6lo dos
aportes significantes. Lo ubicaremos momentaneamente en el grupo selecto del cual haremos
referencia en un futuro.

Un pariente cercano del CE referido recientemente, SL 396 presenta una distribucién de PES
llamativa, aunque una edad promedio mayor. En este caso si esta bien determinado su tipo SWB,
pero dejamos en claro que podria tener un valor ligeramente mayor. Dada la similitud entre los
valores calculados para los dos ultimos objetos se decide construir a partir de los espectros
integrados de SL 164 y SL 396 un nuevo template Yhla que represente un rango de edad: (0.6 — 0.8)
x10° afios. El mismo se presenta en la Fig 6.6 y corresponde a poblaciones hasta ahora no
representadas, entre los CE no tan jovenes y los de edad intermedia.

La baja razon S/N de SL 749 nos impide ser mas precisos sobre este objeto, pero es
llamativo que aun asi STARLIGHT pueda hacer un buen ajuste, segtin el valor de x> = 0.99. Se
requieren mas observaciones sobre este CE para poder realizar un analisis mas profundo.

La cereza del postre, SL 820, con su naturaleza extrafia, pudo ser ajustado por un template

para determinar su edad. Ademas se analizo el espectro de la estrella de carbono por separado —
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tanto con FISA como con STARLIGHT- para determinar el aporte de la misma sobre el espectro
integrado del CE. El espectro de SL 820, desafectado de enrojecimiento, corresponde entonces a un
nuevo template YgC que representaria poblaciones estelares de (200 — 400) x 106 afios con aporte de
estrellas de carbono (Fig. 6.7). SOlo para agregar, se cuenta con nuevos datos obtenidos en el

CASLEQO, los cuales seran procesados en un futuro trabajo y se podra mejorar la calidad de este

nuevo template.

6 hs

SL 164, 0.6 x10®afios @

SL 396, 0.8 x10° afios

_ SL 598, 0.5 x10% afios
/ 4 hs SL 749, 0.4 x10° afios

L]
SL 820, 0.2 x10° afios @
e
2 hs
e
| | | | ok
T T T T o
-90°* -80° -70° -60° -55°

Figura 6.4 Distribucion espacial de los CE de la NMM (cruces lilas) y los 5 CE de la NMM de
nuestra muestra (circulos de color). Las («,6)2000 son tomadas de Bica et al. (2008).

e sSL164

4 SL396
| sL 598
A SL749
H sLs20

STAR CLUSTERS

(U-B)

(B-V)

Figura 6.5 Posicion de los CE de la NMM en el diagrama color-color a partir de los indices de
color de Bica et al. (1996)
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Por dltimo, se presenta la Tabla 6.2 con las edades y metalicidades adoptadas para los CE de

la NMM abordados en este trabajo, y la comparacion con datos de bibliografia.

Tabla 6.2 ldem tabla 6.1 para CE de la NMM

SL 164
Bica et al. (1996) BB10 Este trabajo
Edad (afos) (2-5)x10°  rojo (> 0.63x10°) (0.6 + 0.2) x10°
[FelH] 0.11+0.3
(B-V) 0.66
(U-B) 0.3
V-1
E(B-V) (0.27 / 0.15) + 0.02
E(V-1)
swBe Vi
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Tabla 6.2 Continuacidn

SL 396
Bica et al. (1996) Grocholski et al. (2006) BB10 Este trabajo
Edad (afios) (2 - 5) x10° rojo ( > 0.63 x10°) (0.8 +0.2) x10°
[FelH] -0.39 -0.39
(B-V) 0.86
(U-B) 0.23
V-1
E(B-V) (0.27 / 0.15) + 0.02
E(V-1)
SWE Vi
SL 598
Bica et al. (1996) BB10 Este trabajo
Edad (afios) (0.4—0.8)x10° rojo (> 0.63xI0°) (0.5 0.2)x10°
[FelH] 0.55 + 0.3
(B -V) 0.61
(U - B) 0.18
V-1
E(B-V) 0.12 +0.02
E(V-1)
SWB IV B
SL 749

Bica etal. (1991) Este trabajo
Edad (afios) (0.2 — 0.4) x10° (0.4 + 0.2) x10°

[FelH] 0.13+0.3
(B -V) 0.41
(U - B) 0.12
V-1
E(B-V) 0+0.02
E(V-1)
SWB IV A
SL 820
Bica et al. (1996) BB10 Este trabajo
Edad (afos) (0.4—-0.8)x10° rojo (> 0.63x10°) (0.2 +0.1) x10°
[FelH] 0+0.3
(B -V) 0.62
(U - B) 0.16
-1
E(B-V) 0.32 + 0.02
E(V-1I)
SWB IV B

BBE10 = Bonatto & Bica (2010)



“cthe

end?”

Capitulo 7

Sumario y Trabajo Futuro

A partir de observaciones realizadas con el telescopio “Jorge Sahade” de CASLEO, se
presentan espectros integrados con un rango espectral ttil: (3800-6800) A correspondientes a 10 CE
pertenecientes a las Nubes de Magallanes (NM). A partir de la medicién de anchos equivalentes en
ventanas seleccionadas, se determiné una primera estima de las edades. Estas nos permitieron
acotar los elementos utilizados, tanto en lo que se refiere a espectros de referencia —templates—

como a las poblaciones estelares simples (PES), a la hora de realizar los diferentes ajustes.

Los CE presentan un amplio rango de valores tanto en edades como en abundancias
metdlicas. En el caso de la Nube Mayor de Magallanes (NMM), los objetos presentaron edades en
un rango acotado —entre 300 y 800 x10¢ afios—, en tanto que los CE pertenecientes a la Nube Menor
de Magallanes (NmM), correspondieron a objetos tan jovenes que incluso sus espectros motraron
lineas en emision —5 x10° afios, B 50— y tan viejos, con edades cercanas a los cimulos globulares
(CG) —K 27-. Respecto al contenido metalico, con excepcién del caso particular de un objeto —SL

820- todos los CE presentaron valores inferiores al solar.

En cuanto a la comparacion con datos previos, podemos decir que con excepcion de SL 396,

los restantes CE pertenecientes a la NMM no presentaban determinaciones previas ni de edad ni
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metalicidad, por lo que los valores encontrados, son los primeros en su especie. En tanto que
pudimos construir un nuevo template que representa poblaciones estelares que abarca entre los 500
x106 afios y los 900 x106 afios. En relacion a los cinco CE pertenecientes a la NmM todos ellos
presentaban trabajos previos, y con excepcion de K 27, los valores presentados concuerdan, en

general, con los realizados por otros autores.

En lo que respecta a la creacion de nuevos templates presentamos 3 nuevos espectros de
referencia, a saber: Yhla, Yg C e Ic que representan poblaciones en los rangos de (700 + 200) x10°¢
afios, (5  2) x10° afios y (300 + 100) x10° afios. Estos nuevos templates contribuiran a ampliar las
bibliotecas ya existentes y seran de gran utilidad para determinar parametros astrofisicos
fundamentales de otros CE de caracteristicas desconocidas de las NM, y de galaxias atin mas

lejanas.

Prontamente se espera ahondar en el estudio de K 27 y rectificar o ratificar su naturaleza de
CG a partir de un estudio mas detallado con espectros Gemini; y mejorar la razon S/N de SL 749 y

SL 820. En particular ya se dispone de mas espectros obtenidos en el CASLEO de este tltimo.

Finalmente en un futuro se espera obtener espectros Gemini del resto de la muestra para
realizar un estudio sobre la relacion entre el aporte al espectro total de cada zona observada y las
PES seleccionadas, y ver qué relacion existe entre ellas. Asi también se espera ampliar la muestra de
CE tanto estudiados como no, para, con aquellos conocidos, generar nuevos espectros de referencia
y con aquellos ignotos, determinar sus parametros astrofisicos. Todo esto con el objetivo de conocer

mejor atin los procesos de formacion y evolucion de ambas NM.
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Anexo |

Clasificacion de estrellas

A continuacion se presentaran resultados sobre tipos espectrales de siete estrellas que fueron
observadas serendipitously al momento de observar los CE de nuestra muestra. Algunas de ellas
pueden —o no— pertenecer al CE observado en cuestién. En dos de los casos —SL 820 y NGC 176-,
los espectros de las estrellas estan superpuestos a los espectros de los CE, razén por la cual su
estudio es crucial para la mejor clasificacién del CE, a partir de la combinacién de espectros de
estrellas y templates de libreria. En dos de los casos —SL 164 y SL 396— el estudio de las estrellas de
campo puede aportar al mejor entendiemiento de la historia evolutiva, tanto quimica como dindmica
del CE al cual podrian pertenecer. En el presente anexo se presentaran cinco de los objetos, y las
dos estrellas de carbono se presentaran en el siguiente anexo. En todos los casos se han
seleccionado espectros de la libreria de Silva & Cornell (1992), la cual si bien es discreta en la
variedad de tipos espectrales, a partir de comparaciones de distintos objetos presentes en esta
libreria con los presentes en otras librerias como la de Pickles (1985) y la de Jacoby, Hunter &

Christian (1984), se decidi6 usar la ya mencionada libreria.

1.1 Kron 17*1

En la Fig I.1 se ensefia la imagen espectral del CE en la region central y de la estrella

estudiada en la region superior, y en la Fig 1.2 se muestra el campo de observacion de Kron 17 y la
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estrella Kron 17*1. Clasificada por Soszynki et al. (2011) como una estrella variable de largo
periodo, este objeto recibe el nombre OGLE SMC-LPV-3383, y tiene coordenadas (a,8)00 = (00"
40™ 10.175°% -72° 34’ 11.999”). Dada la naturaleza variable de la estrella, toda observacion es
necesaria para su mejor comprension. En esta seccién damos dos tentativas clasificaciones para este
objeto seguin nuestras observaciones, la primera G8KOIII se muestra en la Fig 1.3, con un exceso de
color E(B — V) = 0.23, y la segunda K2III (Fig 1.4) también con un E(B — V) = 0.23. Dapergolas,
Kontizas & Kontizas (1986) la clasifican de tipo espectral G y afiaden que seria la estrella mas
brillante del CE. Por lo expuesto anteriormente, en este trabajo damos como clasificacién espectral

mas posible G8KOIII, aunque dada su naturaleza variable, ésta podria cambiar.

Figura 1.1 Imagen espectral de Kron 17 y la estrella identificada en la regién superior de la
imagen.

D552 color
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Figura 1.2 Campo de observacioén de Kron 17. La estrella estd demarcada por el circulo blanco.
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Figura 1.3 Ajuste de Kron 17*1 segun el tipo espectral G8KOIIl. En celeste el template
seleccionado; en amarillo el espectro observado desenrojecido; en negro el espectro observado; y
en rojo el flujo residual.
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Figura 1.4 Ajuste de Kron 17*1 segun el tipo espectral K2III. Los colores son como en la Fig I.3.

[.2 NGC 176*1

La estrella que se observa en el campo de NGC 176 (Fig 1.5) no tiene tipo espectral al
momento de este estudio, razén por la cual este seria el primer intento de clasificarla. Las
coordenadas de NGC 176*1 son (a,8)200 = (00" 36™ 0.761%, -73° 09’ 50.03”). En la Fig 1.6 se
muestra el ajuste del tipo espectral seleccionado en este trabajo. El mismo es B34V con E(B— V) =
0.15, siendo este el mismo exceso de color utilizado para el estudio del CE al cual perteneceria la
estrella. El buen ajuste logrado con las lineas de Balmer nos dan seguridad en el ajuste

seleccionado. Se observa un flujo residual alto a partir de ~6000 A, y no se observa emisién en Ha.
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Recordemos que al momento de estudiar a NGC 176 se observd emision en su espectro integrado,

por lo cual la emisién no provendria de este objeto. El flujo residual alto podria deberse a una

estrella compafiera no resulta —no observada en imagenes de HST— o a alguna causa aun no

concluyente. Se pretende estudiar este objeto, asi como el CE en mayor detalle en un trabajo futuro.

DSS52 color

2.419' X 1.519'

i L

Figura 1.5 Campo de NGC 176 y la estrella observada.
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Figura 1.6 Ajuste de NGC 176%*1 segtn el tipo espectral B34V. Los colores son como en la Fig I.3.
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[.3 SL 164*1

En el campo de observacion de SL 164 se logré extraer los espectros de tres estrellas, siendo
factible la clasificaciéon de dos de ellas por la baja razéon S/N de la tercera, ninguna siendo
clasificada anterioremente. En la Fig 1.7 se muestra la imagen espectral donde se identifican el CE y
las estrellas observadas, y en la Fig 1.8 se provee una imagen que sirvié a modo de identificacién de
los objetos. Para SL 164*1 se ensayan en este trabajo tres posibles clasificaciones, siendo la primera
GI9KOV, la segunda RKOV —una estrella rica en metales—, y la tercera WG8K0V —una estrella pobre
en metales—. Se ensefian estas tres clasificaciones tan diferentes para que el lector pueda entender el
porque de la clasificacion final seleccionada. Las coordenadas de SL 164*1, que se observa en la
Fig 1.9 son (a,8)2000 = (04" 59™ 33.879°, -71° 33’ 18.47”"). En la Fig 1.10 se observa el ajuste del tipo
espectral G9KOV, con un exceso de color E(B — V) = 0.15, el mismo que el utilizado para el estudio
del CE. En la Fig I.11 se muestra el ajuste del tipo espectral RKOV con E(B — V) = 0.05, y en la Fig
[.12 el ajuste del tipo espectral WG8KOV con un exceso de color E(B — V) = 0.15. De la
comparacion entre los distintos ajustes se observa un menor flujo residual en la region entre (3800 —
4200) A para el caso de la estrella pobre en metales. Tomando en cuenta los valores de metalicidad
de [Fe/H] < —0.20 publicados en Silva & Cornell (1992) para estos objetos, se decide dar la
clasificacion de WG8KO0V para SL 164*1.

R L RPN | N gy 51 1641

: SL 16472

: =g {64*3
Figura 1.7 Imagen espectral de SL 164 y las tres estrellas identificadas, SL 164*1, SL 164*2 y SL
164*3 en orden descendente.

Recordemos que en este trabajo hemos determinado para SL 164 de [Fe/H] = —0.11, raz6n
por la cual las estrellas RKOV, de metalicidades del orden de [Fe/H] ~ 0.20 —y mayores— no serian
viables, aunque no imposibles. Del mismo modo las estrellas GO9KOV, con metalicidades [Fe/H]
entre 0.15 y —0.20 se encuentran en el umbral de viabilidad, pero de una observacién mas fina, se
decide mantener el tipo espectral WG8KO0V seleccionado. Si bien este espectro no cuenta con una
buena razén S/N, se sospecha que la diferencia observada en el flujo residual en la region del azul
del espectro entre la estrella observada y el espectro de una estrella de tipo espectral RKOV pueda
deberse al efecto blanketing provocado por perfiles metalicos que serian visibles en el espectro de la

ultima, generando una depresion en la region azul del espectro.
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Figura 1.8 Proceso de identificacion de los objetos de estudio en el campo de SL 164.

D552 color
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Figura 1.9 Campo de observacion de SL 164, donde se muestran las estrellas estudiadas, SL 164*1,
SL 164*2 y SL 164*3.
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Figura 1.10 Ajuste de SL 164*1 con G9KOV. Los colores son como en la Fig I.3.
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Figura 1.11 Ajuste de SL 164*1 con RKOV. Los colores son como en la Fig I.3.
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Figura 1.12 Ajuste de SL 164*1 con WG8KOV. Los colores son como en la Fig 1.3

1.4 SL 164%*2

La segunda estrella del campo de observacién que se muestra en la Fig 1.9 se ajust6 a través

de un solo tipo espectral, K4V el cual se muestra en la Fig 1.13. Las coordenadas de dicho objeto
son (,8)2000 = (04" 59™ 31.676°, -71° 33’ 22.02”). El exceso de color calculado es E(B — V) = 0.40.

Dato de color, en la libreria de Silva & Cornell (1992) no se observa continuidad entre los tipos

espectrales K4V'y K5V.
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Figura I.13 Ajuste de SL 164*2 segtin el tipo espectral K4V. Los colores son como en la Fig 1.3



I.5 SL 396*2

Al momento de reducir los datos de SL 396, se logro extraer los espectros de dos estrellas,
como se muestra en la imagen espectral de la Fig 1.14, y s6lo una pudo ser estudiada en detalle para
dar un posible tipo espectral debido a la baja razon S/N de la restante. En la Fig 1.15 se ensefia
también el proceso de identificacion del objeto. Las coordenadas del objeto son (a,8)2000 = (05" 19™
26.199°, —73° 06’ 31.97”"). En la Fig 1.16 se presenta el campo de observacién de SL 396, asi como

la posicién de la estrella estudiada.

Figura 1.14 Imagen espectral de SL 396. En la parte inferior el espectro de la estrella estudiada.

Sep 5 15:47
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Figura 1.15 Proceso de identifcacién de SL 396*2.
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DSS2 color

2.419' x 1.519'

Figura 1.16 Campo de observacion de SL 396, y sus estrellas.

En este caso, se ensayaron cuatro tipos espectrales posibles, los cuales son G8KOIII con
E(B - V) = 0.00 (Fig 1.17), que fuera desestimado por la diferencia en la profundidad de las lineas
con el espectro reducido de la estrella; GOKOV con E(B — V) = 0.21 (Fig 1.18); RKOV con E(B—-V) =
0.10 (Fig 1.19); y por tltimo el tipo espectral WG8KO0V con E(B — V) = 0.20 (Fig 1.20), el cual por el
mismo andlisis efectuado para el caso de SL 164*1 es el tipo espectral seleccionado para el objeto.

Lo llamativo del caso es la similitud entre SL 164 y SL 396, hasta el hecho de encontrarse estrellas
similares en su campo.
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Figura 1.17 Ajuste de SL 396 por el tipo espectral G8KOIII. Los colores son como en la Fig I.3.
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SL 396*2 - GOKOV
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Figura 1.18 Ajuste de SL 396 por el tipo espectral GO9KOV. Los colores son como en la Fig I.3.
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Figura 1.19 Ajuste de SL 396 por el tipo espectral RKOV. Los colores son como en la Fig I.3.
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SL 396*2 - WGBKOV

4 T T T T
WGBKOV-SC ——
SL396%*2, E(B-V)=0.20
Espectro observado —
~ . ) Flujo residual —
gtV ad -\"b/\f\‘v"/'/"-f\_/\/\f\/\.\,,‘ ,«;"f“.h;"’\‘»/\’\«”""’“’\“f"‘““"“"””‘:j""’“—f""Mv\/«\ﬁwww»\,Akﬁv,_\ .

ST N \

F/Fs300

Hb ’ I,
i I’”‘[I lr " ip Il m‘u‘ 'M W'FH‘I V"W't“"'ww e J\JWW qﬂ"ﬂ'(“r’”““ - “H”WM& 'If\l"m'wﬂh'y Mesprtguag sl M‘nfumwﬁ;'t.‘fkhf,ﬁ«.}‘lr"” Vi w"“wrm\-iﬂm’mMWW’wW\

LA
HB Ha

M

5000 5500 6000 6500
AA]

Figura 1.20 Ajuste de SL 396 por el tipo espectral WG8KOV. Los colores con como en la Fig 1.3.
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Anexo II

Estrellas de carbono

Este anexo esta pensado especialmente para el lector que no ha tenido la fortuna de estudiar
el espectro de una estrella de carbono. La intencion del presente estudio es sélo a fines ilustrativos,
y tiene toda la intencion de generar la curiosidad por la basta fauna de dichos objetos.

Afortunadamente para el lector, de las observaciones realizadas para el siguiente trabajo se
logro reducir los espectros de dos estrellas de carbono, las cuales se mostraran a continuacion, asi

como un intento de clasificacién y algunos datos histdricos sobre los mismos.

II.1 SL 598*1

En la Fig II.1 se presenta la imagen espectral, donde se aprecia el espectro particular de una
estrella de carbono, como lo definiera Shane (1928) con la regioén oscura hacia el azul-violeta del
espectro. Ademas se aprecian bandas de absorcion, que por lo general se refieren a bandas de CH o
CN. En la Fig II.2 se presenta el proceso de identificacion del objeto, aunque la identificacién de
estos obejtos suele ser de forma directa, sea por su color caracteristico —son conocidas como
estrellas carmesi— o por su espectro tan particular —entre algunos trabajos que se pueden citar que

catalogan estos objetos se encuentran KDM2001 utilizando placas de prisma-objetivo—.
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Figura II.1 Imagen espectral de SL 598, donde se aprecia el espectro de la estrella de carbono en
la regién inferior.
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Figura I1.2 Proceso de identificacion de la estrella de carbono. Se aprecia el color rojo
caracteristico del objeto.

SL 598*1 es catalogada como estrella de carbono por KDM2001 siendo nombrada en ese
catdlogo como [KDMZ2001] 5097. Las coordenadas de este objeto son (o,8)00 = (05" 35™ 45.236°, —
69° 36’ 09.095’). Reconocidas por primera vez por Secchi (1868, 1878), estos objetos han
despertado la curiosidad de generaciones de investigadores, desde Keenan (1993) hasta trabajos
recientes, como el de Zgirski et al. (2021, Proyecto Araucaria), donde determinan distancias a
nueve galaxias a partir de observaciones de estrella de carbono, como lo hicieran por vez primera
Richer et al. (1985) con NGC 300.

A partir de la libreria de Silva & Cornell (1992) se reconoce el tipo espectral C de la estrella
de carbono, como se muestra en la Fig I1.3, y del atlas provisto por Barnbaum et al. (1996) se
ensaya una clasificacion N4, que corresponderia con una estrella de carbono tipica, como TU TAU,

otra estrella de carbono de tipo N4. Entre las propiedades de estos objetos, las T,y se encuentran por
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debajo de los 3500 K y son objetos luminosos, asi como de metalicidad solar. Sus espectros
caracteristicos muestran una depresién en flujo para A < 4000 A (Abia et al. 2020). Una

caracteristica de las estrellas de carbono de tipo N es la pérdida de masa estelar, que produce una

cascara envolvente alrededor de la estrella que la enrojece

i
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Figura I1.3 Ajuste de tipo espectral C, en celeste, de Silva & Cornell (1992) con exceso de color
0.70. El espectro desenrojecido se grafica en amarillo, y en negro el espectro

EB - V) =

observado. En rojo se grafia el flujo residual

I1.2 SL 820*1

Si bien ya nos hemos referido a este objeto en el cuerpo de este trabajo, no queriamos dejar
pasar la oportunidad de ensefiar su imagen espectral, asi como ensayar una clasificacion espectral.
Nombrada por KDM2001 como [KDMZ2001] 7034, tiene coordenadas (,8)2000 = (06" 02™ 16.874°, —

64° 19’ 40.824”"), y en la Fig I1.4 se muestra su imagen espectral

Figura I1.4 Imagen espectral de SL 820, donde se aprecia la estrella de carbono embebida en el

cumulo, hacia abajo en la imagen.

En la Fig II.5 se presenta el ajuste del tipo espectral C de Silva & Cornell (1992) con E(B -
V) = 0.55. A partir del atlas de Barnbaum et al. (1996) se ensaya una clasificacion N5 para este

objeto, ya que presenta un espectro similar a TV Lac, otra estrella de tipo espectral N5
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En la Fig I1.6 se presentan los espectros de las dos estrellas de carbono, donde se aprecia las
diferencias entre ambos objetos, como también se observa de sus imagenes espectrales, donde se ve
mas luminosa a SL 820*1.
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Figura I1.5 Ajuste de tipo espectral C de Silva & Cornell (1992) con E(B—V) = 0.55.
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Figura I1.6 Espectros de SL 820*1 y SL 598*1.

Por un review completo acerca de las estrellas de carbono el lector puede dirigirse a Lloyd

Evans (2010) y Abia et al. (2020).
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Anexo III

Sintesis de STARLIGHT

Se presentan a continuacion los datos obtenidos de las sintetizaciones de STARLIGHT para
los CE de nuestra muesta. Los datos provistos son edad (en afios) y metalicidad de cada PES, asi
como el porcentaje de contribucion de ésta al espectro sintetizado. Debajo de cada tabla se presenta

ademas el promedio de edad y metalicidad segtn la sintesis.

N176 K17

M Edad 0 Edad
12.41 6.61E+06 0.02 7.16 01.00E+06 0.02
18.40 8.71E+06 0.02 7.04 01.00E+06 0.21
11.22 1.00E+07 0.02 7.59 09.05E+08 0.42
16.24 3.16E+06 1.05 6.03 12.78E+08 0.42
20.68 8.71E+06 1.05 35.55 08.71E+06 1.05
19.93 1.02E+08 1.05 8.39 02.86E+08 1.05
16.33 05.09E+08 1.05

<Edad=
2.64E+07 0.6141 <Edad=
2.91E+08 0.8038
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a7
T |

HW22

Uo Edad i Edad
4.96 1.00E+6 0.02 9.78 2.86E+08 0.01
9.36 7.50E+9 0.02 49.78 1.00E+10 0.01
20.20 10.00E+9 0.02 22.01 1.00E+10 0.02
427 1.00E+6 0.21 13.43 1.00E+10 0.21
4.65 8.71E+6 0.21
5.61 6.61E+6 0.42 <Edad>
7.62 6.25E+9 0.42 9.05E+09 0.0466
6.67 7.50E+9 0.42
8.34 10.00E+9 0.42
4.66 6.61E+6 1.05

<Edad=
5.94E+9 0.25

B50 SL164
U Edad U Edad
85.33 1.00E+06 0.21 25.59 1.28E+09 0.21
8.12 3.16E+06 1.05 6.21 1.28E+09 0.42
6.54 5.01E+06 1.05 58.72 8. 71E+06 1.05
<Edad= <Edad= < =
1.44E+06 0.33 4 55E+08 0.7713

SL396 SL598
i Edad U Edad

7.88 1.00E+06 0.21 20.18 6.61E+06 0.21
14.67 1.28E+09 0.21 3.61 8.71E+06 0.21
9.33 6.25E+09 0.42 12.18 4.00E+07 0.21
49.14 8.71E+06 1.05 15.90 5.50E+07 0.21
8.39 2.86E+08 1.05 17.79 6.61E+06 0.42
23.60 5.09E+08 0.42

<Edad=
8.94E+08 0.7743 <Edad=
1.35e+08 0.2992

SL749 SL820
O Edad Edad
15.51 5.01E+06 0.02 898.30 8.7T1E+06 1.05
8.18 8.71E+06 0.02 1.70 1.00E+10 1.05
5.88 4.25E+09 0.02

69.42 8.71E+06 1.05 <Edad=>

1.03E+03 0.0200

<Edad=

2.5TE+08 0.7372
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