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Capitulo 1

Resena

Este trabajo forma parte de un proyecto para calibrar modelos de fluctua-
ciones de brillo superficial, a través de la comparacién con datos de cimulos
estelares de las Nubes de Magallanes. El objetivo es el de hacer de dichos
modelos mejores herramientas para el estudio de poblaciones estelares no
resueltas. Presentamos aqui la relacién entre la magnitud absoluta de fluc-
tuacién en la banda K y el color integrado (V — I). Comparamos también
la muestra de cimulos estelares con la muestra de galaxias elipticas y bulbos
de galaxias espirales estudiada por Liu et al. (2002). Encontramos que los
cumulos estelares de edad intermedia y viejos yacen a lo largo de la mis-
ma correlacién lineal definida por las galaxias en el diagrama de Mg, vs.
(V —1I), en el intervalo -5 2 Mg, 2 -9, 0.3 < (V —I) < 1.25. Esto im-
plica, de acuerdo con los modelos tanto de Bruzual & Charlot (2003) como
de Mouhcine & Langon (2003), que los cimulos estelares magalldnicos y los
brotes mas recientes de formacién estelar en las galaxias y bulbos de espi-
rales de la muestra de Liu et al. (2002) constituyen una secuencia de edad.
Al mismo tiempo, un ligero desplazamiento entre las galaxias y los cimu-
los estelares en el mismo diagrama, causado por su diferente metalicidad de
aproximadamente un factor dos, confirma que la relacién entre Mg, y (V —1I)
puede contribuir a romper la degeneracién edad—metalicidad en poblaciones
estelares viejas y de edad intermedia. Los cimulos estelares magallanicos son
poblaciones simples, mientras que las galaxias constituyen sistemas estelares
compuestos; mas atln, los objetos analizados viven en ambientes diferentes
(cimulos de distintas densidades y galaxias de muy diferentes metalicidades
y tipos de Hubble). Por lo tanto, la relacién My, vs. (V — I) podria cons-
tituir una herramienta sélida para estudiar las edades y metalicidades de

3



4 CAPITULO 1. RESENA

poblaciones estelares, proporcionar elementos adicionales para constrefir his-
torias de formacidn estelar, y contribuir a la calibracién de las magnitudes
de fluctuaciones de brillo superficial en la banda K con el fin de determinar
distancias cosmoldégicas.



Capitulo 2

Introduccion

2.1. Fluctuaciones de brillo superficial

Mientras que el brillo superficial promedio de una galaxia es independiente
de la distancia, la varianza alrededor del promedio decrece al aumentar la
distancia, i.e., a una misma resolucién, galaxias mas lejanas parecen m4s lisas,
menos granulosas. Este es el principio detrés de las medidas de fluctuaciones
de brillo superficial (FBS; Tonry & Schneider 1988; Blakeslee et al. 2001),
uno de los métodos mas poderosos para determinar distancias cosmoldgicas
hasta cimulos de galaxias como Fornax o Coma con incertidumbres tipicas
de alrededor del 10 % o menos (e.g., Tonry et al. 1990, 1997; Liu & Graham
2001; Mei et al. 2001c). De hecho, con el uso de datos en el cercano infrarrojo
(IR) obtenidos con el Telescopio Espacial Hubble (HST), Jensen et al. (2001)
han demostrado que la técnica de las FBS es capaz de determinar distancias
confiables hasta ~ 150 Mpc (Hy = 75 kms~! Mpc™1).

Las FBS se deben a las fluctuaciones de Poisson en el nimero de estrellas
dentro de un elemento de resolucién. En su aspecto de indicador de distancias,
el método mide el cociente del segundo al primer momento de la funcién de
luminosidad estelar mediante el analisis de las fluctuaciones espaciales en el
brillo superficial de una galaxia. En este caso las estrellas individuales no se
resuelven, pero se puede ver fluctuaciones con variaciones rms en el brillo
superficial proporcionales a la rafz cuadrada de la senal promedio local, que
a su vez se relaciona directamente con el niimero de estrellas presentes. Esto
puede expresarse mediante la siguiente ecuacién:

5



6 CAPITULO 2. INTRODUCCION

E’I’Li Li2
Eni Li ’

L

(2.1)

donde L es la luminosidad de fluctuacién, y n; es el nimero de estrellas de
tipo 1 y luminosidad L;. Este cociente corresponde a la luminosidad promedio,
pesada por la luminosidad, de las estrellas en la poblacidn; para poblaciones
viejas, por ejemplo, esto corresponde aproximadamente a la luminosidad de
una estrella tipica en la rama gigante roja (RGB).

Las estrellas brillantes son las que més contribuyen al numerador de la
ecuacién 2.1, mientras que las estrellas débiles contribuyen de manera sig-
nificativa al denominador. Observacionalmente lo que se mide es el flujo de
fluctuacién, f, que es L escalada por el inverso de 47d?, donde d es la distan-
cia. Las medidas de FBS se expresan como m y M que son, respectivamente,
las magnitudes aparente y absoluta de L. De manera analoga a como se hace
con los flujos integrados, es posible definir un color de fluctuacién a partir
del cociente de los flujos (o la diferencia de las magnitudes) de fluctuacién
en dos diferentes bandas.

No es dificil ver que la ecuacién 2.1 puede aplicarse a poblaciones resueltas
directamente. En ese caso, se invierte el proceso, y se infiere el valor de las
fluctuaciones con las que se observaria dicha poblacién, en caso de no estar
resuelta, a partir la medicién directa de los momento primero y segundo de
la funcién de luminosidad estelar.

Ahora bien, las magnitudes de las FBS dependen no solamente de la dis-
tancia, sino también de las variaciones en la edad y la metalicidad de las
poblaciones estelares. La estimacién de las edades y metalicidades de las
poblaciones estelares en otras galaxias es un tema controvertido. Solamente
para los objetos més cercanos del Grupo Local es posible hoy en dia construir
diagramas de color-magnitud que alcancen el punto de salida de la secuencia
principal [MSTO; por ejemplo, Aparicio et al. (2001); Carrera et al. (2002)].
Esta es una de las manera més confiables de determinar edades, metalici-
dades e historias de formacién estelar. Sin embargo, ni con el HST es hoy
posible realizar un estudio similar a la distancia de M 31 —se puede resolver
estrellas individuales en la RGB, pero no alcanzar el punto MSTO. Para el
resto de las galaxias, entonces, hasta ahora ha quedado el recurso a la es-
pectroscopia, que en general es cara desde el punto de vista del tiempo de
exposicién requerido, y a los colores integrados, que adolecen del problema
de que la edad y la metalicidad (para ya no hablar del enrojecimiento por
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polvo) tienen bésicamente los mismos efectos sobre ellos, lo que se conoce
como la degeneracién edad-metalicidad.

La sensibilidad de las FBS a la edad y la metalicidad estelares ofrece
la oportunidad de utilizarlas para investigar las poblaciones estelares no re-
sueltas, y proporcionar nuevas pistas acerca de sus historias de formacién
estelar, de manera complementaria a los métodos canénicos basados en mag-
nitudes y colores integrados, y en distribuciones y lineas espectrales. Las FBS
constituyen una caracteristica bien definida de cualquier sistema estelar. En
particular, puesto que se trata de un promedio pesado por la luminosidad,
M es mucho més sensible a las estrellas gigantes que los colores integrados
(Worthey 1993a; Ajhar & Tonry 1994), y puede proporcionar constricciones
adicionales sobre las propiedades de los sistemas estelares que no son recu-
perables a través del flujo o los colores integrados.

En cuanto a las FBS en el cercano IR, éstas son sensibles a la presencia
de estrellas brillantes y frias; por lo tanto, pueden ser utilizadas ventajosa-
mente para estudiar poblaciones estelares de edad intermadia y vieja, que
estan dominadas, respectivamente, por las ramas gigante asintética (AGB)
y gigante roja (RGB). Ademés, en estas longitudes de onda se reduce signi-
ficativamente la extincién por polvo (Ax = 0,08A4y). En contraste con las
FBS 6pticas y de acuerdo con algunos modelos (e.g., Worthey 1993a,b), las
magnitudes de fluctuacién en el cercano IR muestran un comportamiento
complejo con la edad y la metalicidad. Hay indicios de que una combinacién
de FBS en el cercano IR con colores épticos e infrarrojos integrados podria
romper la degeneracién edad-metalicidad (Blakeslee et al. 2001; Liu et al.
2000).

Hasta ahora se ha llevado a cabo un extenso esfuerzo para medir y mode-
lar las FBS en las bandas épticas (e.g., Tonry et al. 1990; Worthey 1993a,b;
Liu et al. 2000; Blakeslee et al. 2001; Cantiello et al. 2003). La situacién
es completamente distinta en el cercano IR, cuyas ventanas observacionales
han sido poco explotadas hasta muy recientemente (Liu et al. 2002, Jansen
et al. 2003). La falta de estudios detallados en el cercano IR se debe a la
ausencia tanto de una calibracién empirica adecuada como de modelos auto-
consistentes. Los modelos, de hecho, discrepan entre si de manera notoria en
estas longitudes de onda (e.g., Charlot et al. 1996; Liu et al. 2000; Blakeslee
et al. 2001). Las diferencias pueden ser del orden de ~ 0.2 mag en (V- K),
comparadas con ~ 0.05 mag en (B—V). El origen més probable de este prob-
lema es la incertidumbre en la contribucién de las estrellas de la AGB, tanto
a las FBS como a la luz integrada (7). Hay tanto una comprensién deficiente
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de esta fase de la evolucién estelar como dificultades en el modelaje de las
bandas moleculares anchas que dominan los espectros de las estrellas de tipo
tardio en las longitudes de onda del cercano-IR.

Estas incertidumbres forzosamente afectan de manera negativa la cali-
bracién de M. Por lo mismo, la calibracién empirica, tanto de los modelos
de sintesis de poblacién estelar como de las FBS, es una necesidad esencial,
y no sélo para los estudios de poblaciones no resueltas: las determinaciones
de distancias cosmolégicas por medio de FBS también se verdn beneficiadas.

La calibracién empirica de las magnitudes de fluctuacién consiste en en-
contrar su dependencia en general y su magnitud absoluta en particular con
respecto a un color integrado [e.g, Tonry & Schneider (1988); Ajhar & Ton-
ry (1994)]. Por lo tanto, la mejor manera de empezar a evaluar el impacto
de las variaciones de las poblaciones estelares en las FBS seria observar una
muestra de poblaciones estelares simples con distancias conocidas, y de pref-
erencia todas con la misma distancia, de manera que la dependencia de las
FBS sobre la distancia se cancelara.

Esta idea no es nueva. Ajhar & Tonry (1994) intentaron calibrar el punto
cero (es decir, la magnitud absoluta) de las FBS con fotometria V e I de
ctimulos globulares Galécticos. Sin embargo, la M que derivaron no constrifie
M; para galaxias, dado que el rango de edades de los cimulos globulares
Galacticos es pequerio, y sus metalicidades no coinciden con las de los bulbos
espirales y las galaxias de tipo temprano. Alrededor de cinco (Harris 1996)
de los ciimulos globulares Galdcticos del disco interior tienen metalicidades
en el rango adecuado pero, aparte del hecho de que sus edades y distancias
no estdn muy bien determinadas en general, su nimero es tan pequeno que
su andlisis estard dominado por efectos estocésticos (Santos & Frogel 1997;
Bruzual A. 2002; Cervifio et al. 2002; Cervifio & Valls-Gabaud 2003; Cantiello
et al. 2003; Gonzdlez et al. 2004). Finalmente, Ajhar & Tonry encontraron
que los datos dpticos por si mismos eran inadecuados para desacoplar de
manera confiable los efectos de la metalicidad y la edad.

Un estudio de los cimulos estelares' de las Nubes de Magallanes (NM)

'En general, no se trata de ctimulos globulares. Los ciimulos globulares contienen t{pi-
camente cientos de miles de estrellas confinadas en unos pocos parsecs cibicos. Por lo
mismo tienen un tiempo de relajacién (el tiempo caracteristico para que interacciones
gravitacionales de una estrella con otras del cimulo alteren la velocidad de la primera por
una cantidad comparable a su velocidad original; treras =~ &111—1(21\,“;, donde R es el radio del
cimulo, N es el ntimero de estrellas y v es la velocidad tipica) muy corto, de ~ 10%afios,
y han alcanzado una forma esférica. Solamente algunos de los ctiimulos més ricos de las
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constituye una mejor linea de ataque desde el punto de vista de su relevancia
para las galaxias de tipo temprano, por dos razones: su distancia estd muy
bien determinada y abarcan un rango de edades mucho més amplio (~ 10°
a ~ 10 afios) que los ctimulos globulares galacticos (todos con ~ 10
afios). Los cimulos més viejos de las NM tienen tanta o més edad que las
galaxias elipticas y los bulbos de las galaxias espirales. Por otro lado, si bien
es cierto que sus metalicidades son bajas (Z ~ 0.0006 — 0.01), su historia de
enriquecimiento quimico lento significa que cimulos con edades entre unos
pocos Mano y 3 Mario tienen todos bésicamente la misma metalicidad Z ~
0.01 (Cohen 1982; Frogel et al. 1990).

2.2. Las Nubes de Magallanes (NM)

Hacemos aqui un pequefio paréntesis para resumir la importancia as-
trondémica de las NM, mostradas en la Fig. 2.1. Son dos de las galaxias més
cercanas a la Via Lactea, ambas satélites de nuestra Galaxia, irregulares bar-
radas de metalicidad relativamente baja (1/30 S Z/Zg < 1/2). La tasa de
formacién estelar actualmente es de ~ 0.4 Mg afio™! en la LMC (Bekki &
Chiba 2005), y de ~ 0.1 M afio~! en la SMC (Harris & Zaritsky 2004). Una
gran ventaja es que, por su cercania (50 kpc la LMC, 75 kpc la SMC), es posi-
ble resolver sus estrellas y construir diagramas de color-magnitud por debajo
del MSTO para zonas o cimulos estelares. Sus distancias también estdn muy
bien determinadas (e.g., Ferrarese et al. 2000). Es ademés notable la riqueza
de la LMC en cimulos estelares, como deciamos en la seccién anterior, con
un amplisimo rango de edades (y que, por cierto, no estén distribuidos en un
halo, sino en un disco grueso). Por todos estos hechos, las NM han consti-
tuido un laboratorio por excelencia para el estudio de poblaciones estelares
simples.

Hodge (1999) presenta una breve resefia de las observaciones modernas
de las NM con mayor importancia histérica que reproducimos parcialmente
a continuacién:

= John Herschel identifica varios cimulos estelares en las NM que incluye
en su “Catalogo General” (Herschel 1864).

Nubes de Magallanes pueden ser considerados cimulos globulares. Estos son generalmente
también algunos de los ciimulos magalldnicos més viejos, probablemente una expresién del
hecho de que los ciimulos mds masivos también resisten mejor la destruccién y sobreviven
mas tiempo.
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» Wilhelmina Fleming realiza estudios sobre S Doradus, la primera varia-
ble azul luminosa (luminous blue variable) reconocida; Fleming habia
detectado la curva de luz variable de esta estrella y un perfil P Cisne
en su espectro.

» Henrietta Leavitt estudia en 1904 variables més débiles: estrellas cefei-
das. En 1907, descubre la importantisima relacién periodo—luminosidad
de estos objetos.

s 7) utilizan fotometria fotoeléctrica para derivar una relacién periodo—
luminosidad més precisa para las cefeidas.

» Shapley (1957) especula que algunos de los ctimulos de Herschel podrian
ser cumulos globulares como los Galacticos.

» Arp (1958) deriva diagramas color-magnitud para cimulos y estrellas
de campo de la SMC; esto permite determinar su edad y hacer com-
paraciones con modelos de evolucion estelar.

» Feast et al. (1960) hacen un mapeo de espectros, colores y luminosi-
dades de las estrellas més brillantes de las NM; como resultado, pro-
ducen el primer diagrama HR extragaldctico de buena calidad.

» Thackeray & Wesselink (1952) encuentran variables RR Lyrae en las
NM vy realizan la primera determinacién independiente de estrellas ce-
feidas de sus distancias.

» Payne-Gaposhkin y Gaposhkin (e.g., Gaposchkin 1971) utilizan cefei-
das masivas para estudiar la relacién entre edad y localizacién espacial
de las estrellas en las NM.

= Westerlund (1961) estudia la relacién de asociaciones OB y otros grupos
de estrellas jévenes con nubes de gas neutro y ionizado.

= Kerr et al. (1954) descubren el puente de HI que conecta las dos NM.

= Mathewson et al. (1974) descubren la Corriente Magalldnica (Magel-
lanic Stream,).

En lo que se refiere a uno de los aspectos més relevantes para nuestro
estudio, las historias de formacién estelar de las NM son interesantes, y dis-
tintas entre si. La distribucién de edades de sus respectivos cimulos (por
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ejemplo, Cohen 1982; Elson & Fall 1985, 1988; Frogel et al. 1990) sugiere
que la formacién estelar ha sido episédica en la LMC y més continua en la
SMC. Concretamente, en la LMC se da un “hueco de edades” entre los 3
y los 12 Maitio (7); sélo se ha descubierto en ella un cimulo con 8 Maifio
de edad (ESO121-SC03; Mateo et al. 1986). Varios autores (e.g. Byrd et al.
1994; Bekki & Chiba 2005) han tratado de explicar la peculiar historia de
formacién estelar de la LMC como resultado de sus interacciones con nuestra
Galaxia y/o con la SMC; en el caso de la Via Lictea, estas interacciones
podrian ser no solamente gravitacionales, sino también hidrodinamicas (7).
En cuanto a la distribucién espacial de la metalicidad de la LMC, se
observa (como en muchos otros discos galdcticos) una metalicidad més alta
hacia el centro, lo que indicaria que la formacidn estelar, y por lo tanto el
enriquecimiento quimico, proceden alli de manera més eficiente. Al mismo
tiempo, el gradiente de metalicidad es més plano entre los radios que limitan
la barra, posiblemente porque los movimientos a lo largo de ésta (streaming
motions) mezclan estrellas con diferentes edades y metalicidades. Finalmente,
las dispersiones de edad y metalicidad son mayores en el centro, quiza porque
nubes de gas con metalicidades diversas son empujadas hacia alli durante las
interacciones con nuestra Galaxia y con la SMC (Bekki & Chiba 2005).

2.3. Los supercumulos estelares

Volviendo al problema de utilizar cimulos estelares para calibrar modelos
de sintesis de poblaciones estelares en general y FBS sintéticas en particular,
la verdad es que, para que este enfoque funcione, la muestra deberd incluir
la mayor cantidad posible de cimulos, porque es en ellos donde se manifiesta
de manera méas dramaética el problema de la AGB. A saber, el nimero de las
estrellas en la AGB y la parte superior de la RGB en cada cimulo es tan
pequenio que su temperatura y luminosidad no representan adecuadamente
la distribucién de las estrellas més brillantes de la AGB y la RGB en la
isécrona en el limite de numeros muy grandes, que es del que por lo general
se ocupan los modelos. A menudo, la luz integrada y, peor aun, las FBS de un
cumulo particular pueden estar dominadas por una sola estrella luminosa y
fria. Claramente, la forma de darle la vuelta a este problema es el tratamiento
adecuado de una base de datos suficientemente rica. Afortunadamente, estos
datos existen hoy gracias al Mapa Completo del Cielo en 2 Micras, 2MASS
(Skrutskie et al. 1997), y al Mapa Profundo en el Cercano Infrarrojo del Cielo
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Anglo-Australian Obs./Rgyal Obs. Edinburgh

Figura 2.1: Nubes de Magallanes. Izquierda: LMC, el ancho de la imagen es aproximadamente 6°; derecha:
SMC, el ancho es aproximadamente 5/4. Ambas fotografias son tomadas de placas expuestas por David
Malin en el telescopio UK Schmidt.
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del Sur, DeNIS (Epchtein et al. 1997).

En vez de analizar cada ciimulo separadamente, para reducir los efectos
estocasticos hemos construide “supercimulos”, mediante la coadicién de los
cumulos en la muestra de Elson & Fall (1985, 1988) que tienen la misma clase
SWB (Searle et al. 1980). La clasificacién de SWB se basé originalmente en
fotometria ugvr de 61 cimulos ricos de las NM, y constituye una secuencia
suave y unidimensional de edad creciente y metalicidad decreciente. Poste-
riormente, Elson & Fall (1985) asignaron clases SWB a 147 cimulos més,
basados en fotometria UBV compilada por van den Bergh (1981). La clasi-
ficacién de Elson & Fall (1985) estd parametrizada por s, donde s = (5.75 %+
0.26) clase SWB + (9.54 & 1.45). En este trabajo, hemos agrupado los su-
percimulos de acuerdo con su pardmetro s,2como se muestra en la Tabla 3.1;
no obstante, hemos asignado edades y metalicidades a los superciimulos segin
sus tipos SWB, siguiendo a Cohen (1982) y Frogel et al. (1990).3

2.4. La relacién entre Mg, y (V —I)

Como ya dijimos en la § 2.1, la calibracién empirica de las magnitudes
de fluctuacién consiste en general en encontrar su dependencia con respecto
a un color integrado [e.g, Tonry & Schneider (1988); Ajhar & Tonry (1994)].
Al aplicar este procedimiento a las FBS en la banda K, Liu et al. (2002)
encontraron una correlacién lineal entre Mg, y (V —I) en una muestra de 26
galaxias elipticas, SOs y bulbos de galaxias espirales localizadas en el Grupo
Local, Fornax, Virgo, Eridanus y Leo (ver Fig. 2.2) . La investigacién de
los limites (en edad, metalicidad y, en dltima instancia, ambiente) de esta
correlacion tiene implicaciones obvias para una adecuada calibracién de las
magnitudes de fluctuacién en el cercano IR para su uso como indicadores de
distancia, y por lo tanto para una determinacién precisa de Hy a través de
este método.

También existen implicaciones desde el punto de vista de los estudios de
poblaciones estelares. En general, las propiedades observadas de las pobla-

2Solamente los 61 ctimulos ricos analizados originalmente por Searle et al. (1980) cuen-
tan con una clase SWB asignada directamente; en cambio, Elson & Fall {1985, 1988)
si proporcionan un pardmetro s para todos los ciimulos de la muestra compilada por van
den Bergh (1981).

3La excepcién es el supercutimulo Pre-SWB, al cual le asignamos una edad igual a la
de un cimulo con s=7 (Elson & Fall 1985)
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Figura 2.2: Mg, vs. color integrado (V —I.) para un conjunto de galaxias
que cuentan con mediciones de FBS de alta calidad. Los simbolos vacios
corresponden a galaxias tipo S0 y a bulbos galdcticos (M 31), mientras que los
sélidos representan galaxias elipticas. Los valores en paréntesis son iguales al
namero de galaxias en cada grupo que cuentan con determinaciones de FBS.
La linea de guiones es el mejor ajuste; de éste se ha excluido a las cuatro
galaxias de la muestra con fluctuaciones més brillantes que M g, = -6.6 mag,
La galaxia més roja y con fluctuaciones més débiles (extremo inferior derecho
de la gréfica) es NGC 4636, en Virgo (Liu et al. 2002).
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ciones estelares estan pesadas por la luminosidad. A partir de 12 Maifio, en que
surge la fase supergigante roja, las estrellas méas brillantes de una poblacién
emitirdn fuertemente en las longitudes de onda épticas e infrarrojas. Por lo
tanto, la tendencia descubierta por Liu et al. (2002) podria estar trazando el
brote més reciente de formacién estelar en cada uno de estos sistemas. Esta
es la conclusién a la que se llegd en el citado trabajo, después de comparar
sus datos con predicciones de Liu et al. (2000) [basadas en los modelos que
posteriormente serian publicados por Bruzual & Charlot (2003)], Worthey
(1993b), y Blakeslee et al. (2001) [basadas en los modelos de Vazdekis et al.
(1996)]. Aunque hay desacuerdos entre estas predicciones (especialmente en
las metalicidades obtenidas, respectivamente, a partir de los modelos de Liu
et al. por un lado y de Blakeslee et al. por el otro), todas ellas apuntan hacia
una considerable diferencia entre las edades de los objetos de la muestra,
desde menos de 5 Mafio hasta mds de 12 Mafio. Més atn, en los tres conjun-
tos de modelos comparados por Liu et al. (2002), las secuencias de edad y
de metalicidad no son paralelas, por lo menos en algunas regiones del plano
Mg, vs. (V —I), lo que abre la posibilidad de utilizarlo como un elemento
de diagndstico para romper la degeneracién edad—metalicidad.

El presente estudio de la relacién entre Mg, y (V — I) en los cimulos
estelares de las NM complementa de dos maneras ventajosas la investigacién
de Liu et al. (2002). En primer lugar, puesto que cada uno de los ciimulos
estelares es una poblacién estelar coetanea y de metalicidad nica,? los brotes
de formacién estelar que representan no se encuentran enmascarados por
una poblacién subyacente, como si ocurre en galaxias; por lo tanto, es muy
probable que constituyan un mejor conjunto de datos para la comparacién
con modelos de poblaciones estelares simples. En segundo lugar, los cimulos
magalldnicos abarcan un rango de edades aiin més amplio (esto es, de unas
pocas veces x10%afios a ~ 100 afios) que las galaxias y bulbos estudiados
por Liu et al. Consecuentemente, cubren un volumen aproximadamente tres
veces méas grande en Mg, y cuatro veces més extendido en (V — I).

Para este trabajo, hemos utilizado datos en la banda K, tomados del
archivo 2MASS; datos en el filtro Igunn (I; 0 I de aqui en adelante) del
archivo DeNIS,% y datos V tomados de distintas fuentes en la literatura.
Las magnitudes y los colores de fluctuaciéon en el cercano infrarrojo de los

436lo muy recientemente se ha recabado evidencia de que algunos de los ciimulos glo-
bulares méas masivos podrian ser poblaciones compuestas. Ver, por ejemplo, Bedin et al.
(2004), sobre el caso de Q Cen, el cimulo més masivo de la Via Lictea.

SEl filtro I Cousins (I.) es ligeramente menos azul que el filtro I,.
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cumulos magalldnicos, asi como su comparacién con los modelos de Bruzual
& Charlot (2003), ya habian aparecido publicados en Gonzélez et al. (2004).



Capitulo 3

Los datos del mapeo del cielo
2MASS

[Este capitulo contiene extractos del articulo de Gonzalez et al. (2004).]

Como adelantamos en el capitulo 2, la luminosidad de fluctuacién L es
el cociente del segundo momento de la funcién de luminosidad al primer
momento o la luminosidad integrada. Al contrario de lo que se hace para
medir FBS en galaxias distantes —donde poblaciones no resueltas dejan su
huella en las fluctuaciones observadas de pixel a pixel—, en ctimulos estelares
cercanos es posible derivar el segundo momento de la funcién de luminosidad
(el numerador de la ecuacién 2.1) a partir de medir los flujos individuales de
estrellas brillantes resueltas (Ajhar & Tonry 1994). La luminosidad integrada
(el denominador de la ecuacién), por otro lado, es igual a la luz detectada
en la imagen de un cimulo estelar, después de la sustraccién de la emisién
del cielo. Para calcular las magnitudes de fluctuacién los cimulos estelares
magallanicos en la banda K, utilizamos datos del archivo 2MASS.

El mapeo 2MASS en el hemisferio sur fue llevado a cabo con un telesco-
pio de 1.3-m localizado en el Observatorio Inter-Americano de Cerro Tololo
(CTIO); los datos en las bandas J, H y K, fueron obtenidos simultinea-
mente con una cdmara de 3 canales, equipada con tres arreglos NICMOS3
de 256x256 pixeles. De acuerdo con la documentacién en lfinea,! el seeing a
lo largo de las observaciones del mapeo fluctué para la banda K entre 2’5 y
4"'6; en promedio fue de 2/8. El tamafio de los pixeles de la cdmara era de 2",

http://spider.ipac.caltech.edu/staff/roc/2mass/seeing/seesum.html

17
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pero el muestreo fue mejorado por medio de dithering.? Los datos del mapeo
accesibles piblicamente tienen pixeles de 1”7, y nosotros hemos medido un
ancho total tipico a media altura (FWHM) para estrellas individuales de 3".
Cada imagen del 2MASS tiene una exposicién total de 7.8 s. Ademads de
las iméagenes, estdn a disposicién ptblica un catdlogo de fuentes extendidas
(XSC) y uno de fuentes puntuales (PSC). Nominalmente, el PSC del 2MASS
est4 completo en un 100 % para K, < 15 mag en la posicién de las NM.3 Para
ser conservadores, sin embargo, inspeccionamos las funciones de luminosidad
de los cumulos en un radio de 1’ del centro de los cimulos. Ochenta y siete
por ciento de ellas parecen completas para K, < 14 mag; esto significa (ver
Fig. 3.2) que las cuatro magnitudes més brillantes de estrellas a la distancia
de la Gran Nube de Magallanes (LMC) fueron detectadas. En Gonzélez et al.
(2004) se demostré que estas cuatro magnitudes son suficientes para calcular
las magnitudes de fluctuacién en el cercano-IR, ya que el segundo momento
de la funcién de luminosidad converge de manera suficientemente rapida.

2Se toma una serie de exposiciones de una misma imagen con desplazamientos sis-
tematicos relativos de fracciones de pixel. Posteriormente se aplica a estas imagenes técni-
cas de procesamiento que permiten mejorar su resolucién. Ver, por ejemplo, Fruchter &

Hook (2002).
®http://www.ipac.caltech.edu/2mass/releases/allsky /doc/sec2 2.html
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Cuadro 3.1: Cumulos Estelares Magalldnicos

Supercimulo Edad (afios) Z  Nombre Pardmetro s Nube E(B-V)
Pre-SWB...  2.4x10° 001 IC 2128 1 LMC

NGC 1748 1 LMC

NGC 1743 2 LMC

L 107 3 SMC

NGC 1714 3 LMC

NGC 1727 4 LMC

NGC 1910 4 LMC

NGC 1936 (IC 2127) 4 LMC

L 84 ) SMC

NGC 602 6 SMC

NGC 2001 6 LMC

NGC 1833 7 LMC

NGC 2027 7 LMC

SL 362 7 LMC

NGC 2014 8 LMC

NGC 346 8 SMC

HS 314 10 LMC

NGC 2074 10 LMC

SL 360 10 LMC

NGC 1984 11 LMC 0.15

NGC 2018 11 LMC

NGC 1873 12 LMC

L 70 13 SMC

NGC 2006 13 LMC

NGC 1983 13 LMC

NGC 2011 13 LMC 0.08

SL 114 13 LMC

L 74 14 SMC
SWBI...... 1.3x107 0.01 NGC 2003 15 LMC

L 51 15 SMC

L 48 15 SMC

NGC 1994 15 LMC 0.14

NGC 2004 15 LMC 0.06

SL 538 15 LMC

L 56 16 SMC
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NGC 290 16 SMC .
NGC 1767 ’ 16 LMC
NGC 1787 16 LMC
NGC 2009 16 LMC
NGC 2098 16 LMC
L 45 17 SMC
NGC 1766 17 LMC
NGC 1772 17 LMC
NGC 1805 17 LMC
NGC 2002 17 LMC
NGC 2100 17 LMC
L 66 18 SMC
NGC 1810 18 LMC
NGC 1818 18 LMC
NGC 330 19 SMC
NGC 176 20 SMC
NGC 299 20 SMC
NGC 1704 20 LMC
NGC 1711 20 LMC
NGC 1860 20 LMC
NGC 376 20 SMC
SL 477 20 LMC
SWBII..... 4x107 0.01 NGC 1869 21 LMC
NGC 1698 . 21 LMC
NGC 1847 21 LMC
NGC 1850 21 LMC
NGC 1863 21 LMC
SL 106 21 LMC
IC 1612 292 SMC
L 39 292 SMC
NGC 220 22 SMC
NGC 222 292 SMC
NGC 1735 292 LMC
NGC 1793 292 LMC
NGC 1834 292 LMC
NGC 1855 22 LMC
NGC 1928 - 22 LMC

NGC 2214 22 LMC



SWBIII....

1.2x108

0.016

IC 1624
NGC 1774
NGC 1782
NGC 1804
NGC 1903
NGC 2164
IC 1655
NGC 231
NGC 242
NGC 422
NGC 1732
NGC 1755
NGC 1854
NGC 1870
NGC 1913
NGC 1951
NGC 1986
NGC 2118
SL 56

IC 1660

L 44

L 63

NGC 256
NGC 458
NGC 1828
NGC 1844
NGC 1943
NGC 2000
NGC 2041
NGC 2157
NGC 2159
NGC 2172
SL 539

IC 1611
NGC 265
NGC 2058
NGC 2065
NGC 2136

23
23
23
23
23
23
24
24
24
24
24
24
24
24
24
24
24
24
24
25
25
25
25
25
25
25
25
25
25
25
25
25
25
26
26
26
26
26

21

SMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
SMC
SMC
SMC
SMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
SMC
SMC
SMC
SMC
SMC
LMC
LMC
LMC

- LMC

LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
SMC
SMC
LMC
LMC
LMC

0.10

0.10

0.12
0.13

0.10
0.18

0.18

0.05
0.10
0.10
0.10

0.18
0.18
0.10
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NGC 2156 26 LMC
L 40 27 SMC
NGC 1866 27 LMC
NGC 2025 27 LMC
NGC 2031 27 LMC
L 114 28 SMC
NGC 1775 28 LMC
NGC 1885 28 LMC
NGC 1895 28 LMC
NGC 2134 28 LMC
NGC 269 29 SMC
NGC 1830 29 LMC
NGC 1953 29 LMC
SWBIV.... 3.7x108 0003 L 53 30 SMC
NGC 294 (L 47) 30 SMC
NGC 1801 30 LMC
NGC 1856 30 LMC
NGC 1872 30 LMC
NGC 1831 31 LMC
NGC 2056 31 LMC
L 26 32 SMC
NGC 1756 32 LMC
NGC 1849 32 LMC
NGC 2107 32 LMC
SL 562 32 LMC
NGC 1868 33 LMC
NGC 2249 34 LMC
NGC 1987 35 LMC
NGC 2209 35 LMC
NGC 2108 36 LMC
SL 663 36 LMC
SWBV... 11x10° 0005 IC 2146 37 LMC
NGC 152 37 SMC
NGC 411 37 SMC
NGC 1644 37 LMC
NGC 1783 37 LMC
NGC 2231 37 LMC

SL 363 37 LMC

<«




SWB VI....

SWB VII...

3.3x10°

1.0x 1010

0.002

0.0008

NGC 419
NGC 1777
SL 556
NGC 1651
NGC 1917
NGC 2154
NGC 2162
NGC 2213
NGC 1806
NGC 1846
NGC 2193
SL 855
NGC 1795
NGC 1751
NGC 2173
NGC 1652

ES0O121-SCO3

NGC 2121
NGC 1718
NGC 1978
NGC 1852
NGC 2155
SL 842
L1

NGC 416
NGC 1754
NGC 1916
NGC 2005
NGC 2019
SL 506

L 11

L 68

NGC 121
NGC 1835
L8 .
NGC 361
NGC 1786
NGC 2210

38
38
38
39
39
39
39
39
40
40
40
40
41
42
42
43
44
44
45
45
45
45
45
46
46
46
46
46
46
46
47
47
47
47
48
48
48
48

23

SMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
SMC
SMC
LMC
LMC
LMC
LMC
LMC
SMC
SMC
SMC
LMC
SMC
SMC
LMC
LMC

0.10
0.07
0.10
0.12
0.10

0.12
0.07

0.10

0.10

0.10

0.18

0.12

0.12
0.10
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L 113 49
NGC 339 49
NGC 1898 50
H 11 (SL 868) 51

Col. (2) y (3). Edades y metalicidades de los supercimulos;
éstas han sido tomadas de Frogel et al. (1990), con las siguientes
excepciones: las metalicidades de los superciimulos SWB I y
SWB 11 son de Cohen (1982); en el caso del supercimulo més
joven (Pre-SWB), su metalicidad fue extrapolada de la Fig. 2
del articulo de Cohen, y adoptamos la edad de un ctimulo con s
= 7 de Elson & Fall (1985). Ademds, las edades de Frogel et al.
(1990) han sido corregidas por la diferencia entre los médulos
de distancia usados, respectivamente, por estos autores y por
nosotros. Col. (5). Pardmetro s de Elson & Fall (1985, 1988). Col.
(7). E(B —V) de Persson et al. (1983); de otra manera, hemos
supuesto E(B — V) = 0.075 para la LMC y E(B — V) = 0.037
para la SMC (Schlegel et al. 1998).

SMC
SMC
LMC
LMC
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3.1. Mosaicos con las imdgenes

Recuperamos del archivo del 2MASS datos en el filtro K, para 191 cimu-
los estelares magallanicos que cuentan con un pardmetro s (Elson & Fall
1985, 1988). La lista de estos 191 ctimulos aparece en la Tabla 3.1. Los datos
fueron usados para construir ocho “superctimulos”, uno para cada una de las
siete diferentes clases SWB (Searle et al. 1980), més un supercimulo clase
Pre-SWB. Fotometria para las fuentes puntuales fue obtenida del PSC, del
mismo archivo 2MASS.

Armamos mosaicos de los supercimulos mediante la coadicién de los
cumulos estelares individuales de cada clase SWB. Para centrar éstos, uti-
lizamos sobre todo las coordenadas provistas por la base de datos astronémi-
cos SIMBAD, si bien para muchos de los objetos de la Nube Menor de Mag-
allanes (SMC) usamos las coordenadas publicadas por Welch (1991) y, oca-
sionalmente, posiciones determinadas a ojo a partir de las propias imégenes.
Antes de coanadir, a cada imagen le restamos el valor del cielo registrado en
su encabezado (header), la escalamos a un punto cero fotométrico comun,*
la desenrojecimos (si bien la extincion por polvo no es muy importante en
el cercano-IR),®> y magnificamos geométricamente los ctimulos de la SMC
para que todos los objetos estuvieran como vistos a la distancia de la LMC.
Tomamos (m — M), = 18.50 £ 0.13 para la LMC, y (m — M), = 18.99 &+
0.05 para la SMC, basados en las distancias derivadas por Ferrarese et al.
(2000) a partir de Cefeidas. También enmascaramos los pixeles y columnas

4El punto cero de un instrumento, por definicién, es la magnitud de un objeto que
produce un conteo (DN) por segundo. La magnitud de un objeto arbitrario que produce

DN conteos en una observacién de duracién EXPTIME es, por lo tanto,
m = —2.5 x log1o(DN/EXPTIME) + PUNTO CERO. (3.1)

El punto cero determina la conexidén entre los conteos y un sistema fotométrico y, por lo

tanto, entre los conteos y cantidades fisicas como el flujo incidente en el telescopio.
$Tomamos E(B — V) de Persson et al. (1983). Para cimulos que no cuentan con una

medida individual de enrojecimiento, suponemos E(B — V) = 0.075 para la LMC y E(B —
V) =0.037 para la SMC (Schlegel et al. 1998); basados en esta misma referencia, usamos
A = 0.367 E(B-V).
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dafiados.® Un importante paso final fue corregir los mosaicos por cualquier
sub o sobresustraccién residual de la emisién del cielo; para ello, medimos el
fondo de cada mosaico en un anillo entre 2/0 y 2!5 del centro del superctimulo.
Estos mosaicos fueron utilizados principalmente para medir la luz integra-
- da de los supercutimulos, una cantidad que entra en el denominador de la
expresién para L (ecuacién 2.1). Mostramos mosaicos finales para los ocho
supercimulos en la Fig. 3.1.

3.2. Listas de estrellas

Como ya mencionamos, ensamblamos listas de estrellas para cada su-
percimulo a partir del propio PSC del 2MASS. Las listas fueron obtenidas
mediante la pagina de VizieR (Ochsenbein et al. 2000). Nuevamente, para los
cimulos de la SMC, las distancias de las estrellas al centro del supercimulo
fueron ajustadas para ponerlas como vistas a la distancia de la LMC. La fo-
tometria también fue corregida por enrojecimiento por polvo y para tomar en
cuenta las diferentes distancias a las dos nubes. Eliminamos fuentes puntuales
con fotometria dudosa, asi como estrellas que por su color y brillo parecian
ser objetos en primer plano pertenecientes a la Via Léctea, o bien estrellas
de campo de las propias NM. Para evaluar la calidad de la fotometria, uti-
lizamos las banderas (flags) mismas del PSC. Incluimos tnicamente fuentes
dentro de un radio de 1’ de los centros de los supercimulos; que habian si-
do detectadas en las tres bandas J, H y K,, y no sufrian de artefactos en
ninguna; que no estaban saturadas y que contaban con fotometria de ajuste
de perfil, también en las tres bandas; y que no estaban asociadas con fuentes
extendidas, un asteroide o un cometa. Con el fin de minimizar la contami-
nacién por estrellas de campo en las NM, seguimos el criterio de 7), esto es,
excluimos del analisis estrellas en el rango 12.3 < (Kj), < 14.3 que ademas
tenfan colores (J — K,), > 1.2 6 (J — Kj), < 0.4. Puesto que el radio de 1’
incluye sélo los centros de los cimulos estelares a la distancia de las NM, no
aplicamos ningin otro procedimiento de descontaminacion.

6Los CCDs y los detectores infrarrojos como los NICMOS siempre tienen pixeles cuya
respuesta es distinta de la respuesta normal promedio del detector. Es preciso marcar estos
pixeles y eliminarlos del andlisis, porque los conteos que registran no tienen qué ver con el

flujo recibido.
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Figura 3.1: Supercimulos magalldnicos construidos con los datos del mapeo
2MASS. El N esté arriba y el E a la izquierda. Cada mosaico tiene un tamarfio

de 33 por lado. (Gonzélez et al. 2004).
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Como un ejemplo de resultado preliminar, presentamos en la Fig. 3.2
diagramas de color-magnitud en el cercano IR para las estrellas dentro de un
radio de 1’ de los centros de los ocho supercimulos. Los errores fotométricos
promedio son 0.04 mag en brillo y 0.02 mag en color para fuentes con K, <
13; respectivamente 0.06 y 0.03 mag para estrellas con 13 < K, < 14;y 0.13
y 0.07 mag (aproximadamente el tamafio de los puntos) para fuentes con 14
< K, < 15. El ancho de varios de los diagramas (especialmente, los de las
clases II y III) es producto del hecho de que nuestros cimulos artificiales no
son en realidad poblaciones completamente homogéneas.

3.3. Magnitudes absolutas de fluctuacién K

Finalmente, derivamos la magnitud de la fluctuacién absoluta en K para
cada uno de los ocho superciimulos. Los flujos integrados, que se requieren
para el denominador de la ecuacién 2.1, fueron obtenidos simplemente me-
diante la suma del flujo en todos los pixeles dentro de un radio de 1’ del
centro de cada supercimulo, exceptuando el flujo de las estrellas que habian
sido eliminadas de las listas de fuentes puntuales con los criterios ennumer-
ados en el parrafo anterior. El numerador de la ecuacién 2.1, por otro lado,
fue calculado por medio de sumas sobre las estrellas individuales con buena
fotometria en la misma regién.

3.4. Errores estocasticos

Los errores estocdsticos debidos a la estadistica de niimeros pequefios son
centrales para los estudios de FBS de cimulos estelares (que no de gala-
xias). Hasta ahora, el procedimiento estdndar para asignar barras de error
a magnitudes y colores de fluctuacién ha sido a través de simulaciones de
tipo Monte Carlo (e.g., Ajhar & Tonry 1994; Bruzual A. 2002). Reciente-
mente, sin embargo, Cervifio et al. (2002) han presentado un formalismo
estadistico aproximado para estimar cuantitativamente la dispersién espera-
da en observables relevantes de poblaciones estelares simples, como resultado
de fluctuaciones estadisticas de la funcién de luminosidad. Este enfoque se
basa en la suposicién de que las variables involucradas tienen una naturaleza
poissoniana; demuestra explicitamente que es posible predecir con modelos
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Figura 3.2: Diagramas de color-magnitud. para supercimulos de las NM.
Estrellas dentro de un radio de 60 ” del centro (a la distancia de la LMC).

(Gonzélez et al. 2004).
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la dispersién observada en los datos reales, siempre y cuando el error tedrico
relativo producido por las fluctuaciones estocésticas en el nimero de estrellas
sea escalado por My, / ?, donde My, es la masa total de la poblacién estelar.
Los términos de covarianza constituyen un elemento muy importante cuando
se calcula la dispersién de esta forma. La covarianza entre dos cantidades,
cov(z,y), se define como

cov(z,y) = p(x,y)0.0y, (3.2)

donde p(z,y) es el coeficiente de correlacién y o, y 0, son, respectivamente,
las desviaciones estdndar debidas a la estadistica de niimeros pequenos en
zy y. p(z,y) varia entre -1 y 1, dependiendo del signo de la correlacién:
una co- rrelacién positiva significa que las cantidades varian juntas en el
mismo sentido; una correlacién negativa ocurre cuando las cantidades varian
juntas en direccién opuesta (aqui, denotaremos con un signo menos una co-
varianza con un coeficiente de correlacién negativo). Cuando p(z,y) = 0, las
cantidades no estén correlacionadas, es decir, son estadisticamente indepen-
dientes. Por ejemplo, para una estrella dada, las luminosidades en diferentes
bandas estdn completamente correlacionadas. Para un grupo de estrellas, sin
embargo, la contribucién de cada estrella debe ser considerada para calcular
correctamente la covarianza. En general, en el caso de observables —como
los colores integrados y las fluctuaciones de brillo superficial de poblaciones
estelares— que son cocientes de luminosidades, la adopcién a priori de p =
0 sobreestimar4 el error.

Cervifo et al. (2002) verificaron que su método funciona para propiedades
integradas, como colores y anchos equivalentes de lineas de emisién, mediante
la confrontacién de sus resultados con, una vez més, aquéllos de simulaciones
de Monte Carlo. Gonzdlez et al. (2004) aplicaron por primera vez el método
de Cervifio et al. (2002) para derivar barras, de error de magnitudes y colores
de fluctuacién; también corroboraron la validez del método en estos casos
mediante simulaciones de Monte Carlo. En el caso de las magnitudes de fluc-
tuacién, mostramos a continuacion las operaciones necesarias para calcular
los errores.

Antes que nada, siguiendo a Buzzoni (1989) y Cervifio et al. (2002), nos
fijamos en el error relativo, en el limite poissoniano, para cualquier cantidad
sintética A que es la suma de contribuciones de estrellas (o poblaciones)
individuales; es decir, A = > w;a;, donde a; es la contribucién de la i-ésima
estrella (o clase estelar) y w; = N;/M,, es el valor promedio del nimero de
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estrellas de masa m;, normalizado por la masa total del cimulo M, = > m;
(supuesto una constante). w; es tratada como una variable aleatoria, pero a;
es considerada como una cantidad fija; en este caso,

o = Z alol,. (3.3)

Ahora bien,
N; w;
2 _ o W 3.4
T Mtzot Mtot’ ( )
de manera que el error relativo es
( LS 2 1/2
g4 _ \Met . (3.5)

A Z w;a;
Nétese que la importancia de las fluctuaciones estocdsticas en el ntimero

de estrellas contribuyentes disminuye al aumentar la masa total del cimulo.
En su caso, las luminosidades de fluctuacién constituyen un cociente:

[ xwal _u (3.6)
Zwiai ()
Por lo tanto,
1
2 _ 4
Uu - th szai (37)
1
2 _ 2
o, = Mo szai (3.8)
1
cov(u,v)’ = Zwiaf’, (3.10)
tot

"Es posible encontrar aproximadamente los coeficientes de correlacién (desconocidos)
p(a,b) de un cociente, suponiendo que éste tiene la forma u = a/b, mediante una com-

paracién entre la ecuacién 3.11 y la siguiente férmula:

% _ s, % _,cov(ab)
u?  a? b2 ab
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y

2 1 4 1 2 2 3

i ~ Mot Zwiai Mot Zwiai Mo Zwiai . (311)

P (- wial)? (20 wia;)? Sowial Y wia;
el error relativo en magnitudes es:

oY\ 1/2
o0
1.0857 x z mag. (3.12)

Para poblaciones estelares mayores que unas pocas veces X 10° M, estas
barras de error analiticas y los errores de Monte Carlo son equivalentes, si
bien es necesario tener en cuenta que los errores analiticos son 1-o, mientras
que las simulaciones de Monte Carlo generan resultados dentro de 3-o del
valor analitico “central”.®

Este procedimiento, que Cervifio & Valls-Gabaud (2003) desarrollaron
teniendo en mente su aplicacién a modelos, puede por supuesto ser aplicado
también a datos observacionales. Cuando se trabaja con modelos, las ecua-
ciones se utilizan exactamente como hemos escrito aqui arriba; en ellas, w;
es el nimero de estrellas de masa m; por unidad de masa y M es en cada
caso la masa total de la poblacién estelar. En cambio, cuando trabajamos
con datos como los de los supercimulos, sumamos estrellas individuales. Por
lo tanto, suponemos que todas las w;’s son iguales a la unidad. También, en
el caso de los datos, es innecesario normalizar por M ~Y/2 puesto que esta
operacién se concreta implicitamente al anadir las estrellas. Tipicamente, los
errores derivados de los datos —que son los que utilizamos aqui— son de dos

a tres veces mayores que los predichos por los modelos.

(3.10)

BPara cimulos con masas més bajas, fluctuaciones en el muestreo producen sesgos (es
decir, desviaciones con respecto a los valores de los observables predichos tedricamente)
y multimodalidad que dependen de la longitud de onda y de la fase evolutiva estelar, y
que nuestro célculo analitico de los errores estocdsticos es incapaz de estimar (Santos &
Frogel 1997; Cantiello et al. 2003; Cervifio & Valls-Gabaud 2003; Raimondo et al. 2003).

La investigacién de estos efectos no es tema del presente trabajo.



Capitulo 4

Datos I y V

Las observaciones del mapeo DeNIS fueron realizadas entre 1995 y 2001,
y en particular los datos de las Nubes de Magallanes fueron tomados entre
1995 y 1998. Cioni et al. (2000) publican un buen resumen del instrumento
DeNIS, y el procedimiento de obtencidn y las caracteristicas de los datos. El
instrumento se encontraba montado en el foco Cassegrain del telescopio de
1-m del European Southern Observatory (ESO) en La Silla, Chile, y podfa
obtener con tres cAmaras simultaneamente imagenes en las bandas Iy, J y K.
Las cdmaras tenfan, respectivamente, un CCD Tektronix con 1024?% pixeles
(cada pixel de 1”x1"), y dos detectores infrarrojos NICMOS con 2562 pixeles
(cada pixel de 3”"x3", pero las exposiciones en J y K, fueron dithered para
lograr una seudo-resolucién de 1”). DeNIS barrié el cielo del sur en franjas
de 30° en declinacién y 12’ en ascension recta. Cada franja comprende 180
imagenes de 12'x12'; con un traslape de 2’ entre cada par. El tiempo de
integracién en la banda I es de 9 s; en J y K, la integracion es de 1 s, pero
cada imagen estd compuesta por 9 exposiciones individuales (separadas por
un microbarrido), para un tiempo total de exposicién también de 9 s.

La magnitud limite nominal a 5-¢0 en la banda I es 18 mag, y el tamafio
tipico de una fuente puntual detectada es menor que 2 FWHM. Sin embargo,
para este proyecto particular nos preocupa la precisién fotométrica alcanzada
en la banda I para fuentes extendidas. De aquéllos cumulos para los cuales
existe mas de una exposicién calibrada, encontramos que esta precisién es de
~ 0.1 mag.
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Recuperamos del archivo DeNIS las imégenes que contienen los cimulos
magalldnicos de nuestra muestra. A estas imégenes ya se les habia restado
el sesgo (bias) y habian sido aplanadas (flattened). La muestra es la misma
que se utilizé para derivar las fluctuaciones M,, con la excepcién de siete
cimulos, presentados en la Tabla 4. No existen datos DeNIS calibrados para
seis de ellos, mientras que el otro (NGC 1777) tiene dos estrellas brillantes
en primer plano y no tenemos manera de saber si la medida del flujo en la
banda V' ha sido corregida por esta emisién. Los puntos cero instrumentales
fueron obtenidos también del archivo DeNIS. A continuacién, derivamos el
flujo en la banda I para cada cimulo, en un diafragma con la misma medida
que el usado para la medida correspondiente en la banda V. Las magnitudes
y diafragmas V fueron tomados de van den Bergh (1981), excepto para los
cumulos listados en la Tabla 4. Vale la pena hacer notar que, puesto que no
conocemos las coordenadas de los centros de las observaciones en V, el color
(V—1I) que nosotros derivamos podria estar sesgado ligeramente hacia el rojo.
La emisién del cielo para cada cumulo fue determinada a partir de un anillo
separado del diafragma fotométrico por un drea intermedia (buffer area). Los
tamanos de ambos anillos, el del cielo y el intermedio, fueron escogidos para
cada cumulo después de inspeccionar las imdgenes visualmente, con el fin de
excluir de la medicién del cielo estrellas brillantes en primer plano y, ain més
importante, luz residual del ctimulo.

Corregimos entonces los flujos V' e I de los cimulos individuales por los
efectos de la extincién por polvo, como se indica en la Tabla 3.1, y los pro-
mediamos para obtener los colores (V — I) para los supercimulos. Tomamos
puntos cero absolutos, para V de Bessell (1979), y para I de Fouqué et al.
(2000). Presentamos los colores (V — I) promedio y los valores de M, en
la Tabla 4. Derivamos los errores en (V — I) de la siguiente manera: calcu-
lamos la dispersién en las medidas del flujo I para aquéllos ciimulos para los
que hay disponibles imagenes multiples; para cimulos que solamente cuen-
tan con una imagen adoptamos la dispersién promedio; el error en I para los
supercimulos fue encontrado afiadiendo en cuadratura las dispersiones indi-
viduales; finalmente, asignamos al valor del flujo V' la misma incertidumbre
que la del flujo I, y calculamos el error en (V — I) suponiendo un coeficiente

'En el caso de los dos ciimulos para los que sélo existen perfiles radiales en la banda
F555W (Mackey & Gilmore 2003), derivamos magnitudes integradas en diafragmas de
60”.



Cuadro 4.1: Ctimulos estelares con M, sin color (V — I)

Supercimulo  Nombre

Motivo

| S L 51
SL 477
NGC 1951
NGC 1986
II.......... NGC 1953
Voo NGC 1777
NGC 2193

Datos calibrados de DeNIS no disponibles
Datos calibrados de DeNIS no disponibles
Datos calibrados de DeNIS no disponibles
Datos calibrados de DeNIS no disponibles
Datos calibrados de DeNIS no disponibles
Dos estrellas brillantes en primer plano

Datos calibrados de DeNIS no disponibles

de correlacién entre V e I de 0.5 [ver, por ejemplo, Cervifio et al. (2002);
Gonzélez et al. (2004) y el capitulo 3 de esta tesis|. Hacemos notar, sin em-
bargo, que aunque nosotros encontramos una dispersiéon promedio en I de ~
0.1 mag para cimulos individuales podria haber errores sisteméticos, como
defectos de aplanamiento, que aumentarian este error ligeramente. De hecho,
Paturel et al. (2003) asignan una incertidumbre promedio a sus medidas de

magnitudes de galaxias de ~ 0.2 mag en la banda I.
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Cuadro 4.2: Fuentes de fotometria V distintas de van den Bergh
(1981)

Supercimulo Nombre Referencia
Pre-SWB .. NGC 1727 Bica et al. (1996)
NGC 1936 (IC 2127) Bica et al. (1996)

NGC 2014 Bica et al. (1996)

NGC 2074 Bica et al. (1996)

NGC 2001 Bica et al. (1996)
| P NGC 299 Alcaino (1978)
V... SL 663 Mackey & Gilmore (2003)°
Voo, SL 363 Bernard & Bigay (1974); Bernard (1975);

Bica et al. (1996)

SL 556 Bica et al. (1996)
SL 855 Mackey & Gilmore (2003)*
VI ST, 842 Bica et al. (1996)
ESO 121-SC03 Mateo et al. (1986)
VI NGC 1786 van den Bergh (1981) and Bica et al. (1996) °

*Obtuvimos magnitudes F'555W mediante la integracién de los perfiles de
luminosidad publicados por Mackey & Gilmore (2003); éstas fueron transfor-
madas a la banda V con las relaciones de Dolphin (2000) (sin los términos
de transferencia de carga), suponiendo para los ciimulos los colores (B — V)
publicados en Elson & Fall (1985) que corresponden a sus tipos s (Elson & Fall
1988). '

®van den Bergh (1981) lista V = 10,88 y afirma que sélamente fueron con-
sideradas observaciones corregidas por la contribucién de una estrella en primer
plano, pero no proporciona un tamafio de diafragma. Bica et al. (1996) registra

tanto una magnitud V = 10,88 como un diafragma de 60”.



Cuadro 4.3: Valores de Mg, y (V —I)

Supercimulo Mg, (V-1I)

pre......... -7.70+£0.40 0.34 = 0.14
| P -8.85+0.12 0.61 £+ 0.08
II........... -7.84+0.28 0.48 £ 0.10
II.......... -7.45+0.24 0.47 £ 0.06
IV.o......... -7.51+0.18 0.54 £ 0.05
Voo -6.69+0.20 0.78 £ 0.11
VI.......... -6.214+0.24 1.02 £ 0.07

VII......... -4.924+0.38 1.06 £+ 0.13
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Capitulo 5

Predicciones de los modelos

Es central para este trabajo la comparacién entre, por un lado, la fo-
tometria éptica y las magnitudes de fluctuacién en la banda K, observadas
para supercimulos de las NM y, por el otro, las propiedades de poblaciones es-
telares sintéticas de edad y metalicidad tnicas, tal y como son predichas, res-
pectivamente, por los modelos de sintesis de poblaciones estelares de Bruzual
& Charlot (2003, BC03) y Mouhcine & Lancgon (2003, ML03). Los modelos
de BCO3 abarcan de 0.1 Mafio a 17 Gafio de edad, mientras que los de MLO03
van de 12 Maiio a 16 Gano. Ambos conjuntos de modelos comprenden metal-
icidades iniciales de Z/Zg = 1/50 a Z/Z = 2.5. A continuacién describimos
brevemente los principales ingredientes de los modelos de sintesis de pobla-
ciones estelares, si bien referimos a los articulos originales para la obtencién
de més detalles. Hacemos notar que han sido publicados otros conjuntos de
predicciones tedricas para colores épticos y FBS en el cercano IR. Sin em-
bargo, en varios casos utilizan las isécronas de Bruzual & Charlot (2003) o
alguna de sus versiones anteriores (Liu & Graham 2001; Mei et al. 2001).
En otros casos, los modelos han sido calculados inicamente para poblaciones
estelares viejas, es decir, no cubren el rango total de las edades ocupadas por
los cimulos estelares magalldnicos (por ejemplo, Worthey 1993; Blakeslee et
al. 2000; Cantiello et al. 2003).
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5.1. Modelos de poblaciones estelares simples

Los modelos de sintesis de poblaciones estelares de ML03 fueron diseniados
para reproducir las propiedades en el cercano IR de poblaciones estelares
tanto resueltas como no resueltas, con un énfasis en las poblaciones estelares
de edades intermedias (~ 500 Mafio a ~ 4 Garfio). La biblioteca de trazas
evolutivas utilizada por ML03 esté basada en los modelos de Bressan et al.
(1993) y Fagotto et al. (1994 a,b,c). Nos referiremos a éstas como las trazas
de Padua de aqui en adelante. Los conjuntos de trazas cubren algunas de las
fases evolutivas estelares mds importantes: de la secuencia principal hasta el
- final de la fase AGB temprana para las estrellas de masa baja e intermedia
(Mjnic < 8 Mg, y hasta la ignicién de carbén en el nicleo para las estrellas
masivas Mip;. 2 8 Mg.

Las trazas de Padua no se extienden hasta el final de la fase AGB Térmi-
camente Pulsante (TP-AGB de aqui en adelante). Sin embargo, las altas
luminosidades y bajas temperaturas efectivas de las estrellas que evolucio-
nan a través de esta fase las colocan entre los objetos que més contribuyen
a la luz integrada de los sistemas estelares en el cercano IR, durante los
intervalos de edad en que dichas estrellas estdn vivas (por ejemplo, Frogel
et al. 1990; Mouhcine & Langon 2002). Por lo tanto, se requiere la exten-
sién de las trazas de Padua a la fase TP-AGB. Hasta que esto suceda, la
evolucién de las estrellas de masa baja e intermedia a través de la fase evo-
lutiva TP-AGB se sigue mediante el llamado modelaje sintético de evolucién
(synthetic evolution modelling. Por ejemplo, Iben & Truran 1978; Renzini &
Voli 1981; ver también otro intento de incluir la fase TP-AGB en modelos
de poblaciones estelares en Marigo et al. 2003.) La compleja interaccién en-
tre los diferentes procesos que afectan la evolucién estelar durante esta fase
es tomada en cuenta por los modelos de evolucién sintética utilizados por
MLO3, como se resume a continuacién. Se deja evolucionar las propiedades
de las estrellas en la TP-AGB de acuerdo con prescripciones semianaliticas.
Estas prescripciones toman en cuenta el efecto de la metalicidad sobre las
propiedades instantdneas de las estrellas TP-AGB. La evolucién de estas es-
trellas es detenida al final de la fase AGB, puesto que su contribucién a la luz
6pticay NIR es practicamente despreciable una vez que dejan atrés esta fase.
~ Los modelos predicen temperaturas efectivas, luminosidades bolométricas, y
duraciones absolutas y relativas en la fase rica en carbono para las estrellas
de la TP-AGB.

Los modelos BC03 que compararemos con las propiedades de los su-
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percimulos de las NM son aquéllos que estos autores llaman los modelos de
referencia estdindar. Estos modelos fueron construidos con isécronas basadas
también en las trazas estelares evolutivas de Padua. Para llevar la evolucién
de las estrellas de masa baja e intermedia mds alld de la AGB temprana,
BCO03 adoptan la temperatura efectiva, las luminosidades bolométricas y lap-
sos de vida de las estrellas TP-AGB de Vassiliadis & Wood (1993). Los lapsos
de vida relativos de las estrellas TP-AGB en la fase rica en carbono fueron
tomados de Groenewegen & de Jong (1993) y Groenewegen et al. (1995).

Para asignar distribuciones de energia espectral a las estrellas de una
poblacién sintética se necesita contar con bibliotecas estelares. Para las es-
trellas que evolucionan a través de fases distintas de la TP-AGB, ML03
han usado las atmésferas tedricas de Kurucz (ver Kurucz, 1979), Fluks et
al. (1994) y Bessell et al. (1989, 1991), en la versién recopilada y calibra-
da por Lejeune et al. (1997, 1998). BC03 también utilizan las compilaciones
de atmdsferas de Lejeune et al., en la versién corregida por Westera et al.
(2001, 2002). Estas bibliotecas no incluyen espectros de estrellas TP-AGB.
Las propiedades espectrofotométricas de las estrellas TP-AGB son diferentes
de las de otras estrellas luminosas y frias. Sus atmoésferas extendidas y frias
producen la formacién de bandas de absorcién espectrales especificas y pro-
fundas en el cercano infrarrojo, por ejemplo de H,O y C,. Por otra parte, las
propiedades fotométricas de las estrellas TP-AGB ricas en carbono y ricas
en ox{geno son diferentes entre si; por ejemplo, a un color (J — H) dado,
las estrellas de carbono muestran colores (H — K) més rojos que los de las
estrellas ricas en oxigeno.

Para tomar en cuenta las propiedades de las estrellas TP-AGB, ML03 han
usado la librerfa empirica de Langon & Mouhcine (2002), de espectros prome-
dio de estrellas TP-AGB ricas, respectivamente, en carbono y en oxigeno. Los
espectros empiricos promedio de estrellas de carbono de Langon & Mouhcine
(2002) son utilizados para todas las metalicidades. Es extremadamente dificil,
sin embargo, estimar la temperatura efectiva y la metalicidad de las estrellas
TP-AGB ricas en oxigeno; en lugar de intentar hacerlo, ML0O3 emplean una
escala de temperaturas efectivas que depende de la metalicidad (Bessell et
al. 1991). Con el fin de incluir las propiedades espectrales de las estrellas
TP-AGB ricas en carbono, BC03 han construido espectros promediados so-
bre perfodos (las estrellas TP-AGB son variables periddicas) a partir de los
modelos de atmésferas con metalicidad solar para estrellas de carbono de
Hofner et al. (2000). BCO03 utilizan estos espectros para representar estrellas
de carbono de todas las metalicidades en sus modelos. Con propésitos de ilus-
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tracién, mostramos en las Figuras 5.1 y 5.2, respectivamente, espectros de
estrellas variables de perfodo largo ricas en oxigeno (envolventes, producto de
la intensa pérdida de masa, con [C]/[O] < 1) y ricas en carbono (envolventes
caracterizadas por [C]/[O] > 1), tomados de Langon & Mouhcine (2002). Las
envolventes de estas ultimas resultan enriquecidas con carbono que ha sido
sintetizado en el nicleo, como consecuencia de dragado por conveccién du-
rante los pulsos térmicos. El enriquecimiento con carbono ocurre solamente
en estrellas entre ~ 1.5 y ~ 5 masas solares. A masas mas bajas, no se pro-
duce el dragado; a masas mayores, el carbono recién dragado es quemado
en la base de la envolvente convectiva, lo que evita que la envolvente sea
enriquecida con carbono (Marengo & Canil 1996).

Construimos magnitudes de fluctuacién en la banda K, con los modelos.
Como con los datos del 2MASS utilizados por Gonzélez et al. (2004) y en
esta tesis, el segundo momento de la funcién de luminosidad es calculado
mediante la suma de I}, sobre todos los tipos estelares 7 en los modelos. A
diferencia de los datos, la luminosidad integrada aqui si es obtenida mediante
la suma de {g, sobre todo los tipos estelares 7. De la misma forma, constru-
imos los flujos integrados V e I mediante la suma de las luminosidades V e
I, respectivamente, de todas las estrellas en las isécronas.

5.2. Comparacion entre los modelos

Para ampliar el contexto de este trabajo, presentamos primero en la Fig.
5.3 la evolucién de las magnitudes de fluctuacién K, con la edad de los
modelos de BC03 con Z = 0.0004, 0.004, 0.008 y 0.05. Para los mismos
modelos y metalicidades, la Fig. 5.4 ilustra la evolucién, también con la
edad, de los colores de fluctuacién en el cercano infrarrojo. La evolucién de
magnitudes y colores de fluctuacién ha sido discutida en detalle en Gonzalez
et al. (2004).

En cuanto a las fluctuaciones, en poblaciones jovenes aumentan primer-
amente su brillo al surgir las supergigantes, e igualmente decrecen en inten-
sidad al morir éstas. En poblaciones de edad intermedia, las fluctuaciones
son impulsadas por la AGB, y finalmente en poblaciones viejas, por la RGB.
En poblaciones de edad intermedia y viejas, el brillo de fluctuacién decrece
continuamente porque, primeramente, en la AGB existe una relacién entre la
masa del nicleo y la luminosidad. Posteriormente, en las poblaciones viejas,
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Figura 5.1: Secuencia de espectros de variables de periodo largo ricas en
oxigeno; los espectros han sido ordenados de acuerdo con su color (I — K). Se
utilizan unidades de flujo lineales (F}). Los espectros han sido normalizados
a un flujo integrado comun, y cada uno ha sido desplazado una unidad con
respecto al inmediato inferior. Se usé segmentos rectos para interpolar a
través de las regiones donde la absorcién telirica es demasiado fuerte y no

permite una correccién satisfactoria. (Langon & Mouhcine 2002).
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Figura 5.2: Una secuencia de temperatura de espectros de estrellas de car-
bono. Se usan unidades de flujo lineales (F), tras normalizarlas a un flujo
total comun, con desplazamientos de 1.1 unidades). En las regiones que han
sido afectadas por absorcién teldrica de manera irremediable, entre 1.35 y 1.9
pm, se dibujé segmentos a mano que siguen aproximadamente el contorno
tedrico de las bandas moleculares. Se desconoce con certeza el compuesto res-
ponsable de la banda molecular alrededor de 1.55 pum. (Langon & Mouhcine

2002).
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estrellas con cada vez menor masa de salida de la secuencia principal evolucio-
nan mas y mas lentamente; consecuentemente, suben mas despacio la RGB,
pasan mas tiempo a luminosidades méas bajas y la luminosidad promedio de
la RGB baja también.

Por lo que respecta a la dependencia de las fluctuaciones con la metal-
icidad, después de 107 afos modelos de la misma edad con metalicidades
mas altas son més rojos debido a una mayor opacidad, la cual causa que las
atmosferas estelares se expandan y enfrien. Para estrellas con T,z = 3000 —
600 ° K, la principal fuente de opacidad son los iones de H™, para los cuales
los metales con bajo potencial de ionizacién son los principales donadores de
electrones; ademds, la opacidad debida a lineas y bandas moleculares (depen-
diendo de la temperatura estelar) también aumenta con la metalicidad. Estas
atmosferas mas rojas y frias son asimismo mads brillantes en el infrarrojo. La
sensibilidad a la metalicidad aumenta con la longitud de onda.

Los colores de fluctuacién tienden a enrojecerse con la edad, al surgir
primeramente las supergigantes rojas y, posteriormente, la AGB y la RGB.
Sin embargo, después de ~ 1 Gafo, el comportamiento para las diferentes
metalicidades es el resultado de varios rasgos de la morfologia de la RGB:
(1) para una edad dada, la temperatura de la RGB es menor a mayor metal-
icidad; (2) para una metalicidad dada, la temperatura de la RGB es menor
a mayor edad; (3) la diferencia de temperatura con la edad depende de la
metalicidad y en general aumenta con Z; (4) la RGB es inclinada, en el sen-
tido de que estrellas mas luminosas son mas frias que estrellas mas débiles,
y la diferencia de temperatura aumenta con la metalicidad. La mayorfa de
estas caracteristicas se debe a la opacidad, y su interaccién con la menor
luminosiad promedio de la RGB con la edad determina la evolucién del color
de fluctuacién como funcién del tiempo y de la metalicidad.

Volviendo al tema central de esta tesis, la Fig. 5.5 compara la evolucién
de las propiedades de poblaciones estelares simples (producto de un brote
de formacién estelar instantdneo y con metalicidad uniforme) en el diagrama
de My, vs. (V — I), de acuerdo con las predicciones, respectivamente, de
BC03 y MLO03, y para todas las metalicidades consideradas. La figura muestra
que ambos conjuntos de modelos predicen una evolucién cualitativamente
similar sobre el intervalo de edad que les es comiin; a saber, las magnitudes
de fluctuacién en la banda K, se vuelven mds débiles a la par que el color
(V — I) se enrojece. Segiin ambos conjuntos de predicciones sintéticas, el
color (V —1I) aumenta gradualmente hacia valores mas rojos al mismo tiempo
que las poblaciones estelares envejecen. Por otro lado, los modelos tanto de
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Figura 5.3: FBS sintéticas en la banda J (arriba, izquierda), H (arriba,
derecha) y K, (abajo, izquierda) versus el logaritmo la edad. Isécronas de
BCO03. Modelos de la misma metalicidad tienen el mismo simbolo, y simbolos
mas grandes indican mayor edad. Graficamos fluctuaciones sintéticas para
Z = 0.0004, 0.004, 0.008, and 0.05. La sensibilidad a la metalicidad aumenta

con la longitud de onda.
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BCO03 como de MLO03 predicen que, a una edad fija, los colores (V —I) de las
poblaciones simples son més rojos a mayor metalicidad. Esto es porque, a
una masa estelar inicial fija, metalicidades més bajas causan que las estrellas
evolucionen a luminosidades y temperaturas efectivas més altas.! En vista
de la evolucién suave y monoténica del color (V —I') después de unos cientos
de millones de ahos, y dada su poca sensibilidad (en comparacién con las
longitudes de onda del cercano IR) a la presencia de estrellas muy frias y
luminosas, este indice de color puede ser considerado como un indicador
primario de edad a metalicidad fija para poblaciones de edad intermedia y
viejas. :

Para las poblaciones estelares dominadas por estrellas supergigantes ro-
jas (esto es, poblaciones més jévenes que unas pocas veces x 10 Mailo), la
magnitud de fluctuacion en la banda K, decrece drasticamente con la edad;
por otro lado, (V — I') cambia solamente por un factor modesto y permanece
alrededor de ~ +0.3 mag. Esta tendencia se debe a la combinacién de dos
hechos: (1) las masas, y por lo tanto las luminosidades, de las estrellas su-
pergigantes rojas que regulan la sefial de las fluctuaciones cambian significa-
tivamente, mientras que (2) la masa combinada de las estrellas de secuencia
principal que determinan las propiedades opticas integradas se mantiene casi
constante. :

Cuando las supergigantes rojas desaparecen de una poblacién estelar, las
estrellas de la AGB controlan la evolucién de las propiedades en el cercano
IR hasta la edad de 1.5-2 Garfio. Para poblaciones dominadas por estrellas
de AGB masivas y —en consecuencia— de vida corta (es decir, poblaciones
més jévenes que ~ 200 Mafio), la evolucién predicha por los modelos en el
diagrama Mg, vs. (V — I) es compleja. Una vez que las primeras estrellas
de la AGB (estrellas de masa intermedia) surgen en la poblacién, se anticipa
un abrillantamiento de M,, a un color (V — I) casi fijo. Esto es debido
a la sobreluminosidad producida por la combustién de la envolvente que
afecta a las estrellas de AGB con masas iniciales grandes, es decir, My 2
3.5 a 4 Mg [ver, por ejemplo, Mouhcine & Langon (2002); Marigo (2001)
para mas detalles sobre los efectos de la combustién de la envolvente sobre

1La opacidad es directamente proporcional a la metalicidad; como la reduccién de la
opacidad a bajas metalicidades aumenta el flujo radiativo, la luminosidad es inversamente
proporcional a la opacidad promedio. Las estrellas de baja metalicidad son mucho maés

luminosas a una masa dada y tienen vidas proporcionalmente mds cortas (Clayton 1983).
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las propiedades de las poblaciones estelares de edad intermedia]. Se espera
que las contrapartes observacionales de poblaciones estelares simples en este
rango de edades se agrupen en el mismo lugar en el diagrama Mg, vs. (V —
I), en la regién alrededor de (V —I) ~ 0,4y Mg, ~ -7.5. Durante este
intervalo de edades, los modelos no tienen la habilidad de asignar edades o
metalicidades de manera precisa.

Para las poblaciones estelares méas viejas que ~ 300 Mano, en las cuales
las estrellas de la AGB no estdn afectadas por la combustién de la envolvente,
ambos conjuntos de modelos predicen un debilitamiento monoténico de las
magnitudes de fluctuacién K mientras que el color (V — I) se enrojece. Este
patrén evolutivo continia para las poblaciones maés viejas, es decir, mayores
que 2-3 Gano, cuando las estrellas de la RGB controlan sus propiedades
en el cercano IR. Esto se debe a la evolucién en el contenido de estrellas
gigantes de tipo tardio. Al envejecer una poblacién estelar, la masa de las
estrellas que regulan la evolucién de sus propiedades en el cercano IR (es
decir, estrellas AGB para edades menores que ~ 1.5 Gafio, y estrellas en la
RGB para edades mayores) decrece. Consecuentemente, a metalicidad fija, la
luminosidad promedio de estas estrellas decrece con la edad. Por el contrario,
a edad fija, las magnitudes Mg, son més brillantes y el color (V — I) se
enrojece al aumentar la metalicidad. Luego entonces, los dos conjuntos de
modelos BC03 y ML03 predicen que, al aumentar la metalicidad, poblaciones
de la misma edad se mueven hacia arriba y a la derecha en el diagrama de
MK,, VS. (V — I)

No obstante el acuerdo cualitativo entre las predicciones tedricas de BC03
y MLO03, también son aparentes algunas diferencias entre ambos conjuntos de
modelos. A una metalicidad estelar dada, para modelos con Z = 0.0004, Z =
0.008 y Z = 0.02, y entre las edades de ~ 0.5 y 4 Gafio (cuando el flujo en el
cercano infrarrojo es dominado por la AGB), la traza evolutiva en el diagrama
Mg, vs. (V — I) predicha por los modelos de ML03 es sistemdticamente
mas roja que la derivada de los modelos de BC03. Observacionalmente, esto
significa que para un color (V —I) dado, los modelos basados en las isécronas
de BCO03 atribuirdn una metalicidad més alta a un cimulo estelar con una
cierta magnitud M g,. La magnitud de fluctuacién K, en los modelos basados
en las isécronas de MLO3 es més sensible a la presencia de estrellas AGB. Esto
se debe al hecho de que los lapsos de vida utilizados en los modelos de sintesis
de poblacién estelar de ML03 son maés largos, con lo cual se incrementa la
contribucién de dichas estrellas a la luz emitida en la banda K.

ESTA TESIS NO SALL
DE LA BIBLIOTECA
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Figura 5.5: Comparacién de modelos de Mg, versus (V — I,;) color para
Z = 0.0004 (arriba, izquierda), Z = 0.004 (arriba, en medio), Z = 0.008
(arriba, derecha), Z = 0.02 (abajo, izquierda) y Z = 0.05 (abajo, en medio).
Lineas solidas: Bruzual & Charlot (2003, BC03); lineas punteadas: Mouhcine
& Langon (2003, ML03). Con el fin de que la figura sea més clara, y puesto que
los cimulos maés jévenes que 1 Gano tienen todos metalicidades mayores, para
Z = 0.0004 y Z = 0.004, la evolucién de los modelos se muestra solamente
entre 320 Mafio y 17 Gafo (16 Gaio para los de ML03). En los paneles
restantes, los modelos de BC03 y MLO03 comienzan, respectivamente, a 2.4
Maiio y 12.0 Mano. Las marcas a lo largo de las lineas indican 5 y 10 Marfio
(solamente para los modelos de BC03 con Z > 0.008), 100 y 200 Mano (para
los modelos de BC03 y ML03 con Z 2 0.008), 0.4, 1, 4, y 12 Gafo (todos los

modelos).



Capitulo 6

Modelos versus observaciones

Con el propédsito de ilustrar la relacién entre cimulos estelares resueltos y
sus propiedades integradas, comenzamos este capitulo mostrando en las Fig.
6.1 y 6.2 los diagramas color-magnitud de los superciimulos de las NM, pero
ahora con la superposicién de isécronas de, respectivamente, BC03 y MLO03.
Las edades y metalicidades de las isécronas son las mismas adoptadas para
los supercimulos y listadas en la Tabla 3.1. En ambas figuras, vemos que las
~ isécronas constituyen un ajuste aceptable para los cimulos tipos III-VII. Sin
embargo, la correspondencia es francamente mala para los tres superciimulos
mas jévenes (los modelos de MLO03 no llegan a edades tan tempranas como la
del supercimulo Pre-SWB; la isécrona de BC03 cae fuera de los limites de la
figura). Esto probablemente indica tanto que es necesario explorar con més
cuidado las propiedades de los ciimulos individuales con los que armamos los
superctiimulos més jévenes, como que es m’as dificil modelar las fases répidas
de la evolucién estelar.

Volviendo al tema central de esta tesis, mostramos en las figuras 6.3 y
6.4 la comparacién de M, versus el color (V — I,) de los supercimulos ma-
galldnicos con ambos conjuntos de modelos. Presentamos los modelos BC03
en los paneles izquierdos, y mostramos los ML03 en las columnas derechas.
La Fig. 6.3 ostenta los modelos con Z = 0.0004, Z = 0.004, y Z = 0.008.
Aunque los modelos tienen todos Z < 0.01, la Fig. 6.4 ilustra la evolucién
de los modelos con metalicidad solar y Z = 0.05; los modelos con Z = 0.008
son mostrados nuevamente en la Fig. 6.4, con el propésito de facilitar la com-

ol
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Figura 6.1: Diagramas de color-magnitud presentados en la Fig. 3.2. Apare-
cen sobrepuestas en rojo isécronas de BC03, con edades y metalicidades para

los superciimulos listados en la Tabla 3.1.
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Figura 6.2: Diagramas de color-magnitud presentados en la Fig. 3.2. Apare-
cen sobrepuestas en rojo isécronas de ML03, con edades y metalicidades para

los superctiimulos listados en la Tabla 3.1.
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paracién. Los puntos sélidos representan los supercimulos, y el rectangulo
marca la localizacién de la muestra de galaxias de Liu et al. (2002). Los
colores (V' — I..) observados para las galaxias y reportados por estos autores
fueron transformados a (V' — I,), suponiendo que las metalicidades promedio
de las estrellas en la muestra de galaxias se encuentran en el rango 0.008

< Z < 0.05, a través de la siguiente ecuacién, que fue calculada mediante los
modelos BCO03:

(V- I;) =1.063(V — I,) — 0.022. (6.1)

Enfocandonos primeramente en los datos y en la Fig. 6.3, notamos que
los colores (V' — I} de los supercimulos més jévenes Pre-SWB y SWB I, res-
pectivamente 0.34 y 0.61, son significativamente maés rojos que los predichos
por los modelos con Z = 0.008, que son los mas cercanos a su metalicidad de
Z = 0.01 (Cohen 1982). Dadas sus edades, sin embargo, esto no es sorpren-
dente; Charlot & Fall (2000) ofrecen la regla de que poblaciones més jévenes
que ~ 107 afios sufren aproximadamente tres veces mas enrojecimiento que
a edades mas tardfas. Concordantemente, por ejemplo. Grebel & Chu (2000)
han medido un exceso de color total (incluyendo extincién en primer plano)
de E(B — V) = 0.2840.05 para Hodge 301, un cimulo relativamente viejo
(ver nota de pie de pagina 1) en 30 Dor para quien estos autores también han
derivado una edad de 20-25 Marno. Esta es la edad promedio de los cumulos
estelares que componen el superciimulo tipo I, si uno adopta la calibracién
entre parametro s y edad de Elson & Fall (1985). De manera interesante, si
desenrojecemos el supercimulo SWB I 0.20 mag adicionales en E(B—V), 0 la
diferencia entre la medida de Grebel & Chu (2000) y el promedio de 0.08 mag
que adoptamos para la LMC (Schlegel et al. 1998), el punto correspondiente
cae exactamente sobre los modelos con Z = 0.008.

Seguimos un procedimiento similar para el supercimulo Pre-SWB. Tan-
to Parker (1993) como Dickel et al. (1994) han medido un enrojecimiento
promedio de E(B — V) ~ 0.43 hacia la totalidad de la regién de 30 Dor,
mientras que Selman et al. (1999) han determinado un enrojecimiento con
una dependencia radial en la direccién de R136! que alcanza E(B — V) 2
0.5 en el centro del cimulo y declina a E(B —V) ~ 0.3 ar = 1’. Al desenro-

1El cimulo més brillante de 30 Dor. Es la més rica asociacién OB resuelta [con el HST;
e.g., Campbell et al. (1992)]; contiene docenas de estrellas O y Wolf-Rayet con masas

mayores que 50 Mg y sélo 2 Maiio de edad.
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jecer el supercimulo més joven Pre-SWB por E(B — V) = 0.35 por encima
del promedio de la LMC, el punto correspondiente cae justamente donde los
modelos de BC03 predicen que una poblacién més joven que 5 Mafio deberfa
estar en las Figuras 6.3 y 6.4. No hacemos ninguna correccién por extincién
para el resto de los datos de los superciimulos magallénicos.

La evolucién predicha por los modelos de las magnitudes de fluctuacién
en la banda K, como funcién del color (V —I) concuerda de manera notable-
mente buena con la secuencia observada definida por los supercimulos de las
NM. Los lugares donde se observan los supercimulos con clases SWB II, IIT
y IV? coincide con la localizacién predicha por los modelos de poblaciones
estelares con edades entre unas cuantas veces x ~ 10 Mafo y ~ 300 Mano,
en la region ubicada a (V —I) ~ 0.4y Mg, ~ -7.5 mag. Para poblaciones
estelares mas viejas, el anticipado debilitamiento monoténico de las magni-
tudes de fluctuacién en la banda K, al mismo tiempo que se enrojece el color
(V —1I), est4 de acuerdo con las propiedades observadas de los supercimulos
magalldnicos de edad intermedia y viejos.3 Sin embargo, es imposible dejar
de notar que los modelos no casan bien con los supercimulos més viejos que
~ 3 Gaio (es decir, con tipos SWB VI y VII). Dadas sus edades y metal-
icidades respectivas,* el superctimulo de clase VI aparece sobre todo como
més brillante en Mg,, mientras que el clase VII se ve principalmente més
rojo en (V —I) que las predicciones de los modelos. Aprovechamos aqui para
recordar a los lectores que los colores (V — I) que hemos medido podrian
estar ligeramente sesgados hacia el rojo como consecuencia de nuestro de-
sconocimiento de las coordenadas exactas utilizadas para la adquisicién de
los datos en la banda V' (ver el capitulo 4). Pero de hecho, también los col-
ores de fluctuacién infrarrojos son més rojos que las predicciones de ambos
conjuntos de modelos (Gonzélez et al. 2004; 7). Hemos analizado esta discre-
pancia entre las propiedades predichas y observadas de los superctimulos ma-
galldnicos viejos en ?); en vista de lo que consideramos la buena comprensién
actual de la fisica de las estrellas en la RGB (al nivel que importa para los
modelos de sintesis de poblacion estelar), hemos concluido que el desacuerdo

2Estos superctimulos tienen edades, respectivamente, de 35, 105, y 320 Maiio, si se

utiliza la tranformacién entre clase y edad de Frogel et al. (1990)
3Los tipos SWB V, VI y VII corresponden a edades de aproximadamente 1 Gaiflo, 3

Gafio y 9 Gano, aproximadamente.
4Para estas clases SWB, 0.002 < Z < 0.0008 (Frogel et al. 1990)
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se debe mds probablemente a razones observacionales. Contaminacién por
fuentes en primer plano; fotometria mal determinada de estrellas en las re-
giones centrales —que son las més apifiadas— o sobreco- rreccién al eliminar
la fotometria de estas mismas estrellas podrian todas ser causas de la falta de
acuerdo. Seria por lo tanto deseable reobservar en el cercano IR los climulos
estelares de las NM de clase SWB VI y VII, con mejor resolucién espacial y
estabilidad del cielo, con el fin de determinar con certeza si el origen de la
discrepancia se encuentra en los modelos o en los datos.

Como ya lo habiamos adelantado en la Introduccién, resalta inmediata-
mente en las Figuras 6.3 y 6.4 que los supercimulos magalldnicos han incre-
mentado grandemente el volumen en Mg, versus (V — I) que ahora podemos
explorar. Hemos graficado en ambos paneles de la Fig. 6.4 el ajuste lineal
encontrado por Liu et al. (2002) para sus datos de galaxias elipticas y bulbos
de espirales, después de transformar (V — I..) a (V — I,;) mediante la eq. 6.1.
Resulta notable que, con la excepcién del extremadamente joven supercimu-
lo Pre-SWB, y posiblemente del viejo y pobre en metales supercimulo VII
(para el cual la estimacién de Mg, podria sufrir de errores sistematicos), los
supercimulos restantes yacen a lo largo de la correlacién encontrada por Liu
et al. (2002). Al mismo tiempo, los supercimulos de las NM parecen tener
una magnitud Mg, sisteméticamente més débil, a un color (V — I) dado,
que la prediccién que se desprende del ajuste lineal de Liu et al. a la mues-
tra de galaxias de tipo temprano. El desplazamiento observado entre ajuste
y supercimulos puede ser explicado, de acuerdo con los modelos tanto de
BC03 como de MLO03, como un efecto de la metalicidad. La metalicidad de
los supercimulos magallanicos es aproximadamente (con la unica excepcién
del superciimulo clase VI) la mitad de la Z de la muestra de galaxias elipticas
y bulbos de galaxias espirales. Para un color (V —I') dado, las poblaciones es-
telares simples de baja metalicidad son en promedio més viejas que aquéllas
con metalicidad alta, y tienen magnitudes absolutas M g, mas débiles como
consecuencia tanto de sus metalicidades més bajas como de sus edades maés
avanzadas. ,

En este punto, referimos a los lectores al articulo de Gonzélez et al. (2004)
para una discusién detallada de las razones para el declive monoténico con la
edad del brillo de fluctuacién en la banda K, mostrado por las poblaciones
de edad intermedia y vieja. Al compararlo con ambos conjuntos de modelos,
el resultado aqui obtenido para los supercimulos magalldnicos apoya la in-
terpretacion. ofrecida por Liu et al. (2002), en el sentido de que su muestra
de galaxias constituye una secuencia. A saber, que objetos con FBS més bri-
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CAPITULO 6. MODELOS VERSUS OBSERVACIONES
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Figura 6.4: Comparacién de Mg, versus (V — I,) de los supercimulos de las NM con modelos de BC03,
(panel izquierdo), y de MLO3 (panel derecho). Linea sdlida: Z = 0.008; linea punteada: Z = 0.02; linea de
guiones: Z = 0.05. La evolucién anterior a ~ 300 Mafio se muestra ahora para todos los modelos. Los
simbolos son los mismos de las Figuras 5.5 y 6.3, excepto que graficamos el modelo BC03 con Z = 0.02 sin
marcas de edad para evitar que haya confusién, debido a que corre muy cerca del modelo con Z = 0.008.
La linea recta sélida es el mejor ajuste hallado por Liu et al. (2002) para su muestra de galaxias elipticas y

bulbos de espirales.
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llantes han sufrido un tltimo brote de formacién estelar més recientemente
(o tienen una historia de formacién estelar méas extendida), y que los brotes
mas recientes en cada objeto tienen una metalicidad que es aproximadamente
la misma en todos ellos. Liu et al. concluyen esto porque su muestra yace
sobre una linea recta, paralelamente a la direccién de la evolucién con la
edad a metalicidad fija ostentada por sus modelos. Es interesante hacer no-
tar aqui que, mientras que los modelos BC03 atribuyen una metalicidad més
alta a los dos objetos que Liu et al. (2002) dejaron fuera de su ajuste,® el
modelo de ML03 con metalicidad solar (Fig. 6.4, panel derecho, linea pun-
teada) realiza una excursién hacia magnitudes de fluctuacién més brillantes
en el lugar preciso para poder atribuirles la misma metalicidad que a gala-
xias con FBS mds débiles. Esto se debe a que las estrellas con pulsaciones
térmicas en los modelos de ML03 tienen vidas maés largas. Simultdneamente,
el hecho de que exista un desplazamiento apreciable entre las galaxias y los
superctimulos magallanicos confirma que el plano Mg, vs. (V — I) puede
coadyuvar al desacoplamiento de los efectos de la edad y la metalicidad en
sistemas estelares viejos y de edad intermedia.

Es particularmente digna de ser sefialada la observacién de que las dos
muestras ofrecen resultados consistentes, considerando que las galaxias son
sistemas estelares compuestos, mientras que los supercimulos son aproxi-
madamente poblaciones estelares coetdneas. La explicacién més probable es
que, ya que estan determinadas principalmente por las estrellas més brillan-
tes de una poblacién a una longitud de onda dada, las FBS son més o menos
insensibles a una poblacién subyacente relativamente més vieja.

SGalaxias con M g, anémalamente brillante; ver también Pahre & Mould (1994); Jensen

et al. (1996); Mei et al. (2001a,b).



Capitulo 7

Resumen y conclusiones

Hemos presentado en este trabajo la relacién entre la magnitud absoluta
de fluctuacién en la banda K, y el color integrado (V — I), para més de 180
cimulos magalldnicos. Nuestros resultados extienden hasta magnitudes de
fluctuacién Mg, ~ -9 y color integrado (V — I) ~ -0.4 la relacién lineal que
ya habfa sido observada para galaxias de tipo temprano y bulbos espirales
en un rango de fluctuaciones y color mucho més limitado [-5 2 Mg, 2> -7,
1.00 S (V -1) £ 1.25].

Hemos también comparado esta relacién empirica con la evolucién con
la edad predicha para las propiedades de poblaciones simples en el plano
Mg, vs. (V —I), con base en las isécronas de Bruzual & Charlot (2003)
y Mouhcine & Langon (2003). La evolucién predicha por los modelos y la
secuencia observada concuerdan satisfactoriamente en los rangos de M K, Y
(V —I) cubiertos por los datos analizados en este trabajo [-5 2 Mg, = -9,
-04 S (V-1) 5 1.25).

Con la excepcién del extremadamente joven supercumulo Pre-SWB, y
posiblemente del viejo y pobre en metales supercimulo VII, los supercimulos
restantes yacen a lo largo de la correlacién lineal encontrada por Liu et al.
(2002). Dicha. correlacién se observa a lo largo de los intervalos -5 > Mg, 2
-9, 0.3 £ (V —1I) < 1.25. Esto implica que cimulos y galaxias constituyen
una secuencia de edad, donde las poblaciones estelares méas jévenes despliegan
magnitudes de fluctuacién mas brillantes en la banda K y un color (V — I)
mas azul. Al mismo tiempo, el desplazamiento apreciable entre galaxias y

61
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ciimulos estelares de las NM confirma que el plano Mg, vs. (V — I) puede
contribuir a distinguir los efectos de la edad y la metalicidad en sistemas de
edad intermedia y viejos.

Maés aun, hemos encontrado que los resultados de ctimulos estelares en
las Nubes de Magallanes (es decir, poblaciones estelares simples en galaxias
irregulares y, por lo mismo, relativamente pobres en metales localizadas en
el Grupo Local) concuerdan con aquéllos encontrados por Liu et al. (2002)
para bulbos espirales y galaxias elipticas (esto es, sistemas compuestos y de
més alta metalicidad que las NM), ubicados no sélo en el Grupo Local sino
también en cimulos de galaxias medianamente densos como Fornax y Virgo.
La implicacién es que la relacién entre Mg, y (V — I) podria constituir
una herramienta razonablemente robusta, bastante insensible al ambiente, al
menos en el universo local, para el estudio de las edades y las metalicidades de
poblaciones estelares no resueltas, proporcionar elementos adicionales para
constrenir historias de formacién estelar, y contribuir a la calibracién de las
magnitudes de fluctuaciones de brillo superficial en la banda K con el fin de
determinar distancias cosmoldgicas.
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