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Prefacio

En el transcurso de los 1ltimos afios, la Astrofisica Estelar ha tenido un
importante desarrollo en la Repiblica Argentina. Testimonio de ello es la im-
portante cantidad y calidad de articulos cientificos que han sido publicados por
astrénomos argentinos en las revistas cientificas de mayor jerarquia interna-
cional. Ante esta realidad, un grupo de jovenes y entusiastas astrénomos del
Observatorio de la Universidad Nacional de Coérdoba, entendieron que la cir-
cunstancia era propicia para organizar una reunién cientifica en Cérdoba, con
el principal propdsito de generar un espacio en el cual pudieran comunicarse
libremente los colegas més jovenes y los més experimentados. La idea era fa-
cilitar el andlisis de futuras perspectivas de trabajo y principalmente favorecer
la interaccién o la colaboracién entre colegas que desarrollan sus actividades en
distintas dreas de la Astrofisica Estelar.

Las Primeras Jornadas sobre Astrofisica Estelar fueron llevadas a cabo en
la sede del Observatorio Astronémico de la Universidad Nacional de Cérdoba
(Argentina), entre los dias 18 y 20 de Junio del ano 2008. Dicha reunién, auspi-
ciada por el Observatorio Astronémico de la Universidad Nacional de Cérdoba,
la Asociacién Argentina de Astronomia, el Instituto de Astronomia Teérica y Ex-
perimental y la Secretaria de Ciencia y Tecnologia de la Universidad Nacional de
Cérdoba, conté con un total de 74 participantes. Cuatro especialistas, Lilia Bassi-
no, Maria Victoria Alonso, Jorge Federico Gonzalez y Dante Minniti, prestaron
el valioso concurso de sus conocimientos y experiencia con su intervencién como
disertantes invitados, lo que ciertamente compromete nuestro reconocimiento.

Resulta particularmente grato destacar la excelente tarea organizativa de-
sarrollada por el Comité de Organizacién, el cual estuvo integrado por los si-
guientes astrénomos del Observatorio de Cérdoba:

Dra. Andrea V. Ahumada
Lic. Tali Palma

Lic. M. Celeste Parisi
Lic. Sebastian Coca

El presente volumen incluye los informes invitados y las contribuciones
orales y murales que los autores nos hicieron llegar. Sélo en unos pocos casos,
los trabajos se presentan en forma de breves resimenes. Creemos conveniente

aclarar que si bien el contenido de los trabajos es de exclusiva responsabilidad de
los autores, en varios de ellos y con la conformidad de los autores, los Editores
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nos hemos tomado la libertad de introducir ligeras modificaciones o efectuar
correcciones a los manuscritos, para mejorar la presentacién o la comprension
de los articulos.

Estos Anales han sido publicados como parte de la serie de Workshops aus-
piciados por la Asociacién Argentina de Astronomia. Agradecemos sinceramente
a esta institucién el haber permitido ver plasmado el enorme esfuerzo de muchos
colegas en favor de la Astrofisica Estelar. Agradecemos ademds muy especial-
mente al Observatorio Astronémico de Cérdoba por haber brindado el apoyo
econdémico necesario para la publicacién de estos anales.

Cérdoba, 20 de Diciembre de 2008

Juan J. Claria

Mario G. Abadi
Editores
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Anales de las Primeras Jornadas sobre Astrofisica Estelar, 2008
J.J. Clarida & M. G. Abadi, eds.

INFORME INVITADO - INVITED REVIEW

Poblaciones estelares para entender los procesos
de formacién de galaxias

M.V. Alonsob23

(1) Observatorio Astronomico, Universidad Nacional de Cdrdoba,
Argentina
(2) Instituto de Astronomia Tedrica y Experimental, Argentina

(3) CONICET

Abstract.

The analysis of the resolved stellar population in nearby galaxies is
very useful to trace the Star Formation History of different systems
and to put strong constraints to the galaxy formation process. The
quick progress made on this topic in the last few years is reviewed in
this study. This is possible thanks to the availability of large telescopes
and more sensitive detectors with a wide field of view and high spatial
resolution. In this context, special emphasis is made on the studies of
Color-Magnitud Diagrams in resolved systems and Color distribution
of Globular Clusters in galaxies.

Introduccion

El marco teérico en el cual se pretende entender los procesos de formacién de
galaxias es el modelo jerarquico estandar. En este modelo, los objetos masivos
se forman a través de fusiones con sistemas pequenos, de baja masa. Las condi-
ciones ambientales son las que regulan la tasa de formacién de galaxias y de
fusién (White & Frenk 1991). El otro modelo posible es el colapso monolitico,
donde la masa bariénica de las galaxias fue ensamblada en tiempos tempranos
sin importar la densidad media de la regién (Eggen, Lynden-Bell & Sandage
1962). En este modelo no son las condiciones ambientales las que contribuyen a
diferenciar los distintos procesos.

Dentro de los modelos jerdrquicos, el de materia oscura fria (CDM, Cold Dark
Matter) ha sido muy exitoso para modelar los cimulos de galaxias y la estruc-
tura en gran escala del Universo. Tiene problemas, sin embargo, en pequeinas
escalas, especificamente con galaxias enanas. CDM predice un ntimero y espec-
tro de masas mayor para galaxias satélites ubicadas alrededor de galaxias como
la nuestra (Moore et al. 1999). Ademds, existen inconsistencias en el momento
en que se formaron las galaxias grandes (Prantzos & Silk 1998) y diferencias en-
tre las poblaciones estelares de galaxias grandes y pequenas (Tolstoy et al. 2002).

Es importante mencionar también las evidencias observacionales del llamado
“downsizing” (Treu et al. 2005), el cual muestra que la masa y no el ambiente
donde se forman los objetos seria la variable que gobierna el crecimiento de
las fluctuaciones. Todo esto refleja la necesidad de realizar otros tests observa-
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4 M.V. Alonso

cionales que permitan colocar restricciones a los modelos.

Algunas de las preguntas més importantes que surgen y que debemos responder
son: 1) ;Cuéndo las galaxias o los fragmentos proto-galdcticos formaron estre-
llas? 2) ;Cudndo se poduce el primer episodio importante de formacién estelar
que produjo las estrellas de poblacién II actualmente observadas? 3) ;Formaron
todas las sub-estructuras estrellas al mismo tiempo? ;Hubo diferencias entre ob-
jetos? 4) ;Paré la re-ionizacion la formacién estelar en sub-estructuras de baja
masa? (Efstathiou 1992). ;Explicarfa esto el bajo nimero de satélites predicho
para el Grupo Local? 5) ;Cémo se ajustan las historias de formacién estelar
tempranas al paradigma de la CDM?

Los procesos de formacién de sistemas estelares estan basicamente dirigidos por
dos mecanismos: la Historia de la Formacién Estelar (SFH, Star Formation His-
tory) y el ensamblado de la masa. El primero estd gobernado por la evolucién
de la poblacién estelar que comprende el nacimiento, evolucién y muerte de las
estrellas. Esta evolucién se estudia en la Via Lactea, satélites y galaxias cercanas
donde la poblacion estelar puede ser resuelta en estrellas individuales. Entre los
medios observacionales disponibles actualmente para este tipo de estudio pueden
citarse, entre otros, los Diagramas Color-Magnitud (CMD, Color-Magnitude Di-
agrams) profundos, la obtencién de abundancias quimicas estelares, el andlisis
de propiedades de estrellas variables y los estudios de los sistemas de Cumu-
los Globulares (GCs, Globular Clusters) en galaxias. El ensamblado de la masa
y evolucién dinamica de cada sistema se evidencia en la cineméatica y en los
gradientes de las poblaciones estelares a diferentes edades y la influencia de las
interacciones en la evolucion de las galaxias, a través de la dinamica de las ga-
laxias en grupos como el Grupo Local (LG, Local Group).

El analisis de la poblacion estelar resuelta puede trazar la SFH de sistemas es-
telares y puede colocar restricciones a los procesos de formacién, dando lugar a
la historia de la fusién. Los CMDs bien profundos pueden llegar hasta el Punto
de Desvio de la Secuencia Principal (MSTO, Main Sequence Turn-off). Este es
uno de los mejores estimadores de edad y constituye una excelente herramienta
para reconstruir en detalle la SFH de sistemas estelares, ya que provee informa-
cién sobre la distribucién de edades y metalicidades de las estrellas presentes en
una galaxia. La Secuencia Principal (MS, Main Sequence) es la fase mejor com-
prendida por la teoria de la evolucién estelar y, observacionalmente, es la etapa
durante la cual las estrellas se encuentran mas separadas en color y magnitud
en funcién de la edad.

La teorfa predice también que las estrellas m&s tempranas se formaron en sis-
temas de baja masa a “redshifts” &~ 30 (Barkana & Loeb 2001), pero éste no es
accesible a estudios con las actuales herramientas observacionales. Una forma
alternativa es estudiar el f6sil local que contiene las galaxias que hoy pueden
ser estudiadas en detalle. Cuando la poblacién estelar puede ser resuelta y se
alcanza a observar el MSTO, las edades pueden obtenerse con elevada precision,
ya que, como se menciond, este parametro (MSTO) es el mas sensible a la edad.
De esta manera, la SFH se determina comparando la distribucién de densidad
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de estrellas observadas y las predichas por modelos de evolucién estelar. Existen,
sin embargo, algunas incertezas al determinar edades por este método, ya que
hay que convertir luminosidades y colores del Punto de Desvio (TO, Turn-off) en
edades absolutas precisas y resolver la degeneracién edad-metalicidad. Este tipo
de estudio puede realizarse en la Via Léictea y sus satélites y galaxias del LG, en
general. Las galaxias enanas, que en su mayoria se encuentran como satélites de
la Via Lactea tienen, ademéds, masas del orden de los sistemas formadores de las
primeras estrellas. De esta manera, son objetos muy atractivos porque pueden
ser los “ladrillos” que el modelo CDM sugiere como los objetos méas pequetios
que formaron los objetos mayores.

Por dltimo, segiin algunas predicciones, las primeras estrellas de la llamada
Poblacién III, debieron ser muy masivas y de vida muy corta. Estos objetos
no han podido ser observados hasta la fecha. La segunda formacion temprana
de estrellas, denominada de Poblacién I1.5 (Mackey, Bromm & Hernquist 2003),
serian estrellas de baja masa, extremadamente raras, que podrian sélo ser de-
tectadas en la Via Lactea. La tercera formacion de estrellas, la denominada
Poblacién 11, fue formada en un ntmero suficientemente grande y produjo un
MSTO bien definido y medible. Sin embargo, en muchos casos, no es posible
disponer de CMDs profundos y no es posible determinar el MSTO. Para este fin
existen métodos alternativos aunque menos precisos. Entre ellos, puede citarse
la rama asintética gigante, (AGB, Asymptotic Giant Branch), la cual es una
fase corta en las etapas finales de la evolucién de estrellas de masa baja e in-
termedia. Comprender y tener una buena descripcién de esta fase no es sélo
importante para la Astrofisica Estelar, es ademds fundamental para entender
las propiedades integradas de galaxias a alto “redshift” (Maraston et al. 2006).
Al ser la fase menos conocida, la importancia de la evoluciéon quimica y la SFH
en galaxias se encuentra enmascarada. Se necesitan grandes muestras de estre-
llas AGB en sistemas con distancias y metalicidades conocidas, para determinar
la SFH y poder colocar restricciones a los modelos tedricos.

También el estudio de estrellas variables puede complementar la informacién
de CMDs para poder interpretar la poblacion estelar de una galaxia. En este
sentido, las estrellas RR Lyrae revelan la presencia de una poblacién este-
lar muy vieja, de unos 10x10° afios. A medida que una poblacién se hace més
vieja, va disminuyendo el niimero de estrellas que alcanzan la Rama Horizon-
tal (HB, Horizontal Branch) haciéndola més azul. La HB es ~ 3 magnitudes
mas brillante que el MSTO, hecho observacional muy importante. Cuando no se
dispone de CMDs profundos, pueden utilizarse también las estrellas Cefeidas.
Las Cefeidas cléasicas de corto periodo trazan poblaciones estelares de algunos
cientos de millones de anos, mientras que las Cefeidas anémalas son trazadoras
de poblaciones de unos pocos miles de millones de anos. Algunos estudios de
busqueda de candidatas comprenden la observacién de 15 estrellas de la Ra-
ma Gigante Roja (RGB, Red Giant Branch) en 4 galaxias enanas esferoidales
(dSphs, dwarf Spheroidals) del Sur: Sculptor, Fornax, Carina y Leo I con UVES
en el VLT (ESO) (Shetrone et al. 2002, Tolstoy et al. 2002) y 17 estrellas RGB
en 3 dSphs del Norte: Draco, Osa Menor, Sextante con HIRES en el telescopio
Keck (Shetrone, Bolte & Stetsone 1998). Otros estudios se centran en cimulos
estelares de la Nube Mayor de Magallanes (LMC, Large Magellanic Cloud) (Hill
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et al. 2000) y en la Via Lactea: en el disco (Edvardsson et al. 1993) y en el halo
(McWilliam et al. 1995). Estos estudios son dificiles de realizar, se necesitan
telescopios y detectores de ultima generacién y las muestras son muy limitadas
todavia.

Otro método alternativo muy importante es el estudio del sistema de GCs
en galaxias. Se observa una distribucién bimodal de colores de GCs en ga-
laxias elipticas gigantes. El pico azul de esta distribucién tiene un color medio
constante, en tanto que el pico rojo (interpretado en términos de metalicidad)
correlaciona con la metalicidad y la luminosidad de la galaxia “madre”. El mo-
delo de fusién (Zepf & Ashman 1993) explica cémo es posible que se forme una
segunda generacién de GCs durante una fusion mayor. El uso de fotometria in-
frarroja se debe a que la misma es sensible a la presencia de poblaciones estelares
jovenes de unos 2x10° afios y a las estrellas que forman la denominada “ther-
mally pulsating giant branch” (TP-AGB). Las estrellas TP-AGB son conocidas
por tener una fase activa durante la cual queman una gran cantidad de su com-
bustible en cascaras extensas de H y He alrededor de un nicleo degenerado de
carbén y oxigeno. En esta fase, que puede durar ~ 1000 millones de anos, ocurre
un agudo incremento de la luminosidad de la estrella en el infrarrojo cercano.

En la actualidad, gracias a los grandes telescopios tales como VLT (ESO) y Keck,
pueden obtenerse espectros de alta calidad en estrellas individuales de galaxias
cercanas y determinar abundancias de varios elementos quimicos. Puede ademés
observarse el triplete del Call con espectroscopia de resolucién media y estimar
la razén [Fe/H] a distancias mayores que 250 kpc. La espectroscopia de alta
resolucién permite encontrar:

» Elementos livianos (O, Na, Mg, Al) que trazan patrones de abundancias
mixtas en estrellas RGB, marcando diferencias entre GCs y estrellas del
campo.

» Elementos « (Si, Ca, Ti), cuya produccién estd dominada por Supernovas
de tipo II. Limitan la contaminacién del gas que forma estrellas pero
afectan las estimaciones de edad basadas en isécronas de la RGB.

» Elementos del pico del Fe (V, Cr, Mn, Co, Ni, Cu, Zn) producidos en las
nucleosintesis explosivas, limitan el progenitor més masivo que ha explota-
do en la galaxia (Woosley & Weaver 1995).

= Metales pesados (Y, Ba, Ce, Sm, Eu), los cuales permiten distinguir la frac-
cién de elementos de procesos s y 7 en una estrella y colocan restricciones
en el nimero y tipo de explosiones de Supernovas. La relacién [Ba/Eu]
es un buen indicador de la contribucién de estrellas AGB a procesos evo-
lutivos quimicos que pueden medir escalas de tiempo de enriquecimiento
quimico.

La formacién estelar deberia suprimirse en galaxias con masas totales menores
que 10° M® (Susa & Umemura 2004). Galaxias de baja masa se habrian formado
unos 1000 millones de anos después del “Big Bang” y la reionizacién habria sido
fundamental en estos objetos de baja masa. Para responder estas preguntas, las
galaxias dSphs, con masas de unos 10 M® en el LG, son las candidatas ideales.
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Galaxias enanas del Grupo Local

Las galaxias enanas dSphs son las mas pequenas y débiles. Basicamente se en-
cuentran como satélites de sistemas mayores, como por ejemplo, la Via Lactea y
M31. Estos objetos formaron estrellas hace (10-12)x10? afios, todas tienen una
poblacién vieja y simple, pero una compleja SFH con bien diferentes CMDs.
Algunas formaron la mayorfa de sus estrellas en tiempos intermedios [(6-8)x10°
anos)] y unas pocas han formado estrellas recientemente, entre hace 1000 y 2000
mil millones de anos. Es muy importante entender las razones de tantas diferen-
cias y si es el medio ambiente el responsable por generarlas.

Las galaxias enanas irregulares, dIrrs, si bien tienen muchas semejanzas con las
dSphs, con una poblacién vieja subyacente, contienen una gran fraccién de su
masa en forma de HI. Muestran formacién estelar reciente con una SFH cons-
tante en el tiempo y sin interrupciones y altas metalicidades.

Segin el relevamiento realizado por van den Bergh (2000), las galaxias enanas
del LG son: 17 dSphs, 5 dEs y 13 dlrrs, con masas totales menores que 3x10”
M®. Los primeros CMDs profundos obtenidos en estas galaxias fueron realizados
gracias al telescopio espacial (HST), llegando hasta objetos situados a distancias
de 5 Mpc. Algunas dSphs ubicadas alrededor de la Via Lactea, tienen edades
muy bien determinadas en base al MSTO, como los casos de Carina (Hurley-
Keller, Mateo & Nemec 1998), Leo I (Gallart et al. 1999) y Fornax (Buonanno
et al. 1999).

Se ha detectado una poblacién vieja con una edad superior a los 10x10° afios en
todas las galaxias del LG. No se han observado ain galaxias sin una poblacién
vieja. Como ejemplos podemos citar a Draco, Osa Menor, Sculptor y Sextante
en la Via Lactea y a Andromeda I, II, III, V y VI en M31 y algunas galaxias
aisladas como Cetus y Tucana.

La poblacién intermedia se formé hace menos de 10x10° afios. En la Via Léctea
tenemos como ejemplos de esta poblacion a Sagittarius y Leo II. La formacién
estelar de Fornax par6 hace ~ (100-200) millones de anos, mientras que Carina
cuenta con episodios de formaciéon después de una pausa cuando se terminé de
formar la poblacién més vieja.

La LMC tiene una masa de 5.3x10° M® y ha retenido gas después de la reioni-
zacion. Esta galaxia contiene GCs viejos, el MSTO corresponde a una poblacién
vieja, pero existe una continua formaciéon de estrellas. La Nube Menor de Maga-
llanes (SMC, Small Magellanic Cloud) tiene una masa de ~ 2.0x10° M®. Esta
galaxia contiene al GC NGC 121, el cual es entre 2 y 3 miles de millones de
anos mas jéven que los GCs mas viejos de la Via Lactea. Se encuentran también
estrellas RR Lyrae que caracterizan una poblacion vieja y no puede detectarse
el MSTO por la dificultad de obtener CMDs bien profundos. En las dIrrs menos
masivas del LG hay una poblacién estelar vieja, que se evidencia con la presen-
cia de estrellas de la HB y con una suave actividad de formacién estelar, sin
interrupciones.
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Por ultimo, Tolstoy et al. (2002), estudiando metalicidades de dSphs en el LG,
encontraron valores de elementos « similares a los encontrados en el disco de
la Via Lactea y en GCs de la LMC, pero muy diferentes valores de [Fe/H]. Los
bajos valores de la razén [a/Fe] encontrados en el disco galactico pueden ser evi-
dencia de formacion estelar en un medio enriquecido por material proveniente de
Supernovas Ia (Gilmore & Wyse 1991). Es interesante comprender los procesos
fisicos que han generado estos resultados observados, porque es muy probable
que sean diferentes entre las galaxias enanas y la Via Lactea, ya que la formacién
estelar en las primeras ocurre a niveles mas bajos.

Poblaciones estelares en el Grupo Local

En general, se piensa que la poblacién estelar mas vieja esta distribuida de una
manera simple en edades y metalicidades. Pero éste no es el caso, existen gradien-
tes y dispersién en metalicidades, pudiendo los episodios de formacion estelar
ser mas lentos y duraderos. La poblacién intermedia tiene una formacion estelar
mas tardia o que ha estado detenida en algtin periodo y después ha continuado.
No existen indicios claros de una impronta de la época de reionizacién en la SFH
en dSphs cercanas. Nos preguntamos entonces si son las condiciones locales el
factor importante que genera las diferencias observadas en el LG.

Por otro lado, es necesario poder obtener la SFR de los datos observacionales
de una manera precisa y univoca. En este sentido, un método para reconstruir
la SFR fue el desarrollado por Hernandez, Gilmore & Valls-Gabaud (2000). En
este método, se utiliza la informacién proveniente de los CMDs profundos para
inferir SFR(t), la tasa de formacién estelar en funcién del tiempo, sin requerir el
conocimiento previo de la funcién de masas. Algunos objetos estudiados con este
método son Carina, que tiene un “burst” de formacién estelar bimodal; la Osa
Mayor, uno de los casos mas simples con una poblacién uniformemente vieja;
y Leo I, que tiene una reciente formacién estelar iniciada hace uno 6x10° afos
y que duré hasta hace unos 2x10? afios y la poblacién més vieja que tardé en
formarse entre 2 y 3 mil millones de afios atras. Por iltimo, Leo II tiene una tasa
de formacién estelar simple que produjo estrellas hace 2x10° afios en un lapso
de 4x10 afios.

Las galaxias enanas aisladas son las candidatas ideales para estudiar la evolu-
cién sin tener en cuenta efectos del medio ambiente. En las galaxias estudiadas,
los gradientes estelares observados muestran poblaciones mas jévenes hacia el
centro. En las enanas irregulares se observa una mezcla de poblaciones viejas y
jovenes en las partes centrales y una disminucién gradual de estrellas més jovenes
hacia la periferia. Con CMDs profundos, que alcanzan el MSTO, se observa un
suave gradiente de edad hacia las porciones exteriores. Esto sugiere que los pro-
cesos de formacion estelar ocurrieron desde afuera hacia adentro, contrariamente
a lo que se ha observado en los discos de galaxias espirales.

Por otro lado, la teorfa de la CDM sugiere que los objetos mas masivos fueron
formados de objetos mas pequenos. Estos ladrillos que la teoria predice pueden
ser las galaxias enanas y de ahi también su importancia observacional. En el LG,
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tanto las dSphs como las dIrrs, muestran una historia SFH muy variada. Es en
este contexto que se han estudiado dos galaxias del LG bien aisladas.

La galaxia NGC 3109, una dIrr ubicada en los confines del LG, fue estudiada
en el éptico usando el campo de 9 x 9" de EMMI en el NTT (ESO) y en el
infrarrojo cercano, usando el campo de 2'x5" del IRAC2B en el telescopio de
2.2m MPI (ESO) (Alonso et al. 1999 y Minniti et al. 1999). En esta galaxia
se encontré un halo de Poblacién II, con edades de ~ 10'° afios, con metalici-
dades [Fe/H] estimadas en ~ -1.8. Existe, ademads, la presencia de una poblacién
intermedia en regiones centrales y de estrellas jovenes en el disco. El halo de
Poblacién II vieja, pobre en metales, indica que este objeto se formé en tiempos
muy tempranos con episodios posteriores de formacién estelar. Estos resultados
nos llevan a preguntarnos si son estos objetos los méas viejos, de acuerdo a las
predicciones de los modelos jerarquicos

Otro objeto estudiado en los confines del LG es la galaxia WLM, un muy buen
ejemplo de fragmento protogaldctico (Rejkuba et al. 2000). También fue obser-
vado con EMMI en el NTT (ESO) y fueron usados datos 6pticos disponibles
de la camara de 28” x 50" de STIS del HST. En esta galaxia fue detectada la
HB hacia el azul del “clump” de las gigantes rojas que traza la presencia de una
poblacién vieja, con edades mayores que 10'0 afios, pobre en metales. Esta pre-
sencia indica que también WLM se formé en tiempos tempranos. Pero no puede
establecerse si es la contraparte local de los ladrillos propuestos por el modelo
jerarquico de formacién de estructuras.

Cumulos globulares en galaxias elipticas gigantes

Las galaxias elipticas gigantes se encuentran en las partes centrales de ciimulos
de galaxias y se las considera remanentes de fusiones entre galaxias. Es en estos
objetos que resulta muy interesante estudiar la distribucién bimodal de colores
de los GCs, porque se espera que sean una evidencia més a favor de las fusiones
entre galaxias. Como ya se ha mencionado, la segunda generaciéon de GCs re-
flejaria estos episodios segun las predicciones de Zepf & Ashman (1993). Para
finalizar este informe, se mencionan brevemente los resultados obtenidos en el
estudio de GCs en tres galaxias gigantes. Centaurus A o NGC 5128, la cual es
una potente fuente de radiacion en radio y rayos X y, a su vez, la galaxia con
nicleo activo més cercana. Esta galaxia muestra cdscaras (Malin, Quinn & Gra-
ham 1983) con gas asociado (Schiminovich et al. 1994). Posee, ademads, 16bulos
internos y externos en radio, filamentos 6pticos (Dufour & van den Bergh 1978)
y una prominente “dust lane” con gas, estrellas jévenes y regiones HII (Graham
1979). Todas estas evidencias observacionales son signos de una fuerte interac-
cién previa con una galaxia disco pequena.

Teniendo en cuenta la distancia al objeto y el tamano tipico de GCs galacticos,
los candidatos fueron identificados basados en tamanos y elipticidades medidas
en imégenes Opticas de archivo del HST. Estos datos fueron complementados
con datos en el infrarrojo cercano obtenidos con IRAC2B, en el telescopio 2.2 de
MPI (ESO) (Minniti et al. 1996; Alonso & Minniti 1997). De esta manera, fueron
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identificados 26 nuevos candidatos a GCs en las regiones mas internas (3 kpc)
de la galaxia. Estimaciones de metalicidad sugieren la presencia de GCs ricos
en metales y unos pocos GCs de edad intermedia. Ambos resultados sugieren la
fusion de dos galaxias, una de ellas muy probablemente eliptica, dominada por
un bulbo prominente.

La galaxia NGC 1316, un remanente gigante de fusion situada en el cimulo de
galaxias de Fornax, es ideal para estudiar los efectos de una fusiéon mayor so-
bre el sistema de GCs (Goudfrooij et al. 2001). Para ello, se us6é también una
combinacién de fotometria éptica (HST) y en el infrarrojo cercano (IRAC2 del
MPI (ESO) y EMMI en el NTT (ESO). De colores y luminosidades de los GCs
mas brillantes, se encontré que aproximadamente unos 10 son consistentes con
edades intermedias de unos (2-3)x10? afios. La distribucién en colores de los
GCs no es claramente bimodal. Sin embargo, la Funcién de Luminosidad (LF,
Luminosity Function) de los GCs azules y rojos es diferente. La parte roja es
1.5 magnitud mas brillante que la LF tipica de galaxias gigantes elipticas. En
cambio, la parte azul es consistente con la LF encontrada en galaxias espirales
y elipticas “normales”. Por otro lado, cerca de 10 de estos GCs fueron obser-
vados espectroscopicamente, midiéndose las lineas Ha y el triplete del Call,
obteniéndose metalicidades tipicamente solares y edades de aproximadamente
3x10? afios (Goudfrooij et al. 2001). NGC 1316 muestra una poblacién de GCs
viejos, pobres en metales, con la superposicion de una nueva generaciéon de ci-
mulos relativamente jévenes (3x10° afios), consistente con las predicciones del
modelo jerarquico de formacion de galaxias por fusiones mayores de objetos ri-
cos en gas. Después de 3x10? afios, los GCs ricos en metales cambiaran de color

hasta una edad de 10x10'° afios donde formarén el pico rojo de la distribucién
bimodal de colores de GCs.

Por 1ltimo, se ha estudiado la cinematica y dindmica de NGC 1399, la galaxia
eliptica mas brillante ubicada cerca del centro del cimulo de galaxias de Fornax.
Se han determinado 468 velocidades radiales de GCs usando FORS2 en el VLT
(ESO) (Dirsch et al. 2004; Richtler et al. 2004). Guiados por la distribucién
bimodal de colores de GCs en esta galaxia, se han distinguido cimulos rojos (C-R
> 1.6) y cimulos azules (C-R < 1.6), encontrdndose dispersiones de velocidades
para estos grupos de 255 4+ 13 km/s y 291 + 14 km/s, respectivamente, ambos
radialmente constantes. Estas diferencias son consistentes con la hipdtesis de
GCs en drbitas isotropicas.

Comentarios Finales

A lo largo de esta revisién se ha enfatizado cémo hoy la Astrofisica Estelar
se ha extendido a las galaxias, al LG como un todo y a cimulos de galaxias
cercanos. Esto se debe principalmente a la disponibilidad de grandes telescopios
y detectores cada vez madas sensibles. Este gran “momento observacional” nos
brinda la excelente oportunidad de poder comprender los procesos de formacién
de galaxias y como la reionizacion, la fusion de galaxias y el medio ambiente, son
importantes en los procesos de formacién. Esto permitird mejorar el escenario y
nuestro conocimiento acerca de la formacion y la evolucién de las galaxias.
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Abstract. The study of the globular cluster systems (GCSs) is close-
ly related to the galaxies’ formation and evolution. During the last
years, we have performed several photometric studies of GCSs around
galaxies in the Fornax and Antlia clusters, including central galaxies
as well as low-luminosity ones. The main results, related to the GCSs
properties, are presented here. We analyze the colour distributions, azi-
muthal and radial projected distributions, luminosity functions, and
determine the globular cluster total populations and specific frequen-
cies. These global results can be applied to possible scenarios that
deal with the galaxy evolution within clusters and, particularly, some
characteristics of the GCSs may be useful to trace subtle interaction
processes between the galaxies.

Introduccion

Los cumulos globulares (CGs) son objetos intrinsecamente brillantes, constitu-
idos por cientos de miles a millones de estrellas ligadas gravitacionalmente, de
igual edad y metalicidad. Justamente esta condicién de ser “poblaciones estelares
simples”; i.e., conjuntos de estrellas formadas préacticamente al mismo tiempo a
partir de un brote de formacién estelar y con similar composicién quimica, hace
que reflejen las caracteristicas del medio en que se formaron , asi como su poste-
rior evolucién. Se los incluye entre los objetos méas antiguos del Universo, dado
que mayoritariamente sus edades oscilan entre 10x10° y 15x10° afios (ver, e.g.,
Salaris & Weiss 2002, Mendel et al. 2007). Los CGs estédn asociados a distintos
tipos de galaxias, en torno a las cuales se los puede identificar con relativa facili-
dad. En la ultima década, se han publicado trabajos de revision detallados acerca
de estos sistemas de ciimulos globulares (SCGs), como los de Harris (2001), West
et al. (2004), Brodie & Strader (2006) y Richtler (2006). En particular, los SCGs
de galaxias elipticas masivas que dominan los ciimulos de galaxias, son los mas
poblados pues contienen del orden de miles de CGs.

En el presente informe presentamos una compilacion de los resultados de nuestros
estudios fotométricos sobre SCGs en los ciimulos de Fornax y de Antlia, cuyas
respectivas distancias son de 19 Mpc y 35 Mpc. En el cimulo de Fornax, los
resultados corresponden a los SCGs de la galaxia central NGC 1399 (Dirsch
et al. 2003a, Bassino et al. 2006a) y de las tres galaxias de baja luminosidad
NGC 1387 (S0), NGC 1379 (E0) y NGC 1374 (E1) (Bassino et al. 2006b). En
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el camulo de Antlia, los resultados corresponden a los SCGs de sus dos galaxias
dominantes, las elipticas gigantes NGC 3258 y NGC 3268 (Dirsch et al. 2003b y
Bassino et al. 2008a). Las Figuras 1 y 1 muestran la zona central de los ciimulos
de Fornax y Antlia, respectivamente.

Tt : NGC 1374 *
. 2

NGC 1399
. L J

- NGC 1379
. NGC 1387 __

Figura 1. Imagen del DSS de la zona central del cimulo de Fornax, con la identificacién
de las galaxias cuyos SCGs hemos estudiado. Norte hacia arriba y este hacia la izquierda.

En la Seccién 2 se describen las observaciones y reducciones. El andlisis de las
distribuciones de color de los SCGs se desarrolla en la Seccién 3, mientras que
las Secciones 4 y 5 corresponden al estudio de las distribuciones de densidad
radial proyectada y de las funciones de luminosidad de los mismos sistemas, res-
pectivamente. La Seccién 6 proporciona lineamientos sobre distintas teorias de
formacién de CGs y galaxias, mientras que la Seccion 7 se refiere a las distribu-
ciones de densidad acimutal proyectada y su relacién con procesos de interaccién
entre las galaxias. Finalmente, en la Secciéon 8 se presentan los comentarios fi-
nales.

Descripcion de las observaciones y procesamiento de las imagenes

La mayor parte de los estudios citados fueron realizados en base a im&genes
obtenidas con la cAmara MOSAIC (mosaicos de 8 CCDs) y el telescopio Blanco
de 4 m del Observatorio Inter-Americano de Cerro Tololo (CTIO, Chile). Esta
cdmara posee una escala de 0.277/pix y un campo amplio de 36’x 36’. A la
distancia de Fornax, este campo cubre 200 kpc x 200 kpc, mientras que a la
distancia de Antlia, corresponde a 370 kpc x 370 kpc. Se obtuvieron imédgenes
en los filtros R de Kron-Cousins y C' del sistema fotométrico de Washington. Si
bien el primero es similar al T de Washington, fue elegido por poseer una mayor
eficiencia (Geisler 1996). El sistema de Washington tiene la ventaja de que el
indice de color (C' — T}) es muy sensible a la metalicidad, lo que es sumamente
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Figura 2. Imagen C + 77 MOSAIC de la zona central del cimulo de Antlia, con la
identificacién de sus galaxias dominantes (Dirsch et al. 2003b). Norte hacia arriba y este
hacia la izquierda.

util para el estudio de los CGs. La calibracién color (C' — T) vs. metalicidad
para CGs més reciente es la publicada por Forte et el. (2007).

También se utilizaron imagenes V' e I obtenidas con las camara FORS1 y FORS2
y telescopios de 8 m del VLT (Cerro Paranal, Chile), para parte del estudio
del SCGs de NGC 1399 en Fornax (Dirsch et al. 2003a) y de los de NGC 3258
y NGC 3268 en Antlia (Bassino et al. 2008a), respectivamente. Estas cdmaras
poseen campos mas pequenos de 6.8'x 6.8, pero sus imagenes son mas profundas.
El proceso de deteccién de los candidatos a CGs se inicia borrando la luz de
las galaxias brillantes de las imagenes mediante apropiados procesos de filtrado.
Se identifican luego objetos puntuales con el soft SExtractor (Bertin & Arnouts
1996) o mediante parametros del DAOPHOT. Una vez obtenidas magnitudes y
colores en el sistema estandar, se corrigen estas cantidades por absorcion y en-
rojecimiento, respectivamente. Finalmente, se seleccionan los candidatos a CGs
en determinados rangos de magnitud y color, los cuales suelen ser evidentes en
los diagramas color-magnitud (ver, por ej., la figura 3 en Dirsch et al. 2003a).
Para una descripcién detallada de los procesos de reduccién de las imagenes, asi
como de la correccién por contaminacién con objetos de fondo (“background”),
y del célculo de las correcciones por completitud, se sugiere recurrir a las publi-
caciones citadas.

Distribuciones de color

Las distribuciones de color en el indice (C' — T1) de los CGs en las galaxias
elipticas dominantes, tanto del cimulo de Fornax como de Antlia, son todas
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bimodales, mostrando dos subpoblaciones de CGs: “azules” o pobres en metales
y “rojos” o ricos (menos pobres en metales, més precisamente). La bimodalidad
también estd presente si se utiliza el color (V —1I), pero no es tan evidente debido
a la menor sensibilidad a la metalicidad de este indice con respecto al (C—1T1). La
bimodalidad también se observa en los SCGs de las galaxias tempranas y de baja
luminosidad estudiados en Fornax, NGC 1374, NGC 1379 y NGC 1387 (Bassino
et al. 2006b). Las magnitudes absolutas de estas galaxias estan comprendidas
entre My =-20.9 y -20.4. Esta propiedad de la distribucién de color de los SCGs,
conocida desde hace mas de una década, parece ser comun a la mayoria de ellos.
Por ejemplo, el relevamiento realizado en el ciimulo de Virgo por Peng et al.
(2006), en base a datos de la cdmara ACS del telescopio espacial Hubble (HST),
muestra la bimodalidad en todos los SCGs de galaxias de tipo temprano. Muestra
ademads que la proporcién de CGs rojos disminuye a medida que se consideran
galaxias-huésped de menor luminosidad.

Es posible obtener colores medios y dispersiones representativos de cada sub-
poblacion ajustando dos Gaussianas a las distribuciones de color. Nuestros re-
sultados sugieren que el color medio (C'—T1) de las subpoblaciones azules es muy
similar para todos los SCGs estudiados, asociados a galaxias de tipo temprano, y
las distribuciones suavizadas que muestran las figuras 4 y 5 de Peng et al. (2006)
parecen indicar lo mismo. En cambio, el color medio de las subpoblaciones rojas
cubre un amplio rango de colores, siendo mas rojo cuanto mas intrinsecamente
brillante es la galaxia huésped. Algunos autores, como Strader et al. (2006) por
ej., consideran que los colores promedio de las subpoblaciones de CGs azules
no son constantes, sino que correlacionan linealmente con la luminosidad de las
galaxias huésped, en igual sentido que las subpoblaciones rojas pero con una
pendiente menos pronunciada.

Un caso atipico interesante resulté el SCGs de NGC 1387 (ver figura 6 en Bassino
et al. 2006b), uno de los casos donde la bimodalidad es mas evidente, que pre-
senta una cantidad anormalmente baja de CGs azules respecto de los rojos. En
general, los CGs azules representan al menos la mitad del total de CGs, siendo
en la mayoria de los casos mas abundantes que los rojos. Pero en NGC 1387, la
fraccién de CGs azules respecto del total de ctimulos es sélo del 24 %. ? Puede ser
una consecuencia de la posicién de NGC 1387, una de las galaxias més cercanas,
en proyeccién, a NGC 1399 (Figura 1)7 Volveremos sobre esta caracteristica en
la Seccién 7.

Los candidatos a CGs mas brillantes (My < -10 aproximadamente), particu-
larmente en el caso de las galaxias gigantes, no parecen seguir una distribucion
de color bimodal sino unimodal y de color intermedio entre los rojos y azules.
La primera evidencia de este efecto en el SCGs de NGC 1399 fue sugerida por
Ostrov et al. (1998). Igual resultado fue encontrado por nosotros tanto en el es-
tudio que abarca la zona mas cercana a NGC 1399 (Dirsch et al. 2003a) como en
el estudio de gran campo (Bassino et al. 2006a). Asimismo, Harris et al. (2006)
senalan esta ausencia de bimodalidad para una serie de galaxias mas brillantes
de ciimulos, entre las cuales se encuentran las dos dominantes de Antlia. Nuestro
reciente estudio de los SCGs en Antlia en base a datos del VLT (Bassino et al.
2008) confirma estos resultados.

La pregunta que aiin no tiene respuesta es a qué tipo de objetos corresponden.
iSon CGs regulares pero més masivos? Se los ha comparado con w Cen, el de
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mayor masa de nuestra galaxia y de brillo intrinseco similar, pero este dltimo
no puede considerarse un CG comin, ya que posee multiples poblaciones es-
telares (ver, por ej., Lee et al. 1999, Villanova et al. 2007). Se ha propuesto
que estos cimulos brillantes podrian ser los remanentes de galaxias enanas nu-
cleadas que han perdido sus capas exteriores en el proceso de captura por otra
galaxia de mayor masa (Bassino et al. 1994, Bekki et al. 2003a). Se ha especu-
lado si M54, otro CG masivo de la Via Léctea, podria haber sido el nicleo de
la galaxia enana de Sagitario (Bassino et al. 1995), aunque resultados recientes
indican lo contrario (Bellazzini et al. 2008). Otros autores han denominado a
estos CGs brillantes “dwarf-globular transition objects” (DGTOs), en referencia
a los identificados por Hagegan et al. (2005) en M87 en el cimulo de Virgo,
o “ultra-compact dwarfs” (UCDs), seleccionados primeramente en Fornax por
Hilker et al. (1999) y Drinkwater et al. (2000) y estudiados luego en distintos
cimulos de galaxias (ver, por ej., Dabringhausen et al. 2008 y referencias alli
citadas).

Un enfoque diferente para explicar la distribucion de color unimodal de los CGs
mas brillantes ha sido propuesta por Strader et al. (2006) para el SCGs de
MS&7. Ellos notaron que los CGs azules parecen enrojecerse a medida que su
brillo aumenta, efecto denominado “blue tilt”. Se lo interpreta, a partir de una
relacion entre masa y metalicidad, como la consecuencia de un proceso de auto-
enriquecimiento de los CGs mas masivos. Sin embargo, no esta claro atn si el
“blue tilt” es el mismo efecto que produce la distribucion de color unimodal en los
CGs mas brillantes (Harris et al. 2006) o si se trata de caracteristicas indepen-
dientes. Por ejemplo, ya mencionamos que se ha detectado esta unimodalidad
en el SCGs de NGC 1399, aunque en el mismo sistema no parece estar presente
el “blue tilt” (Bassino et al. 2008b, Forte et al. 2007). Bajo un enfoque diferente,
Kundu (2008) propone que el “blue tilt” es s6lo una consecuencia de efectos ob-
servacionales presentes en imagenes obtenidas con la cAmara ACS del HST, pero
el “blue tilt” también se ha detectado con otros instrumentos (por ej. Forte et
al. 2007 en M8T).

Distribuciones de densidad numérica radial proyectada

Se obtuvieron los perfiles de densidad numérica radial proyectada ¢ en funcion de
la distancia galactocéntrica r para todos los SCGs estudiados, analizando todos
los candidatos a CGs en conjunto, asi como los azules y rojos por separado.
Se ajustaron a los perfiles leyes de potencia de la forma logd = a + b - logr
y leyes r1/4 de la forma logd = ¢ + d - r'/%. En la mayorfa de los casos los
ajustes fueron igualmente buenos, salvo algunos en que resulté levemente mejor
el de una ley r/4. Tanto para las galaxias dominantes de ciimulos como para
las de baja luminosidad, las pendientes de los respectivos ajustes mostraron que
los cimulos rojos estdn mas concentrados hacia su galaxia huésped, mientras
que los azules presentan una distribucién maés extendida, alcanzando mayores
distancias galactocéntricas que los rojos.

El campo amplio de las imagenes MOSAIC ha sido una clara ventaja para rea-
lizar estas determinaciones. En particular, para el SCGs de NGC 1399 se conté
con datos de tres campos aledafios, con los que se determind, por primera vez,
la extensién total del SCGs de esta galaxia, tomando como limite la distancia
en que la densidad proyectada se reduce a un 30% de la densidad del fondo.
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Bajo esta hipétesis, el radio de la distribucién proyectada de los cimulos azules
resulté ser r ~ 250 kpe (45’+ 57), mientras que para los rojos r &~ 140 kpc (25'+
5’). De este modo, este SCGs es unos de los més extensos estudiados hasta la
fecha.

En los casos de SCGs de las galaxias mas masivas, la determinacién de estos
perfiles es més precisa debido al mayor nimero de CGs involucrados. En estos
casos, NGC 1399, NGC 3258, y NGC 3268, al comparar los perfiles de densidad de
los CGs con los perfiles de brillo superficial de las respectivas galaxias huésped,
se ha encontrado que los perfiles de los CGs rojos son mejores trazadores que los
azules de la luz de las galaxias. Este resultado sugiere una relacién mas estrecha
entre la poblacién de CGs rojos y la poblacion estelar subyacente, pudiendo
haberse formado ambas al mismo tiempo.

Es interesante resaltar el excelente acuerdo entre el perfil de densidad de los
CGs azules de NGC 1399 y el perfil proyectado de NFW (Navarro, Frenk &
White 1997) que traza la distribucién de materia oscura de esta galaxia, siendo
este ultimo determinado a partir datos cinematicos del SCGs por Richtler et
al. (2004). Esta conexién entre CGs azules y materia oscura, permite que los
perfiles de densidad de los CGs azules sean utilizados para testear la hipdtesis
de que los mismos se han originado en halos de materia oscura de baja masa,
aun antes que la galaxia misma complet6 su formacién (Moore et al. 2006, por
ej.). Volveremos sobre este punto en la Seccién 6.

Funciones de luminosidad y estimacién de poblaciones totales

La funcién de luminosidad de los SCGs, esto es, el ntimero relativo de CGs en
funcién de la magnitud, suele ajustarse con una distribucién Gaussiana aunque
también se ha utilizado la funcién ¢5 (Secker & Harris 1993). Mas recientemente,
Jordén et al. (2007) utilizaron, para las galaxias de tipo temprano, una funcién
de Schechter modificada para tener en cuenta los efectos de evaporacién de los
CGs de baja masa. En los casos que estamos presentando, no se llega a CGs tan
débiles (de menor masa) como para necesitar tener en cuenta este tltimo efecto,
por lo que hemos analizado las funciones de luminosidad mediante Gaussianas.
Es bien sabido que el “turn-over” de la funcién de luminosidad de los CGs (mag-
nitud absoluta correspondiente al valor medio de la Gaussiana) es “universal” y
puede utilizarse como indicador de distancia. De este modo, obtuvimos nuevas
estimaciones para las distancias a las galaxias dominantes de Antlia, las cuales
resultaron (m-M) = 32.42 £+ 0.2 para NGC 3258, y (m-M) = 32.81 £ 0.2 para
NGC 3268, ambas en buen acuerdo con las determinaciones previas de Tonry et
al. (2001), basadas en el método SBF (de fluctuaciones de brillo superficial).
Ademsds, es posible calcular la poblacién total de CGs del sistema integrando
la respectiva funcién de luminosidad. Para los SCGs de las galaxias de baja
luminosidad en Fornax, las poblaciones oscilan entre 200 y 400 CGs, mientras que
para las galaxias elipticas masivas resultaron: 6450 + 700 CGs para NGC 1399
dentro de 83 kpc, 6000 + 150 CGs para NGC 3258 y 4750 + 150 CGs para
NGC 3268, estas dos tultimas dentro de 100 kpc.

Si se conoce la poblacién de CGs de una galaxia es posible calcular su frecuencia
especifica S, (definida por Harris & van den Bergh S. 1981), que da el nimero
de CGs por unidad de luminosidad de la galaxia, normalizado segin una galaxia
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de My = -15. Esta cantidad estd relacionada con la eficiencia de formacién de
CGs en los halos de las galaxias (McLaughlin 1999). Los valores tipicos para
galaxias elipticas masivas son S5, = 5 y, para galaxias de tipo temprano y baja
luminosidad, S5, ~ 2.

Formacion de galaxias y su conexién con los ciimulos globulares

Tanto las distribuciones de color bimodales de CGs como las diferentes distribu-
ciones de densidad numérica proyectada de cimulos pobres y ricos en metales,
constituyen evidencias de la existencia de dos subpoblaciones de CGs, las que
corresponden a diferentes mecanismos y/o épocas de formacién. Por tal motivo,
se han planteado diversas teorias que tratan de explicar la formacién de las ga-
laxias y sus CGs en base a tales premisas, aunque es interesante destacar que
la de Ashman y Zepf (1992) fue propuesta atn antes que la bimodalidad fuera
efectivamente observada. Enumeramos aqui algunas de ellas.

Ashman y Zepf (1992) proponen que el “merger” rico en gas de dos galaxias
de disco da lugar a una eliptica, de modo que los CGs pobres en metales son
aportados por las espirales, mientras que los ricos en metales se forman como
consecuencia del merger. Posteriormente, Forbes et al. (1997) plantean algunas
inconsistencias en este modelo y proponen otro escenario donde los CGs se origi-
nan en una Unica galaxia, pero con multiples etapas de formacion, el modelo de
colapso “multi-fase” disipativo (también llamado modelo in situ). De acuerdo a
esta ultima propuesta, los CGs azules se forman en fragmentos proto-galacticos
durante las primeras etapas de la formacién de la galaxia, pero se requiere que
algun proceso trunque la formacién de CGs durante un periodo de algunos miles
de millones de anos, y que se reinicie luego en una segunda fase para dar lugar a
los CGs rojos. Algunos autores han propuesto que la reionizaciéon césmica podria
ser el mecanismo que frena la primera fase de formacién de cimulos (e.g. Santos
2003, Strader et al. 2004).

Otra posibilidad es el modelo de acrecién no-disipativo de Coté et al. (1998),
segun el cual los CGs rojos se forman asociados a una galaxia masiva mientras
que los azules son adquiridos de galaxias cercanas de menor masa por procesos
de acrecién. Se asume que tales galaxias de menor masa serian galaxias enanas
en el Universo local, como por €j. las enanas del Grupo Local.

Un escenario alternativo es el de “merging” jerarquico que sugieren Beasley et
al. (2002), quienes utilizan un modelo semi-analitico de formacién de galaxias
dentro de un contexto cosmolégico de CDM (materia oscura fria). Se supone
que los CGs azules se forman en discos de gas frio, dentro de halos de materia
oscura proto-galacticos en el Universo temprano (z > 5), siendo nuevamente
necesario contar con un mecanismo que frene la formacién de estos CGs, a fin
de cumplimentar con la bimodalidad. Los CGs rojos se forman posteriormente
en “mergers” mayores (la masa del satélite es al menos un 30 % de la masa de la
galaxia central), ricos en gas. La reionizacién es invocada como el proceso que
frena la primera etapa de formacién de CGs (e.g. Bekki 2005).

Recientemente, Pipino et al. (2007) han propuesto un modelo para la formacién
de CGs aplicado a galaxias elipticas masivas. Asumen que la formacién de los
CGs traza la totalidad de la formacién estelar, siguiendo la variacién radial de
las poblaciones estelares subyacentes, la cual se basa en un codigo de evolucién
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foto-quimica. De ese modo, el SCGs resulta de una combinacién lineal de las
subpoblaciones de CGs existentes a cada radio galactocéntrico proyectado.

Distribuciones de densidad acimutal: trazadoras de interacciones

Las distribuciones de densidad numérica acimutal proyectada de CGs, i.e., la
densidad en funcién del dngulo de posicién medido con respecto a la galaxia
huésped, suelen reflejar posibles procesos de interaccion entre las galaxias. En el
caso del camulo de Antlia, las distribuciones de densidad acimutal proyectada
de CGs en torno a las dos galaxias dominantes, muestran un comportamien-
to sinusoidal debido a que estos SCGs poseen una estructura (en proyeccién)
alargada en lugar de redondeada. A partir de tales distribuciones de densidad,
es posible calcular la elipticidad y el dngulo de posicién del semieje mayor de los
SCGs, vistos en proyeccion. Es interesante notar que los dngulos de posicién y
elipticidades muestran que ambos SCGs son alargados en la misma direccién, la
que a su vez coincide con la direccion de un eje que una ambas galaxias. Este
efecto sugiere la existencia de algun tipo de interaccién entre ambas galaxias,
relacionada con las fuerzas de marea. Las observaciones en rayos-X apoyan esta
hipétesis (Pedersen et al. 1997, Nakazawa et al. 2000), pues la emisién difusa en
torno a cada una de las galaxias, NGC 3258 y NGC 3268, es elongada en direc-
cién hacia la otra. No puede descartarse un posible “merger” futuro entre estas
galaxias dominantes.

En el caso del cimulo de Fornax, la distribucién proyectada y suavizada de
los CGs azules en torno a NGC1399 (fig. 9 en Bassino et al. 2006a, donde
las lineas representan curvas de densidad proyectada constante), muestra dos
“colas” en direccién a las galaxias NGC 1404 y NGC 1387, respectivamente. Estas
sobre-densidades corresponden a excesos de CGs azules con respecto a otros
angulos de posicién. Una posible explicacion es que se trate de camulos que
han sido perdidos por estas galaxias de menor masa, por procesos de “tidal
stripping” por ej., y se incorporan al SCGs de NGC 1399. Forbes et al. (1997)
han planteado originalmente esta posibilidad y Bekki et al. (2003b) utilizaron
simulaciones numéricas para analizar el caso de NGC 1404. Nuestros resultados
previos sobre NGC 1387 (Seccién 3), muestran que posee una fraccién de CGs
azules anormalmente baja, lo que puede interpretarse como una consecuencia de
esta pérdida de CGs azules. Estos CGs se extienden hasta radios galactocéntricos
mayores que los rojos y, por lo tanto, serian mas susceptibles de ser capturados
por otra galaxia de mayor masa al estar menos ligados a la huésped.

Otra posible explicacién para las sobre-densidades de CGs azules en Fornax es
que esos cumulos perdidos se transformen en los llamados intra-ctiimulos, es decir,
CGs que no parecen estar ligados a una galaxia en particular sino simplemente
libres en el pozo de potencial del cimulo de galaxias (e.g. Bassino et al. 2003).
El aporte de la cinematica de los CGs sera una pieza fundamental para clarificar
este tipo de procesos (e.g., Schuberth et al. 2008).

Comentarios finales: el futuro

La continuaciéon mas directa de los tipos de estudios aqui presentados es la espec-
troscopia. La obtencién de espectros de los candidatos a CGs permite confirmar
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su naturaleza como tales y asegurar su pertenencia al SCGs. A partir de las ve-
locidades radiales, es posible realizar luego estudios cinemaéticos y dindmicos del
sistema y su galaxia huésped. En Fornax se ha avanzado en esta direcciéon con el
SCGs de NGC 1399 (Richtler et al. 2004 y subsiguientes de la serie, Schuberth
et al. 2008), contandose actualmente con una de las méds extensas bases de datos
de velocidades radiales de CGs (Schuberth et al., en prep.). Se ha comprobado,
ademas, que la seleccion fotométrica que hemos aplicado es apropiada, pues en
base a tales datos de Fornax, entre el 90 y 95 % de los candidatos resultaron ser
efectivamente CGs.

Con respecto a los SCGs en Antlia, esperamos en breve avanzar en igual sentido,
pues estamos en la etapa de obtencién de espectros de los candidatos a CGs
(Gemini y VLT). No cabe duda de que el desarrollo de nuevos instrumentos
que permitan obtener ain mejores datos observacionales, juntamente con un
aumento en la resolucién de las simulaciones numéricas para interpretar con
mayor precisién las observaciones, hacen que esta linea de investigacién posea
un futuro promisorio.

Agradecimientos. Agradezco al Comité Organizador por su amable in-
vitacién a participar en estas Jornadas, por la ayuda econémica recibida y la
calida hospitalidad. También agradezco al Departamento de Astronomia de la
Universidad de Concepcién (Chile) por su aporte econémico y hospitalidad en
las estadias, durante las cuales se realizaron parte de los trabajos presentados
en este informe. Se ha contado, asimismo, con la colaboraciéon de proyectos del
Consejo Nacional de Investigaciones Cientificas y Técnicas de la Reptblica Ar-
gentina, de la Agencia Nacional de Promocion Cientifica y Tecnolégica y de la
Universidad Nacional de La Plata (Argentina).

Referencias

Ashman K.M., Zepf S.E., 1992, ApJ, 384, 50

Bassino L.P., Muzzio J.C., Rabolli M., 1994, ApJ, 431, 634

Bassino L.P., Muzzio J.C., 1995, The Observatory, 115, 256

Bassino L.P., Cellone S.A., Forte J.C., Dirsch, B., 2003, A&A, 399, 489

Bassino L.P., Faifer F.R., Forte J.C., Dirsch, B., Richtler, T., Geisler, D., Schu-
berth, Y., 2006a, A&A, 451, 789

Bassino L.P., Richtler T., Dirsch B., 2006b, MNRAS, 367, 156
Bassino L. P., Richtler T., Dirsch B., 2008a, MNRAS, 386, 1145

Bassino L.P., Richtler T., Faifer F.R. et al., 2008b, en “Globular Clusters - Guides
to Galazies” (2006), eds. T. Richtler y S. Larsen, ESO/Springer Confer-
ence Proceeding, en prensa (astro-ph/0605064)

Beasley M.A., Baugh C.M., Forbes D.A. et al., 2002, MNRAS, 333, 383
Bekki K., Couch W.J., Drinkwater M.J., Shioya Y., 2003a, MNRAS, 344, 399
Bekki K., Forbes D.A., Beasley M.A., Couch W.J., 2003b, MNRAS, 344, 1334
Bekki K., 2005, ApJ, 626, 1.93

Bellazzini M., Ibata R.A., Chapman S.C., et al., 2008, AJ, 136, 1147B

Bertin E., Arnouts S., 1996, A&AS, 117, 393



22 Lilia P. Bassino

Brodie J.P., Strader J., 2006, ARA&A, 44, 193
Coté P., Marzke R.O., West M.J., 1998, ApJ, 501, 554
Dabringhausen J., Hilker M., Kroupa P., 2008, MNRAS, 386, 864

Dirsch B., Richtler T., Geisler D., Forte J.C., Bassino L. P., Gieren W.P., 2003a,
AJ, 125, 1908

Dirsch B., Richtler T., Bassino L.P., 2003b, A&A, 408, 929
Drinkwater M.J., Jones J.B., Gregg M.D., et al., 2000, PASA, 17, 227
Forbes D.A., Brodie J.P., Grillmair C.J., 1997, AJ, 113, 1652

Forte J.C., Faifer F.R., Geisler D., 2007, MNRAS, 382, 1947

Geisler D., 1996, AJ, 111, 480

Harris W.E., 2001, en “Star Clusters” eds. L. Labhardt y B. Binggeli, Saas—Fee
Advanced Course 28, Springer—Verlag, Berlin, p. 223

Harris W.E., van den Bergh S., 1981, AJ, 86, 1627

Harris W.E., Whitmore B.C., Karakla D. et al., 2006, ApJ, 636, 90

Hagegan M., Jordan A., Coté P. et al., 2005, ApJ, 627, 203

Hilker M., Infante L., Richtler T., 1999, A&AS, 138, 55

Jordan A., McLaughlin D.E., Coté P., et al., 2007, ApJS, 171, 101

Kundu A., 2008, AJ, 136, 1013

Lee Y.-W., Joo J.-M., Sohn Y.-J., et al., 1999, Nature, 402, 55

McLaughlin D.E., 1999, AJ, 117, 2398

Mendel J.T., Proctor R.N., Forbes D.A., 2007, MNRAS, 379, 1618

Moore B., Diemand J., Madau P. et al., 2006, MNRAS, 368, 563

Nakazawa K., Makashima K., Fukazawa Y., Tamura T., 2000, PASJ, 52, 623

Navarro J.F., Frenk, C.S., White S.D.M., 1997, ApJ, 490, 493

Ostrov P.G., Forte J.C., Geisler D., 1998, AJ, 116, 2854

Pedersen K., Yoshii Y., Sommer-Larsen J., 1997, ApJ, 485, L17

Peng E.W., Jorddn A., Coté P. et al., 2006, ApJ, 639, 95

Pipino A., Puzia T.H., Matteucci F., 2007, ApJ, 665, 295

Richtler T., 2006, Bulletin of the Astronomical Society of India, 34, 83

Richtler T., Dirsch B., Gebhardt K. et al., 2004, AJ, 127, 2094

Salaris M., Weiss A., 2002, A&A 388, 492

Santos M.R., 2003, en “Extragalactic Globular Cluster Systems”, ed. M. Kissler-
Patig, ESO Astrophysics Symposia, p. 348

Secker J., Harris W.E., 1993, AJ, 105, 1358

Schuberth Y., Richtler T., Bassino L.P., Hilker M., 2008, A&A, 477, L9

Strader J., Brodie J.P., Forbes D.A., 2004, AJ, 127, 3431

Strader J., Brodie J.P., Spitler L., Beasley M.A., 2006, AJ, 132, 2333

Tonry J.L., Dressler A., Blakeslee J.P., et al., 2001, AJ, 546, 681

Villanova S., Piotto G., King I.R., et al., 2007, ApJ, 663, 296

West M.J., Coété P., Marzke R.O., Jorddn A., 2004, Nature, 427, 31



Asociacion Argentina de Astronomia
Anales de las Primeras Jornadas sobre Astrofisica Estelar, 2008
J.J. Clarida & M. G. Abadi, eds.

INFORME INVITADO - INVITED REVIEW

Recientes avances en la investigacién observacional de
estrellas binarias

J.F. Gonzélez!

(1) Complejo Astrondmico El Leoncito, CONICET, Universidad
Nacional de San Juan

Resumen. Se presenta una revisiéon de algunas &dreas de investi-
gacién astrofisica en las que las estrellas binarias y multiples desem-
penian un papel fundamental, brindando informacién sobre diversos
problemas astrofisicos. Estos incluyen el origen de las estrellas pecu-
liares, la dindmica y evolucién de los camulos estelares y de la Galaxia,
y la escala de distancias extragaldcticas. Se destacan algunas nuevas
lineas de investigacion abiertas en los tltimos anos y las perspecti-
vas que brindan los actuales recursos observacionales y métodos de
analisis.

Abstract. This contribution presents a review of some areas of as-
trophysical research where binary and multiple stars play a prominent
role in providing information about various astrophysical problems.
Such problems include the origin of the peculiar stars, the dynamics
and evolution of both star clusters and of the Galaxy and the scale
of extragalactic distances. Some research guidelines opened in the last
few years are to be highlighted as well as the new perspectives brought
about by current observational resources and methods of analysis.

Introduccion

Histéricamente, las binarias separadas cumplieron un papel fundamental en el
desarrollo de la astrofisica estelar. A lo largo de los afios, el estudio astrométrico
de las binarias visuales y, en particular, el estudio espectrofotométrico de las
binarias eclipsantes, permitié la determinacién de los parametros fundamentales
de las estrellas y su comparaciéon con las predicciones de los modelos tedricos de
evolucién estelar. En los dltimos 10-15 anos, sin embargo, han ocurrido impor-
tantes novedades en el campo de la investigacién observacional de las binarias,
las cuales exceden el gradual crecimiento producto de la modernizacién de la
instrumentacién astronémica. Estas novedades han generado nuevas formas de
trabajo, abriendo a su vez nuevas perspectivas sobre el estudio de las estrellas
binarias y multiples en general.

Entre las principales causas que han impulsado la renovacién en el estudio de
las mencionadas estrellas, deben mencionarse las nuevas posibilidades observa-
cionales existentes en el siglo XX, las cuales no sélo han permitido mejorar la
precision en la determinacion de los parametros observacionales, sino que ademas
han facilitado el acceso a nuevos nichos de investigaciéon. Como ejemplos, pueden
mencionarse los estudios de sistemas individuales en galaxias externas y la defini-

23



24 J.F. Gonzélez

cién de nuevas categorias de binarias, desde el punto de vista observacional.

Ocurrié ademaés otro importante cambio cualitativo: la toma de conciencia de
que las estrellas binarias no son sélo objetos peculiares, mas o menos tutiles o
interesantes, sino que constituyen ademas buena parte de la poblacién estelar,
desempenando un papel fundamental en la evolucién dindmica de los sistemas
estelares. De hecho, no resulta posible formular un modelo realista de formacién
estelar o de dinamica de sistemas estelares, sin tener en cuenta la multiplicidad
estelar. En las siguientes secciones haremos una revisién de algunos trabajos re-
cientes que marcan la actual tendencia en algunos campos de estudio particulares
dentro de la investigacién observacional de las estrellas binarias.

El avance de las técnicas observacionales: Nuevas categorias observa-
cionales de binarias

El aumento de la precision en la determinacién de parametros fundamentales
de estrellas binarias mediante la aplicacién de distintas técnicas observacionales,
ha hecho que la clasica divisiéon entre binarias eclipsantes, espectroscopicas y
visuales, resulte hoy menos notoria. En un reciente trabajo, Shabun et al. (2008)
han mostrado que es posible medir la separacién angular de las componentes de
binarias eclipsantes con periodos de pocos dias. Usando VLTI con Amber (As-
tronomical Multiple Beam Recombiner), estos autores midieron para la binaria
0 Ori una separacién de unos 2.8 m.a.s y radios angulares de sus componentes de
0.9 y 0.6 m.a.s, respectivamente. La posibilidad de obtener, como en este caso,
informacién a través de técnicas interferométricas, fotométricas y espectroscépi-
cas, permite determinar temperaturas efectivas en forma directa.

La extraordinaria precision fotométrica alcanzada por intrumentos de misiones
espaciales, tales como MOST, COROT y dentro de poco Kepler, permiten en
la actualidad hacer fotometria diferencial al nivel de las micromagnitudes. Es-
ta posibilidad ha llevado a definir una nueva clase de binaria fotométrica: las
denominadas beaming binaries, que representan un hibrido entre las binarias es-
pectroscopicas y las elipsoidales, ya que en ellas se detectarian las variaciones
fotométricas periddicas, debidas al efecto relativista de concentracién del haz
de luz debido a la velocidad radial de la estrella (Zucker, Mazeh & Alexander
2007). Si bien este efecto es tipicamente del orden de 0.001 magnitud y, por lo
tanto, considerablemente menor que el efecto por elipticidad o de reflexién en
binarias de pocos dias de periodo, tiene una dependencia relativamente suave
con el periodo orbital — la amplitud es proporcional a la velocidad y, por lo tanto,
al periodo elevado a la -1/3 — por lo que serfa detectable ain en binarias con
periodos de varios cientos de dias.

Binarias en galaxias externas y la escala de distancias extragalacticas

Un avance fundamental ocurrido en la ultima década en la astrofisica de sistemas
binarios, ha sido el estudio de binarias eclipsantes-espectroscépicas en galaxias
vecinas. La importancia de este tipo de estudio radica, por un lado, en la obten-
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cién de las caracteristicas fisicas de poblaciones estelares con diferente historia
quimica que la de nuestra Galaxia y, por otro lado, en la posibilidad que ofrecen
las binarias para refinar la escala de distancias extragaldcticas.

El estudio de binarias eclipsantes en galaxias vecinas se inici6é gracias a proyec-
tos fotométricos de gran escala realizados con telescopios modestos, cuyo obje-
tivo primario era la deteccién de microlentes gravitacionales (MACHO, OGLE,
EROS). Como subproducto de estos relevamientos, se detectaron grandes can-
tidades de estrellas variables y, en particular, binarias eclipsantes (Alcock et al.
1997, Wyrzykowski et al. 2003, 2004). Tanto es asi que el nimero de eclipsantes
conocidas en las Nubes de Magallanes superé rapidamente a las descubiertas en
la Via Léctea a lo largo de més de un siglo de investigacién. El Catdlogo General
de Estrellas Variables (GCVS, Kholopov 1985-1988)! contiene 5534 estrellas bi-
narias eclipsantes, entre ellas 2607 de tipo Algol, 580 de tipo 3 Ly y 540 WUMa.
Entretanto, en la Nube Mayor de Magallanes se han detectado mas de 5000 y
en la Nube Menor mas de 2000 (Guinan et al. 2006); aunque una revisiéon mas
reciente de las curvas de luz de MACHO y OGLE arrojaria 4634 y 1509 binarias
eclipsantes, respectivamente (Faccioli et al. 2007).

La determinacién de masas y radios, sin embargo, requiere curvas de velocidad
radial y, por ende, espectroscopia de alta dispersién. En la Nube Mayor de Ma-
gallanes hay un centenar de binarias eclipsantes mas brillantes que V = 17.5 con
buena fotometria, aptas para hacer espectroscopia con los grandes telescopios
actuales (Michalska & Pugulski 2005). La primera determinacién de distancias
extragaldcticas mediante binarias con buena precisién (0.1 mag en el médulo de
distancia) fue realizada por Guinan et al. (1998) para HV2274 en la Nube Mayor,
usando el espectrégrafo de alta resolucién del HST. Posteriormente, el mismo
grupo estudi6 otras 3 binarias en la Nube Mayor (Fitzpatrick et al. 2002, Ribas
et al. 2002, Fitzpatrick et al. 2003). Por otro lado, se ha redeterminado tam-
bién la distancia a la Nube Menor de Magallanes, mediante el estudio de varias
decenas de binarias eclipsantes (Harris et. al 2003, Hilditch et al. 2005, North
et al. 2008). Recientemente, la determinacién de distancias usando binarias se
ha extendido a otras galaxias del Grupo Local. Ribas et al. (2005) analizaron la
primera binaria eclipsante-espectroscépica en M31. Por otro lado, Bonanos et al.
(2006) midieron la distancia a M33, siendo éste el primer resultado del proyecto
DIRECT (Kaluzny et al. 1998). Dicho proyecto esta siendo utilizado desde 2002
para realizar espectroscopia de binarias eclipsantes detectadas en M 31 y M 33,
usando los telescopios Keck IT y Gemini.

Esta aplicacién del estudio de las binarias no se limita sdlo a distancias extra-
galdcticas. Adn en los cimulos estelares mds cercanos en los que presumible-
mente se conoce la distancia con precisién, las binarias eclipsantes han resultado
claves. Las determinaciones mas recientes de la distancia a las Pleiades mediante
el andlisis de su unica binaria eclipsante conocida (HD 236442), ha confirmado
que la distancia al cimulo es de aproximadamente 135 pc (Groenewegen et al.
2007, Southworth et al. 2005, Munari et al 2004), lo que habia sido objeto de

Version actualizada en http://www.sai.msu.su/gcvs/gevs/.
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discusion luego de que las paralajes estelares obtenidas con el satélite Hipparcos
arrojaran un valor de 118 pc (van Leeuwen 1999).

La determinacion de masas y radios en binarias eclipsantes extragaldcticas ofrece,
por otro lado, la oportunidad de comparar las propiedades generales de las es-
trellas de esas galaxias con la poblacién local. Gonzalez et al. (2005) realizaron
una comparacion de la relacion Masa—Luminosidad en nuestra Galaxia con la
de la Nube Mayor. Usaron para esto 28 estrellas (14 binarias eclipsantes de
componentes separadas) con pardmetros fisicos conocidos hasta ese momento y
encontraron gran similitud entre ambas galaxias. Por otro lado, la frecuencia de
binarias en las Nubes de Magallanes parece ser considerablemente menor a la
observada en nuestra Galaxia. Mazeh et al. (2006) analizaron estadisticamente
el conjunto de las binarias eclipsantes de la Nube Mayor con periodos entre 2 y
10 dias, llegando a la conclusion de que el porcentaje de binarias con periodos
menores que 10 dias entre estrellas de secuencia principal de tipo B, es inferior

al 1%.

Desarrollo de nuevas técnicas de analisis

La obtencion de informacién astrofisica a partir de los datos observacionales de-
pende no solamente de la calidad de estos 1iltimos, sino también de la aplicacion
de adecuadas técnicas de analisis. En el caso de estrellas multiples en general,
donde no siempre es ficil separar la luz proveniente de cada componente, el de-
sarrollo de métodos de andlisis especificos muchas veces marca la diferencia. En
la ultima década se han desarrollado varios métodos que, aunque con diferencias
de metodologia o de aplicacion, atacan el mismo problema: separar en el espectro
observado los rasgos correspondientes a cada estrella del sistema y analizar su
cinemaética. Entre los principales métodos de reconstruccién de espectros pueden
citarse ILST ([Iterative Least Squares Technique, Bagnuolo & Gies 1991), SVD
(Single Value Decomposition, Simon & Sturm 1994), FT (Fourier Transform,
Hadrava 1995, 1997) e IDD (Iterative Doppler Differencing, Gonzédlez & Levato
2006). Hemos usado aqui los nombres adoptados para cada técnica en la revisién
de Hensberge & Pavloski (2006). Actualmente, estas técnicas son habitualmente
aplicadas a sistemas binarios o multiples para obtener velocidades de precisién
o cuando es necesario analizar las caracteristicas espectrales de cada estrella. El
método FT, también llamado Fourier Disentangling, es actualmente el més di-
fundido. La Fig. 1 muestra un ejemplo de aplicacién de IDD para la deteccién de
la secundaria en un sistema espectroscopico de baja relacién de luminosidades,
en el cual las lineas de la secundaria tienen una intensidad de sélo dos veces el
ruido de los espectros.

En lo que respecta a las innovaciones en el andlisis de curvas de luz, puede
decirse que el salto més notable se produjo hace ya mas de 30 afios con la im-
plementaciéon de programas computacionales capaces de modelar curvas de luz
v ajustar las observaciones por minimos cuadrados. Un ejemplo ilustrativo es el
popular cédigo de Wilson & Devinney (1971). Desde entonces el trabajo obser-
vacional no ha cambiado sustancialmente, salvo la permanente actualizacion de
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Figura 1. Aplicacién de la técnica de separacién de espectros a una binaria de baja
razén de luminosidades. Izquierda: Espectros observados compuestos y espectros cal-
culados para ambas componentes. Derecha: Comparacion de los espectros de ambas
componentes (normalizados) con espectros patrones del mismo tipo espectral y veloci-
dad de rotacion.

los modelos (tratamiento de reflexién, modelos de atmdsfera, etc.) y el ajuste de
otros observables: velocidades radiales, eclipses en rayos X, perfiles de lineas es-
pectrales, curvas de polarizacién (ver revisiones de Wilson 1994 y Wilson 2007).
La modifcacién mas reciente es la posibilidad de trabajar en unidades fisicas,
de manera de ajustar en forma directa parametros tales como la distancia o la
temperatura (Wilson 2008).

El desafio actual, sin embargo, no estd centrado tanto en la calidad del ajuste
de las curvas, sino méds bien en la automatizacién, de manera de poder analizar
las miles de curvas de luz obtenidas y a obtener como fruto de los grandes re-
levamientos fotometétricos. Un esquema automatico del programa de Wilson &
Devinney fue propuesto por Wyithe & Wilson (2001), mientras que Tamuz et
al. (2006) han desarrollado EBAS (Eclising Binary Automated Solver), un pro-
grama mas rapido aunque algo menos preciso, que ha sido aplicado por Mazeh
et al. (2006) al conjunto completo de binarias eclipsantes detectadas por OGLE
en la Nube Mayor (2580 sistemas).

Binarias peculiares

Una aplicacién de la separacién espectral de las componentes de binarias es la
determinacién de abundancias quimicas de binarias o multiples. El estudio de
las binarias con componentes peculiares es particularmente interesante porque
la geometria de los campos magnéticos y los fenémenos de difusiéon que estan
relacionados con el origen de las anomalias quimicas, estan sin duda influencia-
dos por la presencia de una companera. Por otro lado, la frecuencia de binaridad
en algunos grupos de estrellas peculiares es llamativamente alto, particularmete
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entre estrellas Am y de Hg-Mn. En una busqueda de companeras visuales en el
IR cercano con NACO+VLT, Hubrig et al. (2008) encontraron 27 companeras
IR sobre una muestra de 40 estrellas de Hg-Mn. Considerando que 25 estrellas
de la muestra son binarias espectroscépicas, se llega a la conclusiéon que de un
total de 40 estrellas hay 2 simples, 21 binarias, 16 triples y una cuadruple.

Para la determinacién de masas y radios de estrellas peculiares es necesario
estudiar binarias eclipsantes de lineas dobles con componentes peculiares. Sin
embargo, no se conocen muchas binarias con esas caracteristicas. Hasta el mo-
mento se conocen solo dos binarias de lineas dobles eclipsantes en estrellas Bp
magnéticas: HD 123335 (Hensbergen et al 2004) y AO Vel (Gonzélez et al. 2006),
y una unica binaria eclipsante de Hg-Mn: AR Aur (Nordstrom & Johansen 1994).
AQO Vel es en realidad un sistema cuadruple muy interesante. En el primer estu-
dio espectroscopico de alta resolucién para este sistema (Gonzélez et al. 2006),
se encontrd que se trata de un sistema cuadruple formado por 2 binarias de 1.6 y
4.1 dias de periodo, ligadas en una érbita de 41 anos. Porteriormente, la técnica
de separacién de espectros aplicada a observaciones obtenidas con UVES+VLT
mostré que, ademads de la primaria BpSi, otras dos de las componentes son tam-
bién quimicamente peculiares, con caracteristicas tipicas de estrellas de Hg-Mn
(Gonzélez et al. 2008).

El estudio en alta resolucion de la estrella binaria AR Aur también mostré aspec-
tos novedosos, en este caso ligados a la distribucién de las anomalias quimicas
en la superficie de la estrella. A diferencia de las estrellas peculiares magnéti-
cas, las estrellas de Hg-Mn, hasta no hace mucho tiempo, se consideraban como
carentes de campos magnéticos, con una atmésfera estable y uniforme. Sin em-
bargo, Adelman et al. (2002) mostraron a través de variaciones del perfil de la
linea A3984, que el Hg no estaba distribuido uniformemente en la superficie de
la estrella o And. Hubrig et al. (2006) estudiaron la binaria AR Aur, detectando
por primera vez inhomogeneidades superficiales en la distribucion de Y, Sr, Pt,
Zr, Nd y He, ademas del Hg. Es llamativo que la geometria de las manchas de
los elementos con variaciones mas claras tenga relacion directa con la posicion
de la companera binaria, poniendo en evidencia que existiria una relacién en-
tre la binaridad y las condiciones atmosféricas apropiadas para la generacién
de anomalias quimicas. El descubrimiento posterior de varias otras estrellas de
Hg-Mn, incluyendo varias binarias, con variaciones en los perfiles de lineas espec-
trales (Hubrig et al. 2008), sugiere que el fenémeno no es una excepcién sino un
caso frecuente. En consecuencia, la influencia de una companera binaria debe ser
considerada un ingrediente clave en los modelos fisicos que pretendan explicar
el origen de las peculiaridades quimicas.

Las binarias en la ecologia de las poblaciones estelares

En los dltimos anos, se ha llegado a la conviccién de que la evolucién estelar no
puede ser planteada separadamente de otros procesos que actilan en escala de
tiempo comparables y estan fuertemente acoplados: la dindmica de los ctimulos,
la evolucién de los sistemas binarios y la influencia externa de la marea galac-
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tica. La actividad binaria (formacién, rompimiento, o cambios orbitales) juega
un importante papel en la dindmica del ciimulo, debido a la energia interna que
las binarias pueden absorber o liberar en el cimulo (Heggie & Aarseth 1992, de
la Fuente Marcos 1996, Giersz & Heggie 1996). Como ejemplo, basta mencionar
que la energia cinética orbital de una binaria de unos 10 dias de periodo, es tipi-
camente cuatro ordenes de magnitud mayor que la energia cinética asociada al
movimiento del centro de masa de la misma binaria dentro del cimulo. Ademas,
la presencia de binarias aumenta la tasa de colisiones por su mayor seccién eficaz
y altera la evolucién estelar, ya que la transferencia de masa entre las compo-
nentes puede producir objetos con estados evolutivos totalmente nuevos. Estos
cambios en las estrellas miembros de un ciimulo repercuten en la dindmica global
del mismo (Aarseth 1996). La evolucién de ese ambiente estelar y los diferentes
objetos que lo componen ha recibido el nombre de ecologia de cimulos estelares
(Heggie 1992).

Los modelos dindmicos muestran que la presencia de binarias primordiales, ain
en pequenas proporciones, influye sobre la evolucién dindmica (Heggie & Aarseth
1992, McMillan & Hut 1994) y, en el caso de los cimulos pobres, la domina
completamente (de la Fuente Marcos 1996). Adn en los modelos sin binarias
primordiales, la contraccion inicial del cimulo produciria una formacién masi-
va de estrellas binarias, liberando energia gravitatoria suficiente para detener el
colapso (Giersz & Heggie 1996, 1997, Heggie et al 2006).

Portegies Zwart et al. (2004) modelaron la evolucién de cimulos abiertos ricos
con un 50 % de binarias primordiales. Ellos encuentran que la fraccién de bi-
narias se mantiene aproximadamente constante hasta que el cimulo ha perdido
por evaporacién cerca del 80 % de su masa inicial. En cimulos mds viejos que
100 millones de afios, las binarias estan significativamente concentradas, presen-
tando un factor 2 entre la frecuencia de binarias en el centro y en la periferia.
Es interesante notar que en estas simulaciones no se reproduce la frecuencia
de multiples observada, lo que indicaria que existe una considerable fraccién
de multiples primordiales (Portegies Zwart et al. 2004, van den Berk et al. 2007).

La contrastacién de estos modelos necesita de informacién observacional sobre la
frecuencia de binarias y sus caracteristicas en ciimulos estelares de distinta edad
y densidad. El conocimiento al respecto es todavia hoy bastante fragmentario.
En el CASLEO se estd llevando a cabo desde hace algunos anos un monitoreo es-
pectroscopico de estrellas de camulos abiertos con el objeto de detectar binarias
y determinar sus 6rbitas (Levato et al. 2004). Un tema clave en la confrontacién
de modelos de poblacién de binarias es la estimacién de la probabilidad obser-
vacional de deteccién de las binarias para poder calcular la frecuencia real de
cada tipo de binaria en la muestra. Una estrategia alternativa que se ha usado
recientemente (Kouwenhoven et al. 2007) apunta a la simulacién no sélo del mo-
delo de una determinada poblacién estelar, sino también a la simulacién de la
probabilidad de deteccion para determinados programas observacionales reales
que han estudiado esa poblacion. Esos autores aplican su técnica a la asociacién
Sco OB1 encontrando que las observaciones son consistentes con un modelo que
incluye un 70 % de binarias primordiales, lo que confirma el protagonismo de las
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mismas en la evolucién de las poblaciones estelares.

Los sistemas mas sensibles a las perturbaciénes dindmicas son los sistemas multi-
ples y las binarias de mayor separacién, también llamadas binarias frégiles (Os-
walt et al. 2006). Las binarias fragiles del campo galdctico proveen importante
informacién sobre el potencial galactico y la masa de perturbadores de mate-
ria oscura (Allen et al. 2006). Yoo et al. (2004) pusieron un limite superior a
la densidad de objetos masivos en el halo de la Galaxia por medio del estudio
estadistico de binarias separadas en el campo y, con ello, complementaron los
resultados de los experimentos de microlentes gravitacionales para descartar los
MACHO como los principales constituyentes de la materia oscura del halo galéc-
tico.
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Abstract. Halo stars with unusually high radial velocity "hyper-
velocit” stars, or HVSs) are thought to be stars unbound to the Milky
Way that originate from the gravitational interaction of stellar systems
with the supermassive black hole at the Galactic center. We examine
the latest HVSs compilation and find peculiarities that are unexpec-
ted in this black hole-ejection scenario. For example, a large fraction
of HVSs cluster around the constellation of Leo and share a common
travel time of ~ 100-200 Myr. Furthermore, their velocities are not
really extreme if, as suggested by recent galaxy formation models, the
Milky Way is embedded within a 2.5 x 10'2h~! M, dark halo with
virial velocity of ~ 220 km/s. In this case, the escape velocity at ~ 50
kpc would be ~ 600 km/s and very few HVSs would be truly unbound.
We use numerical simulations to show that disrupting dwarf galaxies
may contribute to form halo stars with velocities of up to the nominal
escape speed of the system and sometimes even exceeding it. These
stars are arranged in a thinly-collimated outgoing “tidal tail” stripped
from the dwarf during its latest pericentric passage. We speculate that
some HVSs may therefore be tidal debris from a dwarf recently dis-
rupted near the center of the Galaxy. According to this interpretation,
the angular clustering of HVSs results because, from our perspective,
the tail is seen nearly “end on”, whereas the common travel time simply
reflects the fact that these stars were stripped simultaneously from the
dwarf during a single pericentric passage. This proposal is eminently
falsifiable, since it makes a number of predictions that are different
from the black hole-ejection mechanism and that should be testable
with improved HVSs datasets.

Introduccion

La existencia de estrellas de alta velocidad (HVSs, Hiper-Velocity Stars) en el
halo de la Via Lactea fue predicha tedricamente por Hills (1998), como con-
secuencia inevitable de la presencia de un agujero negro supermasivo (SMBH)
ubicado en la regién central de la Galaxia. Hills (1998) propuso que, durante un
pasaje cercano de un sistema estelar binario por las inmediaciones del agujero
negro, la fuerte interaccién gravitacional podria propulsar una de las estrellas del
par a una velocidad superior a los 1000 km /s, mientras que la otra permaneceria
ligada en una érbita altamente excéntrica. Esta velocidad tan extrema supera
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ampliamente la velocidad de escape local de la Via Lactea, permitiéndole escapar
en un érbita practicamente radial.

El descubrimiento de una poblacién de HVSs en relevamientos de velocidad ra-
dial de estrellas jévenes tipo B en el halo galdctico (Brown et al 2006, 2007a,
b), ha brindado un fuerte apoyo a este escenario tedrico y ha generado también
un interés creciente en el tema. La tltima compilacién de Brown et al. (2008, en
adelante BGKO08) incluye 16 HVSs, todas escapando a velocidades superiores a
~ 300 km/s y hasta ~ 720 km/s en el sistema de referencia galdctico.

En este trabajo examinamos algunas peculiaridades en la distribucién espacial y
cinemaética de las HVSs y proponemos un mecanismo alternativo al de la eyec-
cién, debido a la interaccién de sistemas estelares binarios con el SMBH. Usando
simulaciones numéricas de formacién de galaxias, presentamos este mecanismo
capaz de poblar el halo galactico con estrellas de alta velocidad.

Log(Tiempo viaje/10%fios)

Figura 1. Proyeccién Aitoff en coordenadas galacticas de todas las estrellas en la mues-
tra Brown et al. 2006, 2007a, b (BGKK). Los circulos llenos muestran las estrellas de
alta velocidad (V; > 300 km/s) con distancias estimadas e incluyendo algunas estre-
llas nuevas recientemente detectadas por BGKO08 (circulos abiertos). El color codifica
el tiempo de viaje de cada estrella, como muestra el histograma en el panel inferior
izquierdo. El histograma lleno corresponde a las estrellas BGKK mientras que el his-
tograma abierto anade las estrellas nuevas en la muestra BGKO0S8. La curva muestra la
distribucién de tiempos de viaje predicha por un modelo en el que las estrellas estan
continuamente expulsadas por el SMBH del centro galdctico (Bromley et al. 2006). La
curva cerrada negra en el panel Aitoff delinea un circulo de 26° de radio, centrado en la
regién de la constelacién de Leo. Mds de la mitad de todas las HVSs con V;.> 350 km/s
estan contenidas dentro de esa regién. Esto representa una sobredensidad importante
de HVSs en la direccién de Leo. Esta misma regién contiene sélo alrededor de 20 % de
todas las estrellas de la muestra. Se incluyen algunas galaxias satélites de la Via Léactea
como referencia.
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Analisis

Para cada estrella de la muestra de Brown et al. (2006, 2007a,b, 2008) con dis-
tancias galactocéntricas y velocidades radiales publicadas, calculamos un tiempo
de viaje desde el centro galactico, asumiendo una érbita puramente radial en el
modelo de potencial galactico de Bromley et al (2006). Analizando la distribu-
cién de los tiempos de viaje de las HVSs, se observa que la misma no es uniforme,
mostrando que una fraccién importante de las estrellas comparte un tiempo de
viaje de ~ (100-200)x10° afios. Asimismo, analizamos la distribucién espacial
angular de las HVSs y encontramos que esta poblacién estelar no esta uniforme-
mente distribuida en toda la region del cielo cubierta por el catdlogo. Basandonos
en estos dos resultados observacionales principales, proponemos a continuacion
un escenario alternativo donde las HVSs son eyectadas durante el pasaje por el
pericentro galactico de una galaxia satélite, la cual es destruida por la fuerte
interaccion gravitacional con la galaxia primaria.

La distribucién anisotrépica y de tiempos de viaje preferenciales que se observa
para la muestra de HVSs, sugiere que al menos parte de las HVSs podrian tener
un origen diferente del mecanismo que involucra el SMBH. Analizando simula-
ciones numéricas de formacién de galaxias, estudiamos en detalle el proceso de
formacion de una cola tidal durante la destruccién de una galaxia satélite. Para
un observador ubicado cerca del centro galactico - tal como seria aproximada-
mente la posicién del Sol en la Via Léctea - una de estas corrientes o colas tidales
se veria proyectada en una direccién muy bien

definida en el cielo. Ademas, las estrellas arrancadas de la galaxia satélite du-
rante el pasaje, tienen todas tiempos de viaje similares, ya que son removidas
simultaneamente durante el pasaje pericéntrico.
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Abstract. The general characteristics of embedded Galactic clusters
are presented in this study. Several methods are described here which
are likely to be used to determine the basic parameters of these ob-
jects by using visible (UBVI) and near infrared (JH K) photometric
observations. A project was designed with the aim of applying these
methods to a sample of open clusters located in particular directions
of the Galactic plane.

Resumen. Se presentan las caracteristicas generales de los cimulos
abiertos galacticos inmersos. Se describen diversos métodos que pueden
ser aplicados para determinar los parametros béasicos de estos objetos,
a partir de observaciones fotométricas en la regién visible (UBVI) y en
el infrarrojo cercano (JH K). Se plantea un proyecto para aplicar estos
métodos a cuimulos abiertos seleccionados, localizados en direcciones
especificas sobre el plano Galéctico.
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Abstract.

A brief description is presented of some astrophysical applications of
the integrated spectroscopy to different astronomical objects like open
and globular clusters, planetary nebulae, galaxies, supernova remnants
and star clusters of the Magellanic Clouds. Examples are presented
showing the potential of such technique when it is applied in combina-
tion with medium-sized telescopes such as the 2.15 m from Complejo
Astronémico El Leoncito (CASLEO).

Introduccion

Hace aproximadamente una década, luego de comprobar fehacientemente las li-
mitadas posibilidades que ofrecia el CASLEQO para imagen directa, decidimos ini-
ciar en ese observatorio un programa sistemético de observaciones espectroscépi-
cas integradas de sistemas estelares galdcticos y de las Nubes de Magallanes. Esta
técnica consiste en enfocar el telescopio hacia un objeto difuso o bien hacia un
sistema de estrellas de pequeno didmetro angular y pasear luego la ranura del
espectrégrafo en toda la extensién angular del objeto. En este trabajo se analiza
la informacién astrofisica que puede extraerse de los espectros integrados de una
variedad de objetos celestes, cuando los mismos se obtienen con un telescopio
de mediana abertura como el 2.15 m del CASLEO (San Juan, Argentina).

Si se examina una secuencia de espectros integrados de cimulos globulares (CGs)
con metalicidades crecientes, es posible apreciar como se intensifican con la me-
talicidad algunos rasgos espectrales, tales como la linea K del Call, la banda G
de CH, el triplete del Mgl préximo a 5200 A y el Nal en 5900 A (Bica y Al-
loin 1986, en adelante BA86). Puede apreciarse, ademéds, cémo cambian con la
metalicidad las pendientes del continuo en el azul y en el rojo, respectivamente.
Este es claramente un efecto de metalicidad, ya que a medida que esta variable
se incrementa, aumenta el efecto blanketing total en el azul y, al mismo tiempo,
disminuye la contribuciéon de las estrellas azules de las ramas horizontales de
los CGs. Por otra parte, si se examina una secuencia de espectros integrados de
cumulos estelares de las Nubes de Magallanes, decreciente en edad, puede ad-
vertirse como aumenta drasticamente el continuo en el azul en los objetos més
jovenes (BA8G). Este es ahora un efecto de edad, ya que cuanto més joven es
un ctimulo, mas brillante y azul es el punto de desvio de la secuencia principal.
Si se comparan ambas secuencias, se comprueba facilmente que los cimulos més
jovenes que ~ 1000 millones de afios, tienen el continuo en el azul més intenso
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que los objetos mas viejos, aun de aquéllos como M15 cuyas deficiencias metali-
cas extremas incrementan el continuo en el azul. En conclusién, la distribucion
del continuo en el azul de los espectros integrados es un excelente discriminador
de edades de poblaciones estelares.

Por otra parte, es bien sabido que el ancho equivalente (AE) de la linea Hy de
Balmer es una funcion no univoca de la edad, con un méximo en ~ 400 millones
de anos, en tanto que los AEs de las restantes lineas de Balmer se comportan de
una manera bastante similar (BA86). Existen, ademds, conocidas correlaciones
entre los AEs de muchas lineas metdlicas y/o bandas moleculares en funcién
de la metalicidad, siendo estas correlaciones practicamente independientes de la
edad. Un ejemplo lo constituyen los AEs de las conocidas lineas del triplete del
Call, cuya variacién en funcién de la metalicidad puede verse en Bica y Alloin
(1987). Estos y otros ejemplos demuestran que los espectros integrados permiten
determinar razonablemente bien tanto edades como metalicidades de sistemas
estelares de pequeno diametro angular. Dado que, como veremos, la espectros-
copia integrada permite también determinar el enrojecimiento interestelar que
afecta a un sistema estelar, esta técnica resulta entonces particularmente apli-
cable a objetos débiles, compactos y altamente enrojecidos.

Aplicaciones astrofisicas

Una posible aplicacién de la espectroscopia integrada a la Astrofisica Estelar
consiste en ayudar a develar la verdadera naturaleza fisica de algunos objetos
difusos de caracteristicas desconocidas. El siguiente ejemplo puede clarificar esta
idea. Hace poco més de una década, obtuvimos en el CASLEO espectros inte-
grados de 3 objetos difusos desconocidos proyectados sobre el bulbo galactico -
conocidos como TJ5, TJ23 y B1 - los cuales aparecian en ese momento como can-
didatos a CGs en algunos catdlogos. Los espectros integrados de estos 3 objetos
demuestran, sin embargo, que los mismos no son CGs sino méas bien nebulosas
de emisién (Bica et al. 1995). Una vez identificadas todas las lineas en los 3 casos
y obtenidos sus respectivos flujos ajustando perfiles gaussianos, estimamos el en-
rojecimiento interestelar a partir del decremento de Balmer (Ha/Hf3) medido y
la ley normal de enrojecimiento. Para caracterizar cada espectro en términos de
las condiciones fisicas del gas emitente, usamos un diagrama de diagnéstico (Fig.
2 de Bica et al. 1995) en el cual se distinguen muy bien las regiones correspon-
dientes a las nebulosas planetarias (NPs), las regiones HII y los remanentes de
supernova (RSNs). TJ5 y TJ23 resultaron ser, sin lugar a dudas, NPs, en tanto
que la posicién de Bl en el diagrama de diagnéstico es més bien compatible con
la de un RSN, aunque con las lineas del [NII| algo més intensas que las de un
tipico RSN. Usando valores tipicos de los tamanos en parsecs de las NPs y de
un RSN joven, pudimos incluso determinar las distancias heliocéntricas de los 3
objetos (TJ5 = 0.80 + 0.28 kpc, TJ23 = 0.50 £+ 0.17 kpe, B1 = 12.6 £+ 1.2 kpc),
constatando que el RSN es de origen galactico.

Otra aplicacion alternativa de la técnica tiene que ver con los cimulos abier-
tos (CAs) galdcticos, los cuales pueden considerarse verdaderas unidades de
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poblacién estelar con una determinada edad y metalicidad, de manera tal que sus
espectros integrados pueden utilizarse como prototipos para estudios de sintesis
de poblaciones estelares. Si pudiéramos disponer de una base de espectros inte-
grados representativos de todas las variedades de poblaciones estelares existentes
en el Universo, la misma seria de gran utilidad para caracterizar las poblaciones
estelares de las galaxias en general, no sélo de las del Grupo Local, sino también
de aquéllas ubicadas mas alla del Grupo Local. Para caracterizar estas pobla-
ciones usando espectros integrados, podria utilizarse en este hipotético caso la
tecnologia del siglo XXI (Telescopios Keck, Gemini, Espacial, etc.). La aplicacién
astrofisica, en este contexto, consiste entonces en crear espectros templates, con
una amplia gama de edades y metalicidades. Para generar un espectro template
es necesario combinar un nimero apreciable de espectros integrados de CAs con
edades y metalicidades muy similares. Luego de varios afios de observacién en el
CASLEO, hemos logrado crear una base de espectros templates de metalicidad
tipicamente solar, con edades que van desde ~ 3 millones hasta ~ 4.000 millones
de anos (Piatti et al. 2002; Ahumada et al. 2007). Esta tarea deberfa extenderse
ahora hacia metalicidades subsolares, motivo por el que estamos desarrollando
actualmente un programa que incluye la observacién de camulos estelares de las
dos Nubes de Magallanes.

Otra aplicacion astrofisica alternativa consiste en determinar enrojecimientos y
edades de CAs compactos de la Via Lactea. La metodologia que recomendamos
en este caso es resumidamente la siguiente. (1) Calibrar el espectro en longitud
de onda, en unidades de flujo y normalizarlo a la unidad en una determina-
da A. (2) Medir AEs en varias ventanas espectrales (incluyendo las lineas de
Balmer) para estimar un primer valor de la edad, précticamente independiente
del enrojecimiento. (3) En base a esta edad, seleccionar los templates que més se
asemejan al espectro observado. (4) Utilizando la ley normal de enrojecimiento,
corregir el espectro observado por distintos valores de E(B-V) hasta lograr el
mejor ajuste con un determinado template. (5) Asignar al objeto observado el
enrojecimiento y la edad del template con el cual se logré el mejor ajuste. Las
posibles aplicaciones que siguen a la ya descripta dependen de la imaginacion
del usuario. Un ejemplo: sobre la base de numerosos espectros integrados de
CAs galacticos, pudimos recientemente constatar que, a menos que hayan ocu-
rrido en el disco galactico eventos muy importantes de formacién de CAs en los
ultimos 100 6 200 millones de anos, los pardmetros de los CAs inferidos a par-
tir de la aplicacién descripta, favorecen una elevada tasa de disgregacién de los
mismos, particularmente en el tercer cuadrante galactico (Ahumada et al. 2007).

Otra aplicacion de esta técnica consiste en obtener espectros de galaxias ubicadas
por detréas de las Nubes de Magallanes (NMs), para mapear la distribucién del
polvo a través de las mismas. Dutra et al. (2001) observaron 36 galaxias de fon-
do y verificaron que, para las galaxias ubicadas por detras de la Nube Mayor
(NMM), las velocidades radiales medidas son, en promedio, menores que las me-
didas para galaxias ubicadas por detrds de la Nube Menor (NmM). Este parece
ser un efecto real y un tanto sorprendente, esto es, las galaxias ubicadas detrds
de la NMM se encuentran en general mas préoximas que aquéllas ubicadas por
detras de la NmM. Para cada galaxia, los autores mencionados estimaron el en-
rojecimiento E(B-V) comparando su espectro observado con el de un template
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libre de enrojecimiento, con una poblacién estelar més o menos similar. De esta
manera, derivaron para el cuerpo principal de la NMM un enrojecimiento total
tipico (Via Léctea + polvo interno) de E(B-V)yr4+; = 0.12 4 0.10, mientras que
para la NmM obtuvieron E(B-V)y r4+; = 0.05 £ 0.05. Si se sustraen a estos valo-
res el enrojecimiento producido por la Via Lactea - tipicamente el de las galaxias
ubicadas fuera del cuerpo principal de una y otra galaxia - resultan AE(B-V);
= 0.06 y 0.04 para el enrojecimiento medio debido sélo al polvo interno en los
cuerpos principales de la NMM y NmM, respectivamente. Las dos principales
galaxias satélites de la Via Lactea son pues 6ptimamente delgadas.

Otra aplicacion astrofisica de la espectroscopia integrada con un resultado muy
celebrado en su momento, fue el reconocimiento de 2 nuevos CGs genuinos (NGC
1928 y NGC 1939), asociados a la NMM (Dutra et al. 1999, en adelante DBCP).
Este resultado fue luego confirmado por Mackey y Gilmore (2004), usando el Te-
lescopio Espacial. Para lograr este reconocimiento, DBCP obtuvieron espectros
integrados en el CASLEO de NGC 1928 y NGC 1939, juntamente con los de otros
6 CGs genuinos y 5 CAs de edad intermedia, para fines de comparaciéon. Una
vez corregidos los espectros por enrojecimiento, DBCP crearon 2 templates de
~ 1000 y 2000 millones de afios, respectivamente, combinando espectros de CAs
con estas edades. Luego, midieron AEs en varias ventanas espectrales en todos
los espectros obtenidos, incluyendo 3 templates de CGs con distintas metalici-
dades (G3, G4 y G5). En las Figs. 1 y 2 de DBCP se aprecia que las posiciones
de NGC 1928 y NGC 1939 son compatibles con las de los CGs genuinos e in-
consistentes con las posiciones de los CAs de edad intermedia. Por lo tanto, un
censo actualizado de los CGs de la NMM indica que esta galaxia posee 15 CGs
asociados, 7 de ellos proyectados sobre la barra. Pareceria entonces que existe
una especie de niicleo de poblacién II extrema en la NMM, remanente quizés
de un antiguo bulbo el cual, juntamente con un disco central, podria haber
evolucionado hacia lo que hoy observamos como la barra propiamente dicha de
la NMM. Sera ciertamente interesante poder confirmar esta posibilidad usando
otras técnicas.

Otra aplicacién alternativg consiste en obtener espectros integrados en el infra-
rrojo cercano (7000-1000 A) de CGs débiles, proyectados sobre el bulbo galdcti-
co. En este caso, para determinar el enrojecimiento interestelar, puede usarse la
suma de los AEs de las lineas del triplete del Call (¥W). En efecto, utilizando
como guia ese valor, se identifica el template que mas se asemeja al espectro
observado y, a partir de la ley normal de enrojecimiento, se infiere el exceso de
color E(B-V) por el método de ajuste de templates. Esta aplicacién se ilustra en
detalle en Bica et al. (1998, en adelante BCPB), para una veintena de candidatos
a CGs. Para determinar la metalicidad, puede usarse la calibracion de BCPB del
parametro W en funcién de la metalicidad. Como resultado de esta aplicacion,
BCPB encontraron que la mayoria de los CGs proyectados sobre el bulbo estan
altamente enrojecidos, en tanto que dos de ellos son en rigor CAs. Detectaron,
ademds, que todos los cimulos con E(B — V) > 1.5 exhiben una banda in-
terestelar en absorcién entre 7550 A y 7850 A, la cual se intensifica notable-
mente cuando E(B — V) > 2.0. BCPB pudieron, ademas, distinguir 2 familias
bien diferenciadas de CGs: una de objetos ricos en metales ([Z/Zg] > -0.40) y
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otra con metalicidad intermedia (-0.40 > [Z/Zgq] > -1.2).

Entre muchos otros resultados obtenidos con esta técnica, pueden citarse los
siguientes: Santos et al. (1995) estudiaron la evolucién espectral integrada en
el rango azul-violeta de 97 ctiimulos azules en las Nubes de Magallanes. Pavani
et al. (2001) confirmaron que Ruprecht 3 es el remanente de un CA de edad
intermedia. Palma et al. (2008) reconocieron recientemente a Berkeley 77 como
un nuevo CA galdctico viejo (~ 4000 millones de anos) semejante en edad a
M67. Usando espectros integrados y datos del catdlogo 2MASS de 26 ctimulos
estelares embebidos en nebulosidad, Soares et al. (2005, 2008) confirmaron que
la mayoria son més jévenes que 2 millones de anos, tienen bajas masas (entre 20
y 220 masas solares) y son gravitacionalmente inestables. En base a espectros
integrados, Ahumada et al. (2002), Piatti et al. (2005) y Santos et al. (2006)
derivaron parametros basicos de una importante muestra de cimulos estelares
en las dos Nubes de Magallanes, en tanto que Claria et al. (2006) analizaron la
relacion edad-posicion de cimulos de la Nube Mayor de Magallanes. Dutra et
al. (2003) confirmaron que el enrojecimiento espectroscépico de galaxias coincide
con el derivado a partir de la emisién del polvo en 100 p hasta E(B-V) = 0.25.
Y como estos existen muchos otros ejemplos.
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Abstract. A detailed abundance analysis has been carried out for
the magnetic CP star HD 168733, using high-resolution spectra ob-
tained with the EBASIM echelle spectrograph at the CASLEO 2.1-m
telescope (Argentina). The spectral coverage is 382-700 nm HD 168733
is neither a silicon nor a mercury-manganese star. Compared to the
Sun, C, N and S are slightly overabundant, while Mg is deficient, P
and Si are normal and Cl is overabundant. The iron peak elements Sc,
Ti, Cr and Fe are all overabundant. Lines of Ti III and Fe III are also
identified. HD 168733 shows a great overabundance of Ga, Sr, Y, Zr,
Xe, Pt, Hg and of some rare earths.

Introduccion

Continuando con las investigaciones que desde hace muchos afios venimos reali-
zando en el Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO) sobre determinacién
de abundancias de estrellas quimicamente peculiares (estrellas CP), hemos selec-
cionado a HD 168733 (= HR 6870), una estrella B tardia, quimicamente peculiar,
que no pertenece a ninguno de los dos grupos mayoritarios de estos objetos, ni a
las estrellas de HgMn, ni a las de Si, caracteristica espectral que fuera descubier-
ta por Bidelman (Bidelman & Aller 1963). Little & Aller (1970) identificaron
las lineas presentes en espectros coudé del Observatorio de Lick y destacaron la
completa ausencia de lineas de Mn, la presencia simultanea de Ti II y Ti III, Fe
I, Fe IT y Fe III y de lineas de Cl1 II. Little (1974) y Muthsam & Cowley (1984),
utilizando modelos de atmésferas calculados con el programa ATLAS5 (Kurucz
1970), analizaron las abundancias quimicas de esta estrella y llegaron a la con-
clusion de que el C y el N son sobreabundantes en comparacién con los valores
solares, mientras que el Mg, Si y S tienen una abundancia similar a la solar, los
elementos del pico del Fe son generalmente sobreabundantes por un factor de
1 dex, con Ti intensificado en un factor 4, y Cl y Sr también intensificados en
un factor 2. La ausencia de lineas de Mn y el valor solar de la abundancia de
Si confirmaron las primeras observaciones respecto de las peculiaridades de esta
estrella. Mathys & Hubrig (1997) estiman para la misma un campo magnético
longitudinal promedio de —636 G, con un perfodo de variacién de 14%.78437.
Como los estudios previos sobre las abundancias quimicas de esta estrella son
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muy antiguos, y debido a que actualmente el CASLEO cuenta con modernos
detectores CCD y el espectrégrafo de banco de alta resoluciéon EBASIM, elegi-
mos la estrella HD 168733 para realizar una nueva estimacion de las abundancias
quimicas.

Material Observacional

Para la determinacién de abundancias quimicas de HD 168733, se analizaron es-
pectros obtenidos por S. Malaroda y Z. Lopez Garcia en los anos 2002 y 2003 y
por S. Malaroda y Ana Collado en el 2006, todos con el telescopio Jorge Sahade
de 2.15-m del CASLEQ, equipado con el espectrégrafo EBASIM. Se us6 un de-
tector CCD TEK 1024 de 1024 x 1024 pixeles en el primer turno y un Roper
de 1340 x 1310 pixeles en los otros dos. En total, se utilizaron 11 espectros, los
cuales cubren la region 820 - 700 nm. El poder resolvente del espectrografo es
aproximadamente 40000 en 500 nm. La relacién senal-ruido es de 200 en el cen-
tro de los 6rdenes. Los espectros fueron reducidos utilizando los procedimientos
estandar del programa IRAF y los anchos equivalentes fueron medidos con la
tarea splot del referido paquete, ajustando perfiles gaussianos a las lineas metali-
cas, identificadas con el "Multiplet Table of Astrophysical Interest” (Moore 1945)
y numerosas listas mas modernas. También fueron visitadas las bases de datos
Kurucz!, NIST? y DREAM?. Comparando las longitudes de onda de laboratorio
y las estelares (después de aplicar correcciones por la velocidad orbital de la Tie-
rra), se estimé una velocidad radial de 14.76 km /seg para los espectros tomados
en 2002 y de 24 km/seg para el material obtenido en 2006, lo que confirma que
HD 168733 es una binaria espectroscopica de lineas simples.

Parametros Atmosféricos

Para determinar los parametros atmosféricos T, (temperatura efectiva) y log g
(gravedad) de esta estrella, hicimos uso del programa TempLogG (Rogers 1995)
extendido en el 2002 por Ch. Stiilz y J. Nendwich?, a partir de datos fotométri-
cos del sistema "uvby3” tomados del catdlogo de Hauck & Mermilliod (1998), y
correccion sugerida por Adelman & Rayle (2000) para las CP magnéticas. Los
valores obtenidos son: T, = 13270 K y log g = 3.60, pardametros que adoptamos
para el célculo del modelo de atmésfera de HD 168733. Dicho modelo fue calcu-
lado a partir de la grilla ODFNEW, calculada por Castelli a partir de modelos
ATLAS9 de Kurucz que no incluyen efectos de "overshootting”, actualmente los
més recomendados. Se utilizé la versién Linux de dicho programa (Sbordone &
Bonifacio 2005). Dado que esta estrella, segin estimaciones previas, presenta una
metalicidad mayor que la solar, elegimos modelos con abundancia [+ 0.5], es de-
cir, 3 veces mayores que las solares. En cuanto a la velocidad de rotacién, cuando

Yhttp://kurucz.harvard.edu/linelists /gf100
http://physics.nist.gov /cgi-bin/AtData/lines.form
Shttp://www.umh.ac.be/astro/dream.shtml

*http://ams.astro.univie.ac.at /templogg/
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iniciamos este trabajo, el inico valor reportado (Vsen(i) < 10 km), consignado
por Preston, databa del ano 1970. Este valor se confirma en nuestro trabajo con
el cédigo SYNTHE. Recientemente, Hubrig et al. (2007), en un trabajo sobre
la evolucién del campo magnético en estrellas de secuencia principal, consignan
vseni = 12 km/seg para HD 168733, medido en sus espectros.

Abundancias Quimicas

Para la determinacién de la abundancia del Helio, hicimos uso de un espectro sin-
tético computado con el cédigo SYNTHE (Kurucz 1992), ensanchado teniendo
en cuenta el valor de vseni adoptado para nuestra estrella y el perfil instrumen-
tal gaussiano adecuado. Partiendo de la abundancia solar (logNg./Npg = -1.15)
y realizando una comparacion entre el espectro tedrico y el observado, puede
observarse que la linea de He 1 A\4471 muestra una alta deficiencia de este ele-
mento, con respecto a la abundancia solar. Por lo tanto, fuimos disminuyendo
paulatinamente la abundancia de He en el espectro calculado, hasta observar
que cuando logNy./Npg = -2.5, se obtiene un buen ajuste. Pudimos observar
que esta estrella es fuertemente deficiente en Helio. Las abundancias quimicas
de los elementos metédlicos fueron calculadas con el programa WIDTH9 (Kurucz
1992). Las constantes de amortiguamiento fueron tomadas de diferentes fuentes
y se investigd sobre todos los datos existentes. Las constantes de amortiguamien-
to no consideradas en la literatura, se calculan dentro del programa WIDTH con
férmulas aproximadas. Para determinar la velocidad de microturbulencia (§), se
calcularon las abundancias quimicas para el Fe II, Ti Il y Cr II, debido a que son
los elementos mas representativos en nuestro espectro, buscando que se cumplan
simultaneamente las siguientes condiciones: 1) que las abundancias sean inde-
pendientes de los anchos equivalentes, y 2) que el error cuadrético medio con
respecto al promedio sea minimo (Blackwell et al. 1982). Nuestra atencién es-
tuvo centrada especialmente en el Fe II, por ser el elemento que cuenta con el
mayor nimero de lineas no afectadas por blend. Con respecto al valor del log gf
utilizado, se le dio mayor protagonismo a los valores determinados por Martin,
Fuhr et al. (1988) (valores MF) y para aquellas lineas que no cuenten con estos
valores, se toman los de Kurucz y Bell (1995)(valores KX). Luego, hicimos otra
estimacién considerando sélo las lineas con log gf MF, por ser los valores méds
confiables. Recientemente, Adelman et al (2006) aconsejaron el uso de los nuevos
valores NIST (Fuhr 2005) para el Fel y el Fell, por lo que también tuvimos en
cuenta estos valores. Adoptamos finalmente Un valor de 1.8 Km/seg.

En la tabla 1 se muestra una comparacion entre las abundancias derivadas para
HD 168733, con las de k Cnc, una tipica estrella del grupo HgMn (Adelman &
Pintado 2000), con las de HD 206653, una CP2 de Si (Alabacete-Colombo et
al. 2002) y con las de HD 65949 (Cowley et al. 2006). HD 65949 es similar a
HD 168733 en el sentido de que tampoco puede clasificarse ni como una estre-
lla de Si, ni de HgMn, aiin cuando la linea A3984 del Hgll esta presente y la
abundancia de este elemento es la mas alta estimada hasta el presente.

El principal resultado con respecto a la abundancia de HD 168733 es que no
puede ser reconocida como una estrella de HgMn, dado que en este tipo de
objetos, el Mn esta fuertemente intensificado y en HD 168733 no fue posible
identificar lineas de este elemento. Sin embargo, observamos algunas similitudes
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Tabla 1. Comparaciéon de las abundancias derivadas con las de kCnc, HD 206653,

HD 65949 y el Sol

Elemento HD 168733 kCnc HD 206653 HD 65949 Sol
He I -2.5 -2.22 -1.07
CII -2.81 -3.79 -4.7 -3.71
N II -3.14 -4.22
Ol -3.00 -3.46 -3.34
Mg I -3.64 -4.47

Mg 11 -5.18 -5.05 -4.55 -4.47
All -5.74 -4.2 -5.63
Sill -4.46 -4.37 -3.73 -4.49
SiIII -3.84 -4.31 -4.5 -4.49
P1II -6.3 -4.51 Pres. -6.6
SII -4.86 -5.32 -5.52 Pres. -4.84
ClII -4.64 -6.27
ScII -7.95 -8.12 -8.95
TiII -4.44 -6.74 -5.33 Ref. -7.1
Ti II1 -3.97 -7.1
Crll -5.71 -6.27 -4.97 Ref. -6.36
Mn I -4.13 -6.61
Mn II -4.34 Pres. -6.61
Fe I -3.72 -4.47 -4.55
Fe II -3.84 -4.37 -3.51 Ref. -4.55
Fe II1 -3.54 -4.31 -4.66 -4.55
Ni II -6.24 -6.25 -5.15 -5.78
Ga II -6.17 -4.77 -9.12
Sr 1l -7.12 -8.48 -5.8 Ref. -9.08
Y II -7.59 -8.39 -6.6 Pres. -9.79
Zr 11 -7.62 -5.71 -9.41
Xe II -5.27 Ref. -9.73
Ba II -8.67 -7.39 -9.84
Cell -6.87 -5.48 -10.42
Ce III -7.34 -10.42
Pr III -9.1 Pres. -11.25
Nd III -8.11 Pres. -10.55
Pt II =717 -7.49 -10.36
Hg I -5.41 -10.87
Hg II ? -5.98 -6.11 -4.6 -10.87
Teff 13274 13250 14000 13600
log g 3.58 3.75 3.86 4
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con los miembros de este grupo, entre ellas, la presencia de P y de numerosas
lineas de SII, la sobreabundancia de Ga (aunque en menor grado), la presencia
de Pt y elementos del grupo del tercer espectro de los lantanidos PrIII, NdIIT
y una sobreabundancia de Hg similar a las estrellas pertenecientes al grupo
HgMn. Por otro lado, si bien HD 168733 estd en el rango de temperaturas de
las estrellas de tipo CP 2 (estrellas de Si), la abundancia de este elemento en
nuestro objeto es normal. Comparte, no obstante, algunas caracteristicas, tales
como la sobreabundancia de los elementos del pico del Fe (Sc, Ti. Cr, Fe) y de
los elementos mas pesados como Sr, Y, Zr y algunas tierras raras.

Jaschek & Jaschek (1987) incluyeron a HD 168733 en un nuevo subgrupo de
CP, denominado estrellas de galio en el ultravioleta”. Nuestro andlisis sobre
la anomalia del Ga nos permite concluir que la abundancia encontrada no es
significativa y, por ende, la existencia de este subgrupo de estrellas CP es muy
dudosa. Deberiamos analizar algin otro miembro del mismo para obtener resul-
tados definitivos.
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Abstract. Hydrogen and helium lines in the optical and UV spec-
tral ranges have already proved to be useful tools to study the wind
structure in early-type stars. In order to describe the contribution of
the stellar wind to the IR line flux of B-type stars with different lu-
minosity classes, we calculate NLTE hydrogen line profiles considering
expanding media with different § velocity laws and temperature distri-
butions. We build a grid of synthetic emission line profiles in order to
compare them with observations and infer properties of the circumstel-
lar medium, such as velocity fields, temperature structures and mass
loss rates. The velocity/density gradient plays an important role in the
shape and intensity of the lines and sets constraints to the size of their
forming regions.

Introduccion

Las estrellas tempranas suelen exhibir lineas en emisiéon o perfiles tipo P-Cygni
de elementos altamente ionizados, lo cual evidencia la presencia de fuertes vien-
tos estelares. Estos vientos son dominados por la fuerza de radiacion de las
lineas (Lucy & Solomon, 1970). Sin embargo, tales vientos no son homogéneos
y presentan variabilidad espectroscépica debida a cambios en la estructura de
los vientos (Puls et al., 2006). Este es el caso de Variables Luminosas Azules
(LBVs), supergigantes de tipo B, estrellas WR y otros objetos con lineas en
emision.

En los tdltimos anos, las lineas de hidrégeno y helio resultaron tiles para in-
vestigar la estructura de temperatura y cinematica de las regiones emisoras en
estrellas tempranas (Cidale & Ringuelet 1993), Cidale et al. (2000), Venero,
Cidale & Ringuelet (2002)). Tanto la intensidad como la forma de la linea son
sensibles a los gradientes de velocidad, distribucién de temperatura y distribu-
ci6n de densidad, asi como también a la geometria del gas (Lenorzer et al., 2002).
En particular, las transiciones de Paschen y Brackett son buenos indicadores de
la actividad estelar que podria tener lugar cerca de la estrella central (Cidale et
al. 2000).

Nuestro objetivo es analizar como contribuyen las regiones cercanas a la fotos-
fera a las lineas de la regién del infrarrojo (IR). En particular, en la banda
L hay abundantes lineas de hidrégeno de distintas series e instrumentos como
VLT/ISAAC o Phoenix permiten obtener espectros de alta resolucién en esta
regién del IR. Como primera aproximacion, proponemos una configuracién es-
férica para estudiar el medio circunestelar, ya que puede ayudarnos a explorar
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los campos de densidad, temperatura y velocidad, asi como la relevancia de la
clase de luminosidad en los perfiles de linea computados.

Modelos

Para investigar como dependen las lineas de las propiedades fisicas del medio cir-
cunestelar, construimos una grilla de perfiles de linea sintéticos en emision fuera
de ETL. Consideramos una estrella central de tipo B, caracterizada con tempe-
raturas efectivas entre 18000 y 30000K, log g entre 2.5 y 3.5, y distintos radios
estelares. Suponemos que la fotsfera esta en equilibrio radiativo e hidrostético
y que esta bien representada por las distribuciones de densidad y temperatura
dadas por los modelos de Kurucz (1979). Més alld de la fotdsfera, el material es
acelerado por la fuerza de radiacién de linea. Dado que los campos de velocidad
obtenidos a partir de soluciones de vientos impulsados por radiacién (soluciones
CAK), no concuerdan con las observaciones (Kudritzki & Puls, 2000), es nece-
sario proponer distribuciones de velocidad ad-hoc. En nuestro caso, proponemos
la clasica ley 3 de velocidad para representar el viento.

V(r) = Vo+ (Veo — Vo) (1 = 1/7).

Este tipo de ley ha permitido describir perfiles de Ha y tasas de pérdida de masa
en estrellas tempranas, en particular en supergigantes tipo B, obteniéndose va-
lores de 3 entre 1 y 3 (Crowther et al., 2006), con lo cual tomamos valores entre
0.5 y 4, suponiendo Vy = 0.1Kms~ ! y V., entre 300 y 800K ms~!'. Estas leyes de
velocidad abarcan las propuestas para supergigantes de tipo B y tambien para
otras estrellas con vientos. En este trabajo se proponen dos distribuciones de
temperatura: una distribucién isotérmica cldsica y una especie de cromoésfera,
la cual se ha propuesto para explicar el fenémeno de superionizacion observado
en la regién ultravioleta (UV) de estrellas B gigantes (Snow, 1979) y el incre-
mento en el estado de ionizacién con la velocidad cerca de la estrella central en
estrellas tipo B (Prinja et al., 2005). La temperatura del viento isotérmico esté
determinada por el pardmetro o = T;,/T¢¢, donde T, es la temperatura de la
envoltura, mientras que la estructura cromosférica depende de la temperatura
maxima, Ty, v la posicién y extension de la regién caliente. Este tipo de es-
tructuras ha sido propuesta para describir el balance de ionizacion de CIV en
AB Aur (Catald, 1984) y computar perfiles de resonancia sintéticos de SilV y
lineas de Hell en estrellas OB (Venero et al. 2000, 2002). Ademads, este tipo de
modelos en los cuales existe una region caliente mas alla de la fotésfera, per-
miten explicar algunas caracteristicas PCygni en el UV observadas en estrellas
Be (Smith, 2006).

La tasa de pérdida de masa se calcula iterativamente, consistentemente con las
estructuras de velocidad y temperatura propuestas, y la condicién de que la
profundidad éptica del continuo en la fotésfera es 7 = 2/3.

Calculo de Perfiles de Linea

Hemos computado perfiles de lineas IR, fuera de ETL para vientos con simetria
esférica, con expansién monétona por medio del c6digo ETLA (Mihalas & Ku-
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nasz, 1978), el cual resuelve simultdneamente las ecuaciones de transporte ra-
diativo y la ecuacién de equilibrio estadistico, para dtomos con varios niveles en
el marco de referencia solidario al viento. La aproximacion equivalente de dtomo
de dos niveles(ETLA), es usada para calcular la funcién fuente de las lineas.
Luego, se lleva a cabo un ciclo iterativo entre las ecuaciones de equilibrio y de
transporte radiativo, para calcular las poblaciones de los distintos niveles. Una
vez que se logra la convergencia de las poblaciones atémicas, se calcula el perfil
emergente en el marco de referencia del observador. Hemos adaptado el cédigo
para tratar el &tomo de H con 23 niveles ligados, mas un continuo.

Resultados

Analizamos el comportamiento de las lineas mas intensas de las tres series del
H que estan en esta region del IR, para una estrella central de 18000K y log g =
3.5. En el caso de un viento isotérmico, para todos los valores de ( se tiene que,
a menor « (menor 7y,), las emisiones se vuelven mas intensas, con excepcién de
las lineas de Humphreys, como se ejemplifica en la figura 1.
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Figura 1. Ejemplos de perfiles de linea para un viento isotérmico

Lo mismo ocurre con los perfiles cromosféricos con 3 < 1. Esto indica que la
funcién fuente de las lineas estan controladas principalemtne por procesos de
fotoionizacion, dado que las tasas de recombinacion radiativas son proporcionales
a T—1/2. Esta dependencia ocurre cuando el hidrégeno estd casi completamente
ionizado y la densidad electrénica no cambia con la temperatura (Catald, 1987).
En cambio, en los restantes casos, la intensidad de las lineas aumenta cuando
la temperatura de la envoltura crece: esto indica que las lineas estan dominadas
por colisiones.

Para otras distribuciones de velocidad, los modelos cromosféricos muestran un
tipo de dependencia u otra. Debido a esta dependencia del viento con 3 y, por
ende, con el gradiente de velocidad/densidad, se tiene que la respuesta del perfil
de linea a la temperatura electréonica estard relacionada con la extensién de la
region de formacién.

Resolver la ecuacién de transporte a lo largo de pardametros de impacto, nos per-
mite estimar la extensién de las regiones de formacién de lineas de hidrégeno.
Los modelos cromosféricos dan regiones de formacién entre 20 y 10 radios este-
lares para Bra y Pfy, para valores de # menores que 1, alrededor de 8 y 3 radios
estelares, para esas mismas lineas y § = 1, mientras que valores mas grandes de
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(6 dan regiones de formacién incluso méas cercanas a la estrella central. En este
altimo caso, las condiciones del medio son tales que las lineas son dominadas
por colisiones. En todos los casos, las lineas de Humphreys se forman maés cerca
que 2 radios fotosféricos, que se corresponden con las regiones més densas del
viento.

Cocientes de Lineas

Lenorzer et al. (2002) han propuesto que el estudio de los cocientes de linea
Huf/Bra vs. Huf /Pfy, proveen una forma sencilla de investigar la naturaleza
del material circunestelar: en un medio 6pticamente grueso, los flujos de linea se
volverian independientes del coeficiente de absorcién y las lineas estarian domi-
nadas por el tamano de la superficie emisora. Los modelos que hemos calculado
con diferentes parametros estelares, se ubican en una regién bien definida de este
diagrama (ver figura 1), que coincide con el lugar donde Lenorzer et al. (2002)
ubican al conjunto de estrellas tempranas Be y Ble].
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Figura 2. Diagrama similar al de Lenorzer, 2002. Los circulos blancos corresponden a
modelos con log g=3.5, mientras que los negros a aquéllos con log g = 2.5. Las estrellitas
corresponden a un conjunto de estrellas Be y Ble] del trabajo de Lenorzer et al., 2002.

Tasas de Pérdida de Masa

Dado que la determinacién de tasas de pérdida de masa es modelo dependiente,
podemos solamente hacer una estimacién de érdenes de magnitud y los resulta-
dos que obtenemos estan de acuerdo con las estimaciones de otros autores para
estrellas B supergigantes, es decir, entre 3 x 1078 y 5 x 107% masas solares por
anio (Crowther et al. (2006), Markova & Puls (2008), Searle et al. (2008)).
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Conclusiones

En algunos casos, estos modelos simples nos han permitido hacer buenos ajustes
de perfiles de linea en la banda L del IR y determinar parametros de las en-
volturas de estrellas tempranas. En otros casos, las distintas series del hidrégeno
pueden ajustarse con modelos que tienen distintos valores de 8. Probablemente,
esto se deba a que las diferentes series se forman en regiones con distintas condi-
ciones fisicas.

Es importante remarcar que es posible que los vientos de estrellas tempranas,
incluso Be y Ble], contribuyan significativamente a la emisién en el IR, més
precisamente desde las partes mas densas del viento cercanas a la estrella central.
El gradiente de velocidad/densidad en la base del viento, caracterizado por el
valor del pardmetro [, resulta ser el més relevante en la formacién de las lineas
de hidrégeno en la banda L del IR.
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Resumen.

En esta comunicacion se resumen los principales resultados obtenidos
por nuestro grupo de trabajo en los ultimos anos, acerca del rol de
las estrellas muy masivas e hiper-novas (HNs) en los ntcleos y shells
de cudsares (QSOs) y "mergers” explosivos. Analizamos primero el rol
de las estrellas masivas e HNs en "mergers” infrarrojos (IR) con ex-
plosiones extremas nucleares y extra-nucleares y, en particular, en los
"mergers” NGC 5514, NGC 2623, NGC 3256, NGC 4038/39 (Antena),
Arp 220, TRAS 19254-7245 (Super-Antena), etc. Luego, analizamos el
rol de las estrellas masivas e HNs en los nicleos y shells de QSOs
explosivos, tales como: Mrk 231, IRAS 04505-2958, IRAS 1700245153,
IRAS 0759846508, etc. Finalmente, mostramos resultados recientes
sobre la deteccion de Super/Hyper Novas de muy alta luminosidad:
SN 2006gy, SN 2006tf y SN 2005ap, los cuales confirman nuestra pro-
puesta sobre la existencia de un tipo especial de HNs, principalmente
asociadas con progenitores muy masivos del tipo de Eta Carinae.

Abstract. We present a summary of the main results obtained by
our teamwork in the last few years. Such results deal with the role of
very massive stars and Hyper-Nova (HyN) in the nuclei and the shells
of explosive IR QSOs and mergers. First, we analyse the role of very
massive stars and HyN in IR mergers with extreme outflow/explosions.
In particular, in mergers NGC 5514, NGC 2623, NGC 3256, NGC
4038/39 (Antena), Arp 220, IRAS 19254-7245 (Super-Antena), etc.
Then, we analyse the role of very massive stars and HyN in the nu-
clei and shells of explosive QSOs, such as: Mrk 231, IRAS 04505-2958,
TRAS 1700245153, IRAS 07598+6528, etc. Finally, we show the recent
outcome of the detection of the extremelly luminous Super/Hyper No-
vae: SN 2006gy, SN 2006tf y SN 2005ap, which confirm our suggestion
that there exists a special type of HyN, mainly associated with very
massive progenitors, similar to Eta Carinae.
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Nuevas perspectivas en la evaluacion de niimeros de
ocupacién de niveles atémicos

R.D. Rohrmann

Observatorio Astrondmico de la Universidad Nacional de Cérdoba
Laprida 854, X5000BGR Cérdoba, Argentina

Abstract. We review a statistical theory for gases based on space
partitions that assign a volume to each particle. The formulation is
addressed to evaluate number distributions of atoms and molecules on
internal states, taking into account perturbative effects due to neighbor
particles. We briefly analyze the properties of this theory.

Introduccion

Las leyes de Boltzmann y Saha han sido usadas extensamente desde sus origenes
en la interpretacion de los espectros estelares. Ellas describen la distribucién de
poblaciones atémicas y moleculares en un conjunto de estados de excitacién y de
ionizacién, para gases infinitamente enrarecidos y en equilibrio termodindmico.
Aln en un gas de baja densidad como el presente en una atmosfera estelar, las
particulas experimentan colisiones unas con otras y la probabilidad de encontrar
atomos altamente excitados y en general de gran tamano efectivo, se reduce
apartandose sustancialmente de la prediccién de aquellas leyes. Las leyes de
poblaciones atémicas comunmente usadas en el estudio de atmésferas estelares,
que incluyen efectos de densidad, suelen ser casos especiales de la siguiente:

N _BE; —BE;
Ni = ffz‘gi@ e zZ= Zfigi@ ok, N = ZNZ" (1)
i %

con 3 = 1/(kT), k es la constante de Boltzmann y T la temperatura, N; es el
numero de atomos en el estado interno ¢ con energia F; y peso estadistico g;, f;
es una funcién de perturbacién que toma en cuenta los efectos de densidad. En
el caso mas simple, se adopta f; = 1 para ¢ inferior o igual a cierto valor iy,q: v
fi = 0 para i > ip,4.. Esto garantiza la convergencia de la suma en la funcién de
particién interna Z, pero genera un corte abrupto de los estados de excitacion
accesibles, lo cual es irreal y termodindmicamente inconsistente. Los intentos de
considerar f; = e P2, siendo A; un cambio en la energfa del nivel, no han tenido
éxito, pues originan desplazamientos de las lineas espectrales mayores a los ob-
servados. La alternativa més actual y vigente (Hummer & Mihalas 1988) consiste
en evaluar f; en términos de modelos de energia libre no-ideales, e interpretar a
fi como una modificacién del peso estadistico del nivel. Esta propuesta permite
obtener un equilibrio quimico con consistencia termodindamica, pero presenta di-
ficultades para explicar el espectro de emisién de gases no-ideales, sin con ello
perder su autoconsistencia (ver Rohrmann et al. 2002). La dificultad es inherente
a todas las propuestas sintetizadas en la Ec. (1) y se debe a que el espectro de
emisién/absorcién del gas estelar responde a una suma de contribuciones, donde
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el aporte de cada dtomo en un dado nivel i (en especial, frecuencia del fotén
emitido o absorbido) depende del grado de perturbacién al que estd sometido
por el entorno durante el proceso radiativo. Por lo tanto, a los fines de determi-
nar algunas propiedades radiativas (ej. limites de series de lineas), es insuficiente
evaluar el nimero de atomos en cada nivel i, siendo necesario desglosar dicha
poblacién en subconjuntos que reunan atomos sometidos a interacciones de dis-
tintas intensidades. Esto puede realizarse introduciendo una nueva variable de
estado de una particula que mida la proximidad de sus perturbadores. A con-
tinuacion se describe brevemente un formalismo que posee tal caracteristica. La
actual es una revisién de la teoria presentada en Rohrmann (2005) y Rohrmann
& Zorec (2006), con una readaptacién del célculo de la energia de interaccién.

Estadistica de gases con particiones del espacio

La distribucién espacial instantdnea de particulas en un gas es inhomogénea,
aun en condiciones de equilibrio termodinamico. Dicha inhomogeneidad puede
ser cuantificada por una divisién del volumen V ocupado por el gas, donde a
cada particula se le asigna un volumen individual v (Fig. 1, izq.). La divisién del
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Figura 1. Izquierda: Una configuracién instantanea de particulas en dos dimensiones.
Los circulos representan los volimenes individuales asignados a algunas particulas.
Derecha: El estado instantdneo de una particula se caracteriza por su velocidad u y
el volumen disponible v, este ltimo definido por el vecino con menor distancia de con-
tacto.

espacio podria ser una de muchas posibles (por ej. una divisién de Voronoi). La
aplicacion de métodos mecédnico-estadisticos indica, sin embargo, que la parti-
cién més probable del espacio de un gas en equilibrio termodindmico responde
a un volumen v por particula, definido por la particula vecina més préxima
(Rohrmann 2005). En gases perfectos o suficientemente diluidos, v equivale al
volumen encerrado en un radio dado por la distancia entre los centros de la
particula y su vecino mas cercano. Fuerzas repulsivas entre las particulas re-
ducen el valor de v. La identificacion de v da lugar a una nueva interpretacion
del estado de una particula y hace posible una descripcién termoestadistica mas
rica que la aportada por los modelos de gases vigentes. Asi, ademds de una
posible estructura interna, podemos considerar que cada particula posee dos
atributos: velocidad u y volumen disponible v (Fig.1, der.). Ambas propiedades
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cambian con el tiempo, la primera debida a las fuerzas inter-atémicas, la se-
gunda por los movimientos de las particulas que originan en cada instante una
nueva reasignacién de v para cada particula. En un dado tiempo, el gas posee
una distribucién de velocidades f,, y una distribucién de volimenes N,, siendo
fudu la fraccién de particulas con velocidades en (u,du), N,dv el nimero de
particulas con volimenes entre v y v + dv, y vIN,dv el volumen total asignado a
estas ultimas. Luego

\% \%
N :/ N,dv, Vv :/ vIN,dv, /fudu =1. (2)
0 0

Para sustancias simples, con particulas sin estructura que interactiian de a pares,
las energias cinética K y potencial ¥ del fluido pueden evaluarse como sigue

m 1 v v
K = _/quudua o= _/ / Nva/¢vv/dvdvla oo = /uvv/gvv’d?’ra
2 v o
3)

donde m es la masa de una particula, u,, el potencial de interaccién y g, la
distribucién de pares con volimenes disponibles v y v'. De acuerdo a Rohrmann
(2005), es directo calcular la entropia estadistica S del gas y, junto con la energia
total U = K + ®, obtener la energia libre de Helmholtz F' = U —T'S. El método
de la distribucién mas probable (minimizacién de la energfa libre) permite eva-
luar las distribuciones f, y N, de equilibrio. Para f, resulta la distribucién de
velocidades de Maxwell, en cuyo caso la energia libre adopta la forma:

14 N}\B VN/¢ ,
F = N, T1 v ZU UYL g 4

siendo A = h/v2mmkT la longitud de onda térmica de las particulas y h la
constante de Planck. La distribucién de espacio que minimiza (4) es:

N V' Nyow -,
N, = 3 &P [—B <’yv—,u+/0 T(édv)] (5)

Aqui, p es el potencial quimico y v = P — ®/V es la diferencia entre la presién
P y la densidad de energia de interaccién. u, vy 5 (o T') son las variables termo-
dindmicas intensivas que controlan la verificacién de las relaciones primera, se-
gunda y tercera en (2), respectivamente. El reparto del espacio es claramente no
equitativo, incluso en ausencia de interacciones. Para fluidos multi-componentes,
la particién del espacio se torna més sofisticada. El volumen v asignado a una
particula depende de las especies a las que pertenecen ella y su vecino mas pré-
ximo (ver Fig. 2). Como consecuencia, la poblacién N; de particulas de cierta
clase i se descompone en grupos de acuerdo a la clase de vecino mas cercano.
Por ejemplo Ny, dv denota el niimero de particulas ¢ con volimenes disponibles
entre v y v + dv y con el vecino mas cercano de clase [. Ademés, una particu-
la ¢ puede tener una energia interna F; con degeneracién g;. El procedimiento
realizado para sustancias simples puede ahora repetirse para obtener la energia
libre Ferc10 de un fluido compuesto (Rohrmann & Zorec 2006). En equilibrio
se obtiene:

N4
Nipy = A-i% exp [—B(yv — pa + €ip + Ei)], (6)
1
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(4)

Figura 2. (4): Volumen disponible v (circulo rayado) de una particula (7) en presencia
de vecinas no-interactuantes (gas ideal en dos dimensiones). (B): Lo mismo que antes
pero para discos duros de igual tamano. La linea a rayas senala el volumen disponible v*
de i si las particulas no interactuasen. (C): Idem anterior, ahora para discos de distintos
tamarfios, v depende del vecino con menor distancia de contacto (v = v* — By, By es el
2do. coeficiente del virial del par i,1).

donde i = OF hezcia/ONi (Ny = fov Nijdv) y €1, es el promedio de la energia
de interaccion con el resto del gas de una particula ¢ con volumen v y veci-
no mas cercano de clase [. Como en el caso de fluidos simples, ahora también
v = P — ®/V. El potencial quimico de una especie i puede expresarse como
Wi = D MmONim /ON;. Tanto v como p; son variables termodindmicas que
tienen origen en el presente formalismo y no estan presentes en las teorias conven-
cionales de fluidos. La Ec. (6) puede aplicarse a mezclas quimicamente complejas
que incluyen dtomos y moléculas con gran variedad de estados internos, y clara-
mente realiza una descripcién més detallada que la provista por (1). La Fig. 3
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Figura 3. Resultados de la Ec. (6) para un gas de hidrégeno puro, T = 20000 K,
p=10"" g/ecm~3. (A): Densidades n;, = Nj,/V de H en niveles 1 < i < 30 (lineas de
izquierda a derecha) con un i6n como vecino més cercano. (B): Para los niveles previos,
energfas internas E; + €;;, (de abajo hacia arriba). (C): El factor e=#7% en (6) controla
la particion del espacio y, en especial, limita la asignacién de v grandes.

muestra la aplicacién de (6) a un gas de hidrégeno. Las poblaciones de dtomos
con v pequenos se reducen debido a la interaccién con particulas vecinas; las
energias internas E; + ¢;, muestran cambios considerables por polarizacién y
repulsién coulombiana. Para v grandes se recuperan las energias de un atomo
aislado, pero las poblaciones N;;, decaen debido al reparto estadistico del espa-
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cio. Los atomos mas excitados sélo sobreviven si tienen un volumen disponible
v grande.

Conclusiones

Aspectos conceptuales derivados de la teoria que hemos revisado:

Se introduce una divisién del espacio ocupado por el gas conjuntamente
con la distribucion de velocidades de las particulas, identificando el estado
instantdneo de un particula con un volumen propio v y una velocidad.

Se da una conexion explicita entre termo-estadistica y estadistica espacial,
a través de la distribucién N, (o colecciones { Ny, } en el caso de mezclas),
la cual contiene la informacién termodinamica y de estructura del fluido.

La divisién del espacio entre particulas es regulada por una variable ter-
modinamica ~y relacionada con la presién del gas y la densidad de energia
de interaccién. La distribucién de poblaciones de particulas segiin la clase
de vecino més cercano (N;;), se regula con un potencial termodindmico g
relacionado directamente con los potenciales quimicos.

Aspectos practicos aportados por la teoria:

Se obtiene mayor informacién acerca del equilibrio quimico que en las
teorias convencionales, pues no sélo se determinan las poblaciones atémi-
cas en diferentes estados de excitacién e ionizacién, sino que ademaés se des-
compone cada una de ellas en grupos de particulas con distintos volimenes
disponibles, siendo v un parametro que permite medir el grado de pertur-
bacién que experimenta una particula por la presencia de vecinos.

Las propiedades termodinamicas y de estructura de un fluido en equilibrio
son evaluadas simultanea y autoconsistentemente.

El volumen disponible v no identifica la posicién de una particula ni es-
tablece un nexo de propiedad entre ella y puntos del espacio. Con ello, se
evitan los problemas inherentes a las teorias de celdas usadas en liquidos.

Es posible considerar fuerzas inter-atomicas que no sélo dependen de la
distancia entre un par de particulas sino también de sus volimenes v, y,
con ello, simular interacciones donde intervienen efectos de densidad.
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Nuevos modelos evolutivos para estrellas sdB variables:
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Resumen. En este trabajo presentamos un estudio evolutivo y pul-
sacional de estrellas subenanas B (sdB). Especificamente, estudiamos
los efectos del proceso de “overshooting” en el nucleo estelar sobre la
la evolucion en la Rama Horizontal y también sobre el espectro de
periodos de pulsacién adiabdticos de estrellas sdB variables. Para tal
fin, calculamos dos conjuntos de secuencias evolutivas, con distintas
masas en la Rama Horizontal Extrema (EHB): el primero, consideran-
do episodios de “core—overshooting” y, el segundo, sin tener en cuenta
la ocurrencia de dichos episodios. Luego, realizamos un analisis pulsa-
cional de los modelos representativos de estrellas sdB. En particular,
evaluamos el impacto de la estructura del perfil quimico interno so-
bre las frecuencias caracteristicas de pulsacion y sobre el espectro de
pulsaciones adiabaticas, para modos radiales y no radiales.

Abstract. We present an evolutionary and pulsational study of sub-
dwarf B (sdB) stars. Specifically, we explore the effects that core over-
shooting episodes have on the evolution during the Horizontal Branch
phase and on the pulsation properties of variable sdB stars. We com-
puted two sets of evolutionary sequences, with different masses on the
Extreme Horizontal Branch (EHB): one of them taking into account
core overshooting and the other one neglecting core overshooting at
all. Then, we carried out a detailed pulsational analysis of our repre-
sentative models of sdB stars. In particular, we assessed the effects of
the shape of the internal chemical profile on the pulsation character-
istic frequencies and on the radial and nonradial adiabatic pulsation
spectrum.

Introduccion

Las estrellas sub-enanas B (sdB) son las contrapartes del campo Galactico de las
estrellas de la EHB, las cuales se encuentran usualmente en ciimulos globulares.
Estas estrellas son objetos compactos (6.2 2 log(g) = 5.1) y calientes (40000 2,
Tog = 24000), con masas de alrededor de 0.5Mg,, que se encuentran en la etapa
de combustion del helio en el ntcleo. Una escala temporal tipica para la fase de
sdB es de alrededor de 10® anos.

Una fraccién de estas estrellas exhibe variaciones multiperiédicas en luminosi-
dad. Las sdB variables mas estudiadas son las estrellas de tipo EC 14026 (Kilken-
ny et al. 1997), las cuales presentan periodos cortos (80-600 s), atribuibles a mo-
dos radiales y modos p no radiales con amplitudes < 1072 mag. Estas estrellas
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poseen valores medios de (T, log(g)) alrededor de (33 500K, 5.8). Una segunda
clase, conocida como estrellas PG 1716 (Green et al. 2003), muestra periodos
largos (2800-5800 s) debidos presumiblemente a modos g de alto orden radial,
con variaciones fotométricas del orden de las milimagnitudes. Poseen valores
espectroscopicos medios de (Teg, log(g)) ~ (27 000K, 5.4).

En este trabajo presentamos un anélisis pulsacional adiabatico de modelos re-
presentativos de estrellas sdB. En particular, estudiamos los efectos de los pro-
cesos de mezcla extra (“core-overshooting”) en el nicleo sobre la evolucién y las
propiedades pulsacionales de los modelos de estrellas sdB.

Calculos Evolutivos

Para este trabajo, hemos calculado seis secuencias completas comenzando desde
la Secuencia Principal, pasando por el "flash de helio”, hasta el final de la EHB.
Para ello, utilizamos el cédigo evolutivo LPCODE (Althaus et al. 2003, 2005).
El c¢édigo LPCODE realiza un tratamiento detallado de los cambios quimicos, a
través de un esquema que considera simultdaneamente la evoluciéon nuclear y los
procesos de mezcla debidos a la conveccién y la difusién (ver Althaus et al. 2003
para mas detalles).

Los célculos comienzan con un dnico modelo de 1M y Z = 0.02, ubicado en
la Secuencia Principal de Edad Cero. Aplicando distintas tasas de pérdida de
masa durante el ascenso por la Rama de las Gigantes, obtuvimos seis modelos
con distintas masas al comienzo de la EHB. Las masas finales de dichos modelos
son 0.48151, 0.47483, 0.47391, 0.47359, 0.47329 y 0.47300 M.
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Figura 1. Trayectorias evolutivas en la EHB para dos conjuntos de secuencias: NOV
(panel izquierdo) y OV (panel derecho). También se muestra el principio (ZAEHB) y el
final (TAEHB) de la EHB con lineas grises. Por completitud, se muestra la posicién de
las estrellas sdB variables observadas.
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Para estudiar la relevancia de los procesos de overshooting sobre la evolucién de
las estrellas sdB, calculamos, para cada una de las seis secuencias, la evolucion
durante la EHB, para los casos con y sin overshooting en el borde del nicleo
convectivo. En la Fig.1 s muestran las trayectorias evolutivas durante la fase de
EHB, en el plano log(g) —Teg. El panel izquierdo muestra las secuencias donde los
episodios de overshooting fueron suprimidos artificialmente (secuencias NOV),
mientras que en el panel derecho se muestran las trayectorias donde los procesos
de overshooting fueron permitidos (secuencias OV). Por completitud incluimos
la posicion de las estrellas sdB variables observadas.

En ambos casos observamos que las secuencias menos masivas, es decir aquéllas
con envolturas mas delgadas, alcanzan valores de Tog y log(g) mayores que sus
contrapartes més masivas. Sin embargo, encontramos importantes diferencias
entre los dos conjuntos de secuencias. De la Fig. 1, vemos que la TAEHB (final de
la EHB), definida por las secuencias OV, alcanza valores de Teg mayores y log(g)
mas bajos que en el caso de las secuencias NOV. Dado que la ZAEHB (EHB de
edad cero) es la misma para ambos juegos de secuencias, la Rama Horizontal
resultante es mas extendida para las secuencias calculadas con overshooting, en
el plano log(g) — Te. Finalmente, notamos que la mayoria de las estrellas PG
1716 estan bien representadas por las secuencias OV, siempre considerando el
rango de masas calculado en este trabajo.

Resultados: Estructura interna y Propiedades pulsacionales

La estrellas sdB poseen una estructura interna estratificada constituida por un
nucleo convectivo rico en He, C y O, rodeado por una cdscara radiativa rica en
He y, finalmente, una envoltura delgada de H y He. Estas tres regiones estan
separadas por dos interfases quimicas. La més interna (interfase O/C/He) se
encuentra en la frontera del niicleo, mientras que la mas externa (interfase He/H)
se localiza en la base de la envoltura. Para analizar las diferencias entre los casos
con y sin overshooting, elegimos dos modelos de referencia de las secuencias OV y
NOV de masa 0.47329 Mg, con (log(g), Tesr) igual a (27148, 5.44) y (28 853, 5.56)
respectivamente. El criterio utilizado para elegir el modelo de referencia NOV
fue que tuviera una composicién quimica central similar al modelo de referencia
OV. En la Fig. 2 se muestran las abundancias quimicas fraccionales en funcién de
—log(1— M, /M,), para ambos modelos de referencia. A partir de la Fig. 2, puede
verse que la interfase He/H posee la misma forma y posicién en ambos casos.
Sin embargo, la diferencia principal esta en la region alrededor de la interfase
mas interna. Para el modelo NOV, la interfase O/C/He es muy localizada y se
ubica en log(1 — M, /M,) = —0.11, en la frontera exterior del niicleo convectivo.
Por otro lado, en el modelo OV, la interfase O/C/He es més extendida y posee
una estructura escalonada, ademas de estar ubicada mas apartada del centro,
alrededor de log(1 — M, /M,) = —0.5. La estructura escalonada y la posicién de
la interfase O/C/He en el modelo OV se deben a los procesos de overshooting
operando en el borde del nicleo convectivo.

Una vez descriptas las diferencias en la estructura quimica interna, procederemos
a comparar las propiedades pulsacionales entre modelos OV y NOV. Dado que
es imposible obtener dos modelos, uno OV y otro NOV, con la misma masa,
composicién quimica y pardmetros superficiales Tog y log(g) (ver Fig. 1), nos
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vemos forzados a realizar la siguiente comparacion. Fabricamos un modelo de
referencia NOV artificial a partir del modelo de referencia OV. Para esto, en
la frecuencia de Brunt-Viisild (N?2) calculada para el modelo OV (Fig. 3a)
reemplazamos la serie de picos correspondientes a la interfase O/C/He, por un
unico pico gaussiano ubicado en log(1— M, /M,) = —0.11, del ancho y altura del
modelo NOV. De esta manera, obtenemos dos modelos, uno OV y el otro NOV
“artificial”, donde la tnica diferencia entre ellos es la forma de la frecuencia
de Brunt-Viiséld en la regién del ntcleo. Notemos que tanto la masa estelar,
como Tog y log(g), son exactamente los mismos para ambos modelos. Para los
calculos pulsacionales, utilizamos el cédigo de pulsaciones adiabaticas descripto
en Cérsico & Althaus (2006). Los perfiles de las frecuencias de Brunt-Véisild en
funcién de —log(1 — M, /M,), para los modelos de referencia, se muestran en la
Fig. 3ab. Las regiones de propagacién para los modos g y p estan indicadas en la
figura como “regién G” y “regién P”, respectivamente (ver Unno et al. 1989). En
el siguiente analisis nos concentraremos en los modos g, dado que al propagarse
en la region limitada por las interfases quimicas, se veran més afectados por las
diferencias en la estructura y posicién de la interfase O/C/He que los modos p.
A partir de los perfiles de las frecuencias caracteristicas, calculamos el espectro
adiabatico de periodos para modos radiales y modos p y g no radiales con /=1, 2
y 3. En particular, nos concentraremos en los modos g con grado arménico /=3
y orden radial £ =1 — 90.

En la figura 3c graficamos la diferencia de periodos OV y NOV artificial (P(OV)
— P(NOV)), en funcién del orden radial. Notemos que esta diferencia puede lle-
gar hasta =~ 200 segundos para k mayores que 30. Dicho efecto se debe solamente
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a la distinta estructura y posicién de los picos en la frecuencia de Brunt-Viisél,
entre los modelos con y sin overshooting. Este resultado implica que los valores
de los periodos de pulsacion son subestimados cuando no se consideran procesos
de overshooting para el calculo de la estructura interna.

Conclusiones

En este trabajo hemos estudiado el efecto de los procesos de core overshooting
sobre la evolucién y las propiedades pulsacionales adiabdticas de las estrellas
sdB. Para ello, calculamos dos juegos de secuencias, con y sin overshooting, en
la etapa de Rama Horizontal.

A partir de trayectorias evolutivas, notamos que la EHB se presenta mas ex-
tendida en T,g y log(g) para las secuencias OV que en el caso NOV. Mediante
la comparacion de dos modelos de referencia, notamos que en el modelo OV la
interfase O/C/He posee una estructura escalonada compleja y se ubica en una
regién mas externa que en el caso NOV. Este efecto es el resultado de los proce-
sos de overshooting. Debido a la diferencia en la estructura interna, obtenemos
diferencias en las propiedades pulsacionales. En particular, notamos que el valor
de los periodos adiabaticos de pulsacién para los modos g se subestiman cuando
no se considera overshooting en el modelado.

En resumen, consideramos imprescindible un tratamiento detallado de los proce-
sos de mezcla en el interior de las estrellas sdB, si se pretende realizar compara-
ciones precisas de periodos (observados-tedricos) en estudios astrosismolégicos.
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Abstract. In this contribution, we present a mid-infrared (8-13 )
spectrum of ISO-Chal 192, a pre-main sequence FU Orionis variable
star embedded in the Chamaeleon I molecular cloud. The observations
were obtained with the T-ReCS (Thermal Region Camera Spectro-
graph) at Gemini South observatory. This instrument was used in the
low-resolution 10 p mode. We present an initial qualitative analysis
of this spectrum in which we observe a predominance of amorphous
silicate of small size (0.1 p) of the olivine type. However, we also ob-
serve profiles of processed silicates of the crystalline type (magnesium
silicates). We find no evidence for the presence of PAH (Polycyclic
Aromatic Hydrocarbon), a molecular compound usually found in the
disks of T Tauri stars. Based on the identified elements, we discuss the
evolutionary stage of the disk associated with ISO-Chal 192.

Introduccion

Segun el modelo evolutivo estandar de formacién estelar, las estrellas nacen de
nubes moleculares. Estas estdn formadas de gas y polvo, donde la componente
predominante es el hidrégeno molecular. Las regiones més densas colapsan y se
fragmentan. El material del centro colapsa primero formando la protoestrella,
mientras que el material cercano al centro formara un disco de rotacién alrede-
dor del nicleo central. La protoestrella continta acretando materia del disco.
Eventualmente, sera en este disco donde se formaran los planetas, cometas, etc.

Durante la fase de pre-secuencia principal, la evolucion de las estrellas puede
ser esquematizada como una sucesién de cuatro etapas, cada una de las cuales
presenta caracteristicas propias. Estas etapas estan representadas por las Clases
0, I, II 6 III, evidenciadas por la forma que presentan las respectivas distribu-
ciones espectrales de energia (SEDs). Las de Clase 0 son objetos que recién estén
empezando a acretar material. Son los méas jovenes (SEDs con picos en la regién
submilimétrica, asociadas con flujos bipolares moleculares muy colimados y muy
energéticos, edades de ~10* afios), mientras que los objetos de Clase III son los
maés evolucionados (SEDs representadas como cuerpos negros, con un pequeno
exceso en el infrarrojo, discos muy delgados o inexistentes, edades de ~10°-107
anos).

Se piensa que las variables de tipo FU Orionis representan periodos recurrentes
de gran actividad durante la formacién de las estrellas de masa baja. Estas es-
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trellas experimentan un aumento en su brillo, del orden de 3 a 6 magnitudes,
en un periodo menor a 10 anos, debido a una inestabilidad del disco. Este au-
mento decae lentamente en un par de décadas. Durante el estallido, la tasa de
acrecion de materia aumenta hasta 3 6rdenes de magnitud. El porqué de esta
inestabilidad adn es motivo de estudio. Se ha observado que este tipo de objetos
presentan las caracteristicas de una estrella de Clase I (asociados a flujos bipo-
lares menos colimados que las de Clase 0, observables en 2 y, edades de 10° afios,
absorcién en 10 p debido al silicato interestelar) y a las de Clase II (edades de
~105 afios, visibles en el 6ptico). Se estima que una estrella en formacién expe-
rimenta alrededor de 10 eventos de este tipo antes de llegar al estado de WTTS
(Clase III). Este aumento de brillo hace que estos objetos sean muy apropiados
para estudiar la composicién quimica o mineralogia de los discos circunestelares
jovenes, en los cuales y de los cuales se espera se formen los planetas y demés
cuerpos menores.

Las particulas de polvo de las nubes moleculares son principalmente silicatos
amorfos que no han sido procesados. Por esta razon, se espera obervar en los
espectros en el infrarrojo medio de las estrellas més jévenes, una fuerte absor-
cién de este tipo de material. A medida que evoluciona el disco, las particulas
empiezan a aglutinarse entre si y sufren un efecto de procesado en el cual for-
man silicatos de mayor tamafio, con estructuras de tipo cristalinas (como las
observadas en algunos cometas, los objetos més antiguos del sistema solar). La
determinacién de la relacién entre las absorciones de los silicatos cristalinos y
las de los silicatos amorfos, podria brindarnos una idea del estado evolutivo en
que se encuentra el disco de ISO-Chal 192.

Observaciones

ISO-Chal 192 es un objeto estelar joven de masa baja y de Clase 1. Se encuentra
incrustado o embebido (Ay > 13; Jones et al. 1985) en la nube Chamaeleon
I y estd asociado a un flujo bipolar molecular (Mattila et al. 1989; Persi et
al. 1999). Ademads, Gémez et al. (2004) detectaron cinco emisiones en Ha que
aproximadamente se alinean con la direccién del flujo en radio. ISO-Chal 192
presenta, ademads, un exceso significativo en el infrarrojo, indicando la presen-
cia de material circunestelar. ISO-Chat 192 ha sido clasificada como una estrella
variable de tipo FU Orionis (FUOR). En 2003 se detecté un aumento de brillo
de 2 magnitudes en 2.2 p (Persi et al. 2007). Este aumento se originé en un
periodo de 3 anos, entre 1996 y 1999.

Esta estrella fue observada durante las noches del 12 de marzo y 11 de abril de
2006, utilizando el instrumento T-ReCS (Thermal Region Camera Spectrograph)
del telescopio Gemini Sur de 8.1 m en Cerro Pachén (Chile). T-ReCS posee un
detector de 320 x 240 pixeles de Si:As, con una escala de 0.089"pixel™!. El
espectro de ISO-Chal192 fue obtenido en el modo de espetroscopia de baja
resolucién (R~113), con una rendija de 0.65”. Se usé el filtro N (A\g = 10.36
w, AX = 5.27). La reduccién para extraer el espectro se realizé utilizando el
paquete estandar de TRAF para T-ReCs, disponible en la pédgina de Gemini
(www.gemini.edu).
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Resultados

La Figura 1 muestra el espectro de ISO-Chal 192, el cual ha sido normalizado al
continuo, estimado via interpolacién lineal de los flujos cercanos a los extremos
del espectro (8.0 p y 12.8 p) y suavizado con un "boxcar” igual a 3 pixeles.
Se estimé una razén senal sobre ruido de ~5-15. El ruido fue estimado de las
variaciones pixel a pixel en el espectro. Se observo la estrella HR 4023 (A2V, K
= 3.74) para la correccién telurica y extraccién de los perfiles del ozono.

1.2 T T T T T T

__ Espectro normalizado
. Forsterita
_ Enstatita ISO—Chal 192

. . .
8 9 10 1 12 13
Longitud de onda [um]

Figura 1. En linea continua se muestra el espectro normalizado y suavizado con un
"boxcar” igual a 3 pixeles (0.075 w©); en linea a rayas, el continuo; en linea de puntos,
la forsterita y en linea de rayas y puntos la enstatita (ver referencias en Tabla 1).

Para determinar la mineralogia o composiciéon de los granos de polvo en el dis-
co, analizamos la presencia de distintos elementos. En general, los discos cir-
cunestelares muestran un predominio de silicatos de magnesio puro (Molster et
al. 1999a). La Tabla 1 lista estos elementos. En este trabajo sélo estudiamos la
presencia de estos granos (forsterita y enstatita, cuyos respectivos espectros se
muestran en la Figura 1). Las formas de los granos amorfos no influyen mucho
en el perfil del espectro, pero si lo hace su tamano. Para estas particulas, se
analiza el espectro de dos tamanos distintos en el limite de Rayleigh, de forma
esférica. Lo contrario sucede con los granos cristalinos, por lo que adoptamos
una distribucién continua de elipsoides (DCE) en el limite de Rayleigh, con lo
cual obtenemos perfiles independientes del tamano de los granos (para una des-
cripcién del método, ver Bohren y Huffman 1983). En la Figura 2, tomada del
trabajo de Bouwman et al. (2001), se muestran los coeficientes de absorcién nor-
malizados de los silicatos analizados.

En el espectro de ISO-Chal 192 se observa una profunda absorcién, con un pico
en 9.7 u, que indica la presencia de abundantes silicatos amorfos de tamano
pequeno (~0.1 p), sin procesar, como los que caracterizan al medio interestelar.
Esta absorcion sugiere que el objeto es extremadamente jéven, ya que todavia se
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Figura 2. Coeficientes de absorcién normalizado de los granos de polvo. Arriba: olivinos
de 0.1 y 0.2 pum, y cuarzo. Abajo: enstatita y forsterita. Ref: Bouwman et al. (2001).

Tabla 1. Principales componentes cristalinas de discos protoplanetarios

Especie Composicion  Tamano  Forma
[pm]

Olivino! [Mg,Fe]2SiO4 0.1 & 2.0 Esferas

Forsterita? MgsSiOy4 0.1 DCE

Enstatita® MgSiOg 0.1 DCE

Cuarzo* SiO9 0.1 DCE

Ref: (1) Dorschner et al.(1995); (2) Servoin & Pirou (1973); (3) Jéger et al.
(1998); (4) Spitzer & Kleinman (1961).

encuentra embebido o incrustado en la nube de la cual se forma. El espectro de
la Figura 1 muestra una pequena emisién cercana a 11.3 u, lo que corresponde
a la emisi6én de silicatos de magnesio cristalinos del tipo forsterita (MgsSiOy).
Este perfil suele estar acompanado por una emisién un poco menos importante
en 10 p que sirve para diferenciarla de la presencia de PAHs (perfil en 11.2 p).
También se observa la presencia de enstatiata (MgSiO3), pero es menos notoria
que la forsterita. Finalmente, no se observa presencia de cuarzo (SiOz), como es
comun en otros objetos estelares jévenes y cometas (Bouwman et al., 2001).

Sintesis y conclusiones
En esta contribucién, presentamos el espectro en el infrarrojo medio (8-13 u) de

ISO-Chal 192, un objeto estelar joven de Clase I de la nube molecular Austral de
Chamaeleon I. Analizamos en forma cualitativa los distintos rasgos espectrales
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presentes en el mismo. La profunda absorcién en 9.7 p es debida a la gran abun-
dancia de silicatos amorfos sin procesamiento, como los del medio interestelar.
Esto indica la extremada juventud de ISO-Chal 192, ya que se encuentra incrus-
tada en la nube molecular madre.

El espectro obtenido evidencia, ademas, la presencia de algunos silicatos crista-
linos, lo cual sugiere que el procesado del polvo interestelar comienza a edades
muy tempranas de la estrella central. Este procesamiento del polvo en los discos
circunestelares, es el que da origen a planetesimales, planetas y demés cuerpos
planetarios. En consecuencia, los primeros pasos hacia la formacion de los pla-
netas ocurren contemporaneamente con la formacién de la estrella huésped.

En un futuro préximo se espera analizar la posible presencia de otros tipos de
silicatos (como por ejemplo aquéllos ricos en Fe) en el disco asociado con ISO-
Chal 192. También se espera estudiar la composicién del polvo de otras estrellas
de tipo FUOR, a fin de caracterizar la composicién mineraldgica y el estado
evolutivo de las mismas.

Quisiéramos agradecer a Kevin Volk (Gemini Norte) por su valiosa ayuda con
la reduccion del espectro.

Referencias

Bohren, C.F., Huffman, D.R., 1983, Absorption and scattering of light by small
particles (Wily, J. & Sons Inc.)

Bouwman, J., Meeus, G., de Koter, A. et al., 2001, A&A, 375, 950

Dorschner, J., Begemann, B., Henning, T. et al., 1995, A&A, 300, 500

Goémez, M., Persi, P., Marenzi, A.R., Roth, M., Tapia, M., 2004, A&A423, 629
Jager, C., Molster, F.J., Dorschner, J., et al., 1998, A&A, 339, 904

Jones, T.J., Hyland, A.R., Harvey, P.M. et al., 1985, AJ, 90, 1191

Matilla, K., Liljestrom, T., Toriseva, M., 1989, in Low-Mass Star Formation and
Pre-Main-Sequence Objects, ed. B. Reipurth (Garching: ESO), 153

Molster, F.J., Waters, L.B.F.M., Trams, N.R., et al., 1999a, A&A, 350, 163
Persi, P., Marenzi, A.R., Kaas, A.A. et al., 1999 AJ, 117, 439

Persi, P., Tapia, M., Gémez, M. et al., 2007, ApJ, 133, 1690

Servoin, J.L., Piriou, B., 1973, Phys. Stat. Sol. (b), 55

Spitzer, W.G., Kleinman, D.A., 1961, Phys. Rev., 121, 1324



Asociacion Argentina de Astronomia
Anales de las Primeras Jornadas sobre Astrofisica Estelar, 2008
J.J. Clarida & M. G. Abadi, eds.

COMUNICACION DE TRABAJO — CONTRIBUTED PAPER

Modelos de atmésferas con campos magnéticos

R. Vallverdi!?, L. Cidale’?, R. Rohrmann?

(1) Facultad de Ciencias Astronomicas y Geofisicas - UNLP
(2) Instituto de Astrofisica de La Plata - IALP
(3) Observatorio Astronémico - UNC

Abstract. We analyze the influence of a dipolar magnetic field on
the atmospheric structure of B peculiar type stars. We compute LTE
synthetic Hel line profiles considering non-ideal effects in the gas equa-
tion of state and the direction of Lorentz force. We find that the
Lorentz force may partially explain low-amplitude variations in the
line profile. We also discuss the contribution of radiation and Lorentz
forces to diffusion processes.

Introduccion

Hay estrellas que presentan peculiaridades en la abundancia de ciertos elementos
quimicos comparadas con estrellas de caracteristicas similares. Estas peculiari-
dades se manifiestan a través de variaciones peridédicas en las intensidades de
las lineas de los elementos quimicos con abundancias anémalas. De este grupo
de estrellas, las que nos interesan son las denominadas variables en helio. Las
variaciones de las intensidades de las lineas de helio de estas estrellas indican
que pasarian de ser deficientes a abundantes en helio y viceversa. Una de las
explicaciones mas aceptadas es que estas estrellas poseen regiones con distintas
abundancias de helio. En nuestros trabajos tratamos de determinar si los campos
magnéticos contribuyen a la formacién de estas regiones.

La estrella que presenta cambios més extremos es HD 125823 (a Cen). Esta
estrella fue estudiada por C. Jaschek et al. (1968). Ellos determinaron que tenia
un tipo espectral que variaba entre B2 V y B7 IV. Luego, S. Wolf et al. (1974)
midieron el campo magnético y encontraron que variaba entre +1000 y -1000
Gauss, coincidiendo el maximo magnético con el minimo de abundancia de helio.
Poco después, A. Underhill et al. (1975) encontraron variaciones en las lineas de
helio con un periodo de 8.817 dias, igual al periodo de rotacién y determinaron
que la abundancia de helio oscilaba entre el 10 % y el 19 %. Tambien midieron
el campo magnético que variaba entre -450 y 4350 Gauss.

Modelos de atmésferas y campos magnéticos

Para modelar la atmosfera estelar utilizamos el programa desarrollado por R.
Rohrmann (2001). Para incluir los campos magnéticos, seguimos los linenamien-
tos dados por G. Valyavin et al. (2004). Ellos incluyen los efectos del cam-
po magnético introduciendo la fuerza de Lorentz en la ecuacién de equilibrio
hidroestatico. De esta manera, se pueden expresar los efectos de los campos
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magnéticos por medio de una gravedad efectiva, la cual es funcién de la profun-
didad éptica, la intensidad del campo magnético y la direccion de la fuerza de
Lorentz. Una explicaciéon mas detallada de la forma en que se implementaron los
conceptos de Valyavin puede verse en Vallverdu et al. (2007).

En nuestros modelos consideramos equilibrio termodindamico local (ETL), at-
mosfera de capas plano-paralelas y compuesta iinicamente por hidrégeno y helio.
Consideramos el campo magnético generado por un dipdlo magnético ubicado
en el centro de la estrella y despreciamos el efecto Hall. Los modelos que hemos
calculados se corresponden con estrellas B2 V. Adoptamos una temperatura de
22000 K, log g = 4.0 e intensidades del campo magnético entre 3 y 5000 Gauss.

Algunos resultados

A modo de ejemplo del trabajo que desarrollamos, presentaremos algunos de los
resultados obtenidos. En la Figura 1 (izquierda), mostramos c6mo se compor-
ta la conductividad de las particulas cargadas (electrones, HII y Hell) con la
profundidad 6ptica, en ausencia de campos magnéticos y con campos de 1000
Gauss, con la fuerza de Lorentz dirigida hacia el interior de la estrella. En to-
dos los casos, vemos céomo disminuye la conductividad en las capas exteriores.
En el grafico de la derecha, mostramos las variaciones de la gravedad efectiva
en funcion de la profundidad 6ptica, para distintas intensidades de los campos
magnéticos. Encontramos que la gravedad aumenta en algunas regiones cuando
la fuerza de Lorentz estd dirigida hacia el interior de la estrella, mientras que dis-
minuye cuando la fuerza de Lorentz estd dirigida hacia el exterior. Las regiones
en donde la gravedad varia dependen de la intensidad del campo magnético. La
amplitud de la variacion de la gravedad es funcion del angulo de latitud mag-
nética 6, siendo maxima cuando 6 = 7/2, es decir sobre el ecuador magnético,
mientras que en los polos (0 =0y 6 = 7) las variaciones son nulas.

Log(\)

. . . .
2 E o 1 -6 5 -4 3 2 1 0 1
Log(t) Profundidad optica (Log T)

-6 5 -4 3

Figura 1. Izquierda: Dependencia de la conductividad en funcién de la profundidad
optica. Derecha: Variacion de la gravedad efectiva segin la intensidad del campo y la
direccion de la fuerza de Lorentz.

En la Figura 2 mostramos los efectos sobre los perfiles de lineas de helio. A la
izquierda, graficamos la linea Hel A4026 sin normalizar, en ausencia de campo
magnético y con campos de 1000 Gauss, con direcciones opuestas de la fuerza
de Lorentz. A la derecha, presentamos la misma linea pero normalizada. Aqui
vemos que, en presencia de campos magnéticos, la intensidad del centro de la
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linea aumenta cuando la fuerza de Lorentz estd dirigida hacia el exterior de la
estrella, mientras que las alas se hacen mas angostas. Cuando la fuerza de Lorentz
estd dirigida hacia el interior, las alas se ensanchan y la intensidad disminuye.
Este comportamiento se repite en otras lineas de helio.
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Figura 2. Hel A\026. Izquierda: Sin normalizar. Derecha: Normalizado.

Las variaciones de los anchos equivalentes son distintas dependiendo de la linea
que estemos considerando. En la Figura 3, vemos que los anchos equivalentes
de las lineas Hel A\471 (izquierda) y Hel A4921 (derecha) varfan de manera
opuesta para una misma direccion de la fuerza de Lorentz. Si esta dirigida hacia
el exterior (circulos llenos), el ancho equivalente de Hel A\4471 disminuye y el
de Hel A\4921 aumenta, mientras que si la fuerza estd dirigida hacia el interior
(cuadrados vacios), aumenta el ancho equivalente en el caso de Hel A\471 y
disminuye para Hel A\4921.

En la Figura 4 (izquierda) mostramos cémo varian los anchos equivalentes de la
linea Hel A4026. Aqui vemos que las variaciones son distintas a las observadas
en las dos lineas que mostramos en la Figura 3. En el grafico de la derecha de la
Figura 4 mostramos cémo varia el indice de color U-B en funcién de la intensidad
del campo magnético. Los puntos de la izquierda corresponden a la fuerza de
Lorentz apuntando hacia el exterior, mientras que en los de la derecha, la fuerza
de Lorentz estd dirigida hacia el interior de la estrella. Puede observarse que
cuando la fuerza de Lorentz es hacia el exterior, el indice U-B varfa mas que en
el caso de la fuerza apuntando hacia el interior. Esto estd en concordancia con lo
expuesto por Stepien (1978) que indica que la estructura de la atmdsfera se verd
afectada si la fuerza de Lorentz apunta al exterior de la estrella y que casi no
se modifica con la fuerza de Lorentz en direccién opuesta. Lo mismo se observa
para los otros indices de color.

Difusién

Otro fenémeno que puede tenerse en cuenta para la aparicién de zonas con abun-
dancias peculiares de helio es la difusiéon. La convecciéon es un mecanismo que
tiende a homogeneizar la atmodsfera, mientras que la difusién es un proceso que
hace todo lo contrario, es decir, tiende a estratificar la atmdsfera. Es evidente
que para que haya difusién es necesario que casi no haya conveccion en la atmds-
fera, como ocurre en las estrellas B. La fuerza de radiacion es la responsable de
que aparezca la difusién. Esta es diferente para cada elemento quimico y, por lo
tanto, hay elementos que se difunden mientras que otros no. En nuestro trabajo,
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Figura 3. Variacién del ancho equivalente de la linea en funcién de la intensidad del
campo magnético y la direccién de la fuerza de Lorentz. Izquierda: Hel A\4471. Derecha:
Hel M4921.
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Figura 4. Izquierda: Variacién del ancho equivalente de Hel A\4026. Derecha: Variacién
del indice de color U-B en funcién del la intensidad del campo magnético y la direccién
de la fuerza de Lorentz.

tratamos de ver como la presencia de campos magnéticos afecta favoreciendo o
no la difusién del helio. Para ello, calculamos la fuerza de radiaciéon (Curé et
al., 2006) y la sumamos a la fuerza de Lorentz para observar cémo se modifica
la gravedad efectiva. Encontramos que la gravedad efectiva es modificada sélo
en las capas exteriores, siendo mas notorios los cambios cuando los campos son
débiles (10 Gauss). Esto puede observarse en la Figura 5, donde graficamos la
variacion de la gravedad efectiva, teniendo en cuenta la presencia o no de la
fuerza de radiacién y considerando las dos direcciones de la Fuerza de Lorentz.
El gréfico de la izquierda corresponde a 1000 Gauss y el de la derecha a 10 Gauss.
En la Figura 6 graficamos la velocidad de difusién en funcion de la profundidad
6ptica. Cuando el campo es intenso (izquierda), hemos graficado sélo el caso de la
fuerza de Lorentz apuntando hacia el exterior, ya que no se observan diferencias
si esta dirigida hacia el interior. El comportamiento es distinto segin la direccién
de la fuerza de Lorentz cuando los campos son débiles (derecha).

Conclusiones y trabajos a futuro

En nuestros trabajos encontramos que los campos magnéticos y la fuerza de
Lorentz afectan a la intensidad y forma de los perfiles de lineas de helio, aunque
las variaciones encontradas no son suficientes como para explicar las variaciones
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Figura 5. Variaciones de la gravedad efectiva. Izquierda: 1000 Gauss. Derecha: 10 Gauss.
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Figura 6. Velocidad de difusién en funcién de la profundidad optica. Izquierda: 1000
Gauss. Derecha: 10 Gauss.

observadas. Para un andlisis mas completo, deberiamos tener en cuenta los efec-
tos fuera del equilibrio termodindmico local (NETL).

Ademsds, encontramos que la velocidad de difusién depende de la direccién de
la fuerza de Lorentz sélo en el caso de campos magnéticos débiles. Esto es sélo
un primer paso para tratar de modelar la difusion del helio, considerando la

presencia de campos magnéticos.
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Abstract. We present the essential ideas of synthesis of stellar popu-
lations in galaxies. We describe the basis of a physical/mathematical
model of spectral synthesis, the building of simple stellar populations,
and show some of the applications of an spectral synthesis code.

Sintesis de Poblaciones Estelares

Algunas de las cuestiones relevantes en el estudio de las galaxias involucran el
conocimiento de las componentes estelar y gaseosa, la composicién quimica del
gas y la tasa de formacién estelar, entre otras. Para estudiar o analizar estas
caracteristicas, debemos recordar que, a priori, los espectros en el rango 6ptico
pueden proveer mucha informacién al respecto. Sin embargo, debemos tener en
cuenta algo fundamental: exceptuando el Grupo Local, las galaxias estdn tan
distantes que, atn en el llamado Universo cercano, los espectros corresponden a
regiones donde estdn presentes varias poblaciones estelares. Como ejemplo, vale
recordar que a 20 Mpc (poco més alld del Grupo Local), 17 en el cielo equivale
aproximadamente a 100 pc. en distancia proyectada. En el “Sloan Digital Sky
Survey”, la ubicacién de las galaxias abarca una porcién del universo hasta "red-
shift” ~ 0.1, correspondiente a una distancia de ~ 400 Mpc, es decir, unos 2
Kpc de distancia proyectada en caso de usar una ranura de 1”. Adn suponien-
do que podemos tomar espectros 10 veces mas angostos, estarfamos abarcando
una porcion significativa de la galaxia, por lo que debemos tratar con espectros
integrados: éstos contienen informacién del continuo estelar y del gas y polvo
interestelar, cantidades que se manifiestan en el espectro en la forma del mismo,
como asi también por sus lineas de absorcion y de emision.

Una manera de tratar el problema consiste en utilizar conjuntos de poblaciones
estelares coetdneas y quimicamente homogéneas para intentar obtener las con-
tribuciones estelares en las galaxias. En los ltimos 30 anos se han desarrollado
diferentes técnicas:

= Sintesis evolutiva de poblaciones estelares: se asumen ciertas expresiones
analiticas para la tasa de formacion estelar, evolucién quimica y una fun-
cién de masa inicial. Luego, se comparan los datos de la galaxia observada
con modelos de sistemas estelares evolucionados, teniendo en cuenta una
combinacién de bibliotecas con caminos evolutivos y espectros estelares.

= Sintesis semi-empirica de poblaciones estelares: se infieren las poblaciones
estelares a partir de la informacion de los espectros. Se combinan lineal-
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mente sistemas simples con caracteristicas conocidas, sean éstos estrellas
individuales 6 grupos de estrellas quimicamente homogéneas.

El método que vamos a describir a continuacion es el que utiliza el algoritmo de
sintesis "Starlight”(Cid Fernandes et al 2005) y es bésicamente una combinacién
de las dos técnicas, es decir, se usan las ideas de sintesis empirica con ingredientes
de la sintesis evolutiva.

Modelo fisico/matemaético de sintesis espectral

Historicamente, la comparacion entre los datos y las observaciones se ha realizado
en términos de indices espectrales, como son los anchos equivalentes de las lineas
de absorcion y los colores. Aunque estos indices contengan mucha informacion,
ellos representan una versién resumida del espectro. Una mejor comparacién
puede hacerse trabajando pixel a pixel, es decir, comparando todas las As del
espectro. Para ello, descomponemos el espectro observado en forma de una com-
binacién lineal de poblaciones estelares. Un espectro puede ser pensado como
una funcién que puede ser expandida en una serie de funciones en el espacio
&N, , con dimension N, y elementos L;(A) correspondientes a las poblaciones
estelares (con j=1,...,N,), de tal manera que, para cada longitud de onda,
tenemos:

N,
M) =Y yLi(N), (1)
j=1

donde y; es el coeficiente de la expansion y M () es el modelo.

En principio, podria pensarse en los espectros como funciones del tipo flujo(M);
asi, una resolucién de la ecuacién 1 vendria a través del andlisis funcional, de
tal manera de obtener relaciones para los coeficientes del vector de poblaciones.
Sin embargo, existen algunos problemas evidentes:

= No estd definido un producto interno: las funciones en el espacio &y, no
son analiticas, por lo que no se puede garantizar que exista una relaciéon
de ortogonalidad entre ellas.

» El espacio £y, puede ser incompleto: se estd usando un subespacio de un
espacio mayor de funciones {yu que representarfan la contribucién estelar
para el espectro observado.

Estos son problemas mateméticos y seran tratados en breve. Mientras tanto,
debemos tener en cuenta dos problemas fisicos:

= Extincién: debe contemplarse un enrojecimiento del espectro. Se asume
una ley del tipo r(A) = 107%4Ax=4%) donde A, es la extincién en A y
Ay, es la extincion en la longitud de onda de normalizacion Ag.

= Dispersién de velocidades de las estrellas: debe contemplarse un ensan-
chamiento y suavizado del espectro observado debido a la dispersién estelar
de velocidades en la linea de la visual. Para ello, se asume una distribucién
gaussiana del tipo G(vy, 0y ), centrada en v, y dispersién o,.
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Podemos usar la longitud de onda de normalizacion Ag e incorporar en la ecuacion
1 las soluciones propuestas para los problemas fisicos. De esta manera, obtene-
mos la ecuacién final de sintesis espectral:

N
M) - Li(A)
M()\O) ; x] (Lj()\o) T()\) ® G(U*7 U*)? ( )
donde ® denota una convolucién. Ademads, se cumple que ZzNz*lxj =11y los

x; son las componentes del “vector de poblaciones” proporcién con que cada
elemento de la base contribuye al espectro observado en Ag.

Matematicamente, los ajustes se realizan mediante la minimizacién global de x?2,
dado por:

Af

X* = 03T M(N), Av,ve,04) = Y (O(A) = M(A)*w(N)?, (3)
As

donde w(A) es una funcién peso que es la inversa del error en cada A y O(X)
es el espectro observado a ajustar. La minimizacién de x? provee una solucién
para el espacio de parametros, es decir: N valores correspondientes al vector de
poblaciones Z y las 4 cantidades M (\g), Ay, Vi y 0x.

Algunos ejemplos de resultados de ”Starlight” se muestran en la Figura 1. El
panel de la izquierda muestra un ajuste a una zona cercana al nicleo de la
galaxia Liner NGC 3367. El panel de la derecha muestra otra de las aplicaciones
del método: el ajuste de las lineas del triplete del calcio ionizado de la galaxia
Seyfert 2 NGC 2997, para la determinacion del ancho equivalente y dispersién
de velocidades estelares. En esta aplicacién, en lugar de las poblaciones L;, se
toma como base una muestra de estrellas observadas y se aplica la minimizacién
dada por la ecuacion 3.

Obtencion de poblaciones estelares simples

Vamos a considerar la modelizacién de poblaciones estelares L;(\) segtin el méto-
do de sintesis evolutiva. Para ello, es 1til tener en cuenta el escenario siguiente:
consideremos una nube de formacion estelar en la cual una estrella de masa
m,, abundancia Z y edad ¢/, tendrda un espectro dado por I*(A,,my,t',Z) =
F(As,mu, t', Z) para t’ < 7(my) y 0 para t’ > 7(my), donde 7(my) es el tiempo
de vida de la estrella de masa m,. Luego de un tiempo de vida ¢, existiran varias
estrellas de edad t' < t, por lo que el niimero de estrellas con edades entre ' y
t' + dt' y masas entre my y m, + dm, en un tiempo t, sera:

AN (t) = (t — t)p(my)dm,dt’, (4)

donde 1)(t —t') es la tasa de formacién estelar en la época de nacimiento de cada
estrella con edad . De la misma manera, podemos considerar un enriquecimiento
quimico Z(t —t'), por lo que la suma de los espectros en un tiempo ¢ seré:

1o\ my ', Z(t—t) = "N, ma, t', Z(t — ) (t — t)p(my)dmdt’  (5)
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Figura 1. Izquierda: Ajuste espectral a la regién azul del espectro de NGC 3367 (Ver
detalles en Vega Neme 2008). Derecha: Ajuste del triplete del calcio a NGC 2997 (Ver
detalles en Vega Neme 2004)

Adoptando limites inferior y superior de masas estelares, a un dado t, el espectro
global sera:

t Mupp

I\ t) = / / I ma, V', Z(t — )t — ') d(my)dmdt’ (6)
0 Mlow

Estamos ahora en condiciones de definir una poblacién estelar simple, la cual

resulta de considerar como tasa de formacion estelar a un brote del tipo (¢ —

t)=C.6(t—1t") ([C] = Mg y [6(t —t')] = yr~!) y obtenemos:

I(\t) Mupp
L 20) = 1 = [ it ZO)omdn, ()
low
L(\, t,Z(0)) es una poblacién estelar simple de edad ¢ y metalicidad Z(0) y

podemos designarla por L;(\), donde j denota edad t; y metalicidad Z;.

En la préctica, debido a que los espectros (A, my,t, Z(0)) corresponden a una
biblioteca finita de estrellas (sintéticas u observadas), la variable m, es discreta
entre Moy y Mypp, por lo que tenemos:

Lij(\) = ZI*(mm,tj, Zj)p(my;), donde 7(m, ;) < t; (8)

Usualmente, para calcular L; se suman los espectros individuales de las estrellas
de una dada biblioteca estelar a lo largo de una isécrona de edad ¢; y metalicidad
Zj, pesada por una funcién de masa inicial.

Como vemos, el método de sintesis evolutiva tiene en cuenta tres ingredientes
principales:

1. Funcién de masa inicial: funcién “peso” que nos da la cantidad de estrellas
entre masa my y my + dmy; se la asume independiente del tiempo. Histori-
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camente, se usé una ley de Salpeter, dada por ¢(my) o my 230

algunos valores inferior y superior de m. Ultimamente, se usa la funcién
_ 2

de masa de Chabrier: Y (logm,) ewp[—%] sim, < 1Mg, y

o myt3 si my > 1Mg, con m, = 0.08My y o = 0.69. Y(logm,) estd

, entre

relacionada con ¢(m,) como ¢(m,) = k’%r(k’m#*m*) (M = masa total).

2. Bibliotecas estelares: espectros de estrellas observadas o sintéticas de di-
ferentes abundancias y para diferentes temperaturas y luminosidades en
el diagrama HR. En la literatura existen varias bibliotecas de estrellas,
observadas y sintéticas. Entre ellas:

» STELIB (STElar LIBrary): contiene 249 estrellas en el rango espectral
3200-9500 A, con una resolucién de 3 A y muestreo de 1 en 1 A.

» MILES (Medium resolution Int Library of Empirical Spectra): 985
estrellas observadas en 3500-7500 A, con resolucién 2.3 A y muestreo
de 0.9 en 0.9 A.

= Martins: es una extensién de la realizada por Gonzalez Delgado et al
(2005). Son 1654 espectros estelares sintéticos, obtenidos a partir de

modelos de atmosferas estelares, con resoluciéon y muestreo de 0.3 A.

3. Caminos evolutivos: trayectorias individuales de cada estrella en el diagra-
ma HR, segiin la teoria de evolucién estelar. Al respecto, existen dos gru-
pos principales, cuyos trabajos son conocidos colectivamente como “Pado-
val994” y “Geneva”.

Las bibliotecas han sido implementadas con éxito en una nueva generacién de
modelos de sintesis evolutiva para la obtencion de poblaciones estelares simples
(ecuaciones 4 a 8). Ejemplos de ellos son los obtenidos por Gonzilez Delgado
et al (2005), usando los caminos evolutivos “Padova94” y “Geneva”, y por Cid
Fernandes et al (2005), cuyo cédigo utiliza los modelos de Bruzual y Charlot
(2003), generados con caminos evolutivos de “Padova94”.
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Estrellas centrales de nebulosas planetarias:
un enigma encerrado en una burbuja
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Abstract. In this work we present preliminary results of a spectro-
scopic survey of a sample of central stars of planetary nebulae (CSP-
Ne). One of the most important results of this survey is to contribute
with spectroscopic data for 62 CSPNe for which their spectral types
were previously unknown.

Introduccion

La imagen que se tiene de una nebulosa planetaria (NP) es la de una estrella
enana blanca, ubicada en el centro de una céscara gaseosa y esférica. Sin embar-
go, numerosos espectros e imagenes obtenidas en distintas bandas han mostrado
una gran diversidad, tanto de estrellas centrales como de morfologias, en las
envolturas gaseosas (Corradi, 2004).

Actualmente se conocen unas 3000 NPs galacticas (IPHAS, PK2001 y MASH),
mas otras tantas extragaldcticas. Sin embargo, el porcentaje de estrellas centrales
clasificadas es todavia muy bajo.

La formacién de una NP constituye una etapa en la evolucién de muchas estre-
llas. Si la evolucién de una estrella, desde su formacion hasta cuando se agota
su fuente de energia, fuese integramente comprendida, seguramente podria com-
prenderse porqué y bajo qué condiciones una estrella eyecta esta nebulosa. La
evolucién de una estrella de baja masa podria dividirse en dos etapas. La primera
comprende la fase desde que la estrella abandona la secuencia principal hasta la
eyeccién de la nebulosa y, la segunda, desde que la estrella comienza a eyectar
material hasta que extingue completamente su energia. Actualmente, se conoce
relativamente bien la evolucién de las estrellas con masas inferiores a 8 Mg,
desde el comienzo de la combustiéon del hidrégeno en la regién nuclear, hasta
su arribo a la rama asintética (AGB) (Iben 1991). Sin embargo, la etapa poste-
rior de su evolucién encierra atin muchos interrogantes. Uno de los principales
obstaculos en el entendimiento de esta segunda etapa evolutiva es, por un lado,
el escaso nimero de estrellas centrales de nebulosas planetarias (ECNPs) a las
que se les ha podido determinar su tipo espectral - sélo el 20 % de las 1143 NPs
del catdlogo de Acker et al. (1992) cuentan con tipo espectrales de sus estrellas
centrales - y, por otro lado, la gran variedad de tipos espectrales observados (ver
Fig. 1), los que conforman un complicado rompecabezas.

El hecho de que sean pocas las PNCSs a las que se les ha podido determinar
su tipo espectral, estd intrinsecamente asociado a la dificultad que presenta la
observacién de estas estrellas. En efecto, por un lado, las ECNPs son mayori-
tariamente débiles (el 60 % tienen V > 15.5) y, por otro lado, hay que tener
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presente que estas estrellas estdn envueltas en una cascara gaseosa que emite
lineas de H y He (entre otras), las cuales enmascaran las posibles lineas de ab-
sorcién de las ECNPs. Tanto el reducido niimero de ECNPs con tipos espectrales
determinados, como la gran diversidad de los mismos y las caracteristicas que
posee el CASLEQ, motivaron la iniciacién en este observatorio de un proyecto
de observacion de ECNPs sin espectroscopia previa, precisamente para aportar
datos acerca de sus tipos espectrales.

Tipos espectrales de las CSPN

RicasenH Hibridas Pobres en H
) OH.C) hgOH.C) ‘/WIR\‘
o] of WN Wo wc
QfH) QOf{H)
. WELS PG1159
HgO(H) Continuo /l\‘
? A E |IgE
sd0 DA  DAO be: oo
[WC]-PG1159
OEWRI(C) WR-OF(H)
Binarias
B A? /\ OHe) DB DO
WR-Of? ST tardios
Bfe] Ba Simbicticas Sakurai'’s

Figura 1. Esquema que muestra los distintos tipos espectrales que pueden encontrarse
en las ECNPs: las dos grandes divisiones entre estrellas ricas y pobres en hidrégeno
(Méndez, 1991) y otros tipos espectrales menos frecuentes. Las flechas indican los sub-
tipos que estan incluidos en otros mas generales.

Seleccion y observacion de la muestra

Las observaciones se realizaron con el telescopio de 2.15 m del CASLEO (Ar-
gentina), durante 40 noches repartidas entre los anos 2005 y 2008. Se tomaron
espectros de dispersion simple con el espectrégrafo REOSC, utilizandose en to-
dos los casos la red de 300 lineas mm ™! (dispersién = 3.4 A pr~1). Sélo cuando
resulté necesario obtener mayor resolucién, se empleé la red de 600 lineas mm~!.
El tamano de la ranura fue de 300 p y en la mayoria de los casos estuvo orien-
tada en la direccién N-S. Los espectros fueron reducidos siguiendo las técnicas

estandares, usando el paquete IRAF 1.

'"IRAF: the Image Reduction and Analysis Facility is distributed by the National Optical As-
tronomy Observatories, which is operated by the Association of Universities for Research in
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La muestra fue seleccionada a partir del catdlogo de Acker et al. (1992). Como
primera prioridad se seleccionaron aquellas NPs para las cuales se desconocia el
tipo espectral de la estrella central y cuyos nicleos tuvieran una magnitud V <
15. Como segunda prioridad, se seleccionaron las NPs cuya clase de excitacién
(EC) fuese superior a 5, independientemente de la magnitud de la estrella central.
Finalmente, como tercera prioridad, se seleccionaron NPs cuyas imégenes en
banda ancha revelaban una conspicua estrella central. Varios objetos del catalogo
MASH (Parker et al. 2006) fueron seleccionados de acuerdo a este dltimo criterio.
Como resultado de estos criterios de seleccién, se observaron 86 PNCSs para
las cuales no se tenia informacién de su tipo espectral. La Tabla 1 resume los
resultados obtenidos.

Resultados

Los resultados de las observaciones tendientes a incrementar el nimero de ECNPs
con tipos espectrales determinados, se muestran en la Tabla 1. Resulta significa-
tivo el hecho de haber encontrado un 40% de estrellas con lineas de emisién
([WR] y WELS, estrellas con lineas de emisién débiles). Este no es un hecho
casual, ya que el segundo criterio de seleccion de la muestra restringe a NPs con
EC > 5, lo que aumenta la probabilidad de encontrar estrellas calientes. La linea
de emisién mas importante, en la mayoria de los casos, fue la del CIV en 5806 A.
Uno de los resultados mas interesantes que encontramos entre las PNCss pobres
en hidrégeno, estd representado por una estrella [WO], ubicada en el nicleo de
la NP Th 2-A (Weidmann et al., 2008), ver Fig. 2.

Tabla 1. Resultados obtenidos del relevamiento de tipos espectrales en ECNPs.

Tipo Porcentaje de
espectral ECNPs clasificadas
[WR] 21 %

WELS 20 %

Ricas en H 19%

Poca senal 16 %

No clasificadas 12%
Continuo 7%
Tardios 3%
PG1159 2%

Por otro lado, el siguiente grupo més numeroso corresponde a las estrellas ricas en
hidrégeno (estrellas O, Of y B), principalmente identificadas por la presencia de
lineas de absorcién del He. Es probable que, en algunos casos, estas lineas esten
enmascaradas por las lineas de emisién de la nebulosa, en cuyo caso estos objetos

Astronomy, Inc. (AURA) under cooperative agreement with the National Science Foundation
(NSF).
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engrosan los grupos de estrellas no clasificadas o con tipo espectral continuo
(detallados en la Tabla 1).

Un ntimero no despreciable de NPs fue clasificado como tipo espectral continuo,
debido a que el continuo estelar no muestra lineas de emision ni absorcién, a
pesar de contar con una buena sefial. Actualmente hay un pequeno grupo de
ECNPs clasificadas con tipo espectral continuo (Feibelman 1994), mientras que
un 16% + 12% de espectros no ha podido ser clasificado, ya sea porque el
continuo estelar presenta poca senal o porque las caracteristicas observadas no
permiten encuadrarlo en ningin tipo espectral de los mencionados en la Tabla 1.
En esta categoria incluimos un objeto que presenta evidencias de ser una estrella
simbiotica.

Un pequenio grupo de ECNPs exhiben caracteristicas interesantes. En algunos
casos se advierten espectros tardios, los que son candidatos a sistemas binarios,
en tanto que en otros casos los espectros revelan importantes lineas de absorcion
de C 1V, por lo que fueron tentativamente clasificados como PG1159. Este grupo
de estrellas requiere de observaciones mas profundas y sistemadticas que permitan
determinar su naturaleza, ya sea su binaridad o la pertenencia al escueto grupo
de estrellas PG1159.

Th 2-4 (PN C 306.4-00.8)
4.008-15 — I T ‘ T

3.00E- 15 — —

2.00E-15 — -

| " g

0 | I | I J | !
3500 4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000

Wavelength

F(r)dA

Figura 2. Espectro de la estrella central de la nebulosa planetaria Th2-A tomado
desde el CASLEO. Nétese las anchas lineas de emisién en 3822A (O VI), 4670A (C IV)
y 5806A (C IV).

Agradecimientos. El autor agradece a los Dres. Guillermo Bosch, Roberto
Gamen y Gustavo Carranza por las numerosas sugerencias y aportes que hicieron
a lo largo de todo su trabajo de tesis.



4 W. A. Weidmann

Referencias

Acker, A., Ochsenbein, F., Stenholm, B., et al., 1992, Strasbourg-ESO Catalogue
of galactic planetary nebulae, ESO

Corradi, R.L.M., 2004, ASPC, 313, 25

Feibelman W.A., 1994, PASP, 106, 56

Iben, Icko, Jr., 1991, ApJS, 76, 55

Méndez R.H., 1991, TAUS, 145, 375

Parker, Q., Acker, A., Frew, D., Hartley, M. et al., 2006, MNRAS, 373, 79
Weidmann, W.A., Gamen, R., Diaz, R.J., Niemela, V.S., 2008, A&A, 488, 245



Contribuciones murales







Asociacion Argentina de Astronomia
Anales de las Primeras Jornadas sobre Astrofisica Estelar, 2008
J.J. Clarida & M. G. Abadi, eds.

COMUNICACION DE TRABAJO — CONTRIBUTED PAPER

Propiedades espectrales integradas de una decena de
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Abstract. We present flux-calibrated integrated spectra obtained at
CASLEO (Argentina) in the range 3700-6700 A for 10 small angular
diameter Galactic open clusters. Using the equivalent widths of the
Balmer lines and comparing the cluster spectra with solar-metallicity
template spectra of Galactic star clusters with known properties, we
derive both foreground E(B-V) colour excesses and ages.

Introduccion

Los cimulos abiertos (CAs) constituyen excelentes elementos de prueba para
una variedad de aplicaciones astrofisicas, ya que sus pardmetros basicos pueden
determinarse con mayor facilidad y precisién que en estrellas aisladas. Si bien la
mayor parte de las determinaciones de pardmetros basicos se basan en diagra-
mas color-magnitud y/o en estudios fotométricos de estrellas individuales (e.g.,
Claria et al. 2007), la espectroscopia integrada ha mostrado ser una técnica de
gran utilidad como complemento de las técnicas fotométricas. Como parte de
un programa de observacion sistematica de CAs de pequeno didmetro angular,
en este trabajo se determinan edades y enrojecimientos de 10 ctimulos de la Via
Léactea.

Observaciones espectrocépicas y determinacién de parametros

La muestra seleccionada de CAs se presenta en la Tablal. Los observaciones
fueron realizadas con el telescopio ‘Jorge Sahade’ de 2.15 m del Complejo As-
tronémico El Leoncito (CASLEO) y el espectrégrafo REOSC. La red utilizada
y el ancho de la ranura seleccionado, permitieron obtener espectros con una dis-
persién de 3.46 A/pixel y una resoluciéon de ~ 14 A. Los espectros finalmente
obtenidos se presentan en la Figura 1.

Una primera estimacion de la edad se realizd en base a los anchos equivalentes
de las lineas de Balmer. El siguiente paso consistié en elegir el template de
los trabajos de Piatti et al. (2002) o de Ahumada, Clarid & Bica (2007) que
mejor ajusta el continuo y las lineas del espectro observado, previa correcciéon
de este tltimo por enrojecimiento usando la ley de Seaton (1979). En la Tabla
1 se presentan los parametros derivados, los cuales muestran en general buen
acuerdo con los valores determinados por otros autores usando otras técnicas.
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Figura 1. Espectros integrados de los 10 CAs observados, normalizados a la unidad

para A ~ 5800 A

Tabla 1. Enrojecimientos y edades de los CAs seleccionados.

Denominaciones «o 1) l b E(B-V) T Balmer TTemplate
h:m:s 0:%7 © © (10° afos) (10° afios)
NGC 3255, BH 96 10:26:31 -60:40:36 286.089 -2.635 0.10 500 200-350
Sher 1 11:01:04 -60:14:00 289.637 -0.242 0.45 10-50 30
NGC 3590, BH114 11:12:59 -60:47:18 291.204 -0.178 0.25 10-50 40
NGC 4439, BH134 12:28:27 -60:06:18 300.068 +2.639 0.20 10-50 40
Hogg 14 12:28:36  -59:49:00 300.061 +2.928 0.29 400 200-350
NGC 4463, BH135 12:29:56 -64:47:24 300.643 -2.014 0.60 10-50 30
NGC4609,BH 138 12:42:18 -62:59:42 301.895 -0.142 0.05 50-100 100-150
Ruprecht 107, BH146 13:19:46 -64:57:00 305.927 -2.243  0.15; 0.40 1000-5000 3000-4000; 1000
NGC5168, BH 147 13:31:06 -60:56:24 307.732 +1.562 0.25 50-100 100-150
BH 202 16:55:18 -40:57:00 344.280 +01.57 0.10 1000-5000 1000
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Abstract. We present in this paper the preliminary results of a
study of a region in Carina where some interesting objects, such as the
open cluster Cr 220, are located. The study is based on optic photo-
metric observations (UBVI), 2MASS infrared data and UCAC2 kine-
matic data. The analysis carried out indicates that the cluster has
similar characteristics to those of its surrounding field. I could, how-
ever, be a real object of ~ 100-200 Myr, situated at about 3 kpc and
affected by differential reddening (0.15 < Ep_y < 0.36). The mean
proper motions associated to this cluster were estimated as well as the
luminosity functions of the object itself and of its stellar field.

Resumen. Se presentan resultados preliminares de un estudio de
una region de Carina en la que se encuentran algunos objetos intere-
santes, entre ellos el cimulo abierto Cr 220. El estudio se basa en
observaciones fotométricas en el éptico (UBVI), datos infrarrojos del
catdlogo 2MASS y datos cinematicos extraidos del catdlogo UCAC2.
El analisis realizado indica que, si bien este objeto posee caracteristicas
similares al campo estelar circundante, podria tratarse de un cimulo
real de unos 100-200 millones de afios, afectado por enrojecimiento
diferencial (0.15 < Ep_y < 0.36), y ubicado a unos 3 kpc del Sol.
Se estimaron, ademas, las componentes medias de los movimientos
propios asociados a este objeto y se calcularon las funciones de lumi-
nosidad que corresponderian tanto al cimulo como al campo estelar
circundante.
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Resumen. In this contribution, we present the results of the mod-
eling of the spectral energy distributions (SEDs), infrared spectra and
near- and mid- infrared images of four protostars in the Taurus-Auriga
molecular cloud. IRAS 0430242247, IRAS 0432542402 and Coku Tau
1 show "typical” parameters of Class I objects. IRAS 0436842557, on
the other hand, may be on transitional stage between Class 0 and I
objects, with ages ~ 10* and 10° yr, respectively.

Analisis

Para estudiar las distribuciones espectrales de energia (SEDs) de los objetos
seleccionados, se realizé una busqueda en la literatura de los valores de los
flujos y/o magnitudes en un rango entre 1.22-3000 pm. A partir de los datos
adquiridos, se construyeron las SEDs observadas (cruces en la Fig. 1 para IRAS
04325+-2402) con sus respectivos errores observacionales. Por otra parte, los es-
pectros de Spitzer, obtenidos en el rango de 5-36 pm, han sido publicados por
Furlan et al. (2008), en tanto que las imagenes de alta resolucién HST/NICMOS
y de resolucién intermedia Spitzer/IRAC, son las obtenidas por Padgett et al.
(1999) y Padgett et al. (2005), respectivamente. Estas tltimas corresponden a
GLIMPSE (Galactic Legacy Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire), uno de
los proyectos de claves del telescopio Spitzer.

Para realizar el modelado de los datos disponibles y con el objetivo de poder
inferir propiedades fisicas, tanto del colapso como de los discos de acrecién, se
comenz6 modelando las SEDs, utilizando la grilla de 200.000 modelos axisimétri-
cos, desarrollada por Robitaille et al. (2006). Este andlisis permitié derivar
una solucién inicial. Partiendo de esta configuracién y utilizando el cédigo de
Whitney et al. (2003b), se determiné el conjunto de pardmetros que mejor re-
producen las SEDs, imagenes y espectros de cada uno de los objetos analiza-
dos. En la Tabla 1 se listan los pardametros obtenidos del andlisis combinado
(SEDs+espectros+imédgenes). La Figura 1 muestra, a manera de ejemplo, la
SED (panel izquierdo), la imagen observada en las bandas de Spitzer/IRAC
(panel central) yla modelada (panel derecho) para la fuente IRAS 04325+-2402.

Tres de los objetos analizados (IRAS 04302+2247, IRAS 0432542402 y Coku
Tau 1) presentan pardmetros “tipicos” de objetos de Clase I, con edades de ~ 10°
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Tabla 1. Pardmetros derivados del analisis conjunto (SEDs+espectros+imégenes)

Parametros Fuentes
IRAS 0430242247 IRAS 0432542402 Coku Tau 1 TRAS 0436842557

Mgtar (Mg) 0.10 0.41 1.50 1.00
Rstar (Ro) 2.85 3.17 3.50 3.56
Tatar (K) 3200 3150 4000 4200

M (Mg yr—1) 1.0 x 1076 2.9 x 107° 2.0 x 1077 3.1 x107°
R. (AU) 250 70 30 250
Rinaz (AU) 2530 2000 5000 5000
Mgist (Me) 0.070 0.001 0.003 0.002
Mg, (Mg yr—1) 1.4 x 1079 6.2 x 1079 2.4 x 1078 1.2 x 1078
0(°) 32.5 20.0 20.0 30.0
i(°) 83.0 55.0 81.0 80.0

IRAC Image IRAC Model Image

IRAS 0432542402 65
T T

33 33

o] 0

Arcsec

-33 =33

) . ) —66 —66
1 10 100 1000 —66 -33 0 33 66 -66 -33 0 33 66
Mgem) Arcsec Arcsec

Figura 1. Fuente IRAS 04325+2402. Izquierda: Observaciones (cruces) y mejor SED.
Con linea de puntos se indica el modelo fotosférico de Kurucz correspondiente al objeto
central. Centro: Imdgen Spitzer/IRAC. Derecha: mejor modelo de la imagen.

anos (ver, por ejemplo, Whitney et al. 2003a). IRAS 0436842557, si bien estd
rodeada por un disco representativo de la Clase I, posee una tasa de acrecion de
masa de la envolvente correspondiente a objetos de Clase 0 (1 x 107> Mgyr—1),
con edades de ~ 10* afos. Esto sugiere que IRAS 0436842557 podria encontrarse
en una etapa de transicion entre objetos de Clase 0 y 1.
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Resumen. We plan to use the BCD system to obtain an independent
calibration of Teg for early-type supergiants. As the calibration curves
of the BCD parameters (A1,D) into Teg are limited to the luminosity
classes III, IV and V, we have to extend them in order to include stars
of luminosity classes I and II. In the present work we present some
preliminary results.

Introduccion

La determinacion de temperaturas efectivas precisas para las estrellas B supergi-
gantes es fundamental para la estimacién de edades, la bisqueda de vinculos con
estrellas progenitoras y con estados evolutivos posteriores (LVB, supergigantes
Be y Ble] y supernovas) y el andlisis de los procesos fisicos de la fotosfera y
el viento estelar. Teniendo en cuenta las discrepancias de los valores derivados
con distintos métodos, proponemos obtener una escala de temperaturas indepen-
diente y homogénea, basada en los parametros A; y D del sistema espectrofo-
tométrico BCD (Barbier & Chalonge 1941, Chalonge & Divan 1952). Dado que
la calibracién Teg(A1,D) existente para las estrellas B estd limitada a las clases
de luminosidad III, IV y V, confeccionaremos nuevas curvas de calibracién que
incluyan objetos B de clases de luminosidad I y II.

Metodologia y Resultados

Para construir las nuevas curvas Tes(A1,D), utilizamos espectros de baja resolu-
cién de un gran numero de estrellas B de nuestra galaxia, con datos fotométricos
disponibles en la literatura. Por una parte, determinamos la Ty de cada objeto
de la muestra usando el método de integraciéon de flujos. Por otra parte, ob-
tuvimos los pardmetros (A1,D) para los mismos objetos realizando mediciones
directas sobre los espectros de baja resolucién. Estos datos nos permitiran obte-
ner una nueva calibracién BCD mediante la construccién de un diagrama (A1,D)
donde ajustaremos curvas de T¢s constante.

En esta contribucion, presentamos un anélisis de los valores de To obtenidos
usando el método de integracién de flu }08 La temperatura efectiva se calculd
mediante la expresién: Tep = (4f /0 §2)1/*, donde f es el flujo bolométrico abso-
luto reducido por la distancia a la tlerra y corregido por extincion interestelar, 6
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es el didmetro aparente, y o es la constante de Stefan-Boltzmann. El flujo inte-
grado f se calculé usando observaciones en el rango 1300A a1 pm y ajustando
modelos de atmdsferas en ETL, con diferentes temperaturas efectivas, para los
rangos espectrales no observados (UV e IR lejano). La correccién por absorcién
interestelar se realizé usando un E(B-V) promediado de distintas fuentes (fo-
tometria UBV, uvby y la pendiente del continuo, ®,;, definida en el sistema
BCD) y una ley de absorcién del medio interestelar estandar. El valor de 6 se

estimé a partir del cociente de flujos Fy/Fpoqelo €n el intervalo AA 7000-8000 A.
En la Fig. 1 comparamos los valores de T¢ obtenidos con los existentes en la lite-
ratura derivados por distintos métodos. A partir del grafico observamos que, para
Ter < 20000 K, nuestros datos concuerdan con los obtenidos por otros autores,
presentando una discrepancia menor al 5 %. Por otra parte, para Tor > 20000 K,
los errores estén entre el 10 y 15 %. La principal fuente de error puede atribuirse
a las incertezas en las determinaciones del exceso E(B-V). Para las estrellas
tempranas, esta cantidad varia considerablemente con los colores intrinsecos,
particularmente con (B-V), y la ley de extincién interestelar. Por otra parte, ob-
servamos que nuestros valores son aproximadamente 2000-3000 K menores que
los correspondientes al resto de las determinaciones. Esta desviacion sistematica
podria deberse a que en ciertos objetos, el flujo correspondiente a las regiones
no observadas, estimado mediante modelos, estd subestimado alrededor de un

50 %.

35000
Tef(otros)

30000 -

25000 -

20000

15000 -

10000 -

10000 15000 20000 25000 30000 35000

Tef(IF)

Figura 1. Comparacion de las Tor obtenidas usando el método de integracion de flujos
(IF) con determinaciones de la literatura basadas en diferentes métodos, que se corres-
ponden con los distintos simbolos. Se grafica ademds la diagonal principal y las rectas
de error del 15%
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Abstract. As part of the Project called Mercury - Manganese Stars:
intrinsic properties and their evolution, we present the characteristics
of a survey of open clusters, which aims mainly at detecting that kind
of peculiar stars. We also put forward a preliminary study of two stars
already classified as MgMn. All the spectra were obtained at the Com-
plejo Astronémico El Leoncito (CASLEO) during the years 2007 and
2008.

Introduccion

Las estrellas quimicamente peculiares (CP), segin Preston (1974), son aquéllas
que presentan cierta anomalia quimica en algunas lineas de absorcién (inten-
sificada o debilitada) de sus espectros. En particular, las estrellas de HgMn
pertenecen al subgrupo CP3, para las cuales son sobreabundantes principal-
mente el Hg (claramente visible en la linea 3984 A) y el Mn, ademés de otros
elementos como P, Y, Pt y Sr. Estas estrellas suelen encontrarse en asociaciones
estelares con edades del orden de 7x10° afios. Los campos magnéticos suelen ser
muy débiles o inexistentes, sus temperaturas efectivas (T,) oscilan entre 10000 y
15000 K, sus tipos espectrales entre B6 y Al y sus clases de luminosidad entre I11
y V. La frecuencia de binarias con periodos entre 4 y 16 dias es del orden del 40 %.

Instrumental

Las observaciones para la busqueda espectroscopica de estas estrellas se rea-
lizaron con el espectrégrafo REOSC del Complejo Astronémico El Leoncito
(CASLEO), en dispersién cruzada, durante un total de 19 noches en los afos
2007 y 2008. Los espectros cubren un rango entre 3800 A y 6300 A y tienen una
resolucion de 13000. Para la determinacién de abundancias quimicas, se obtu-
vieron ademas espectros con el espectrografo EBASIM del CASLEQO, cuyo poder
resolvente es de 40000 en 5000 A.
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La muestra: criterios de selecciéon y andlisis

Los criterios de seleccién para la bisqueda de candidatas a estrellas de HgMn,
se basan principalmente en su vinculacién fisica a camulos abiertos. Las mismas
deben tener tipos espectrales entre B6 y Al y colores B-V entre -0.1 y 0.16.
Las estrellas fueron seleccionadas de las bases de datos SIMBAD y WEBDA,
identificindose en sus espectros las lineas caracteristicas de Hg y Mn, como asi
también de Y, P y Pt. Para la determinacién de abundancias quimicas, se selec-
cionaron estrellas de HgMn del catdlogo de Renson et al. (1991), presentdndose
acd los primeros resultados para dos estrellas de HgMn, cuyos espectros fueron
obtenidos con el espectrégrafo EBASIM. El andlisis consistié basicamente en la
identificaciéon de lineas y en el cdlculo de la velocidad radial para cada estre-
lla. Para lograr el primer propésito, se usaron las tablas de multipletes de Moore
(1945) y referencias especificas para otros elementos, tales como MnlI (Iglesias &
Velasco 1964) y PtII (Engleman 1989). Las identificaciones se realizaron siguien-
do los criterios usuales, en tanto que para la medicién de anchos equivalentes, se
utilizé la tarea splot de IRAF. Elementos tipicos, tales como Hgl, Hgll, MnlI,
PtII, PII e YII, entre otros, pudieron finalmente ser identificados.

Resultados

Los valores de T, y log g fueron calculados a partir de la fotometria de Strém-
gren publicada en el catdlogo de Hauck & Mermilliod, utilizdndose ademés el
programa TEMPLOGG (Rogers 1995). Los pardmetros resultantes de las dos
estrellas analizadas pueden verse en la Tabla 1.

Tabla 1. Parametros estelares

HD Tipo Espectral V Vsen i V Rops T, Log g
(km/seg) (km/seg) K

149121 B9 HgMn 5.6 20 -25.04 10799  3.86
158704 B9 HgMn 6.0 20 -2.13 13147  4.57
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Abstract. Metallicities of 15 Small Magellanic Cloud (SMC) clus-
ters are determined from the Call triplet lines in spectra obtained
with the VLT telescope (Paranal, Chile). Using this information and
the one available in the literature for other previously studied SMC
clusters, the age-metallicity relationship is determined and analized.
The present results tend to favour the bursting model proposed by
Pagel & Tautvaisiene.

Introduccion

Una de las mejores claves para develar la historia quimica de la Nube Menor
de Magallanes (NmM) proviene de la relacién edad-metalicidad (REM), la cual
puede, en principio, compararse con las predicciones de diferentes modelos tedri-
cos. Si bien algunos estudios previos sugieren que la evolucién quimica de esta
galaxia es consistente con un modelo simple de “caja cerrada”, estudios més
recientes no parecen favorecer este escenario.

Obtencion y analisis de los datos

Se obtuvieron ~ 300 espectros de gigantes rojas de 16 cimulos de la NmM
usando el instrumento FORS2 del telescopio VLT. Los espectros tienen una
dispersion de ~ 0.85 A/pixel y cubren un rango de ~ 1600 Aenla regién del
triplete del calcio ionizado, CaT (8498 A, 8542 A y 8662 A) Todos los datos
fueron reducidos usando IRAF. Para determinar la metalicidad, se utilizaron los
anchos equivalentes medidos de las lineas del CaT y la calibracion de Cole et al.
(2004), en tanto que las edades fueron tomadas de la literatura.

Resultados

En la Fig. 1 se aprecia como varia la metalicidad en funcién de la edad para
los ctimulos acd estudiados (circulos negros) y los pertenecientes a las muestras
de Da Costa & Hatzidimitriou (1998, DH98) y Piatti et al. (2001, 2007), re-
presentados por circulos abiertos y tridngulos, respectivamente. La linea a rayas
representa el modelo simple de “caja cerrada” computado por DH98, mientras
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que la linea llena corresponde al modelo explosivo de Pagel & Tautvaisiene (1998,
PT98). El primero predice un enriquecimiento quimico continuo, gradual, a lo
largo de toda la historia de la galaxia, en tanto que el segundo supone un esta-
llido de formacién estelar en la etapa mas temprana, seguido de un periodo de
aparente quietud y de otro estallido de formacién estelar més reciente. Nétese
que el modelo de DH98 no parece estar muy bien reproducido por los datos, los
cuales ajustan mucho mejor las predicciones de PT98, particularmente durante
el perfodo intermedio (enriquecimiento quimico muy pequeno o nulo) y en los
tiltimos 3x10% afios (crecimiento continuo del enriquecimiento). El acuerdo en
general con este modelo es muy bueno, aunque existen dos regiones en las cuales
aparenta haber desacuerdo. En efecto, si si tiene en cuenta el modelo de PT98,
las metalicidades de 2 de los cimulos acad estudiados (L1 y K 3) resultan de-
masiado grandes para sus edades de ~ 10x10° afios, en tanto que los 4 ctimulos
mas jovenes de la muestra tienen una metalicidad por debajo de la predicha por
este modelo.

[Fe/H]

Age(Gyr)

Figura 1. Relacion edad-metalicidad en la Nube Menor de Magallanes. El significado
de los distintos simbolos se explica en el texto. La linea a rayas representa el modelo
simple de caja cerrada (DH98), en tanto que la linea continua representa el modelo
explosivo de PAT98
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Resumen. We present the first results of a comparison of colour
excesses, E(p_y), between those produced by the models of Amores
& Lépine (2005) and Schlegel et al. (1998) and those obtained from
WEBDA'!, in regions occupied by open clusters. Initial tests carried out
in the third quadrant of the Galaxy showed a high disparity between
the values provided by Schlegel et al. and those taken from WEBDA.
It was found, however, a good correlation between the values provided
by the Amores & Lépine models with the empirical data. Based on
these results, this analysis will be extended in forthcoming studies,
to cover the remaining three quadrants, thus completing the celestial
sphere. Its aim is to highlight the validity of the models depending on
the height Z of objects in the Galactic plane.

Introduccion

Los modelos de Amores & Lépine (2005) se basan en suponer la Galaxia como
un disco con geometria radial, en la cual la extincién interestelar aumenta casi
linealmente con la distancia (Modelo A) o bien toman en cuenta la estructura
con brazos espirales de la Galaxia y la extincién aumenta de a saltos, cada vez
que se cruza un brazo espiral (Modelo S). Se estima que en la direccién del ni-
cleo de la Via Lactea, la absorcion producida por el material interestelar alcanza
las 25, 12 y 2.5 magnitudes, para longitudes de onda de 0.5 u, 1 vy 2 u, respec-
tivamente. El valor promedio de la absorcion en el plano galdctico se estima en
0.5 magnitudes/kpc (Unsold 1991).

Resultados

Al igual que en el trabajo original de Amores & Lépine (2005), se encontrd
que los modelos A y S son equivalentes en promedio, estando su ajuste lineal
dado por la recta: E}Jg\g/[:z#/eloS ~ 0.8 Eg/f_gflflOA. El coeficiente de correlacion entre
los valores de extincién E(p_y) de ambos modelos es: 7 ~ 0.94 y entre el
Modelo S y los datos de WEBDA: r ~ 0.51. E1 76 % de los datos se encuentran

"http://www.univie.ac.at /webda,/presentation.html
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Figura 1. Promedio de indices E(p_y versus longitud. Los ntimeros representan la
cantidad de ciimulos en cada cesto de 10°.

dentro del rango dEp_y = E]]E\;/[_O{i/ews - Eg/_EVBDA = +0.2mag. Realizando

un histograma de los valores de la dispersion dE(p_y) agrupados en cestos de
0.05mag y ajustando con una funciéon Gaussiana, encontramos un valor de la
desviacién estandar de o = 0.09. Los mapas de 100 u de Schlegel et al. (1998)
dan un coeficiente de correlacion entre ambos excesos (WEBDA y Schlegel) casi
despreciable: » ~ 0.04. El 75% de los datos se encuentran dentro del rango

0Ep_vy = O0mag y 0Ep_yv)y = —1lmag, donde: 0Eg_y) = Eg/_EVBDA
Egih‘l,e 9¢ Fl modelo resulta poco preciso y, en concordancia con otros autores,

se encuentra que sobrestima demasiado los valores de Ep_y.

Conclusiones

El modelo S tiende a subestimar el exceso Ep_y), por lo que si tenemos en

cuenta el ajuste lineal: Eg/ff@ela S~ 08 ng{l,el"“‘, vemos que el modelo A,
a pesar de su simplicidad, ajusta levemente mejor los datos de WEBDA. Este
modelo puede utilizarse en la correccién de grandes masas de datos, con la certeza
de que el error en la sobrestimacion de distancias por subestimacién de excesos,
es mucho menor que usando los mapas de Schlegel et al. (1998) Los mapas de
estos autores son mas precisos cuanto mayor sea la distancia a la que se encuentra
el objeto, dado que para una dada direccién, suma toda la columna de polvo,
siendo claramente inadecuados para realizar las correcciones por extincién, en
comparacién con los modelos de Amores & Lépine (2005). Con el objetivo de
analizar toda la Galaxia, este andlisis se extenderd a los tres cuadrantes restantes
v a todas las latitudes.

Referencias

Amores, E.B., Lépine , J.R.D., 2005, AJ, 130, 659

Bellazzini, M., Ibata, R., Martin, N., Irwin, M.J., Lewis, G.F., 2004, MNRAS,
354, 1263

Schlegel, D.J., Finkbeiner, D.P., Davis, M., 1998, ApJ, 500, 525
Unsold, A., Baschek, B., 19991, The New Cosmos. Springer-Verlag

Vazquez, R.A., May, J., Carraro, G., Bronfman, L., Moitinho, A., Baume, G.,
2008, ApJ, 672, 930



Asociacion Argentina de Astronomia
Anales de las Primeras Jornadas sobre Astrofisica Estelar, 2008
J.J. Clarida & M. G. Abadi, eds.

COMUNICACION DE TRABAJO — CONTRIBUTED PAPER
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con el cédigo Wilson-Devinney
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Abstract. The Optical Gravitational Lensing Experiment (OGLE)
produced a catalogue of ~ 220000 candidates for variable stars on the
galactic bulge direction. We identified among them about 10 thousand
eclipsing binaries and calculated the corresponding period orbital for
each light curve measured in the I band. Some objects have charac-
teristics particularly interesting from the astrophysical point of view.
BUL-SC16 335 is one of them, with short orbital period and strong
reflection effect. Its light curve is similar to that of HW Vir whose
analysis indicates that this is a pre-cataclysmic. We apply the Wilson-
Devinney code to the light curve of this objet and our results suggest
that it too could be a eclipsing pre-cataclysmic. These objects are rela-
tively rare and new identifications may contribute significantly to the
study of the evolution of compact systems.

Introduccion

Durante la fase OGLE-II, se obtuvieron las curvas de luz en la banda I de
las candidatas a variables de diferente tipo. De ese catdlogo, definiendo diver-
sos parametros que caracterizan el conjunto de las curvas de luz, seleccionamos
aproximadamente 10000 binarias eclipsantes y determinamos sus periodos or-
bitales. El nimero es comparable al que obtuvo Devor (2005) con un método
automatizado.

Variables Pre-Cataclismicas

Progenitores de variables cataclismicas pueden ser algunos sistemas binarios se-
parados, formados por una estrella sub-enana tipo B (sdB) y una estrella roja de
la secuencia principal. Las estrellas sdB son de baja masa, ~ 0.5 masas solares
(Heber, 1986), con temperaturas que exceden ~ 25000 K (Saffer et al. , 1994).
Actualmente, apenas se conocen unas decenas de sistemas pre-cataclismicos.

Aplicacién del cédigo Wilson-Devinney a BUL-SC16 335

BUL-SC16 335 es uno de los objetos seleccionados, cuya extensién de los eclipses
sugiere que una de las componentes seria un objeto compacto. La curva de luz
corresponde a un sistema separado de corto periodo (P = 0.125 dias), con evi-
dente efecto de reflexién. Dicha curva es parecida a la de HW Vir, la cual, segiin
estudios de Wood et al. (1993), serfa una variable pre-cataclismica. Con el c6di-
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go de Wilson-Devinney (1971) construimos varios modelos asumiendo diferentes
conjuntos de parametros, siendo la temperatura de la componente primaria fija
en 177 = 30000 K. Comparamos el pardmetro w que mide la calidad del ajuste
para cada modelo siguiendo el método de Kaluzny & Semeniuk (1984), siendo
minimo dentro del intervalo 0.35 <¢ <0.45. La Figura 1 muestra la curva ajusta-
da para ¢ = 0.4, con parametros: i = 76.26 + 0.47, To = 4792 + 166, 1 = 4.937
+0.152, Q9 = 3.470 £ 0.102, L1 /(L1 + L) = 0.980 + 0.334 . Nuestros resultados
difieren de los obtenidos por Polubek et al. (2007), con un modelo ligeramente
diferente al de Wilson & Devinney (1971). De nuestro ajuste notamos que no
hay diferencias significativas entre los tamanos relativos de las componentes, a
pesar de que 17 ~ 675. Obviamente, ambas no pueden estar en la secuencia
principal.
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Figura 1. Ajuste de la binaria eclipsante BUL-SC16 335 para ¢ = 0.4.

Conclusiones

Nuestros resultados son compatibles con la hipétesis de que la binaria es una
variable pre-cataclismica. Sin embargo, son necesarias observaciones fotométricas
y espectroscépicas adicionales para determinar com mayor precision en qué grado
de evolucién se encuentra. Su estudio puede contribuir al conocimiento de la
evolucién de los sistemas binarios y, en especial, al de las variables cataclismicas.
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Abstract. We present a brief description of the observations and
first results of a project aimed to determine some observational pro-
perties of a sample of early-type multiple stars.

Observaciones

Empleando el “Multiple Star Catalogue” (MSC, Tokovinin 1997) como fuente,
se seleccionaron 46 sistemas de tipos espectrales O, B y A, con tres o mas
componentes conocidas. Para éstos, se realizé un relevamiento espectroscépico
con dos objetivos principales: detectar binaridad en las componentes estelares
supuestamente simples y determinar 6rbitas para subsistemas espectroscopicos
ya reportados. Las observaciones se realizaron con el telescopio de 2.15 m y el
espectrografo REOSC del CASLEO (Argentina), durante 12 noches, divididas en
tres turnos, en los meses de febrero, marzo y abril del ano 2008. Se obtuvieron
en total 156 espectros de 37 sistemas, los cuales cubren el rango espectral de
3755 A a 6260 A y tienen una resolucién de 13000. Todos los espectros fueron
reducidos usando el paquete IRAF.

Primeros resultados

Mediante la comparacion de espectros separados temporalmente casi un mes y
la realizacién de correlaciones cruzadas entre ellos, hasta el momento se han
detectado variaciones en velocidad radial y/o en la morfologia del espectro para
10 componentes clasificadas como simples. En la mayoria de los casos de bina-
rias espectroscopicas, aliin no se cuenta con suficientes datos como para calcular
elementos orbitales. Sin embargo, se han detectado las lineas espectrales de la
componente secundaria en los espectros de algunas estrellas clasificadas como
SB1, sin érbita calculada.

El sistema IDS 08226-3843

Uno de los sistemas analizados, IDS 08226-3843, esta clasificado en el MSC co-
mo un sistema cuadruple, formado por una estrella doble visual, en la cual la
componente primaria (A) es la binaria eclipsante NO Puppis (HD 71487) y la
componente secundaria (B) es la doble visual B 1605 (HD 71488). Se obtuvieron
20 espectros de HD 71487 y se empleé el método de Gonzélez y Levato (2006)
para medir las velocidades radiales. Dichas velocidades se analizaron usando
el método de Wilson y Devinney (Wilson y Devinney 1971, Wilson 1990). Se
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realizaron distintos ajustes adoptando los pardmetros (R2/R1, R1/a, T2, i) co-
rrespondientes a cada una de las 5 soluciones posibles, propuestas por Grgnbech
(1976) a partir de sus datos fotométricos. La tnica coincidencia de los mode-
los de Lejeune y Schaerer (2001) con las soluciones propuestas se obtiene para
R2/R1=0.7, lo cual sugiere que esta razén de radios es la mas apropiada y que
el sistema recién estd comenzando su vida en la secuencia principal. Por otra
parte, no se observaron variaciones en el espectro de HD 71488 y la velocidad
radial medida (22.79 4+ 1.63 km/s) confirma su relacién fisica con HD 71487.

Tabla 1. Parametros de HD 71487

Adoptados Ajustados
R2/R1 0.7 To(HJD) 2454517.5843 + 0.0018
Ri/a 0.254 P(dias) 1.2568552 + 0.000064
T1(K) 12000 a (Ro) 8.398 + 0.048
T2(K) 7779 e 0.1250 £ 0.0059
i(o) 78.7 wo(o) 343.89 + 2.56
dw/dt (o/ciclo) 0.03333  Vy(km/s) 25.47 £+ 0.58

M1 3.407 £ 0.118

M2 1.639 £ 0.055
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Figura 1. Izquierda: Ajuste de velocidades radiales. Derecha: Comparacién con los
modelos de Lejeune y Schaerer (2001).
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