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PROLOGO

El material observacional en que se basa este trabajo fue adquirido por D.

Geisler y J. C. Forte con el telescopio de 4 m del CTIO en Diciembre de 1987.

Los primeros resultados del an�alisis de una de las im�agenes adquiridas fueron

publicados en 1990 (Geisler & Forte, 1990).

Durante parte de 1989 y 1990, el autor de esta tesis realiz�o su Pr�actica de la

Especialidad sobre el resto del material obtenido por Geisler & Forte. En aquella

etapa se estudi�o la distribuci�on de colores de los objetos (Ostrov et al., 1993).

En 1991 se intent�o comenzar la investigaci�on de la funci�on de luminosidad. El

trabajo hasta aqu�� descripto fue efectuado por medio de una computadora �VAX

en el IAFE.

Paralelamente, a lo largo de este lapso las computadoras personales dismi-

nuyeron considerablemente su precio a la vez que aumentaron continuamente su

capacidad. Al pasar las im�agenes a una computadora personal, se encontr�o que

parte de los primeros pasos de su procesamiento pod��a mejorarse signi�cativa-

mente.

Por lo previamente expresado, si bien este trabajo se basa en el mismomaterial

observacional que los anteriores, el procesamiento de las im�agenes posterior a los

primeros pasos (trimming, bias, at�elding) fue diferente. En consecuencia, no

s�olo se presenta aqu�� el an�alisis de la funci�on de luminosidad de los c�umulos,

sino que se realiza tambi�en una nueva investigaci�on sobre su distribuci�on de

metalicidades, ya que el nuevo tratamiento de las im�agenes permiti�o obtener

resultados de calidad superior a los previamente publicados.

El autor de esta tesis obtuvo una Beca de Iniciaci�on del CONICET a partir

de Abril de 1992 y una Beca de Perfeccionamiento a partir de Mayo de 1994.
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I - INTRODUCCION

a) Sistemas de c�umulos globulares afuera del grupo local.

Los c�umulos globulares (en adelante GC, por globular cluster) son probable-

mente los objetos visibles m�as antiguos del universo. Su estudio puede proporcio-

nar informaci�on valiosa acerca de los acontecimientos primitivos durante el origen

y evoluci�on de las galaxias.

En las galaxias el��pticas gigantes (en adelante gE) los GC se cuentan de a

miles, no hay problemas graves de enrojecimiento ni confusi�on con objetos del

disco. Estas galaxias son por lo tanto los mejores ambientes para su estudio, pero

no existen en el grupo local.

Los GC que se encuentran a distancias mayores que unos 5 � 10 Mpc apa-

recen como fuentes puntuales para telescopios terrestres. A estas distancias, los

sistemas de c�umulos globulares (en adelante GCS, por globular cluster system)

se evidencian como concentraciones de im�agenes de apariencia estelar alrededor

de las galaxias. Para estos distantes sistemas las caracter��sticas que se pueden

observar fotom�etricamente son:

(i) La funci�on de luminosidad (GCLF, por globular cluster luminosity func-

tion), es decir el n�umero de GC por intervalo de luminosidad.

(ii) El n�umero total de GC, N

t

.

(iii) Su distribuci�on espacial.

(iv) Sus ��ndices de color.

La GCLF (calculada por intervalo de magnitud) puede ser descripta por una

distribuci�on gaussiana. El m�aximo de esta distribuci�on, M

0

, no parece variar

(dentro de 0.25 mag) ni con la luminosidad de la galaxia ni con su tipo de Hubble

(Harris et al., 1991; Harris, 1991 y 1993). Esta constancia de M

0

permite usar la

GCLF como indicador de distancia. En condiciones �optimas (V

lim

= 25 mag) se

puede alcanzar M

0

a distancias de hasta 30 Mpc.

El problema con los GCS lejanos es que es dif��cil alcanzar el m�aximo de la

GCLF y no pueden detectarse los GC m�as d�ebiles. En este sentido, las �unicas

GCLF bien estudiadas pertenecen a galaxias del grupo local, y su comparaci�on

con las de las gE es dudosa.

Harris & van den Bergh (1981) de�nen la frecuencia espec���ca S

N

, como una

medida del n�umero de GC por intervalo de luminosidad de la galaxia.

S

N

= Nt � 10

0:4(M

V

+15)

Las gE en c�umulos ricos suelen tener S

N

mayores que las aisladas o en peque~nos

grupos. Algunas galaxias cD (como M 87, NGC 1399 y NGC 3311) tienen S

N
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extremadamente alta (� 15 contra � 6 para las gE normales de Virgo y � 3 � 4

para las pertenecientes a c�umulos menos ricos), pero otras no. Estas galaxias con

alta S

N

se encuentran siempre en el centro de c�umulos ricos, pero de 9 de estas

galaxias estudiadas, s�olo 6 tienen alta S

N

(Harris et al., 1993).

Kumai et al. (1993b) analizan una muestra de gE y encuentran que S

N

de-

pende de la densidad de galaxias del entorno m�as que de cualquier otra cosa

(tambi�en encuentran correlaci�on con �

v

, la dispersi�on central de velocidades de

las estrellas de la galaxia madre). Para los sistemas de alta S

N

, no existe una

correlaci�on clara con la presencia de envolturas cD, halos de radiaci�on X ni lu-

minosidad de la galaxia. Harris et al. (1991) comparan los GCS de NGC 4365,

NGC 4472 y NGC 4649 con el de M 87 y no encuentran diferencias en las GCLF,

excepto que el �ultimo tiene m�as del triple de GC de lo normal.

Hay que se~nalar que los datos de S

N

son muy escasos: s�olo se conoce S

N

con alguna precisi�on para las galaxias con mayor n�umero de GC, y naturalmente

estas galaxias son las m�as frecuentemente estudiadas.

En general las gE tienen GCS menos concentrados que sus halos. La densidad

super�cial proyectada de c�umulos globulares se puede describir con una funci�on

exponencial

�

cl

� R

��

Harris (1986) encuentra que � depende de la luminosidad de la galaxia. Con

datos de 1993 (Harris ,1993) el ajuste da

� = (�0:29� 0:03)M

V

� 4:49

La densidad super�cial �

cl

se hace constante para R < 2 kpc, lo que puede deberse

a procesos din�amicos de erosi�on. Sin embargo, hasta ahora no se ha detectado

ninguna variaci�on de la GCLF con R (Strom et al., 1981; Harris et al., 1991;

McLaughlin et al., 1994).

Strom et al. (1981) y Forte et al. (1981), encontraron que los GC tienen

colores medios m�as azules que los halos de sus galaxias y que exhiben variaciones

sistem�aticas con respecto a los radios galactoc�entricos, siendo m�as azules los m�as

exteriores.

La discordancia de color halo-GC parece ser universal. Las investigaciones

espectrosc�opicas indican que estas desigualdades de color son causadas por dife-

rencias de metalicidades (Mould et al., 1987).

En cuanto a los gradientes de color, parece ser que algunos GCS los tienen y

otros no. Sin embargo, debe considerarse que son realmente pocos los estudios

fotom�etricos multibanda, y que pr�acticamente no hay informaci�on disponible de

las regiones m�as internas y m�as externas de los GCS.

Los��ndices fotom�etricos de banda ancha -(C�T

1

), (V �I), (B�V )- no pueden

reemplazar a los espectrosc�opicos, pero permiten evaluar en forma aproximada

metalicidades medias, dispersiones internas y gradientes.
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La observaci�on espectrosc�opica de GC ajenos al grupo local es dif��cil: �estos

son muy d�ebiles y aparecen proyectados sobre los halos. Sin embargo, es la �unica

forma de obtener metalicidades con�ables y permite obtener velocidades radiales.

van den Bergh (1975) sugiri�o que la metalicidad media de los GC depende

de la luminosidad de la galaxia madre. Brodie & Huchra (1991) y Brodie (1993)

hallan la regresi�on

[Fe=H]

GCS

= (�0:13� 0:02) � (M

BT

+ 20:4)� (1:20� 0:02)

para los GC y

[Fe=H]

halo

= (�0:15� 0:03) � (M

B(0)

+ 20)� (0:28� 0:12)

para los halos. En este caso utilizan el sistema B

(0)

-Zwicky (Huchra, 1976) debido

a que para muchas galaxias no existe B

T

.

Brodie (1993) se~nala que el hecho de que estas relaciones tengan igual pendien-

te indica que los GCS pueden ser buenos trazadores de la historia de formaci�on

de las galaxias.

Aparte de los del grupo local, existe una muestra creciente de GC estudia-

dos espectrosc�opicamente pertenecientes a M 87, M 49, NGC 5128 y NGC 1399

(Mould et al., 1987, 1990; Huchra & Brodie, 1987; Brodie & Huchra, 1991; Hes-

ser et al., (1986); Sharples, (1988); Grillmair et al., 1994). De la informaci�on

cinem�atica se in�ere la presencia de halos masivos de materia oscura. El adve-

nimiento de los espectr�ografos multi�bra permitir�a estudiar muestras m�as repre-

sentativas de GC.

Recientemente se ha encontrado evidencia de que se pueden estar formando

nuevos GC en mergers e interacciones entre galaxias (Lutz, 1991; Holtzmann et

al., 1992; Whitmore et al., 1993; Richer et al., 1993). Sin embargo, el valor

universal de la luminosidad media de los GC, independiente del tama~no y tipo

de Hubble de la galaxia a la que est�an asociados, la falta de una correlaci�on

clara entre S

N

y otras propiedades de ella, y la diferencia de metalicidad halo-

GCS, sugieren que las caracter��sticas de los GCS han quedado determinadas

desde etapas muy tempranas durante el origen de las galaxias, y que no fueron

mayormente afectadas por los acontecimientos ulteriores.

b) Antecedentes hist�oricos.

William A. Baum (1955) se~nala que M 87 `... posee un n�umero muy grande

de GC, m�as de mil ... ' y compara sus magnitudes con las de los GC de M 31

para obtener una estimaci�on del m�odulo de distancia, concluyendo que M 87 se

halla a `... una probable distancia de 10 Mpc, unas cuatro veces el viejo valor.'

Mediante material fotogr�a�co obtenido con el telescopio de cinco metros, Ra-

cine (1968) mide magnitudes y colores de unos 360 de `estos d�ebiles objetos este-

lares' y (considerando un E(B � V ) = 0:07 mag) estima un (B � V )

0

promedio
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de 0.74 mag. Concluye que estos objetos d�ebiles no di�eren signi�cativamente de

otros grupos de GC.

La lista de galaxias con GCS conocidos fue creciendo hacia los a~nos ochenta.

Sucesivas b�usquedas fotogr�a�cas (Hanes,1977a y 1977b; Harris W.E. & van den

Bergh, 1981; van den Bergh & Harris W.E., 1982; Harris W.E. et al., 1984; Harris

W.E. & Hanes, 1985; Harris W.E., 1986; Harris H.C. et al., 1985; Hanes & Harris

W.E., 1986a y 1986b; Bridges & Hanes, 1990) hicieron aumentar r�apidamente

la informaci�on sobre S

N

y distribuciones espaciales de GCS de distintos tipos de

galaxias.

Strom et al. (1981) realizaron un estudio fotogr�a�co multicolor de los GC de M

87 en las bandas UBR, aprovechando la sensibilidad a la metalicidad del��ndice de

color (U�R). El m�as importante resultado de este trabajo fue el descubrimiento

de la diferencia de color halo-GCS, as�� como el hallazgo de un gradiente de color

en este GCS. Diferencias de color halo-GCS fueron encontradas nuevamente por

Forte et al. (1981) en otras tres gE de Virgo: NGC 4374, NGC 4406 y NGC

4621.

La llegada de los detectores CCD facilit�o substancialmente la adquisici�on de

informaci�on sobre colores de GCS. Durante la era fotogr�a�ca, la calibraci�on de

magnitudes era un problema di�cultoso debido a la respuesta no lineal de las

emulsiones y el brillo cambiante del fondo gal�actico sobre el cual se ven proyec-

tados los GC.

Pr�acticamente a similar distancia que el c�umulo de Virgo, se halla en el he-

misferio Sur el c�umulo de Fornax, con su galaxia dominante NGC 1399. Esta

galaxia tiene un GCS con alta S

N

, an�alogo al de M 87.

Este GCS fue estudiado en los colores CMT

1

por Geisler & Forte (1990) y

Ostrov et al. (1993), mientras que Wagner et al. (1991) y Bridges et al. (1991)

utilizaron las bandas BV.

La diferencia de color halo-GCS ha sido con�rmada para todas estas galaxias,

pero en cuanto a los gradientes la situaci�on es mucho m�as confusa: Cohen (1988)

y Couture et al. (1990) no encuentran gradiente alguno en M 87, pero �este si

es detectado por Lee & Geisler (1993). Por otra parte, Couture et al. (1991)

si hallan gradientes de color en NGC 4649 y NGC 4472, mientras que Cohen

(1988) no encuentra ninguna variaci�on en esta �ultima. Recientemente, Ajhar et

al. (1994) s�olo logran detectar un gradiente de color en NGC 4374 (sobre diez

galaxias estudiadas en los c�umulos de Virgo y Leo) y no en NGC 4472, mientras

que Zepf et al. (1995) y Secker et al. (1995) detectan sendos gradientes en los

GCS de NGC 3923 y NGC 3311. En el GCS de NGC 1399, un gradiente de

color fue detectado por Bridges et al. (1991) y Ostrov et al. (1993), pero no por

Wagner et al. (1991).

En todos los casos en que se han detectado variaciones de color �estas han

sido en el mismo sentido: Los GC se vuelven m�as azules a distancias mayores del

centro de la galaxia madre. Parte de las discrepancias de estos resultados puede

deberse a que las diferentes observaciones suelen cubrir �areas distintas, adem�as de
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los errores fotom�etricos propios de cada medici�on y la desigual sensibilidad a las

variaciones de metalicidad de los ��ndices de color empleados por los respectivos

autores.

Un resultado repetido de las observaciones de sistemas de c�umulos globulares

es el hallazgo de metalicidades medias signi�cativamente mayores que la de los GC

de la V��a L�actea, adem�as de distribuciones de abundancias mucho m�as anchas.

El ala de estas distribuciones llega hasta metalicidades superiores a la solar,

aunque en este extremo se hace dudosa la validez de las extrapolaciones en las

calibraciones color-metalicidad.

La cantidad de GC con metalicidades determinadas espectrosc�opicamente (ex-

cluyendo a los del grupo local) es muy escasa. Hanes & Brodie (1986) obtienen

una metalicidad [Fe=H] = �0:5 � 0:4 para 5 GC de M 87. Huchra & Brodie

(1987) y Brodie & Huchra (1991) determinan una [Fe=H] = �0:89 � 0:16 para

otros 10 GC y �nalmente Mould et al. (1987 y 1990) hallan [Fe=H] = �1:0� 0:2

en base a una muestra de 39 GC. Para el GCS de M 49, la galaxia m�as brillante

del c�umulo de Virgo, Mould et al. (1990) toman espectros de 26 GC y encuentran

[Fe=H] = �0:8� 0:3: Como puede observarse, estas mediciones tienden a con�r-

mar las elevadas abundancias estimadas fotom�etricamente, pero el n�umero total

de GC afectados es muy peque~no y los errores de las determinaciones individuales

es grande.

c) Problemas actuales.

Los primeros modelos para explicar la formaci�on de GC suger��an -en base al

hecho de que la masa de Jeans inmediatamente despu�es de la recombinaci�on es

del orden de � 10

5

a 10

6

masas solares - que �estos se hab��an formado antes del

colapso de las protogalaxias (Peebles & Dicke, 1968).

Las abundancias mayores que las primordiales en los GC de la V��a L�actea,

as�� como la correlaci�on de �estas con sus ubicaciones respecto del centro y del halo

gal�actico, hicieron necesario descartar un posible origen cosmol�ogico.

En el esquema propuesto por Fall & Rees (1985) los GC se forman durante el

colapso de la protogalaxia a causa de inestabilidades t�ermicas: Las regiones de

mayor densidad y de menor temperatura son las que se enfr��an m�as r�apidamente.

En un medio de baja metalicidad, la masa de estas condensasiones es de unas

2 � 10

6

masas solares, valor que decrece al enriquecerse el gas. De esta forma, este

mecanismo predice la formaci�on de GC pobres en metales en un principio y �nal-

mente el nacimiento de estrellas aisladas cuando el medio ya se ha enriquecido.

N�otese como este modelo explica de forma sencilla las diferencias de metalicidad

entre halos y GCS.

En la actualidad, el descubrimiento de que los GCS de varias gE poseen

distribuciones de metalicidades (en adelante MDF, por metallicity distribution

function) muy anchas (Geisler et al., 1993), llegando a tener algunos GC abun-

dancias posiblemente mayores que la solar, requiere mecanismos de formaci�on

m�as adecuados para lograr reproducir las observaciones: los GC pueden formarse

6



dentro de un amplio rango de metalicidades y no exhiben ninguna correlaci�on

entre �estas y sus brillos.

Recientemente se ha encontrado evidencia de que se pueden estar formando

nuevos GC en mergers e interacciones entre galaxias. Lutz (1991) estudia el caso

de NGC 3597, Holtzman et al. (1992) el de NGC 1275, mientras que NGC 7252

es analizada por Whitmore et al. (1993) y Schweizer & Seitzer (1993). En cambio

Richer et al. (1993) deducen, a partir de observaciones de NGC 1275, que los GC

se est�an formando en un cooling ow.

Seg�un una idea propuesta por Toomre (1977, 1985), las gE se forman co-

mo consecuencia de mergers entre galaxias de disco. Este planteo tropieza con

serias objeciones, una de ellas es la mayor frecuencia espec���ca de las gE con

respecto a las espirales (van den Bergh, 1990). La formaci�on de GC en mergers

e interacciones entre galaxias podr��a salvar ese inconveniente.

Sin embargo, no se debe dejar de tener presente que no es seguro que los

`nuevos GC' observados vayan a evolucionar hacia objetos como los GC viejos de

nuestra galaxia. Adem�as, para explicar las mayores S

N

de las gE (y sin incluir

casos como los de M 87 o NGC 1399) es necesario que se originen miles de GC.

Kormendy (1990) se~nala que las dos familias de modelos de formaci�on de gE,

es decir v��a colapso disipativo o v��a merger, est�an evolucionando hacia esquemas

h��bridos: por un lado se necesita que los mergers sean disipativos, y por otra

parte los modelos m�as realistas de formaci�on por colapso disipativo incluyen

coalescencia de peque~nos fragmentos (Zinnecker et al., 1988). Freeman (1990)

sugiere que las actuales galaxias enanas el��pticas nucleadas (en adelante dEn, por

nucleated dwarf elliptical) son los fragmentos que han sobrevivido aislados hasta

nuestros d��as y que los GC son los n�ucleos que han permanecido ligados despu�es

de los mergers.

Los GC podr��an formarse cuando existen movimientos desordenados del gas

en gran escala, durante colisiones de nubes con velocidades mayores de 50 �

100 kms

�1

(Kumai et al., 1993a). Los mergers e interacciones entre galaxias ser��an

los agentes perturbadores. Ashman & Zepf (1992) proponen que una fracci�on de

los GC de las gE es original y el resto, junto con el grueso de la poblaci�on estelar

de los halos, se forma posteriormente durante mergers. En ambos modelos los

GC no se forman en las galaxias de disco debido a que la rotaci�on diferencial

impide la aglomeraci�on de grandes cantidades de gas. Cuando el movimiento de

rotaci�on se desordena (como por ejemplo en la interacci�on entre las Nubes de

Magallanes), entonces se pueden originar GC.

Analizando una serie de caracter��sticas de una muestra de galaxias el��pticas,

Djorgovsky & Santiago (1992) y Santiago & Djorgovsky (1993) encuentran que

S

N

correlaciona con la anisotrop��a de la distribuci�on de velocidades. Kumai et

al. (1993b), hallan que S

N

depende m�as que nada de la densidad de galaxias de

la regi�on.

Zepf & Ashman (1993) efect�uan otra comparaci�on entre observaciones y pre-

dicciones de modelos. En particular, argumentan que las distribuciones de meta-
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licidad bimodales o multimodales como las encontradas en NGC 4472, NGC 5128

y NGC 1399 (Geisler et al., 1993; Ostrov et al., 1993), atentan contra la idea de

una �epoca de formaci�on com�un para todos los GC.

Ante todas estas ideas, es necesario volver a se~nalar que los datos observa-

cionales son a�un muy escasos. La existencia de un m�aximo universal M

0

de la

GCLF parece cierta, pero resulta dif��cil alcanzarlo con seguridad y estimar con

precisi�on los efectos de la contaminaci�on debida a galaxias de fondo. La �unica

informaci�on acerca del ala m�as d�ebil de la distribuci�on proviene de los GC de la

V��a L�actea y recientemente de M 31.

En cuanto a la MDF la situaci�on es m�as controvertida, pero parece haber

grandes diferencias entre una galaxia y otra. Puesto que la muestra de GCS con

fotometr��a multibanda es a�un peque~na, se necesitan obtener m�as y mejores datos

de un mayor n�umero de galaxias.

Recientemente, Goudfrooij & de Jong (1995) han indicado que al menos una

parte de los gradientes de color de la componente estelar de las gE puede atribuirse

a la presencia de polvo distribuido difusamente en las regiones centrales. La

posible importancia de la contribuci�on de este factor a los gradientes detectados

en GCS tambi�en debe considerarse.

d) Objeto de este trabajo.

NGC 1399 es la galaxia central del c�umulo de Fornax y se halla a una distancia

de � 14.9 Mpc (Tonry, 1991). Es una cD t��pica, con una envoltura muy extensa

(Schombert, 1986). La primera detecci�on de su GCS data de 1976 (Dawe &

Dickens, 1976). En este trabajo ya se sospechaba que esta galaxia pod��a tener

una cantidad anormalmente alta de GC. Esto fue posteriormente con�rmado por

Hanes & Harris (1986b). NGC 1399 posee adem�as un extenso halo de gas caliente

emisor de rayos X, del cual se in�ere un halo de materia oscura muy masivo

(Serlemitos et al., 1993). Esto es con�rmado por observaciones espectrosc�opicas

de Grillmair et al. (1994), quienes hallan una dispersi�on de velocidades radiales

que sugiere una relaci�on masa-luminosidad de 79� 20 unidades solares.

Hasta la fecha se han publicado cinco trabajos con fotometr��a CCD multiban-

da referidos al GCS de NGC 1399: Geisler & Forte (1990) y Ostrov et al. (1993)

en las bandas C, M y T

1

; Madejsky & Bender (1990) en las bandas B, V y R; y

Bridges et al. (1991) y Wagner et al. (1991) en las bandas B y V .

Las magnitudes halladas para el m�aximo de la GCLF van desde M

B0

= 24.3

mag en el trabajo de Geisler & Forte (transformada del T

1

) hasta M

B0

= 24.8

mag para Madejsky & Bender. Bridges et al. estiman M

B0

= 24.6 mag, pero su

completitud es de s�olo el 50% en el �ultimo bin, mientras que Wagner et al. no

llegan al turnover y sugieren M

B0

= 24.7 mag suponiendo que la GCLF de NGC

1399 es id�entica a la del sistema local.

En cuanto a la frecuencia espec���ca, Wagner et al. la estiman en S

N

=

15:4 � 3:2 y Bridges et al. en S

N

= 16 � 4: En este caso, la principal fuente de

error es la incerteza en la distancia.
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Como ya se ha mencionado anteriormente, tambi�en existen dudas sobre lo

existencia o no de un gradiente de color en el GCS de esta galaxia:

Wagner et al. determinan un color promedio < (B�V )

0

>= 0:87�0:04 para

los GC. Usando la calibraci�on de Couture et al. (1990), ese valor equivale a una

metalicidad de < [Fe=H]

GCS

>= �0:5 � 0:2: Debido a los errores fotom�etricos,

no pueden descartar que la distribuci�on de colores sea incluso tan estrecha como

la de la V��a L�actea. No logran detectar ninguna variaci�on sistem�atica del color

medio de los GC con la distancia galactoc�entrica proyectada, se~nalando que `...

cualquier gradiente dentro del rango radial de 20" a 320" es signi�cativamente

menor que la dispersi�on intr��nseca de colores a cualquier distancia dentro de ese

rango ... '.

Bridges et al. determinan un color medio de < (B � V )

0

>= 0:8 � 0:1, lo

que representa una metalicidad de < [Fe=H]

GCS

>= �0:85 � 0:5. Encuentran

una diferencia de colores de �(B � V ) = 0:1 mag entre 40" y 3' del centro de la

galaxia, es decir �[Fe=H] = 0:5 seg�un la calibraci�on de Couture et al.

El estudio de Ostrov et al., en virtud de la utilizaci�on del ��ndice de color

(C � T

1

) y de la calibraci�on de Geisler & Forte (1990), permite determinar una

metalicidad media de < [Fe=H]

GCS

>= �0:90 � 0:20 y una diferencia de abun-

dancias de �[Fe=H] = 0:2 entre 30" y 3.5'.

La distribuci�on espacial ha sido investigada por Wagner et al., quienes en-

cuentran � = �0:62 � 0:03 para R < 100" y � = �1:54 � 0:15 para R > 100"

(siendo � = � log�=� logR, � = densidad super�cial de GC). Para la luz de

halo obtienen � = �1:67 � 0:12: Tambi�en Bridges et al. investigan este tema,

encontrando valores de � = �1:4� 0:2 y �1:5� 0:2 para la densidad super�cial

de GC en las bandas B y V respectivamente. En cambio, no hallan ning�un d�e�cit

central de GC. Un trabajo previo de Harris W.E. & Hanes (1987), argumenta a

favor de una de�ciencia de GC hasta un radio de � 1'.

Con respecto a la MDF, Ostrov et al. indican que �esta es muy ancha, se~nalan-

do la posible detecci�on de una distribuci�on multimodal. En vista de la impor-

tancia de este tipo de investigaciones en la evaluaci�on del protagonismo de los

diversos procesos que pueden haber intervenido en la historia de formaci�on de los

GCS, resulta interesante estudiar este tema en profundidad.

El fuerte avance en este tipo de trabajos durante los �ultimos a~nos no s�olo es

producto del desarrollo de los detectores CCD, sino tambi�en se debe al aumento

constante de la velocidad de c�alculo y de la capacidad de las computadoras.

Gracias a programas como el DAOPHOT (Stetson, 1987) se hizo posible efectuar

mediciones fotom�etricas precisas en campos muy poblados. Contando con la

potencia de las m�aquinas actuales, se hace factible la realizaci�on de pruebas que

permiten tener estimaciones muy exactas acerca de los errores y de la completitud

de las observaciones.

Este trabajo se origina en el mismo material observacional que el de Ostrov et

al. (1993). Uno de sus objetivos fundamentales es el estudio de la GCLF, asigna-

tura que qued�o pendiente en aquel primer intento. Gracias a un procesamiento
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de im�agenes mucho m�as elaborado, se hace posible ahora concretar tal an�alisis,

disponiendo de un conocimiento preciso de la completitud de la fotometr��a.

Paralelamente, el mejor tratamiento de las im�agenes permite una discrimina-

ci�on muy superior entre fuentes puntuales y extendidas, facilitando la identi�ca-

ci�on de gran cantidad de galaxias de fondo y haciendo posible la obtenci�on de

una muestra mucho m�as pura de GC, adem�as de reducir los errores fotom�etricos.

Por estas razones, un nuevo an�alisis de la distribuci�on espacial de los GC y de su

MDF puede proporcionar informaci�on �util.

Este trabajo se ha organizado como se detalla a continuaci�on:

En el cap��tulo II se describen los datos observacionales y la reducci�on de los

mismos, en el cap��tulo III se deriva la funci�on de luminosidad de los c�umulos

globulares, en el IV se analiza su distribuci�on de colores, en el V se interpretan

los resultados obtenidos en los cap��tulos anteriores, deriv�andose la distribuci�on de

masas y de metalicidades de los c�umulos y se discute su relaci�on con la galaxia.

Finalmente, en el cap��tulo VI se resumen las principales conclusiones de este

trabajo.

10



II - DATOS OBSERVACIONALES Y REDUCCIONES

a) Im�agenes.

Las im�agenes analizadas en este trabajo se obtuvieron con el telescopio de 4m.

del CTIO (Cerro Tololo Interamerican Observatory) en tres noches de Diciembre

de 1987. Se utiliz�o el CCD RCA No. 1 en el foco primario, lo que permite

obtener campos de 3

0

�5

0

. La tabla 2.1 resume algunas caracter��sticas del detector

utilizado.

La combinaci�on del CCD con los �ltros usados reproduce las bandas C, M y

T

1

del Sistema Fotom�etrico de Washington. Este sistema fue ideado por Canterna

(1976) con el prop�osito original de estimar abundancias en estrellas gigantes G y

K .

Geisler & Forte (1990) emplearon el ��ndice de color (C � T

1

) para determinar

las metalicidades de una parte de los GC de NGC 1399 aqu�� estudiados. Ellos

encontraron que este ��ndice var��a 0.84 mag atrav�es del rango de metalicidades de

los GC de la V��a L�actea; como el ��ndice (B�V ) cambia s�olo por 0.4 mag, resulta

entonces que para un error fotom�etrico dado el (C�T

1

) es m�as de dos veces m�as

sensible.

Se observaron en total cinco regiones: una centrada en NGC 1399, otras

desplazadas 2.5' al Norte, 2.5' al Sur y 4.5' al Oeste y un campo de comparaci�on

situado 120' al norte de la galaxia.

El detector estuvo orientado con su lado m�as largo en la direcci�on Este-Oeste,

por lo que quedan franjas superpuestas de unos 30" de ancho entre las diferentes

im�agenes.

Para cada campo se obtuvieron varias exposiciones en cada una de las tres

bandas. La tabla 2.2 muestra los tiempos de exposici�on, seeing, masas de aire y

noche de las observaciones. La tabla 2.3 resume algunos datos sobre NGC 1399.

Cada imagen fue corregida por trimming, bias y at�eld mediante las rutinas

CCDRED en el CTIO. Luego se alinearon las observaciones correspondientes a

cada campo y se promediaron, obteni�endose una imagen �nal en cada banda

para cada regi�on observada. Las im�agenes en las bandas M y T

1

est�an afectadas

adem�as por fringing, por lo que para corregirlas se deriv�o un patr�on de franjas a

partir del campo de comparaci�on.

Durante cada noche se observaron estrellas est�andar tomadas de las listas de

Harris & Canterna (1979) y Geisler (1990). Las ecuaciones de transformaci�on

utilizadas fueron:

T

1

= k + t

1

+ s(m� t

1

) + eX

(M � T

1

) = k + s[(m� t

1

) + eX ]
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(C � T

1

) = k + s[(c� t

1

) + eX ]

Las letras may�usculas corresponden a magnitudes est�andar y las min�usculas a

los valores instrumentales. La letra X representa la masa de aire y la e la extin-

ci�on atmosf�erica. Para minimizar posibles errores sistem�aticos, luego de aplicar

las transformaciones correspondientes a cada campo se derivaron diferencias de

puntos de cero utilizando estrellas brillantes de las regiones superpuestas y se co-

rrigieron los campos perif�ericos para que su fotometr��a coincida con la del central.

La tabla 2.4 muestra los valores hallados para los coe�cientes de las transforma-

ciones, las extinciones y el n�umero de estrellas utilizadas, as�� como las diferencias

de puntos de cero adicionadas ulteriormente.

b) El problema de la eliminaci�on del background.

Antes de encarar la medici�on de las magnitudes de las fuentes puntuales que

aparecen en las im�agenes, se debe eliminar la contribuci�on de luz proveniente

de la galaxia. Esto es necesario porque el software empleado para realizar el

an�alisis (DAOPHOT, ver m�as adelante) requiere que el brillo de fondo sobre

el que se destacan los objetos a medir sea uniforme atrav�es de todo el campo.

Una forma habitual de efectuar esta tarea es mediante un �ltraje de mediana:

se de�ne una ventana alrededor de cada pixel y se calcula la mediana de la

distribuci�on de intensidades dentro de ella, cuyo valor es entonces asignado al

pixel central. Este proceso permite eliminar las variaciones de alta frecuencia

espacial (im�agenes estelares) obteni�endose como resultado un modelo del brillo

de fondo que puede ser luego sustra��do de la imagen original. Este fue el m�etodo

empleado por Geisler & Forte (1990) y Ostrov et al. (1993) en los estudios

previos sobre el mismo material observacional que este trabajo, y el generalmente

utilizado en las primeras investigaciones de este tipo. El r�apido aumento de la

capacidad y velocidad de las computadoras permiti�o re�nar estos procedimientos.

En los trabajos m�as recientes, luego de un primer �ltraje, se realiza una primera

fotometr��a y se restan de la imagen original las fuentes puntuales encontradas,

lo que permite emplear la imagen resultante para obtener, mediante un nuevo

�ltraje, un modelo m�as perfecto de la distribuci�on del brillo de fondo. Este

proceso puede repetirse varias veces.

Un problema cr��tico para la concreci�on de los objetivos de este trabajo, es

decir, la determinaci�on de la funci�on de luminosidad y el mejoramiento del cono-

cimiento de la distribuci�on de metalicidades de los GC, es la presencia de galaxias

lejanas que puedan confundirse con ellos. En el caso de galaxias no resueltas, s�olo

puede hacerse una estimaci�on estad��stica de su efecto dentro de la muestra, pero

es necesario, dentro de lo posible, intentar eliminar todas aquellas galaxias que

podamos identi�car como tales por la apariencia de sus im�agenes. Este fue uno

de los motivos por el cual se opt�o por no usar este tipo de metodolog��a para el

modelado de la contribuci�on de luz de la galaxia, ya que existe el peligro de que

sean eliminados los halos muy d�ebiles de algunos objetos, haci�endolos indistin-

guibles de otros verdaderamente no resueltos. Por otra parte, en regiones muy
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densamente pobladas donde las alas de las im�agenes se confunden, la mediana no

dar�a una buena estimaci�on del brillo de fondo, provocando errores en su modelaje

que introducir�an un ruido adicional en la fotometr��a.

El procedimiento adoptado entonces para la eliminaci�on de la luz de fondo en

el campo central, fue entonces el siguiente:

i) Se efectu�o un �ltraje de mediana sobre la imagen original, utilizando una

ventana de 15� 15 pixeles, obteni�endose la imagen I1.

ii) Se rest�o esta de la original, dando como resultado la I2. Se examin�o esta

�ultima imagen para determinar visualmente las coordenadas y dimensiones de

galaxias extendidas, regiones saturadas y `bleedings'.

iii) En la imagen original se reemplazaron las intensidades de los pixeles de dichas

regiones por los de aquellos de posiciones sim�etricamente opuestos a �estas respecto

del centroide aproximado de la galaxia, obteni�endose la imagen I3.

iv) Con el prop�osito de mejorar la relaci�on se~nal-ruido se efectu�o un �ltraje de

mediana sobre I3 (utilizando una ventana de 7� 7 pixeles), resultando I4. Como

I3 s�olo contiene im�agenes puntuales, I4 no sufre desviaciones sistem�aticas respecto

del per�l de luminosidad de la galaxia.

v) Para cada isofota sobre I4 se ajust�o una elipse, dejando como par�ametros libres

las coordenadas del centro X

0

; Y

0

, el �angulo de posici�on ', el achatamiento b=a

y el tama~no (a

2

+ b

2

)

1=2

. Para los campos perif�ericos se adoptaron simplemente

el �angulo de posici�on, el achatamiento y la ubicaci�on del centro de la elipse m�as

externa ajustada en el campo central.

vi) Finalmente, para la construcci�on de los modelos se asign�o a cada pixel la

mediana de la distribuci�on de intensidades sobre la elipse que ajusta a la isofota

que pasa por su posici�on. Los modelos as�� constru��dos se restaron de las im�agenes

originales, dando como resultado las I5.

Estas �ultimas im�agenes contienen columnas afectadas por `bleedings' que pue-

den a�un corregirse. Para tal �n, se ajustaron en cada caso per�les de la forma

I = I

0

=(y � y

0

)

n

, sugerida por P.B. Stetson. En todos los casos result�o n � 1.

En la pr�actica todo este procedimiento debe repetirse varias veces en forma

iterativa, porque las columnas que contienen la regi�on saturada correspondiente

al n�ucleo de la galaxia, as�� como las de dos estrellas brillantes proyectadas cerca

de �el est�an afectadas por `bleedings', lo que di�culta la estimaci�on correcta del

nivel de brillo de las isofotas m�as internas en el primer intento.

En la �gura 2.1 se muestra la imagen correspondiente al campo norte de NGC

1399, luego de haber sido corregida por trimming. bias y at�eld pero antes de

haberle sido restada la componente de luz estelar difusa de la galaxia.

En las �guras 2.2 a 2.5 se muestran las im�agenes correspondientes a los campos

central, norte, sur y oeste de NGC 1399 luego de haberles sido sustra��dos los

modelos del brillo de la galaxia y los `bleedings'. La �gura 2.6 muestra la imagen

del campo de comparaci�on. Las dos galaxias grandes que se destacan en los

campos Oeste y Sur fueron sustra��das antes de efectuarse la fotometr��a mediante

un modelo constru��do con el mismo m�etodo previamente descripto.
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La �gura 2.7 exhibe la imagen correspondiente al campo central, luego de

haberle sido sustra��do el modelo de la luz difusa de la galaxia constru��do median-

te �ltraje de mediana. Esta imagen fue la analizada en los trabajos de Geisler

& Forte y de Ostrov et al. N�otese que mediante el �ltraje de mediana se han

eliminado correctamente las uctuaciones de baja frecuencia espacial, pero el mo-

delado de la luz de la galaxia no ha sido correcto en las cercan��as de las columnas

afectadas por `bleedings' ni en las regiones m�as pobladas de objetos. En cambio,

el modelado utilizado en este trabajo deja algunos restos de muy baja frecuencia

espacial (�gura 2.2) que no afectan a la fotometr��a puesto que el DAOPHOT de-

termina localmente el brillo del cielo. Todas las �guras corresponden a la banda

T

1

.

c) Fotometr��a de los candidatos.

La fotometr��a de los objetos puntuales presentes en los campos estudiados se

realiz�o haciendo uso de una versi�on del programa DAOPHOT (Stetson, 1987)

modi�cada para poder funcionar en una computadora personal. El Ap�endice

resume las principales rutinas del programa.

Un �ultimo paso en la preparaci�on de las im�agenes fue la adici�on de un nivel

constante de brillo del `cielo', ya que el modelo sustra��do a cada campo lo ha

eliminado junto con la luz del halo de la galaxia. Puesto que el DAOPHOT,

durante el procesamiento de la imagen, usa este nivel de brillo y la cantidad

de fotones por ADU (por analogical digital unity, unidad anal�ogico-digital) para

calcular el ruido esperado, se eligi�o para cada campo un nivel algo m�as alto que el

verdadero cielo, adicionando un valor representativo de la contribuci�on de la luz

del halo de la galaxia. Esta contribuci�on se incrementa en forma muy abrupta

cerca del n�ucleo, en el campo central (por ejemplo, en la banda T

1

, el brillo total

del cielo m�as el de la galaxia es de � 600 ADUs a 3' y crece hasta 2525 ADUs

a 30" del centro), pero como veremos m�as adelante esta variaci�on no produce

efectos importantes.

Aparte del ruido poissoniano y del ruido de lectura, las im�agenes en las bandas

M y T

1

tienen una componente adicional de ruido debida a la sustracci�on de

los patrones de fringing. Esta componente contiene las contribuciones del ruido

de lectura y del ruido poissoniano del campo de comparaci�on (utilizado para

determinar el patr�on de fringing) multiplicadas por el factor de escala empleado

para eliminar el fringing de cada imagen. Para tener en cuenta este ruido adicional

se calcul�o un ruido de lectura `equivalente' para cada imagen. De esta forma la

suma cuadr�atica de este ruido de lectura adoptado m�as la contribuci�on del cielo

d�a en cada caso un valor acorde al ruido total real que puede medirse en cada

imagen.

La tabla 2.5 muestra un listado del ruido de cada imagen considerando todas

las contribuciones y el n�umero de im�agenes que fueron promediadas.

Los pasos seguidos fueron entonces los siguientes:

Primeramente se determin�o una PSF para cada imagen. Luego se redujo cada
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campo en la forma habitual (FIND-PHOT-GRP-NSTAR). De esta primera lista

producida por NSTAR, se eliminaron todos aquellos objetos con SHARP > 0.4 �o

SHARP < -0.4, para evitar que fuentes extendidas o defectos de la imagen sean

fraccionados por el DAOPHOT. Los candidatos remanentes fueron sustra��dos de

la imagen con SUBSTAR, y se realiz�o una nueva b�usqueda con FIND sobre la

imagen resultante. Finalmente, todas las fuentes detectadas fueron reducidas

simult�anea{mente con NSTAR.

Este procedimiento se realiz�o independientemente en las tres bandas para cada

imagen. Para obtener los ��ndices de color, se identi�caron los objetos encontrados

en las tres listas de cada campo bas�andose en sus posiciones (�r < 0:6 � 0:8 px,

luego de pasar todas las coordenadas a un sistema com�un).
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III - LA FUNCION DE LUMINOSIDAD

a) Completitud.

Para determinar con precisi�on las formas de las curvas de completitud se rea-

lizaron numerosos experimentos con estrellas arti�ciales, usando la rutina ADDS-

TAR del DAOPHOT (ver Ap�endice). Se encontr�o que, en todos los campos, las

exposiciones que permiten una fotometr��a m�as profunda son las correspondientes

al �ltro T

1

, por lo que se opt�o por utilizar estas im�agenes para la determinaci�on de

la funci�on de luminosidad. Por este motivo esta secci�on se re�ere espec���camente

al estudio de la completitud en dicha banda.

Estos experimentos comprendieron un total de 128 im�agenes por campo. Se

a~nadieron, en cada caso, estrellas arti�ciales en un n�umero no mayor que el

10% de la poblaci�on detectada originalmente sobre cada campo, de forma de no

alterar el grado de confusi�on. T��picamente se agregaron 60 � 70 estrellas por

imagen, esparcidas en un rango de magnitudes tal que permitiera cubrir toda

la ca��da de la curva de completitud desde � 100% hasta � 0%. Cada imagen

se redujo en la misma forma que la original, y en cada caso se identi�caron las

estrellas arti�ciales recuperadas. Con estos datos, para cada bin de magnitud

es posible determinar el factor de completitud como la raz�on entre el n�umero de

estrellas recuperadas respecto de las a~nadidas, y el error fotom�etrico de forma

independiente al estimado por el DAOPHOT.

Como una forma de parametrizar las curvas de completitud, se ajust�o en cada

caso una funci�on de la forma

f

c

=

1

2

(

1�

�(m�m

lim

)

[1 + �

2

(m�m

lim

)

2

]

1=2

)

Esta f�ormula fue sugerida por C.J. Pritchet y es una buena representaci�on de los

resultados de los experimentos en casi todos los casos. Sin embargo, en algunos

casos se obtuvo un mejor ajuste mediante una funci�on de la forma

f

c

=

1

2

(

1�

�(m�m

lim

)

[1 + �

4

(m�m

lim

)

4

]

1=4

)

En ambas expresiones m

lim

representa la magnitud para la cual la completitud

es del 50% y � y � son par�ametros que dependen de la forma precisa de la curva.

Las tablas 3.1 a 3.5 muestran los resultados de los experimentos con ADDS-

TAR en la banda T

1

para los distintos campos.

El error en el factor de completitud fue calculado con la expresi�on

�

2

� f

c

(1� f

c

)=n

add
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(Bolte, 1989) donde nadd es el n�umero de estrellas a~nadidas por bin de magnitud

(t��picamente unas 640).

Para determinar el posible efecto de la superposici�on de im�agenes y del aumen-

to del ruido cerca del centro de la galaxia, se realizaron experimentos adicionales

en estas regiones de forma de incrementar el n�umero de estrellas arti�ciales a~nadi-

das cerca del centro. Las tablas 3.6 y 3.7 muestran los resultados para la curva de

completitud dentro de un anillo cercano al centro de la galaxia (15

00

< r < 53

00

) y

otro exterior (53

00

< r < 82

00

) pero totalmente contenido dentro del campo central

(los radios fueron elegidos de forma que la cantidad de objetos detectados dentro

de cada anillo fuera aproximadamente la misma).

La tabla 3.8 muestra los valores de m

lim

y � �o � que resultaron de los ajustes

y las �guras 3.1 a 3.7 ilustran el comportamiento de la completitud y las curvas

ajustadas en cada caso.

Como puede verse, no existe ninguna variaci�on signi�cativa de la completitud

con el radio. Este hecho es f�acilmente comprendido considerando la importancia

relativa de las diferentes contribuciones al ruido: El brillo del fondo (suma del

cielo m�as la luz de la galaxia) en el campo central es de unas 750 ADUs en la pe-

riferia, valor que se incrementa hasta saturar el CCD (m�as de 30000 ADUs) cerca

del n�ucleo. En la regi�on m�as cercana al n�ucleo con fotometr��a a�un aprovechable

(a unos 15" del centro), el brillo del cielo m�as la galaxia es de aproximadamente

6000 ADUs, valor que decae muy r�apidamente al alejarnos del centro. A esta dis-

tancia el ruido total alcanza � 14.3 ADUs, mientras que en la periferia es de �

10.8 ADUs. La variaci�on relativa es tan peque~na porque la componente principal

del ruido proviene de las contribuciones del ruido de lectura y de la sustracci�on

del `fringing', que totalizan para esta imagen � 10.22 ADUs.

b) Selecci�on de los candidatos.

El DAOPHOT rechaza autom�aticamente objetos tales como galaxias resuel-

tas, rayos c�osmicos o defectos cosm�eticos del CCD; sin embargo, algunas galaxias

apenas resueltas o n�ucleos brillantes de galaxias con halos tenues pueden pasar

las primeras etapas de la reducci�on.

Para eliminar estos objetos de la muestra se us�o el ��ndice SHARP del DAOP-

HOT (ver Ap�endice). Con el �n de determinar los l��mites dentro de los cuales se

consider��an los candidatos como aceptables se realizaron m�as experimentos con

estrellas arti�ciales, lo que permiti�o establecer el `ruido' del par�ametro SHARP

en funci�on de la magnitud para cada campo. Tambi�en se utilizaron las �areas su-

perpuestas, especialmente la regi�on com�un a los campos central y norte por tener

seeing parecido. Teniendo en cuenta lo anterior se eligieron l��mites apropiados

(en funci�on de la magnitud) para rechazar los objetos extendidos. Las �guras

3.8 a 3.12 muestran los resultados de estas pruebas y los l��mites adoptados. Los

c��rculos indican los valores de SHARP que son excedidos s�olo en el 5% de los ca-

sos. Las curvas l��mite adoptadas emp��ricamente dejan un margen generoso, para

prevenir el efecto de otros factores que pueden introducir ruido en el SHARP,
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como los errores en el modelado de la PSF y el de�ciente muestreo de la imagen.

Las curvas representan la funci�on

SH

lim

= [exp(a � T

1

+ b) + 0:01]

1=2

Otra posible fuente de contaminaci�on son los picos de ruido que pudieran ser

confundidos con im�agenes estelares, sobre todo en los campos con mejor seeing,

donde la de�nici�on de la PSF es menor debido al muestreo de�ciente. Para

estimar la importancia de esta contribuci�on se crearon im�agenes planas con niveles

de brillo y ruido total similares a los de los campos reales, y se redujeron de forma

similar a �estos. Se encontr�o que las detecciones esp�ureas que pudieron sobrevivir

a todo el proceso fueron s�olo de una a tres por campo en promedio, pero en los

bines de magnitud donde la completitud es muy baja (<< 50%), y que por lo

tanto no se utilizaron. Resulta entonces que esta fuente de contaminaci�on es

absolutamente despreciable.

En las �guras 3.13 a 3.17 se muestran los valores del ��ndice SHARP en funci�on

de la magnitud para todos los campos, junto con los l��mites adoptados en cada

caso para seleccionar las fuentes puntuales. La tendencia hacia valores negativos

del SHARP para los objetos m�as d�ebiles se debe a que cerca de la magnitud

l��mite tienden a detectarse m�as f�acilmente los objetos que se hallan en posiciones

tales que el grueso de su luminosidad se concentra en un s�olo pixel, mientras que

los que dividen su luz entre dos pixeles se pierden m�as frecuentemente. Tambi�en

contribuye a este efecto la mayor probabilidad de detecci�on de los objetos que

coinciden con uctuaciones positivas del ruido.

c) Contaminaci�on debida a objetos no resueltos.

Wagner et al. (1991) se~nalan que la contaminaci�on debida a estrellas de

la V��a L�actea es, en el peor de los casos, s�olo el 10% de la debida a galaxias

de fondo no resueltas. En cuanto a estas �ultimas, tanto las gE como las dSph

(por dwarf spheroidal, enana esferoidal), Irr (irregulares) y dE se pueden resolver

siempre. Los objetos que pueden confundirse con c�umulos globulares son entonces

las galaxias de tama~no medio, QSO (quasi-stellar object, objeto cuasi-estelar) y

BCD (blue compact dwarf, enana azul compacta).

La informaci�on sobre el color de los objetos podr��a ayudar en la selecci�on de

candidatos, pero la utilizaci�on de las im�agenes tomadas en las bandas M �o C

implicar��a una reducci�on apreciable de la magnitud l��mite.

La �unica alternativa restante es entonces hacer una estimaci�on estad��stica de

la contaminaci�on de la muestra. De los campos correspondientes a la zona de

la galaxia el m�as profundo, luego del Central, es el Norte. Para intentar inferir

el efecto de la contaminaci�on sobre la muestra de c�umulos globulares se realiz�o

la siguiente prueba: Los objetos puntuales de este campo se dividieron en dos

grupos aproximadamente iguales, separados seg�un sus distancias galactoc�entricas

proyectadas. Se deriv�o una funci�on de luminosidad independientemente para cada

grupo, cuyos resultados se muestran en la tabla 3.9 y la �gura 3.18. El hecho de
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que no parece haber una gran diferencia entre los dos grupos parece indicar que la

contaminaci�on no es muy alta dentro de este rango de distancias (r � 3

0

), aunque

las uctuaciones estad��sticas son grandes debido al escaso n�umero de objetos.

El campo que se extiende m�as lejos del centro de la galaxia es el Oeste, pero

es a�un menos profundo que el Norte.

Por estas razones �nalmente se opt�o por usar el campo de comparaci�on para

estimar la poblaci�on de fondo. La funci�on de luminosidad de los objetos de fondo

derivada de este campo aparece en la tabla 3.10 y se ilustra en la �gura 3.19. Si

bien es cierto que esta regi�on est�a excesivamente alejada de la galaxia (2

�

), debe

tenerse en cuenta que tanto Dawe & Dickens (1976) como Wagner et al. (1991)

se~nalan que la densidad de galaxias de fondo en la zona de NGC 1399 es bastante

variable a escala de unos minutos de arco, por lo que de todas formas la incerteza

en la estimaci�on de la contaminaci�on ser�a elevada.

d) Ajustes.

Es usual representar las funciones de luminosidad de los c�umulos globulares

mediante las tradicionales distribuciones gaussianas

N(m) � A exp

(

�

(m�m

0

)

2

2�

2

)

aunque recientemente Secker (1992) encontr�o que una funci�on t

5

N(m) � A

(

1 +

(m�m

0

)

2

5�

2

)

�3

proporciona ajustes m�as exactos y robustos.

Las tablas 3.11 a 3.14 muestran el n�umero de objetos observados por intervalo

de magnitud para cada campo: nobs indica el n�umero total de detecciones, ncorr

el mismo valor corregido por incompletitud, n

b

la cantidad de objetos de fondo

estimada en base al campo de comparaci�on y ngc el n�umero de c�umulos estimado

para el intervalo. Los errores fueron calculados mediante la expresi�on dada por

Bolte (1989)

�

2

n

�

n

obs

f

2

c

+

(1�f

c

)n

2

obs

n

add

f

3

c

Las �guras 3.20 y 3.21 muestran los resultados de los ajustes de una distribuci�on

gaussiana y una t

5

a la funci�on de luminosidad de los c�umulos, utilizando datos

del campo central. Para realizar el ajuste se usaron s�olo los datos desde T

1

= 20:0

hasta T

1

= 23:6 mag (completitudes superiores al 50%). Los resultados de estos

ajustes fueron

m

0

= 23:22 mag; � = 1:22 mag

para la gaussiana y

m

0

= 23:11 mag; �

t

= 1:10 mag
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para la t

5

.

Con el �n de determinar el posible error introducido por el desconocimiento

de la contribuci�on precisa de los objetos de fondo en la muestra de candidatos,

se realizaron tambi�en estimaciones de la funci�on de luminosidad en los casos

supuestos de que esta contaminaci�on fuera el doble o la mitad de la inferida a

partir del an�alisis de los datos del campo de comparaci�on. Como se observa en

la tabla 3.15 y en la �gura 3.22, los resultados no di�eren en forma dr�astica.

Posiblemente el factor m�as inuyente en el error sea el hecho de que la mag-

nitud l��mite no supera claramente el pico de la funci�on de luminosidad: por esta

causa, una peque~na diferencia en la curva de completitud adoptada puede causar

un cambio importante en la funci�on de luminosidad derivada.

Entre las posibles causas de errores en la curva de completitud surgida de

los experimentos con estrellas arti�ciales podemos mencionar: (i) errores en el

modelado de la PSF, (ii) muestreo de�ciente de la imagen debido al tama~no

�nito de los pixeles y (iii) variaciones espaciales de la sensibilidad a lo largo de la

imagen causadas por diferencias en el foco o la iluminaci�on o caracter��sticas del

CCD. Debido a estos factores existe la posibilidad de que la magnitud l��mite real

sea algo menor que la adoptada. Para cuanti�car el efecto causado por errores

en la completitud, se hicieron ajustes haciendo variar m

lim

. En la �gura 3.23

se observa el comportamiento de la funci�on de luminosidad al variar levemente

la magnitud l��mite. La tabla 3.16. exhibe los valores de m

0

y � obtenidos bajo

estas condiciones. Como puede observarse, una variaci�on de �0:1 mag en m

lim

provoca un desplazamiento del `turnover' sobre un rango total de � 0.6 mag para

el ajuste de una gaussiana. Tambi�en se comprueba que el ajuste de la t

5

es menos

sensible.

Los resultados de todas estas experiencias sugieren la presencia de un `turno-

ver' alrededor de T

1

' 23:25 mag. Sin embargo, este valor no es superado con

su�ciente amplitud antes de llegar a la magnitud l��mite como para poder derivar

simult�aneamente A, m

0

y � con seguridad.

En estas circunstancias, la alternativa es imponer un valor para � y ajustar

A y m

0

. De hecho, W.E. Harris (1993) se~nala que, excluyendo a M 31 y a la V��a

L�actea, s�olo se conoce � con relativa certeza para NGC 4472 y NGC 4649.

Bridges et al. (1991) prueban ajustar distribuciones gaussianas con disper-

siones de 1.00, 1.25, 1.50 y 1.75 a su fotometr��a BV de los c�umulos globulares

de NGC 1399. Se realizaron ejercicios similares con los datos del campo central,

cuyos resultados se muestran en la tabla 3.17 y se ilustran en las �guras 3.24 a

3.27. Tambi�en se ajustaron funciones t

5

; imponiendo para �estas �

t

= �

G

=1:29:

La tabla 3.18 reproduce los valores derivados por Bridges et al.

Las fotometr��as de los otros campos son menos profundas que la del Cen-

tral: para el campo Norte la magnitud l��mite estimada (50% de completitud) es

m

lim

= 23:44 mag y para el Oeste es m

lim

= 23:27, mientras que el campo Sur

apenas alcanza hasta m

lim

= 22:78 magnitudes. Para el campo Norte se repiti�o

la experiencia descripta arriba obteni�endose resultados equivalentes, los que se
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resumen en la tabla 3.19 y se gra�can en las �guras 3.28 a 3.31. Este campo no

tiene la profundidad su�ciente como para poder intentar derivar �. Las �guras

3.32 y 3.33 ilustran las funciones de luminosidad de los campos Sur y Oeste,

respectivamente.

Una forma alternativa de obtener m

0

y � ha sido presentada por Secker &

Harris (1993a y 1993b). Este m�etodo consiste en modelar la distribuci�on obser-

vada suponiendo conocidas previamente la completitud y la funci�on de lumino-

sidad de la poblaci�on de fondo. Si se considera que la funci�on de luminosidad

de los c�umulos puede describirse mediante cierta distribuci�on, �(m;m

0

; �), cu-

yos par�ametros m

0

y � se desconocen, y se tiene una estimaci�on de la funci�on

de luminosidad de la poblaci�on de fondo, �

bkg

(m), entonces la distribuci�on de

luminosidades observada estar�a dada por

�

obs

(m;m

0

; �) = �(m;m

0

; �) + �

bkg

(m) � f

c

(m)

donde f

c

(m) es el factor de completitud. Adoptando una funci�on espec���ca (p.

ej. una gaussiana o una t

5

) como distribuci�on de luminosidades de los c�umulos,

los par�ametros m

0

y � pueden derivarse por m�axima verosimilitud. Este pro-

cedimiento presenta la ventaja de que no es necesario efectuar ning�un tipo de

`binning' sobre los datos observacionales.

Aplicando este m�etodo se obtuvo m

0

= 23:28� 0:18 mag T

1

y � = 1:26� 0:09

mag para una distribuci�on gaussiana y m

0

= 23:07� 0:11 y �

t

= 1:02� 0:06 para

una t

5

. Las �guras 3.34 y 3.35 muestran las distribuciones de probabilidades de

los valores de � y m

0

para ambos ajustes. Las curvas de nivel corresponden a los

l��mites de 0.5, 1, 1.5, 2, 2.5 y 3 desviaciones est�andard. En ambos casos se utiliz�o

como funci�on de luminosidad de los objetos de fondo la derivada del campo de

comparaci�on y s�olo se utilizaron los datos con completitudes no menores del 50%.

Considerando todas las experiencias descriptas, pueden adoptarse �nalmente

m

0

= 23:25� 0:15 ; � = 1:24� 0:06

para una distribuci�on gaussiana y

m

0

= 23:09� 0:15 ; �

t

= 1:06� 0:06

para una t

5

.

Estos resultados sugieren que se ha superado el `turnover' por � 0.4 mag en el

campo central, pero este margen no es su�cientemente amplio como para estimar

el valor de � con seguridad.

Utilizando tambi�en este campo central, Geisler & Forte (1990) derivan m

0

'

23:0 mag T

1

y � ' 1:2: Sin embargo, estiman la magnitud l��mite en m

lim

= 23:75

mag (50% de completitud), cifra que parece sobreestimada en comparaci�on con

la que resulta de este trabajo.

Por otra parte, Madejsky & Bender (1991) hallanm

0

= 23:4 mag R (mag R '

mag T

1

). Este valor parece demasiado elevado en comparaci�on con los resultados
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aqu�� obtenidos. Sin embargo, como se vi�o en la tabla 3.16, una variaci�on de s�olo

0.05 mag en la curva de completitud alcanzar��a para llevar m

0

a este valor.
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IV - LA DISTRIBUCION DE COLORES

a) Completitud.

Aunque para el estudio de la distribuci�on de colores la completitud no resulta

ser un factor tan cr��tico como lo es para el an�alisis de la funci�on de luminosidad,

resulta importante conocer hasta qu�e medida puede afectar los resultados obte-

nidos. En teor��a, la completitud de la muestra de los objetos detectados en las

tres bandas es

f = f

C

� f

M

� f

T

1

donde f

C

, f

M

y f

T

1

son las completitudes para las detecciones en cada �ltro indi-

vidualmente. Sin embargo en una estimaci�on de este tipo las incertezas de cada

uno de los factores, al multiplicarse, podr��an dar lugar a errores signi�cativos en

f , por lo que se opt�o por no utilizar una aproximaci�on de esta clase para la curva

de completitud. El procedimiento seguido fue entonces analizar el porcentaje de

objetos detectados en funci�on de la magnitud T

1

y del ��ndice de color (C � T

1

).

Para determinar el factor de completitud se a~nadieron estrellas arti�ciales con

ADDSTAR en cada campo con un rango uniforme de colores de

1 < (C � T

1

) < 2:5

que cubre el rango de los candidatos a c�umulos globulares. Cada imagen se

redujo posteriormente de forma similar a la original y se identi�caron las estre-

llas arti�ciales recuperadas simult�aneamente en las tres bandas. Se analizaron

separadamente los intervalos de color

1 < (C � T

1

) < 1:5;

1:5 < (C � T

1

) < 2;

y 2 < (C� T

1

) < 2:5:

Para cada uno de estos intervalos se ajust�o una curva de forma similar a lo des-

cripto en el cap��tulo III. Los experimentos con estrellas arti�ciales comprendieron

tambi�en en este caso series de 128 im�agenes por campo (en cada banda), con unos

60 � 70 objetos a~nadidos cada una. Igualmente al caso del cap��tulo anterior, se

redujeron 128 campos adicionales para disminuir la incerteza estad��stica dentro

de la regi�on m�as pr�oxima al centro de la galaxia. Las tablas 4.1 a 4.7 muestran

los resultados de estos experimentos y la tabla 4.8 los par�ametros ajustados. Las

curvas resultantes se ilustran en las �guras 4.1 a 4.7.
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En este caso, el factor m�as importante que limita la profundidad de la foto-

metr��a es la completitud en la banda C. Las im�agenes correspondientes a esta

banda no est�an afectadas por `fringing', por lo que la contribuci�on al ruido total

proveniente del halo de la galaxia se vuelve preponderante en la regi�on central.

Por este motivo, se han exclu��do (igualmente a como se hizo en el trabajo de

Ostrov et al.) los 29" centrales, donde la completitud cae signi�cativamente.

Un intento de determinar la completitud en esta zona di�o (aunque con errores

grandes) valores para mlim (50% de completitud) de 23.30, 22.87 y 22:27(�0:07)

magnitudes T

1

para los tres rangos de color considerados. Afuera de esta peque~na

regi�on, no se detecta ninguna variaci�on apreciable de la completitud en funci�on

de la distancia galactoc�entrica proyectada.

Es claro que los intervalos de color analizados son bastante amplios y que

los resultados obtenidos no representan adecuadamente la completitud para los

objetos de colores extremadamente rojos o azules, pero la informaci�on derivada

es su�ciente para determinar una magnitud de corte que permita estudiar la

distribuci�on de colores de los candidatos sin introducir ning�un efecto de selecci�on

en funci�on del color.

Tanto en Geisler & Forte (1990) como en Ostrov et al. (1993) se adopt�o una

magnitud de corte de T

1

= 22:3 mag para el an�alisis de la distribuci�on de colores.

Como evidencian los resultados de los ensayos arriba resumidos este l��mite es

adecuado para la fotometr��a del campo central, ya que el nivel de completitud

es en este caso de aproximadamente el 90% a�un para los objetos m�as rojos. Lo

mismo ocurre para el campo norte; sin embargo, a T

1

= 22:3 mag la completitud

es s�olo del orden del 50% para los candidatos m�as rojos del campo oeste, y apenas

alcanza el 33% en el caso del campo sur.

Evidentemente, la magnitud de corte de T

1

= 22:3 adoptada en Ostrov et

al. result�o inadecuada para los campos sur y oeste, puesto que a este nivel se

pierden ya una gran cantidad de los candidatos m�as rojos. Por este motivo, los

colores medios derivados por Ostrov et al. para c�umulos a distancias mayores

que un minuto y medio de arco del centro de la galaxia (es decir, las regiones

anulares que incluyen porciones de los campos sur y oeste) se deben considerar

con precauci�on.

Debido a la escasa profundidad del campo sur (y en menor medida del oeste) la

adopci�on de una magnitud de corte �unica para el total de la muestra de candidatos

forzar��a a desperdiciar gran parte de la fotometr��a utilizable perteneciente a los

campos norte y central. La opci�on alternativa es entonces estudiar cada campo

por separado, adoptando una magnitud de corte independiente para cada caso,

en forma an�aloga a como se hizo el an�alisis de la funci�on de luminosidad en el

cap��tulo anterior.

b) Errores.

Si bien, como se ha dicho, el conocimiento exacto de la completitud de las

observaciones no es tan cr��tico para el an�alisis de la distribuci�on de colores como
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lo es para la determinaci�on de la funci�on de luminosidad, lo contrario ocurre con

el error fotom�etrico. La adopci�on de una magnitud de corte demasiado profunda

puede permitir disponer de una muestra muy importante de candidatos observa-

dos, pero el crecimiento de los errores hacia las magnitudes m�as d�ebiles puede

borrar cualquier tipo de estructura de la distribuci�on de colores que se pretenda

detectar. Contrariamente, si la magnitud de corte elegida es demasiado brillante

los errores fotom�etricos ser�an peque~nos, pero el tama~no de la muestra disminuir�a

demasiado provocando el aumento excesivo de las uctuaciones estad��sticas. Es

evidente que se debe encontrar un buen compromiso entre el n�umero de can-

didatos y los errores fotom�etricos, para lo cual es fundamental disponer de un

adecuado conocimiento apriori de estos �ultimos.

El an�alisis de los errores fotom�etricos se ha encarado de tres formas indepen-

dientes :

(i) en base a los resultados de los experimentos con estrellas arti�ciales, es decir,

en las diferencias entre las magnitudes de las estrellas a~nadidas y las magnitudes

con que fueron recuperadas ;

(ii) partiendo de los valores estimados por el DAOPHOT que, si es correcto

el valor del `ruido equivalente' introducido como ruido de lectura para tener en

cuenta el efecto de la sustracci�on del `fringing', deber��an dar una buena estimaci�on

del error ; y

(iii) analizando las diferencias de magnitud entre objetos medidos simult�aneamen-

te en dos campos, en las regiones superpuestas entre ambos.

Aunque lo que interesa es el error en el ��ndice (C � T

1

) (que, como se ver�a

en el cap��tulo siguiente, ser�a el ��ndice utilizado para determinar las abundancias

al igual que en los trabajos de Geisler & Forte y Ostrov et al.), ciertamente

este error depender�a tanto de la mag T

1

como del color, por lo que en este caso

lo m�as sencillo es estudiar el error en funci�on de la magnitud para cada banda

individualmente. Las �guras 4.8 a 4.15 muestran el comportamiento de los errores

para las bandas T

1

y C para todos los campos correspondientes a la regi�on de NGC

1399, estimados por medio de los tres m�etodos arriba delineados. La ordenada

de cada punto de los gr�a�cos representa la mediana de la distribuci�on de errores

dentro del bin, y su abcisa el valor medio de las magnitudes. Para el caso de los

errores determinados a partir de las observaciones de los objetos comunes a dos

campos se han adoptado bines de una magnitud con el prop�osito de incrementar

el n�umero de mediciones por intervalo. A�un as��, �este sigue siendo escaso, por

lo que la expresi�on `mediana de la distribuci�on' debe tomarse con precauci�on.

Adem�as, para obtener estimaciones de los errores para un campo los valores de

las diferencias fueron divididos por 1.41, procedimiento correcto solamente en el

caso de que los errores sean del mismo orden en las dos im�agenes comparadas.

Para la determinaci�on de los errores del campo central se utiliz�o la regi�on en

com�un con el campo norte.

Finalmente, las �guras 4.16 a 4.21 ilustran las diferencias de magnitud en

las bandas T

1

y C para todos los objetos puntuales detectados simult�aneamente
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en las tres bandas y en dos campos. Estos gr�a�cos seguramente representan la

estimaci�on m�as realista de los errores, pero no debe dejarse de tener en cuenta

que estas diferencias no necesariamente provienen de contribuciones similares de

los dos campos, sobre todo en las regiones sur-central y oeste-central.

c) Selecci�on de candidatos.

En base al estudio descripto en los dos puntos anteriores, se adoptaron como

magnitudes de corte aquellas para las cuales la completitud es del 80% para

los objetos del ala roja de la distribuci�on (< (C � T

1

) >' 2:25 mag ). Esta

magnitud de corte alcanza a T

1

= 22:59 mag para el campo central, 22.44 para

el norte, 21.89 para el sur, 21.95 para el oeste y 22.38 mag T

1

para el campo de

comparaci�on.

Como se desprende del an�alisis realizado en el cap��tulo III, la contaminaci�on

causada por fuentes no resueltas resulta de escasa importancia hasta T

1

= 22:59

mag. Las galaxias apenas resueltas y objetos sospechosos se eliminaron siguiendo

el mismo criterio adoptado para el estudio de la funci�on de luminosidad, utilizan-

do tambi�en las im�agenes de la banda T

1

debido a que son las de mejor seeing en

todos los campos.

Las �guras 4.22 a 4.31 muestran los diagramas color - magnitud (C � T

1

) vs.

T

1

y (M�T

1

) vs. T

1

para todas las fuentes puntuales de los campos de la zona de

NGC 1399 y del campo de comparaci�on. Los arcos de par�abola gra�cados en los

diagramas (C � T

1

) vs. T

1

corresponden a la estimaci�on del 80% de completitud

seg�un los experimentos con estrellas arti�ciales descriptos en el punto (a). Un

breve vistazo al diagrama correspondiente al campo central (�g. 4.22) permite

inferir que los c�umulos globulares ocupan un rango de colores desde (C�T

1

) ' 1

hasta 2.25 mag y T

1

> 20 mag.

Un �ultimo paso en la selecci�on de los candidatos fue la eliminaci�on de todos

aquellos con �(C � T

1

) > 0:15 mag seg�un las estimaciones de �(C) y �(T

1

) del

DAOPHOT. Con ello se eliminan todos aquellos objetos con errores sospechosa-

mente elevados, que hacen suponer la posibilidad de alg�un problema en alguna

de las im�agenes.

En la tabla 4.9 se muestran los n�umeros totales de objetos encontrados en las

tres bandas en cada campo, las magnitudes de corte adoptadas y los n�umeros

�nales de candidatos remanentes en cada caso.

d) Distribuci�on de colores.

Uno de los resultados m�as llamativos del trabajo de Ostrov et al. fue el

indicio de la existencia de una distribuci�on de metalicidades multimodal. Uno de

los prop�ositos de este trabajo es investigar en profundidad esta posibilidad.

Las �guras 4.32 a 4.35 muestran los histogramas generalizados que represen-

tan las distribuciones de color de los distintos campos. Estos histogramas se

construyeron adoptando una dispersi�on de 0.05 mag, que es un valor que repre-

senta adecuadamente los errores sin borronear demasiado la estructura �na de la
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distribuci�on. Se incluyeron todos los objetos con T

1

> 19 mag y menor que la

magnitud de corte adoptada en cada caso.

Resulta a primera vista evidente que la distribuci�on es bimodal en el campo

central. En los gr�a�cos correspondientes a los campos perif�ericos, las mayo-

res uctuaciones estad��sticas debidas al menor n�umero de candidatos (t�engase

en cuenta que este n�umero est�a representado por el �area debajo de la curva y

obs�ervense las diferentes escalas de los distintos gr�a�cos) enmascaran la estruc-

tura de las distribuciones intr��nsecas de colores. Sin embargo, una comparaci�on

entre �estos permite constatar, en todos los casos, la existencia de un m��nimo cerca

de (C � T

1

) = 1:5 mag.

En la �g. 4.36 se representa la distribuci�on de colores correspondiente a todos

los campos combinados, junto con las contribuciones individuales de cada uno.

Para compatibilizar las muestras, se consideraron solamente aquellos candidatos

m�as brillantes que 21.89 mag T

1

. Las curvas correspondientes a los campos pe-

rif�ericos se construyeron excluyendo los objetos de las zonas superpuestas con el

campo central. En total quedan unos 314 candidatos con T

1

< 21:89 mag. La

bimodalidad de la distribuci�on vuelve a hacerse evidente.

En este punto surge la necesidad de determinar si ambos grupos de candidatos,

`rojos' y `azules', est�an realmente asociados con NGC 1399.

Examinando el diagrama color-magnitud correspondiente al campo de com-

paraci�on (�g. 4.30), se puede comprobar que dentro del rango de colores y magni-

tudes esperado para los c�umulos globulares no existe ning�un objeto hasta T

1

= 22

mag (sobrepasando la magnitud de corte adoptada para los campos sur y oeste)

mientras que apenas se hallan dos hasta T

1

= 22:44 mag y cuatro hasta 22.59

mag. La completitud del 80% para el ala roja se halla en T

1

= 22:38 mag. para el

campo de comparaci�on, pero a T

1

= 22:59 mag es a�un del � 60% en este extremo

de la distribuci�on, lo que permite descartar la posibilidad de una cantidad mucho

mayor de objetos.

La conclusi�on obligada de este examen es que, dentro de estos l��mites, no

parece existir una contaminaci�on importante. Sin embargo, hay dos puntos que

deben ser considerados con precauci�on :

(i) Como se puede apreciar en la �g. 3.17, una signi�cativa cantidad de fuentes

del campo de comparaci�on pudieron descartarse por su apariencia sospechosa. El

seeing en el campo sur es bastante peor que el del campo de comparaci�on (tabla

2.2), por lo que la discriminaci�on contra galaxias de fondo puede ser menos efec-

tiva en esta imagen. De todas formas, el peor seeing trae como consecuencia una

disminuci�on de la completitud y la correspondiente adopci�on de una magnitud

de corte m�as brillante, por lo que la proporci�on de objetos de fondo esperada es

menor.

(ii) El campo de comparaci�on se encuentra a 2

�

de NGC 1399. Si bien la densidad

de poblaci�on de fondo deber��a ser varias veces mayor en el �area de NGC 1399

para constituir un problema importante, cabe la posibilidad de que la galaxia se

encuentre proyectada sobre alg�un c�umulo de galaxias lejano.
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Dawe & Dickens (1976) encuentran que la distribuci�on de densidad de fuentes

alrededor de NGC 1399 est�a elongada en la direcci�on del eje mayor de la galaxia,

y sugieren la posibilidad de que esta caracter��stica se deba a la presencia de un

c�umulo de galaxias lejano proyectado cerca del centro de NGC 1399. De hecho,

esto ocurre en el caso de M 87 (Huchra & Brodie, 1984). Dawe & Dickens se~nalan

adem�as que el centroide de la distribuci�on de densidad se halla desplazada unos

28" al sudeste del centro de la galaxia. Por otra parte, Hanes & Harris W.E.

(1986b) detectan tambi�en un exceso de objetos en esta direcci�on, pero no le

atribuyen signi�caci�on estad��stica.

La escasa y despareja cobertura espacial del material observacional aqu�� ana-

lizado hace imposible la realizaci�on de un estudio exhaustivo de las distribuciones

espaciales de ambos tipos de objetos. Con el prop�osito de determinar, a�un de

forma grosera, las concentraciones de ambos grupos de candidatos hacia NGC

1399, se procedi�o de la siguiente manera :

Se dividi�o la muestra de candidatos correspondiente a cada campo (T

1

menor

que la magnitud de corte adoptada en cada caso) en dos mitades aproximada-

mente iguales seg�un sus distancias galactoc�entricas proyectadas. Estos fueron

clasi�cados como `rojos' (1:5 < (C�T

1

) < 2:25) o `azules' (1:0 < (C�T

1

) < 1:5)

a �n de comprobar sus grados de concentraci�on hacia la galaxia. Las tablas 4.10

a 4.13 muestran las densidades (en n�umero sobre minuto de arco cuadrado) de

los objetos `rojos' y `azules' en las zonas cercana y alejada del centro de la galaxia

en que se dividi�o cada campo. Se veri�ca una concentraci�on de ambos grupos

de candidatos tanto en el campo central como en el norte, siendo m�as pronun-

ciada para los `rojos' (t�engase tambi�en presente que cualquier efecto de selecci�on

relacionado con el aumento de ruido hacia el centro de la galaxia act�ua contra

el ala roja de la distribuci�on de colores, por lo que la diferencia entre los grados

de concentraci�on de ambos grupos puede ser a�un algo mayor). En el campo sur,

sin embargo, no se encuentra ninguna variaci�on signi�cativa en la densidad de

candidatos, mientras que la concentraci�on detectada en el campo oeste es mucho

menos importante, sin apreciarse diferencia alguna entre ambos grupos.

Alternativamente, se procedi�o a analizar la muestra completa de candidatos,

limitada a T

1

< 21:89 mag. La tabla 4.14 y la �g. 4.37 muestran los per�les

de densidad proyectada de ambos grupos de candidatos en funci�on del radio. Se

ajustaron a estos datos distribuciones de densidad de la forma

�(r) � r

��

obteni�endose los resultados indicados en la tabla 4.15. Otra vez se hace evidente

una concentraci�on signi�cativa de los objetos hacia NGC 1399, siendo esta m�as

marcada para los `rojos', a pesar de un visible aplanamiento del per�l de densidad

de estos �ultimos hacia el centro.

La �unica forma completamente segura de descartar la hip�otesis de una con-

taminaci�on de fondo anormalmente elevada es disponiendo informaci�on sobre
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velocidades radiales. Dentro de la muestra de candidatos estudiada por Grillmair

et al. (1994) existen 16 objetos en com�un con este trabajo. En la tabla 4.16 se

muestra un listado de �estos junto con la clasi�caci�on de Grillmair (1995) basada

en las velocidades radiales (Grillmair considera como candidatos a c�umulos glo-

bulares todos aquellos objetos con v

r

< 3000 km/s) y la de este trabajo basada

en la apariencia de la imagen. Tambi�en se resumen sus colores y magnitudes.

A�un teniendo en cuenta la poca signi�caci�on estad��stica del escaso n�umero

de objetos en com�un entre ambos trabajos, no parece existir la posibilidad de

una elevada contaminaci�on debida a galaxias de fondo dentro de la muestra de

candidatos aqu�� estudiada : los dos objetos clasi�cados como tales por Grillmair

pueden resolverse como fuentes extendidas.

El objeto marcado con un signo de interrogaci�on, cuya posici�on se se~nala con

una echa en la �gura 2.2, aparece resuelto en la imagen del campo central pero no

puede ser una galaxia de fondo seg�un la clasi�caci�on de Grillmair. La apariencia

de la imagen es redonda, por lo que tambi�en puede descartarse que se trate

de dos fuentes puntuales demasiado juntas. Un ajuste de un per�l exponencial

I = I

0

exp(�r=�) produjo como resultado un valor de � ' 71 pc (suponiendo que

el objeto se halle a una distancia de 14.9 Mpc y sin efectuar ninguna correcci�on del

efecto del seeing). Se realiz�o una fotometr��a de apertura sobre este objeto, cuyos

resultados tambi�en se muestran en la tabla 4.16. Su tama~no indica que podr��a

tratarse de una dSph bastante compacta, con una luminosidad algo mayor que la

de los c�umulos m�as grandes. Bassino et al. (1994) indican que una dEn capturada

y despojada de su envoltura se asemejar��a a este tipo de objeto. Sin embargo,

su color extremadamente rojo obliga a descartar esta hip�otesis, siendo necesaria

informaci�on espectrosc�opica adicional para dilucidar su verdadera naturaleza.

Con el prop�osito de cuanti�car de alguna forma la distribuci�on de colores de

los candidatos, se procedi�o a ajustar mediante el m�etodo de m�axima verosimilitud

una combinaci�on de dos gaussianas

f = k

1

�

1

p

2�

exp

(

�

(IC � IC

1

)

2

2�

2

1

)

+ (1� k)

1

�

2

p

2�

exp

(

�

(IC � IC

2

)

2

2�

2

2

)

(IC representa al ��ndice de color, (C � T

1

) en este caso). Este ajuste se efec-

tu�o sobre la muestra comprendida por el total de candidatos del campo central

con T

1

< 22:59 mag, la que abarca todos los campos (con mlim = 21.89 mag

T

1

) y sobre esta �ultima muestra pero dividida en dos zonas seg�un el radio galac-

toc�entrico proyectado. Se efectuaron tambi�en ajustes descartando los datos con

menores probabilidades en el c�alculo de la verosimilitud ; los resultados obtenidos

se muestran en la tabla 4.17, donde N

d

indica el n�umero de datos descartados.

En las �guras 4.38 a 4.41 se ilustran los histogramas generalizados que represen-

tan las distribuciones de colores de las distintas muestras, junto con los ajustes

cuya apariencia mejor se aproxima a ellos (indicados con un asterisco en la tabla

4.17). Se aprecia claramente el aumento de la importancia relativa del n�umero

de c�umulos `azules' en las regiones m�as alejadas del centro gal�actico.
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Si se acepta que existen dos poblaciones de c�umulos con distribuciones de

colores que pueden ser aproximadas por las gaussianas ajustadas, resulta que la

muestra de los candidatos m�as azules que (C � T

1

) = 1:5 mag est�a contaminada

por el ala de los c�umulos de la `poblaci�on roja'. Si se calcula la densidad de la

`poblaci�on azul' a partir de la contribuci�on relativa al total de objetos derivada

en la tabla 4.17, se obtiene �

a

' 1:92 y �

a

' 1:39 c�umulos por minuto de arco

cuadrado para distancias menores y mayores que 1:97

0

respectivamente. Este

resultado indica que la concentraci�on hacia el centro de NGC 1399 de los c�umulos

de la `poblaci�on azul', una vez que se eliminado la contaminaci�on proveniente de la

otra poblaci�on es pr�acticamente nula (siempre que se acepte que sus distribuci�ones

de colores pueden aproximarse por medio de gaussianas) .

Finalmente en la �g. 4.42 se gra�can las distribuciones de colores para dis-

tintos objetos del campo central de distintos brillos. La curva identi�cada como

`objetos descartados' contiene todas las fuentes puntuales que no fueron consi-

deradas buenos candidatos, ya sea por ser m�as d�ebiles que la magnitud de corte

de 22.59 mag T

1

, por tener errores mayores que 0.15 mag en (C � T

1

) o por

tener colores fuera del rango considerado. Para esta �ultima curva la completitud

depende fuertemente del color, por lo que el ala roja se ve fuertemente afectada;

pero se puede observar claramente que incluso para este grupo de objetos, as��

como para todos los otros, la distribuci�on de colores posee un m��nimo cerca de

(C � T

1

) = 1:5 mag.

En la �gura 4.43 se compararan las funciones de luminosidad de ambos gru-

pos, que se muestran adem�as en las tablas 4.18 y 4.19. Se efectu�o un test �

2

,

empleando los bines desde 20.2 mag hasta 22.6 (m�as brillantes que la magnitud

de corte) para determinar la posible existencia de diferencias signi�cativas entre

ambas funciones de luminosidad, obteni�endose como resultado un valor de 13.06.

La posibilidad de que un valor como �este se obtenga por azar es 0.29, por lo

que no puede descartarse que ambas funciones de luminosidad sean id�enticas, al

menos en sus alas brillantes.

e) Gradientes.

En vista de los resultados descriptos en el punto anterior, no tiene mayor

sentido hablar de colores `medios': el promedio de los colores de los candidatos

depender�a de la mayor o menor proporci�on de objetos de una u otra poblaci�on.

Sin embargo, a efectos de permitir comparaciones con resultados de otros tra-

bajos, puede resultar �util obtener algunos n�umeros, siempre teniendo presente el

hecho de que �estos no son verdaderamente representativos de la distribuci�on de

colores.

Como se mencion�o en el inicio de este cap��tulo, se estudi�o por separado la

muestra de cada campo, limitada a la magnitud de corte correspondiente, y la

muestra total de candidatos hasta 21.89 mag, de forma de que las diferentes

profundidades de los distintos campos no introduzcan efectos esp�ureos sobre la

distribuci�on radial de colores.
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Los resultados para cada campo se muestran en las tablas 4.20 a 4.23, y

los correspondientes a la muestra combinada en la tabla 4.24. Las �guras 4.44

y 4.45 muestran el comportamiento de los colores medios en funci�on del radio

galactoc�entrico proyectado. Tambi�en se ilustra el per�l de color del halo, tomado

de Ostrov et al. y reproducido en la tabla 4.25. El color medio del anillo m�as

interior posiblemente no sea signi�cativo debido a los grandes errores fotom�etricos

y a la mayor incompletitud en esa peque~na �area. Una comparaci�on con la �gura

9 de Ostrov et al. muestra que los gradientes detectados en este nuevo trabajo

son m�as pronunciados. Esto resulta hasta cierto punto sorprendente, puesto que

la sobreestimaci�on de la completitud de los campos perif�ericos en Ostrov et al.

deber��a haber producido colores medios m�as azules. De todas formas debe tenerse

en cuenta que no es del todo l��cito comparar las completitudes derivadas en este

trabajo con las adoptadas por Ostrov et al. : el campo central, por su mayor

densidad de objetos, puede haber sido m�as afectado que los campos perif�ericos

por los errores introducidos por el �ltraje de mediana. Otro factor de segura

importancia es la e�caz discriminaci�on contra galaxias de fondo apenas resueltas

lograda en esta nueva fotometr��a.

Probablemente el factor que m�as contribuye a la diferencia de los resultados

son los errores en los puntos de cero de las calibraciones para cada campo. Este

es un asunto cr��tico en ambos trabajos : en Ostrov et al. se intentaron corregir

los puntos de cero utilizando la mayor cantidad posible de objetos de las zonas

superpuestas, a pesar de los grandes errores de los m�as d�ebiles ; en este trabajo,

se utilizaron s�olo los escasos objetos m�as brillantes. Ambos procedimientos tie-

nen sus ventajas y sus riesgos, pero estos �ultimos se agravan si la calidad de la

fotometr��a es peor.

A causa de las razones expuestas, los resultados m�as seguros son los que

corresponden a los an�alisis individuales hechos para cada campo, pero el compor-

tamiento de la muestra global sugiere la existencia de un gradiente de los colores

`medios' mayor que el detectado por Ostrov et al.
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V - DISCUSION

a) La funci�on de luminosidad.

El estudio de las funciones de luminosidad de los sistemas de c�umulos glo-

bulares extragal�acticos ha demostrado hasta hoy que �esta es muy uniforme de

galaxia en galaxia y entre distintos tipos morfol�ogicos, pudiendo describirse ade-

cuadamente mediante una distribuci�on gaussiana con M

0

V

' �7:27 � 0:23 y

� ' 1:2 � 1:7 (Harris, 1991). La constancia de M

0

V

es una caracter��stica re-

almente llamativa, ya que abarca sistemas pertenecientes a galaxias de tipos

completamente distintos y con un rango de cuatro �ordenes de magnitud en lumi-

nosidad (Harris, W.E., 1993). Esto parece indicar que el proceso de formaci�on

de c�umulos globulares no depende de factores externos tales como la metalicidad

del medio ambiente, la masa de la protogalaxia, etc.

Esta uniformidad de las funciones de luminosidad de los sistemas de c�umulos

globulares las hace utilizables como indicadoras de distancia dentro de un rango

de hasta unos � 30 Mpc.

En el cap��tulo III se ha conclu��do que la funci�on de luminosidad de los c�umulos

globulares de NGC 1399 puede ser bien representada por medio de una distribu-

ci�on gaussiana con T

0

1

= 23:25� 0:10 y � = 1:22� 0:06 mag. La principal fuente

de error (sobre todo en la determinaci�on de la dispersi�on) es que no se supera

claramente el m�aximo de la distribuci�on. Adoptando (V � T

1

) = 0:45 mag, el

valor hallado equivale a V

0

= 23:70 mag, que coincide bastante bien con el valor

de V

0

= 23:85 mag derivado por Bridges et al. (1991).

Secker & Harris (1993b), usando los datos de tres el��pticas gigantes del c�umulo

de Virgo de Harris et al. (1991) y adoptando para estas un m�odulo de distancia

de (m�M) = 30:95 mag, obtienen M

0

V

= �7:11� 0:3 mag. Suponiendo que la

GCLF de NGC 1399 es igual a la de las el��pticas de Virgo, se puede determinar

�(m�M)

Fornax�V irgo

' �0:14 mag

lo que equivale a D

Fornax

=D

V irgo

' 0:94:

Tonry (1991) determina para NGC 1399 una distancia de 14:9 � 0:8 Mpc

midiendo las uctuaciones de brillo super�cial, mientras que McMillan et al.

(1993) obtienen un valor de 17:1� 0:5 Mpc utilizando la funci�on de luminosidad

de las nebulosas planetarias. Este �ultimo valor se reduce a 16.3 Mpc si se considera

un E(B � V ) = 0:03 mag. Utilizando estas distancias y adoptando (V � T

1

) =

0:45, el pico de la GCLF de NGC 1399 se halla entre M

V

= �7:16 y M

V

= �7:46

mag, dentro del mismo rango usualmente estimado para otras galaxias.

Contrariamente a lo que ocurre con M

0

, la dispersi�on de la distribuci�on de

magnitud puede uctuar apreciablemente de galaxia en galaxia, desde valores
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como � � 1:2 para M 31 hasta � � 1:7 en M 87. Sin embargo, no se debe

dejar de tener en cuenta que la dispersi�on resulta muy dif��cil de determinar con

seguridad en la pr�actica, puesto que para ello es necesario superar claramente

el `turnover' antes de llegar al l��mite de completitud. Harris (1991) se~nala que

� parece ser algo mayor en las el��pticas gigantes (� � 1:4) que en las galaxias

espirales (� � 1:2).

Aunque ciertamente para obtener una determinaci�on segura de � se deber��a

disponer de una fotometr��a m�as profunda, el an�alisis realizado en el cap��tulo III

sugiere un valor peque~no, de � � 1:22 mag, m�as parecido al correspondiente a M

31 y a la V��a L�actea que a los ajustados para las gigantes el��pticas del c�umulo de

Virgo.

Asumiendo una relaci�on masa/luminosidad determinada, la GCLF brinda in-

formaci�on sobre el espectro de masas de los c�umulos globulares. Harris & Pudritz

(1994) sostienen que la distribuci�on de masas de los c�umulos m�as masivos puede

describirse adecuadamente mediante una ley de potencias, N(M) � M

�

con

 ' 1:7; independientemente del medio ambiente, y se~nalan que esta distribuci�on

de masas es id�entica a la de las nubes moleculares gigantes en galaxias espirales

grandes.

A partir de los datos del campo central (tabla 3.11, fotometr��a en T

1

sola-

mente) se puede derivar el espectro de masas, suponiendo una relaci�on M=L

constante, como

N(L

V

) �

2:5

� ln(10)

�(M

V

) � 10

0:4(M

V

�M

V�

)

(McLaughlin et al., 1995), donde � es el ancho del bin (0.2 mag en el presente

caso).

Para calcular el espectro de masas se adopt�o una distancia de 14.9 Mpc y

(V �T

1

) = 0:45 mag. El resultado se ilustra en la �g. 5.1. Las rectas corresponden

a ajustes por m��nimos cuadrados para los valores que van desde log(L

V

=L

V�

) =

4:85 a 5.5 y desde log(L

V

=L

V�

) = 5:5 a 6.1 (correspondientes a los intervalos de

magnitud 21:4 < T

1

< 23:2 y 20:0 < T

1

< 21:4) y las pendientes resultantes son

-1.71 y -3.24 respectivamente.

Estos valores coinciden con los dados por Harris & Pudritz, que se~nalan  =

1:7 y 3.2 para masas menores y mayores que 3 �10

6

masas solares, pero asumiendo

una relaci�on M=L

V

= 2:0M

�

=L

V�

el punto en que la pendiente cambia est�a

alrededor de 6:3 � 10

5

M

�

. Este hecho tambi�en puede apreciarse en la �g. 2 de

Harris & Pudritz, en la cual se ilustra la distribuci�on de masas de NGC 1399

constru��da en base a la GCLF dada por Bridges et al. (1991). Sin embargo, la

presencia de un cambio n��tido en la pendiente en un determinado valor deM s�olo

parece clara en el caso de M 87. Es posible que esto se deba a que dicha galaxia

es la �unica en la que el ala brillante de la GCLF est�a bien muestreada, merced

a la fotometr��a realizada por McLaughlin et al. (1994) con un CCD de gran

formato, que incluye casi 3000 c�umulos globulares. Por otro lado, McLaughlin

33



et al. (1995) hallaron recientemente que en el caso de NGC 3311,  ' 2:89 y

se mantiene constante hasta por lo menos M � 6:3 � 10

5

M

�

(la profundidad

de la fotometr��a no les permite llegar a masas menores). Dentro del marco del

trabajo de Harris & Pudritz, la pendiente m�as pronunciada para los c�umulos m�as

masivos se debe a que, para el caso de las nubes moleculares supergigantes (que

proponen como progenitores de los c�umulos globulares) m�as grandes, el tiempo

de crecimiento mediante coalescencia con otras nubes es menor que su tiempo de

vida frente a la formaci�on de estrellas.

Finalmente, en la �g. 5.2 se ilustran los espectros de masas para los c�umulos

`azules' y `rojos' por separado (es decir, con (C � T

1

) mayores y menores que 1.5

mag respectivamente). Este gr�a�co se construy�o en base a la muestra que abarca

todos los campos, por lo que su profundidad es mucho menor. Los espectros

de masas de ambos grupos (por lo menos en lo que ata~ne al extremo de mayor

luminosidad) son muy similares.

b) Enrojecimiento.

El color intr��nseco de los c�umulos globulares depende de sus edades y metali-

cidades. El color observado se ve afectado tambi�en por el enrojecimiento causado

por el polvo interestelar.

Hanes & Harris (1986b) adoptan E(B � V ) � 0:03 mag en la direcci�on del

c�umulo de Fornax, bas�andose en Burstein & Heiles (1982). Tanto Wagner et al.

(1991) como Geisler & Forte y Ostrov et al. utilizan un valor de E(B � V ) =

0:03. Bridges et al. (1991) considera E(B � V ) � 0:03, pero no aplica ninguna

correcci�on a sus resultados.

En este trabajo, para seguir un criterio uniforme, se decidi�o adoptar E(C �

T ) = 2 �E(B�V ) = 0:06, el mismo enrojecimiento utilizado por Geisler & Forte

y Ostrov et al.

El enrojecimiento producido por el material interestelar de la V��a L�actea no

resulta un problema importante, puesto que se puede suponer razonablemente

uniforme sobre los campos estudiados en este trabajo. Lo contrario ocurre con

el enrojecimiento debido a la posible presencia de polvo interestelar en la misma

NGC 1399.

En muchas galaxias el��pticas se han detectado `dark lanes' y discos de material

interestelar. Goudfrooij & de Jong (1995a, 1995b) encuentran, sin embargo, que

la cantidad de polvo detectable �opticamente es aproximadamente un orden de

magnitud menor que la inferida a partir de la emisi�on en 60�m y 100�m medida

por el IRAS. Esta gran diferencia no puede ser atribuida a efectos de selecci�on

causados por la inclinaci�on de los `dark lanes'.

Goudfrooij & de Jong proponen que la mayor parte del polvo en las galaxias

el��pticas se encuentra difusamente distribuido de igual forma que la poblaci�on

estelar. Como la detecci�on de polvo por medios �opticos en galaxias el��pticas

siempre se efectu�o merced al aprovechamiento de la suavidad de la distribuci�on

de la componente estelar difusa, s�olo se puede hacer evidente el material inte-
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restelar cuya distribuci�on espacial sea signi�cativamente diferente del per�l de

luminosidad de la galaxia. Una distribuci�on de polvo difusa, similar a la de las

estrellas (como la que podr��a esperarse del material interestelar eyectado por �estas

durante su evoluci�on) pasar��a desapercibida si se la intenta detectar �opticamente:

el �unico efecto visible de su presencia ser��a el enrojecimiento de la luz de la ga-

laxia hacia las regiones centrales. La presencia de gradientes de color (siendo

la luz m�as roja hacia las regiones centrales) es un rasgo muy com�un entre las

galaxias el��pticas gigantes, pero usualmente se la ha interpretado como evidencia

en favor de la existencia de incrementos de la metalicidad. Goudfrooij & de Jong

concluyen que estos gradientes pueden ser causados, al menos parcialmente, por

el enrojecimiento producido por esta componente de polvo difusa.

Al analizar la competencia entre la producci�on y la destrucci�on de los granos

de polvo, Goudfrooij & de Jong encuentran que �este debe tener un origen externo

en la mayor��a de los casos. Esta es la interpretaci�on habitual acerca del origen

de los `dark lanes' y discos de material interestelar, que est�an constituidas por

materia din�amicamente desacoplada del resto de la galaxia; pero resulta dif��cil

imaginar de qu�e forma el material adquirido puede terminar con una distribuci�on

espacial similar a la de la componente estelar original.

De todos modos, no puede descartarse la posibilidad de que los colores de los

c�umulos est�en afectados por enrojecimiento provocado por material interestelar

en la misma NGC 1399, al menos en el caso de los c�umulos proyectados cerca

del centro de la galaxia. Si se acepta la presencia de una cantidad signi�cativa

de polvo difusamente distribuido en NGC 1399, la principal consecuencia obser-

vacional que se debe esperar ser��a la presencia de un gradiente radial de color

en la luz estelar de la galaxia. NGC 1399 presenta una diferencia de color de

�(C � T

1

) ' 0:19 mag entre r = 0:5

0

y r = 1:5

0

. Como los c�umulos globulares

no presentan una concentraci�on tan fuerte como la componente estelar, la mayor

parte de ellos debe quedar completamente por delante o completamente por de-

tr�as de la zona de mayor absorci�on, por lo que cabe esperar una distribuci�on de

colores con dos m�aximos como la observada.

Sin embargo, la diferencia de color entre los dos picos de la distribuci�on de

colores de �(C�T

1

) ' 0:4 mag parece excesivamente grande para que se la pueda

atribuir a la presencia de polvo interestelar. Lo que hace fracasar esta interpreta-

ci�on es la persistencia de los dos picos bien de�nidos en la distribuci�on de colores

de los c�umulos ubicados a distancias galactoc�entricas proyectadas grandes (�g.

4.41). Incluso si se admite la presencia de una importante cantidad de polvo tan

lejos del centro gal�actico, los c�umulos globulares proyectados a grandes distancias

galactoc�entricas deber��an estar, en mayor o menor medida, inmersos en �el, con

lo que la distribuci�on de colores observada tendr��a que ser continua, abarcando

todos los colores intermedios. La presencia de los dos m�aximos para r > 2

0

indica

que existen realmente dos poblaciones de objetos cuyos colores intr��nsecos medios

di�eren por �(C � T

1

) ' 0:42 mag.
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c) Edades y metalicidades.

Los colores intr��nsecos de los c�umulos globulares est�an determinados por sus

edades y abundancias. Strom & Strom (1978) se~nalan que, al aumentar la meta-

licidad, (i) disminuye la contribuci�on de las estrellas de la rama horizontal azul,

(ii) decrece la temperatura efectiva de las estrellas gigantes K y M, y (iii) se in-

crementa el efecto de `blanketing'. Todos estos factores provocan la disminuci�on

del ujo en el ultravioleta, enrojeciendo la luz estelar.

Los efectos causados por la edad y por la metalicidad pueden separarse en

un diagrama de dos colores solamente en el caso de objetos muy j�ovenes (� 10

8

a~nos) (Cellone & Forte, 1995). En el presente caso, considerando los errores de

la fotometr��a, tanto el efecto provocado por el enrojecimiento como los causados

por las diferencias de edad y metalicidad de los c�umulos son indistinguibles.

La tabla 5.1 reproduce la tabla 13 de Cellone (1994). En ella se indican las

sensibilidades de diferentes ��ndices de color frente a variaciones en la edad y me-

talicidad de la poblaci�on estelar. Habitualmente, las diferencias de color entre

c�umulos globulares se atribuyen fundamentalmente a diferencias de abundancias,

pero as�� como no se deben dejar de considerar otros factores tales como el enro-

jecimiento, las posibles diferencias de edades tambi�en deben tenerse en cuenta.

Algunas ideas actuales acerca del origen de los c�umulos globulares, tales como

la propuesta por Ashman & Zepf (1992), sugieren la posibilidad de que un grupo

de c�umulos globulares sea signi�cativamente m�as joven que otro. De hecho, Zepf

& Ashman (1993) indican que la presencia de c�umulos globulares extremadamente

azules proyectados cerca del centro de NGC 5128 (Harris, 1986; Harris, G. L. H.,

et al., 1992) puede ser m�as facilmente interpretada como un efecto de edad m�as

que como una de�ciencia de metalicidad. Sin embargo, NGC 5128 es famosa por

sus `dark lanes' mientras que NGC 1399 no exhibe rastros de material interestelar:

no existe ning�un indicio que pueda hacer sospechar la ocurrencia de alg�un proceso

de formaci�on estelar relativamente reciente en esta galaxia.

Geisler & Forte (1990) utilizan 48 c�umulos globulares de la V��a L�actea para

hacer una calibraci�on color/metalicidad obteniendo

[Fe=H] = 2:35(C � T

1

)

0

� 4:39

con un coe�ciente de correlaci�on de 0.95 y una dispersi�on de 0.19. Un factor que

seguramente contribuye en una medida importante a la dispersi�on es el error en

las estimaciones del enrojecimiento, muy variable dentro de la V��a L�actea.

Se debe tener presente que tambi�en en esta calibraci�on est�an inuyendo los

efectos debidos a la edad de los c�umulos, por lo que su aplicaci�on directa a los

colores de los objetos de NGC 1399, si se descarta la posibilidad de una diferencia

de edades extrema entre ambos sistemas, deber��a dar una buena estimaci�on de

sus metalicidades.

Aplicando esta calibraci�on, adoptando un exceso de color E(C � T

1

) = 0:06

mag y restando el efecto de los errores (adoptando un error medio de .07 mag
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en (C � T

1

)) las dos distribuciones de colores gaussianas ajustadas en el cap��tulo

anterior se transforman en

< [Fe=H] >= �0:39 � = 0:44

y < [Fe=H] >= �1:35 � = 0:20

Las �guras 5.3 y 5.4 ilustran las distribuciones de metalicidades as�� derivadas

para el campo central, incluyendo todos los objetos puntuales con brillos entre

19 y 22.59 mag T

1

y para la muestra completa desde 19 hasta 21.89 mag T

1

.

Estas distribuciones deben considerarse con precauci�on porque no existe ninguna

garant��a sobre la aplicabilidad de la calibraci�on de Geisler & Forte para c�umulos

con abundancias mayores que la solar. Naturalmente, solamente disponiendo de

informaci�on espectrosc�opica se podr�a lograr un conocimiento m�as seguro acerca

de las metalicidades, pero los ��ndices fotom�etricos sensibles, como el (C � T

1

),

pueden proporcionar una idea razonablemente correcta con respecto a la forma

de la distribuci�on.

d) Las dos poblaciones de c�umulos globulares.

Durante el an�alisis de la distribuci�on de colores llevado a cabo en el cap��tulo

IV, se hizo especial hincapi�e en analizar si ambas poblaciones se concentran hacia

NGC 1399. Las velocidades radiales medidas por Grillmair et al. (1994) indican

que los objetos pertenecen al c�umulo de Fornax. Otra evidencia directa en contra

de la presencia de un n�umero elevado de galaxias de fondo surge de los resultados

de Elson & Schade (1994), que logran obtener par�ametros estructurales para 24

candidatos en la zona norte de NGC 1399 y concluyen que no se diferencian

signi�cativamente de los c�umulos globulares de la V��a L�actea.

En este punto surge el interrogante respecto de si ambas poblaciones est�an

realmente asociadas con NGC 1399, o si por el contrario est�an vinculadas con el

c�umulo de Fornax en conjunto. Las altas velocidades medidas por Grillmair et

al. pueden indicar esto �ultimo, pero tambi�en es posible que sean consecuencia de

un importante halo de materia oscura alrededor de la galaxia. Arnaboldi et al.

(1994) hallan una rotaci�on sistem�atica alrededor de la galaxia de las nebulosas

planetarias del halo externo de NGC 1399, al contrario de lo que sucede con

el sistema de c�umulos globulares. Sus resultados tambi�en sugieren una elevada

relaci�on masa/luminosidad.

Como se mencion�o en el cap��tulo anterior, tanto Dawe & Dickens como Hanes

& Harris se~nalan la presencia de una mayor concentraci�on de objetos hacia el

sudeste de NGC 1399. Con el �n de comparar las contribuciones relativas de

cada una de los grupos a este exceso, se realiz�o el siguiente experimento: El

campo central fue dividido en dos regiones de igual super�cie, al este y al oeste

del centro de la galaxia (es decir, las l��neas 1 a 240 y 241 a 480, descartando

las �ultimas 28). Existen 309 candidatos dentro de esta regi�on, los cuales se

discriminan de la forma indicada en la tabla 5.2. En dicha tabla tambi�en se
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indican las probabilidades de que las diferencias en los conteos sean producto

del azar (suponiendo una distribuci�on sim�etrica de los c�umulos), determinadas

mediante un test �

2

.

Las cifras parecen indicar una concentraci�on signi�cativa de objetos azules

hacia el lado este de NGC 1399, pero la escasa cobertura espacial imposibilita

la realizaci�on de un an�alisis m�as profundo. La reiteraci�on de la experiencia di-

vidiendo el campo en dos regiones, al norte y al sur de la galaxia, no evidenci�o

tendencia alguna.

Para resolver la inc�ognita sobre el modo en que cada poblaci�on est�a relaciona-

da con NGC 1399 es necesario disponer de una cantidad mucho m�as extensa de

datos observacionales, tanto espectrosc�opicos como fotom�etricos. Estas observa-

ciones ya pueden realizarse gracias al desarrollo de los espectr�ografos multi�bra

y los CCD de gran formato.

e) Los c�umulos globulares y la historia evolutiva de la galaxia.

Hasta la fecha, aunque ha sido sugerido que las distribuciones de metalicidades

de los sistemas de c�umulos globulares de varias galaxias son multimodales (Lee

& Geisler, 1993; Ostrov et al, 1993; Geisler et al., 1993; Zepf & Ashman, 1993;

Secker et al. 1995; Zepf et al. 1995), �este no es un hecho que est�e fuera de

cuestionamiento (Ajhar et al., 1994). Mientras es posible investigar la distribuci�on

de metalicidades de los c�umulos de la V��a L�actea gracias a la precisi�on de las

determinaciones de abundancias, para galaxias afuera del grupo local es necesario

compensar las mayores incertezas con un mayor n�umero de datos observacionales.

Las galaxias como M 87 �o NGC 1399, debido a sus enormes cantidades de c�umulos

globulares, se convierten entonces en blancos ideales para estas investigaciones.

En el escenario propuesto por Ashman & Zepf (1992), las el��pticas gigantes

se forman como consecuencia de mergers entre protogalaxias espirales. Estas

protogalaxias ya han formado sus primeros c�umulos antes de la fusi�on, los que

�nalmente constituyen la poblaci�on de menor metalicidad de la el��ptica resultante.

Durante el merger, el material gaseoso de las protoespirales se convierte en nuevos

c�umulos globulares y estrellas que pasan a formar el halo. Esta nueva generaci�on

posee mayor metalicidad y se encuentra m�as fuertemente concentrada que la

antigua.

Contemplado dentro de este marco, resulta sugestivo el hecho de que la po-

blaci�on de c�umulos `rojos' de NGC 1399 tenga el mismo color que el halo externo

de la galaxia. Sin embargo, dentro de los 60" centrales la componente estelar

presenta un marcado gradiente de color, torn�andose mucho m�as roja que el valor

medio de la poblaci�on de c�umulos de mayor metalicidad, mientras que dentro de

los l��mites impuestos por la escasa cobertura espacial, los errores fotom�etricos

y la incerteza estad��stica, los valores medios de ambas poblaciones de c�umulos

globulares no muestran ninguna variaci�on radial.

Seg�un la hip�otesis de Ashman & Zepf, la segunda generaci�on de c�umulos glo-

bulares debe tener adem�as una distribuci�on espacial similar al per�l de luminosi-
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dad del halo de la galaxia. Para r > 1:67

0

, se puede describir el comportamiento

de la componente estelar mediante un per�l exponencial con � = 1:67 � 0:12

(Wagner et al., 1991). Este valor es algo m�as elevado que el correspondiente a los

c�umulos `rojos', cuyo per�l de densidad se achata adem�as hacia el centro, como

se mostr�o en el cap��tulo anterior (tabla 4.15).

En la V��a L�actea y en M 31, los c�umulos globulares del disco muestran una

clara rotaci�on, contrariamente a lo que ocurre con los del halo. Este hecho sugiere

que pueden haberse originado en una etapa posterior, tal vez durante mergers o

interacciones con otras galaxias. En el caso de NGC 1399, la detecci�on por parte

de Arnaboldi et al. (1994) de una rotaci�on signi�cativa en el halo externo sugiere

que �este pudo haber sido adquirido tard��amente, pero las velocidades radiales de

los c�umulos globulares medidas por Grillmair et al. (1994) no muestran signo

alguno de rotaci�on.

Un inconveniente con el que tropieza la idea sobre el origen de los c�umulos

globulares durante mergers es que, dado que las gigantes el��pticas tienen S

N

muy

superior a las espirales, se hace necesario que casi todas las gE sean producto de

mergers. Durante estas fusiones, para que S

N

aumente resulta necesario que la

formaci�on de c�umulos globulares se vea netamente favorecida frente a la formaci�on

de c�umulos abiertos o estrellas del halo. Como se mencion�o en la introducci�on,

existe evidencia observacional a favor de la idea de que las interacciones entre

galaxias pueden desencadenar `bursts' de formaci�on de estrellas, pero no hay

pruebas de que los objetos vayan a convertirse en c�umulos globulares. En el

par NGC 4038 / NGC 4039, la funci�on de luminosidad de los objetos formados

sugiere que son c�umulos abiertos j�ovenes m�as que globulares (van den Bergh,

1995a; Whitmore & Schweizer, 1995). Por otra parte, aunque tal vez la fusi�on

de dos galaxias espirales podr��a dar lugar a un remanente de forma similar a una

el��ptica, existen serias objeciones en contra de que una gran cantidad de gE sean

resultados de mergers (van den Bergh, 1995b).

Zinnecker (1988) se~nala dos hechos sugestivos: por un lado, los n�ucleos de las

dEn son similares a c�umulos globulares y adem�as la relaci�on entre la luminosidad

del n�ucleo y la del resto de la galaxia en las dEn es parecida a la raz�on entre la

luminosidad de todos los c�umulos globulares y el brillo de los halos en el��pticas.

Freeman (1993) subraya adem�as el hecho de que no existen c�umulos globulares

conocidos con [Fe/H] < -2.5, mientras que en cambio si hay estrellas de halo con

abundancias tan bajas: las dE m�as pobres en metales son las menores y no poseen

n�ucleo. Por otra parte, tanto en el c�umulo de Virgo como en el de Fornax las

dEn se hallan espacialmente m�as concentradas que las no nucleadas. Si se admite

que los c�umulos globulares y las dEn pueden haber tenido un progenitor com�un,

este �ultimo hecho podr��a explicar la dependencia ambiental de S

N

(Kumai et al.,

1993b).

Kumai et al. (1993a) proponen que los c�umulos globulares se pueden originar

durante choques a alta velocidad de nubes gaseosas. Si se acepta que las gE se

pueden formar mediante la coalescencia de peque~nos fragmentos (cuyos n�ucleos
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ya formados constituir��an la primera generaci�on de c�umulos) y se admite que las

envolturas de �estos pueden dar lugar a la formaci�on de nuevos c�umulos globulares

adem�as de estrellas de halo, entonces todas las predicciones de Ashman & Zepf

contin�uan siendo completamente v�alidas.

Djorgovsky & Santiago (1992) hallan correlaci�on entre S

N

y la anisotrop��a de

la distribuci�on de velocidades, lo que sugiere que los procesos de formaci�on de

c�umulos globulares pueden tener alguna relaci�on con la coalescencia de peque~nos

fragmentos.

Los resultados del presente trabajo sustentan la hip�otesis de dos generaciones

distintas de c�umulos globulares. Resulta adem�as muy llamativa la escas��sima

dispersi�on de la distribuci�on de metalicidades de los c�umulos `azules' (� [Fe/H]

= 0.26), que sugiere que se deben haber originado durante un intervalo temporal

muy breve y a partir de material qu��micamente muy homog�eneo.

f) Trabajos futuros.

Ciertamente existe una relaci�on entre la S

N

y el medio ambiente (Kumai et al.,

1993b). Aunque no todas las galaxias cD tienen sistemas de c�umulos globulares

de alta S

N

, todos los sistemas superabundantes est�an ubicados en el centro de

c�umulos ricos.

Una cuesti�on que el material presentado en este trabajo no permite dilucidar

de�nitivamente se re�ere a la asociaci�on real de los c�umulos globulares con NGC

1399 (y no con la posici�on privilegiada de NGC 1399 dentro del c�umulo de For-

nax). La aparente anistrop��a de la distribuci�on espacial, en el caso de los c�umulos

`azules' , resulta intrigante, pero no es posible arribar a una conclusi�on de�nitiva

a causa de la exigua cobertura areal de las im�agenes.

Para clari�car esta situaci�on resulta imprescindible realizar un estudio sobre

un campo mucho m�as amplio (como el efectuado por McLaughlin et al. sobre M

87) y en varias bandas, para poder analizar por separado el comportamiento de

cada una de las poblaciones.

Otra cuesti�on que se necesita investigar es la pertinente a la diferencia de

color entre ambas poblaciones. Debe determinarse en qu�e medida �esta realmente

es producto de diferencias de abundancias y hasta d�onde es posible extrapolar

impunemente la calibraci�on de Geisler & Forte hacia altas metalicidades.

Estas inc�ognitas solamente se pueden dilucidar mediante estudios espectrosc�o{

picos de una gran cantidad de objetos. Estas investigaciones son tambi�en necesa-

rias para profundizar el conocimiento de la cinem�atica del sistema, cuyo estudio

ha sido iniciado por Grillmair et al. Resulta fundamental determinar las diferen-

cias y similitudes de los comportamientos cinem�aticos de ambas poblaciones si

se desea elaborar una visi�on menos especulativa respecto de los procesos que les

dieron origen.
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VI - CONCLUSIONES

Se ha realizado una nueva fotometr��a de las im�agenes CCD de los campos

pertenecientes a la zona de NGC 1399 utilizados en Ostrov et al. y del campo de

comparaci�on ubicado 2

�

al norte de dicha galaxia. Se ha encontrado que:

(i) La construcci�on de un modelo con isofotas el��pticas utilizado en lugar del

�ltraje de mediana para eliminar la componente de luz estelar difusa del halo

de la galaxia ha permitido el mejoramiento de la calidad de la fotometr��a y una

mejor discriminaci�on contra objetos apenas resueltos. La sustracci�on posterior

de los `bleedings' ha contribu��do tambi�en al aumento del �area aprovechable de

las im�agenes.

(ii) Sin discriminaci�on de acuerdo al color, la contaminaci�on debida a la pre-

sencia de galaxias de fondo no resueltas comienza a hacerse importante a partir

de T

1

� 23 mag. Las estrellas de campo tampoco constituyen una fracci�on sig-

ni�cativa del n�umero total de objetos y pueden descartarse f�acilmente por sus

��ndices de color en el caso de la fotometr��a multibanda.

La importancia de la contaminaci�on es mucho menor que la previamente es-

timada por Ostrov et al . La diferencia probablemente se deba en gran medida a

la mala discriminaci�on contra galaxias apenas resueltas de aquel trabajo.

(iii) La funci�on de luminosidad de los c�umulos globulares de NGC 1399 puede

ser bien descripta mediante una distribuci�on gaussiana con m

0

' 23:25 mag T

1

y � ' 1:22 mag. Asumiendo (V � T

1

) = 0:45 mag, el valor del m�aximo equivale

a 23.7 mag V y coincide bastante bien con el derivado por Bridges et al. (1991)

de 23.8 mag V. El valor de � es signi�cativamente menor que el derivado porde

Bridges et al. El ajuste de una distribuci�on t

5

d�a un valor algo m�as brillante para

el m�aximo, T

1

' 23:13 mag y �

t

' 1:10 mag.

El principal factor de incertidumbre es que no se supera ampliamente el

m�aximo de la distribuci�on antes de llegar al l��mite de completitud. Parte de

la diferencia en las estimaciones de � puede ser producto de la utilizaci�on de

distintas bandas fotom�etricas.

(iv) La distribuci�on de colores de los c�umulos globulares de NGC 1399 es

claramente bimodal. Existen dos poblaciones bien diferenciadas de objetos con

< (C � T

1

) >' 1:76 mag y < (C � T

1

) >' 1:35 mag (estos ��ndices no est�an

corregidos de enrojecimiento). Este hallazgo con�rma lo previamente sugerido

en Ostrov et al.

(v) Los c�umulos `rojos' se concentran m�as fuertemente hacia el centro de la

galaxia que los `azules'. La distribuci�on espacial de los c�umulos `rojos' tiene un
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per�l exponencial de tipo � � r

��

, con � ' 0:52 para r comprendido entre 0.36' y

1.58' y � ' 1:41 para r entre 1.58' y 4.43'. Para los c�umulos `azules' mediante un

ajuste de este tipo se obtiene � ' 0:58 para todo el rango radial. Si se acepta que

la distribuci�on de colores proviene de la suma de dos poblaciones de c�umulos que

pueden ser descriptas por medio de gaussianas, la concentraci�on de la `poblaci�on

azul' es a�un menor, no pudi�endose descartar que sea inexistente. Considerando

todos los c�umulos en conjunto se encuentra que existe un d�e�cit de objetos para

r < 1:58

0

, lo que con�rma lo previamente hallado por Wagner et al. (1991).

(vi) Tomada en conjunto, la poblaci�on de c�umulos globulares exhibe un gra-

diente de color con �(C � T

1

) ' 0:2 mag entre 40" y 3' del centro de la galaxia.

Este valor es m�as elevado que el previamente encontrado en Ostrov et al. y se

asemeja m�as al detectado por Bridges et al. (1991) en base al ��ndice de color

(B � V ). Este gradiente es producto de la importancia, variable con la distancia

al centro de la galaxia, de la contribuci�on de cada una de las poblaciones a la

muestra global. Analizados por separado, los colores medios de cada una de las

poblaciones no dependen del radio galactoc�entrico proyectado.

(vii) Las funciones de distribuci�on de luminosidades de ambos grupos de

c�umulos globulares (por lo menos en lo que se re�ere al ala m�as brillante) son

similares.

(viii) Los resultados obtenidos en este trabajo sustentan fuertemente la ocu-

rrencia de dos episodios bien de�nidos de formaci�on de c�umulos globulares, en

contra de un proceso continuo. Estos hallazgos concuerdan con las predicciones

de Ashman & Zepf (1992).

(ix) Existe cierta asimetr��a en la distribuci�on de c�umulos globulares `azules'

respecto del centro de NGC 1399. Este hecho deber��a veri�carse mediante conteos

en un campo mucho m�as grande, pero puede ser indicativo de la no asociaci�on

de estos c�umulos con la galaxia, como han sugerido Grillmair et al. (1994).
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APENDICE

Rutinas principales del programa DAOPHOT:

FIND: Busca im�agenes estelares, distingui�endolas de picos de ruido, rayos c�osmi{

cos, galaxias, defectos cosm�eticos del CCD, etc.

PHOT: Realiza una fotometr��a de apertura. Determina el brillo del cielo indi-

vidualmente para cada estrella como la moda de la distribuci�on de intensidades

dentro de un anillo de�nido para tal �n. Este brillo del cielo es el utilizado por

las otras rutinas.

PSF: Modela la `point spread function', es decir, la forma del per�l de brillo de

una imagen puntual. Para ello se utilizan estrellas brillantes y aisladas (si las

hay). La rutina crea un per�l en forma semi-emp��rica, ajustando primero una

Gaussiana de dos variables y calculando luego las desviaciones del per�l real con

respecto a ella. Este modelo es perfeccionado interpolando entre varias estrellas

para mejorar la relaci�on se~nal ruido.

GROUP: Separa los objetos en grupos que ser�an reducidos simult�aneamente. Si

dos fuentes est�an su�cientemente cerca como para que la luz de una perturbe el

ajuste del per�l a la otra, entonces son colocadas en un mismo grupo sobre el

cual el ajuste se realizar�a en forma simult�anea.

NSTAR: Esta es la rutina que lleva a cabo el ajuste simult�aneo de los per�les

a las estrellas previamente agrupadas. Produce un archivo con las coordenadas

�nales de cada objeto, sus magnitudes y errores. Adem�as, calcula dos ��ndices en

base a la apariencia de cada imagen: El CHI, que es esencialmente la relaci�on

entre los residuos reales del ajuste del per�l y los esperados de acuerdo al ruido de

lectura y fotones por ADU de la imagen; y el SHARP, relacionado con el tama~no

intr��nseco de la im�agen,

SHARP � �

2

(objeto en cuesti�on) � �

2

(PSF)

Valores de SHARP signi�cativamente mayores que cero se obtienen para los ob-

jetos resueltos, mientras que para rayos c�osmicos o defectos cosm�eticos que no

hayan sido discriminados por FIND resultan valores de SHARP menores que cero.

SUBSTAR: Partiendo de una lista que contenga las ccordenadas y magnitudes de

las estrellas y de una determinada PSF, esta rutina crea una nueva imagen en la

cual se han restado dichos objetos. Sus principales usos son: (a) eliminar vecinos

cercanos de las estrellas elegidas para determinar la PSF, (b) restar todas las

estrellas medidas, para realizar una nueva b�usqueda de fuentes que hayan pasado

desapercibidas en primera instancia y (c) eliminar los vecinos cercanos de las
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estrellas utilizadas para determinar la correcci�on de apertura (diferencia entre la

magnitud de la fotometr��a de apertura dada por PHOT y la magnitud del ajuste

de per�l obtenida de NSTAR).

ADDSTAR: Agrega estrellas arti�ciales a una im�agen, partiendo de una deter-

minada PSF y una lista de coordenadas y magnitudes u (opcionalmente) genera

coordenadas y magnitudes al azar. Su uso principal es el control de los errores

fotom�etricos y la completitud.
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TABLA 2.1. Caracter��sticas del detector.

CARACTERISTICAS DEL DETECTOR

detector CCD RCA No. 1

�area 3� 5

0

(300� 508 px)

escala 0.59 "/px (foco primario)

ganancia 10e

�

/ADU

ruido de lectura 8 ADUs

TABLA 2.2. Observaciones.

FECHA CAMPO BANDA EXP SEC(Z) SEEING

(1987) [sec] ["]

17/12 central C 3� 900 1.17 1.3

M 2� 900 1.01 1.4

T

1

6� 600 1.06 1.2

18/12 sur C 3� 900 1.28 1.6

M 2� 900 1.46 1.9

T

1

3� 600 1.65 1.5

comp. C 4� 700 1.08 1.4

M 4� 500 1.01 1.5

T

1

4� 600 1.00 1.1

19/12 norte C 3� 900 1.00 1.3

M 2� 900 1.01 1.5

T

1

3� 600 1.03 1.3

oeste C 3� 900 1.46 1.6

M 2� 900 1.26 1.6

T

1

3� 600 1.20 1.3
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TABLA 2.3. NGC 1399.

NGC 1399

�(1950) 3

h

36

m

34

s

�(1950) �35

�

36

0

42

00

` II 236:7

�

b II �53:6

�

V o

�

(NGC 1399) 1295 kms

�1 a

V o

�

(C�umulo de Fornax) 1260 kms

�1 b

B

T

10.79 mag.

c

Tipo de Hubble E1

�

Las velocidades est�an referidas al centro del grupo local.

a

de Vaucouleurs et al. (1976)

b

Dressler et al. (1987)

c

Sandage & Tamman (1981)

TABLA 2.4. Calibraci�on.

fecha ��ndice k s e N rms � k

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

17/12 (C � T

1

) 1.09 1.17 -0.22 33 0.03 ���

(M � T

1

) 1.45 1.05 -0.04 40 0.01 ���

T

1

-2.54 -0.08 -0.11 34 0.01 ���

18/12 (C � T

1

) 1.08 1.17 -0.17 33 0.03 0.07

(M � T

1

) 1.56 1.05 -0.06 44 0.01 0.00

T

1

-2.61 -0.02 -0.10 37 0.02 0.00

19/12 (C � T

1

) 1.08 1.17 -0.16 27 0.03 0.00 -0.03

(M � T

1

) 1.56 1.05 -0.06 33 0.01 -0.03 0.00

T

1

-2.70 -0.08 -0.07 29 0.01 0.05 0.04

(N) (W)

(1) y (2) Coe�cientes de las ecuaciones de transformaci�on.

(3) Extinci�on.

(4) N�umero de estrellas utilizadas.

(5) Error del ajuste.

(6) Diferencias de punto de cero entre los distintos campos.
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TABLA 2.5. Ruido.

campo banda cielo N RN

eq

R

tot

e

�

/ADU

(1) (2) (3) (4)

[ADUs] [ADUs] [ADUs]

comp. C 456 4 4.80 5.87 40

M 713 4 4.80 6.39 40

T

1

395 4 4.80 5.74 40

central C 650 3 5.55 7.24 30

M 1500 2 15.08 17.39 20

T

1

650 6 10.22 10.74 60

norte C 620 3 5.55 7.17 30

M 1500 2 15.08 17.39 20

T

1

520 3 9.38 10.26 30

sur C 700 3 5.55 7.36 30

M 1800 2 17.53 19.93 20

T

1

650 3 10.95 11.90 30

oeste C 670 3 5.55 7.29 30

M 1450 2 14.68 16.97 20

T

1

500 3 9.14 10.01 30

(1) Valor adoptado para el cielo en cada frame.

(2) N�umero de im�agenes que fueron promediadas.

(3) Ruido de lectura `equivalente'. Incluye el propio ruido de lectura, m�as el ruido

a~nadido al eliminar el `fringing' en los casos que corresponde.

(4) Ruido total de cada imagen, teniendo en cuenta todas las contribuciones

presentes.
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TABLA 3.1. Factores de Completitud. Campo Central. Banda T

1

.

mag T

1

f

c

�f

c

22.3000 0.9781 0.0058

22.5000 0.9734 0.0064

22.7000 0.9672 0.0070

22.9000 0.9437 0.0091

23.1000 0.9044 0.0116

23.3000 0.8349 0.0147

23.5000 0.6103 0.0193

23.7000 0.4491 0.0197

23.9000 0.2019 0.0159

24.1000 0.1547 0.0143

24.3000 0.0906 0.0113

24.5000 0.0500 0.0086

24.7000 0.0344 0.0072

24.9000 0.0235 0.0060

TABLA 3.2. Factores de Completitud. Campo Norte. Banda T

1

.

mag T

1

f

c

�f

c

22.1000 0.9922 0.0035

22.3000 0.9953 0.0027

22.5000 0.9812 0.0054

22.7000 0.9750 0.0062

22.9000 0.9279 0.0102

23.1000 0.8255 0.0151

23.3000 0.5878 0.0195

23.5000 0.4451 0.0197

23.7000 0.2469 0.0170

23.9000 0.1442 0.0139

24.1000 0.0859 0.0111

24.3000 0.0673 0.0099

24.5000 0.0313 0.0069

24.7000 0.0203 0.0056

24.9000 0.0156 0.0049
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TABLA 3.3. Factores de Completitud. Campo Sur. Banda T

1

.

mag T

1

f

c

�f

c

21.7000 0.9859 0.0047

21.9000 0.9922 0.0035

22.1000 0.9672 0.0070

22.3000 0.9218 0.0106

22.5000 0.8203 0.0152

22.7000 0.5743 0.0196

22.9000 0.3609 0.0190

23.1000 0.1984 0.0158

23.3000 0.0891 0.0113

23.5000 0.0609 0.0095

23.7000 0.0219 0.0058

23.9000 0.0172 0.0051

24.1000 0.0156 0.0049

24.3000 0.0078 0.0035

24.5000 0.0125 0.0044

TABLA 3.4. Factores de Completitud. Campo Oeste. Banda T

1

.

mag T

1

f

c

�f

c

22.1000 0.9875 0.0044

22.3000 0.9859 0.0047

22.5000 0.9718 0.0066

22.7000 0.9466 0.0089

22.9000 0.8370 0.0146

23.1000 0.6281 0.0191

23.3000 0.4335 0.0196

23.5000 0.3036 0.0182

23.7000 0.1755 0.0151

23.9000 0.1031 0.0120

24.1000 0.0486 0.0085

24.3000 0.0408 0.0078

24.5000 0.0172 0.0052

50



TABLA 3.5. Factores de Completitud. Campo de Comparaci�on. Banda T

1

.

mag T

1

f

c

�f

c

22.9000 0.9828 0.0051

23.1000 0.9875 0.0044

23.3000 0.9844 0.0049

23.5000 0.9545 0.0082

23.7000 0.9561 0.0081

23.9000 0.8875 0.0125

24.1000 0.7241 0.0177

24.3000 0.4664 0.0197

24.5000 0.2504 0.0171

24.7000 0.1250 0.0131

24.9000 0.0756 0.0105

25.1000 0.0298 0.0067

25.3000 0.0157 0.0049

25.5000 0.0047 0.0027

TABLA 3.6. Factores de Completitud - 15" < R < 53" - Banda T

1

.

mag T

1

f

c

�f

c

22.3000 0.9690 0.0108

22.5000 0.9761 0.0096

22.7000 0.9258 0.0173

22.9000 0.9435 0.0152

23.1000 0.8670 0.0222

23.3000 0.7178 0.0290

23.5000 0.6008 0.0314

23.7000 0.4257 0.0313

23.9000 0.2465 0.0294

24.1000 0.1687 0.0237

24.3000 0.1004 0.0199

24.5000 0.0711 0.0166

24.7000 0.0482 0.0136

24.9000 0.0262 0.0106
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TABLA 3.7. Factores de Completitud - 53

�

R < 81" - Banda T

1

mag T

1

f

c

�f

c

22.3000 0.9938 0.0062

22.5000 0.9699 0.0133

22.7000 0.9805 0.0111

22.9000 0.9618 0.0153

23.1000 0.8944 0.0242

23.3000 0.8606 0.0270

23.5000 0.5858 0.0379

23.7000 0.4591 0.0395

23.9000 0.1925 0.0311

24.1000 0.1975 0.0318

24.3000 0.0916 0.0252

24.5000 0.0593 0.0203

24.7000 0.0311 0.0137

24.9000 0.0336 0.0148

TABLA 3.8. Ajustes de los Factores de Completitud.

campo m

lim

(T

1

) � �

(1) (2) (3)

CENTRAL 23.63 2:39

�

1.79

NORTE 23.44 2.36 1:77

�

SUR 22.78 2.76 2:05

�

OESTE 23.27 2.27 1:70

�

COMPARACION 24.28 2:90

�

2.15

15

�

r < 53" 23.61 1:94

�

1.45

53

�

r < 81" 23.64 2:34

�

1.74

(1) Magnitud correspondiente al 50% de completitud.

(2) y (3) Par�ametros de las curvas ajustadas para cada campo.

�

Indica la curva adoptada en cada caso.
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TABLA 3.9. Funciones de Luminosidad. Campo Norte.

mag (T

1

) f

c

n

obs

n

corr

�

n

n

obs

n

corr

�

n

(1) (2) (3) (4) (2) (3) (4)

r < 2:65

0

r > 2:65

0

18.1 0.9984 1 1.00 1.00 0 0.00 0.00

18.3 0.9983 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

18.5 0.9982 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

18.7 0.9980 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

18.9 0.9978 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

19.1 0.9976 0 0.00 0.00 1 1.00 1.00

19.3 0.9974 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

19.5 0.9971 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

19.7 0.9968 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

19.9 0.9965 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

20.1 0.9960 0 0.00 0.00 1 1.00 1.00

20.3 0.9955 0 0.00 0.00 0 0.00 0.00

20.5 0.9949 1 1.01 1.01 1 1.01 1.01

20.7 0.9941 3 3.02 1.74 2 2.01 1.42

20.9 0.9932 4 4.03 2.01 0 0.00 0.00

21.1 0.9920 6 6.05 2.47 3 3.02 1.75

21.3 0.9905 9 9.09 3.03 6 6.06 2.47

21.5 0.9885 7 7.08 2.68 4 4.05 2.02

21.7 0.9858 7 7.10 2.68 12 12.17 3.51

21.9 0.9821 11 11.20 3.38 7 7.13 2.69

22.1 0.9767 13 13.31 3.69 10 10.24 3.24

22.3 0.9687 15 15.49 4.00 12 12.39 3.58

22.5 0.9558 13 13.60 3.77 11 11.51 3.47

22.7 0.9339 14 14.99 4.01 17 18.20 4.42

22.9 0.8934 16 17.91 4.48 14 15.67 4.19

23.1 0.8129 15 18.45 4.78 13 15.99 4.45

23.3 0.6569 7 10.66 4.04 27 41.10 8.00

23.5 0.4299 8 18.61 6.63 8 8.61 6.63

23.7 0.2385 8 33.54 12.09 13 54.51 15.6

23.9 0.1322 7 52.93 20.71 15 113.43 31.45

24.1 0.0792 2 25.24 18.17 15 189.28 55.12

24.3 0.0515 3 58.27 35.06 2 38.85 28.25

24.5 0.0357 0 0.00 0.00 8 223.96 91.57

24.7 0.0261 1 38.34 39.45 5 191.71 97.44

(1) Factor de completitud, calculado seg�un la curva adoptada.

(2) N�umero de objetos en el correspondiente intervalo de magnitud.

(3) N�umero de objetos corregido por incompletitud.

(4) Error estimado.
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TABLA 3.10. Funci�on de Luminosidad. Campo de Comparaci�on.

mag (T

1

) n

obs

f

c

n

corr

�

n

(1) (2) (3) (4)

18.5 2 0.9991 2.0018 1.4155

18.7 1 0.9990 1.0010 1.0010

18.9 2 0.9990 2.0020 1.4157

19.1 2 0.9989 2.0022 1.4158

19.3 0 0.9988 0.0000 0.0000

19.5 0 0.9987 0.0000 0.0000

19.7 0 0.9986 0.0000 0.0000

19.9 1 0.9985 1.0015 1.0015

20.1 0 0.9983 0.0000 0.0000

20.3 2 0.9981 2.0037 1.4169

20.5 1 0.9979 1.0021 1.0021

20.7 1 0.9977 1.0023 1.0023

20.9 1 0.9974 1.0026 1.0026

21.1 0 0.9971 0.0000 0.0000

21.3 0 0.9967 0.0000 0.0000

21.5 1 0.9962 1.0038 1.0038

21.7 3 0.9956 3.0133 1.7397

21.9 1 0.9948 1.0052 1.0052

22.1 4 0.9939 4.0247 2.0124

22.3 5 0.9926 5.0373 2.2528

22.5 4 0.9909 4.0368 2.0185

22.7 4 0.9885 4.0465 2.0233

22.9 3 0.9851 3.0454 1.7583

23.1 5 0.9799 5.1023 2.2820

23.3 11 0.9717 11.321 3.4142

23.5 11 0.9573 11.490 3.4658

23.7 17 0.9298 18.283 4.4388

23.9 15 0.8703 17.235 4.4578

24.1 21 0.7314 28.711 6.3028

24.3 12 0.4710 25.476 7.4312

24.5 7 0.2310 30.302 11.660

(1) N�umero de objetos en el correspondiente intervalo de magnitud.

(2) Factor de completitud, calculado seg�un la curva adoptada.

(3) N�umero de objetos corregido por incompletitud.

(4) Error estimado.
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TABLA 3.11. Funci�on de Luminosidad. Campo Central.

T

1

n

obs

n

corr

�

n

n

b

�

nb

n

gc

�

ngc

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

18.5 1 1.00 1.00 2.00 1.42 -1.00 1.73

18.7 0 0.00 0.00 1.00 1.00 -1.00 1.00

18.9 0 0.00 0.00 2.00 1.42 -2.00 1.42

19.1 1 1.00 1.00 2.00 1.42 -1.00 1.73

19.3 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

19.5 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

19.7 2 2.01 1.42 0.00 0.00 2.01 1.42

19.9 3 3.01 1.74 1.00 1.00 2.01 2.01

20.1 2 2.01 1.42 0.00 0.00 2.01 1.42

20.3 5 5.02 2.24 2.00 1.42 3.02 2.65

20.5 9 9.04 3.01 1.00 1.00 8.04 3.18

20.7 11 11.06 3.33 1.00 1.00 10.05 3.48

20.9 14 14.08 3.76 1.00 1.00 13.08 3.89

21.1 26 26.18 5.13 0.00 0.00 26.18 5.13

21.3 19 19.15 4.39 0.00 0.00 19.15 4.39

21.5 35 35.33 5.97 1.00 1.00 34.33 6.06

21.7 43 43.49 6.64 3.01 1.74 40.48 6.86

21.9 31 31.44 5.65 1.01 1.01 30.44 5.74

22.1 56 57.01 7.62 4.02 2.01 52.98 7.89

22.3 62 63.46 8.07 5.04 2.25 58.43 8.38

22.5 68 70.18 8.53 4.04 2.02 66.15 8.76

22.7 80 83.68 9.38 4.05 2.02 79.64 9.60

22.9 81 86.74 9.68 3.05 1.76 83.70 9.84

23.1 79 88.52 10.03 5.10 2.28 83.42 10.29

23.3 66 81.52 10.16 11.32 3.41 70.20 10.71

23.5 60 92.54 12.25 11.49 3.47 81.05 12.73

23.7 35 83.83 14.70 18.28 4.44 65.55 15.36

23.9 24 104.85 22.71 17.23 4.46 87.62 23.15

24.1 17 134.34 35.44 28.71 6.30 105.63 36.00

24.3 13 171.27 53.05 25.48 7.43 145.79 53.57

24.5 8 161.94 63.77 30.30 11.66 131.63 64.8

(1) N�umero total de objetos observados en el intervalo de magnitud.

(2) y (3) N�umero de objetos corregido por incompletitud y su correspondiente

error.

(4) y (5) Estimaci�on del n�umero de objetos puntuales de fondo y de su corres-

pondiente error.

(6) y (7) N�umero estimado de c�umulos globulares y su error.
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TABLA 3.12. Funci�on de Luminosidad. Campo Norte.

T

1

n

obs

n

corr

�

n

n

b

�

nb

n

gc

�

ngc

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

18.5 0 0.00 0.00 2.00 1.42 -2.00 1.42

18.7 0 0.00 0.00 1.00 1.00 -1.00 1.00

18.9 0 0.00 0.00 2.00 1.42 -2.00 1.42

19.1 1 1.00 1.00 2.00 1.42 -1.00 1.73

19.3 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

19.5 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

19.7 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

19.9 0 0.00 0.00 1.00 1.00 -1.00 1.00

20.1 1 1.00 1.00 0.00 0.00 1.00 1.00

20.3 0 0.00 0.00 2.00 1.42 -2.00 1.42

20.5 2 2.00 1.41 1.00 1.00 1.00 1.73

20.7 5 5.00 2.24 1.00 1.00 4.00 2.45

20.9 4 4.00 2.00 1.00 1.00 3.00 2.24

21.1 9 9.00 3.00 0.00 0.00 9.00 3.00

21.3 15 15.01 3.88 0.00 0.00 15.01 3.88

21.5 11 11.01 3.32 1.00 1.00 10.01 3.47

21.7 19 19.03 4.37 3.01 1.74 16.01 4.70

21.9 18 18.04 4.25 1.01 1.01 17.04 4.37

22.1 23 23.09 4.81 4.02 2.01 19.07 5.22

22.3 27 27.20 5.24 5.04 2.25 22.16 5.70

22.5 24 24.37 4.98 4.04 2.02 20.33 5.37

22.7 31 32.13 5.78 4.05 2.02 28.09 6.12

22.9 30 32.94 6.03 3.05 1.76 29.90 6.28

23.1 28 35.36 6.72 5.10 2.28 30.26 7.10

23.3 34 54.51 9.50 11.32 3.41 43.19 10.09

23.5 16 35.80 9.09 11.49 3.47 24.31 9.73

23.7 21 77.09 17.54 18.28 4.44 58.81 18.10

23.9 22 171.43 40.59 17.24 4.46 154.19 40.84

24.1 17 333.73 98.96 28.71 6.30 305.02 99.17

24.3 5 239.22 125.04 25.48 7.43 213.75 125.26

24.5 8 832.65 445.35 30.30 11.66 802.35 445.50

(1) N�umero total de objetos observados en el intervalo de magnitud.

(2) y (3) N�umero de objetos corregido por incompletitud y su correspondiente

error.

(4) y (5) Estimaci�on del n�umero de objetos puntuales de fondo y de su corres-

pondiente error.

(6) y (7) N�umero estimado de c�umulos globulares y su error.

56



TABLA 3.13. Funci�on de Luminosidad. Campo Sur.

T

1

n

obs

n

corr

�

n

n

b

�

nb

n

gc

�

ngc

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

19.1 1 1.00 1.00 2.00 1.42 -1.00 1.73

19.3 1 1.00 1.00 0.00 0.00 1.00 1.00

19.5 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

19.7 1 1.00 1.00 0.00 0.00 1.00 1.00

19.9 2 2.00 1.41 1.00 1.00 1.00 1.73

20.1 3 3.00 1.73 0.00 0.00 3.00 1.73

20.3 3 3.00 1.73 2.00 1.42 1.00 2.24

20.5 2 2.00 1.41 1.00 1.00 1.00 1.73

20.7 5 5.00 2.24 1.00 1.00 4.00 2.45

20.9 9 9.00 3.00 1.00 1.00 8.00 3.16

21.1 15 15.01 3.88 0.00 0.00 15.01 3.88

21.3 10 10.01 3.17 0.00 0.00 10.01 3.17

21.5 21 21.05 4.59 1.00 1.00 20.05 4.70

21.7 16 16.08 4.02 3.01 1.74 13.07 4.38

21.9 24 24.26 4.95 1.01 1.01 23.25 5.05

22.1 24 24.67 5.04 4.02 2.01 20.64 5.43

22.3 35 37.99 6.44 5.04 2.25 32.95 6.82

22.5 29 36.77 6.87 4.04 2.02 32.74 7.16

22.7 23 38.84 8.20 4.05 2.02 34.79 8.44

22.9 16 41.31 10.53 3.05 1.76 38.26 10.68

23.1 9 46.38 15.91 5.10 2.28 41.28 16.07

23.3 4 56.72 29.51 11.32 3.41 45.40 29.70

23.5 4 163.11 91.13 11.49 3.47 151.62 91.20

23.7 7 712.87 390.73 18.28 4.44 694.59 390.75

23.9 4 877.85 675.06 17.23 4.46 860.61 675.07

24.1 1 421.08 541.93 28.71 6.30 392.37 541.97

(1) N�umero total de objetos observados en el intervalo de magnitud.

(2) y (3) N�umero de objetos corregido por incompletitud y su correspondiente

error.

(4) y (5) Estimaci�on del n�umero de objetos puntuales de fondo y de su corres-

pondiente error.

(6) y (7) N�umero estimado de c�umulos globulares y su error.
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TABLA 3.14. Funci�on de Luminosidad. Campo Oeste.

T

1

n

obs

n

corr

�

n

n

b

�

nb

n

gc

�

ngc

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

19.1 0 0.00 1.41 2.00 1.42 -2.00 2.00

19.3 1 1.00 0.00 0.00 0.00 1.00 0.00

19.5 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

19.7 1 1.00 0.00 0.00 0.00 1.00 0.00

19.9 0 0.00 1.00 1.00 1.00 -1.00 1.42

20.1 0 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00

20.3 4 4.00 1.41 2.00 1.42 2.00 2.00

20.5 3 3.00 1.00 1.00 1.00 2.00 1.42

20.7 1 1.00 1.00 1.00 1.00 -0.00 1.42

20.9 2 2.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.42

21.1 6 6.00 0.00 0.00 0.00 6.00 0.00

21.3 8 8.01 0.00 0.00 0.00 8.01 0.00

21.5 13 13.02 1.00 1.00 1.00 12.02 1.42

21.7 14 14.03 1.74 3.01 1.74 11.02 2.46

21.9 9 9.04 1.00 1.01 1.01 8.03 1.42

22.1 20 20.15 2.02 4.02 2.01 16.13 2.85

22.3 22 22.35 2.27 5.04 2.25 17.31 3.20

22.5 24 24.88 2.07 4.04 2.02 20.84 2.89

22.7 19 20.80 2.19 4.05 2.02 16.75 2.98

22.9 22 27.39 2.16 3.05 1.76 24.34 2.78

23.1 23 35.70 3.48 5.10 2.28 30.60 4.16

23.3 8 16.86 7.06 11.32 3.41 5.54 7.84

23.5 12 39.26 11.06 11.49 3.47 27.77 11.59

23.7 11 70.18 28.12 18.28 4.44 51.89 28.47

23.9 8 121.39 67.83 17.23 4.46 104.16 67.98

24.1 11 402.27 246.70 28.71 6.30 373.56 246.78

24.3 3 240.42 437.53 25.48 7.43 214.94 437.59

24.5 5 789.51 688.52 30.30 11.66 759.21 688.61

(1) N�umero total de objetos observados en el intervalo de magnitud.

(2) y (3) N�umero de objetos corregido por incompletitud y su correspondiente

error.

(4) y (5) Estimaci�on del n�umero de objetos puntuales de fondo y de su corres-

pondiente error.

(6) y (7) N�umero estimado de c�umulos globulares y su error.
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TABLA 3.15. Sensibilidad de los Ajustes Frente a Errores de la Poblaci�on de Fondo. Campo Central.

background gaussiana t

5

(1) (2) (3)

m

o

(T

1

) � m

o

(T

1

) �

t

1 23.22 1.22 23.11 1.10

2 23.08 1.14 23.01 1.05

1/2 23.30 1.26 23.17 1.13

(1) Estimaci�on de la densidad de objetos de fondo, referida al campo de compa-

raci�on.

(2) y (3) Resultados de los ajustes de distribuciones gaussianas t

5

para cada caso.

TABLA 3.16. Sensibilidad de los Ajustes Frente a Errores en la Completitud. Campo Central.

m

lim

(T

1

) gaussiana t

5

(1) (2) (3)

m

o

(T

1

) � m

o

(T

1

) �

t

23.53 23.66 1.42 23.40 1.23

23.58 23.39 1.28 23.22 1.16

23.63 23.22 1.22 23.11 1.10

23.68 23.12 1.16 23.04 1.07

23.73 23.05 1.12 22.98 1.04

(1) Magnitud del 50% de completitud (m

lim

), utilizada para corregir los conteos.

(2) y (3) Resultados de los ajustes de distribuciones gaussianas t

5

para cada caso.
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TABLA 3.17. Ajustes de la Funci�on de Luminosidad para Valores Fijos de �. Campo Central.

gaussiana t

5

� m

o

(T

1

) �

2

�

t

m

o

(T

1

) �

2

(1) (2) (3) (4)

1.00 23.01 37.04 0.78 22.92 74.47

1.25 23.26 13.99 0.97 23.01 21.72

1.50 23.61 18.78 1.16 23.16 17.43

1.75 24.04 26.04 1.36 23.38 24.52

(1) y (3) Valores de � impuestos a los ajustes.

(2) y (4) Valores correspondientes de mo derivados para cada distribuci�on con

sus respectivos �

2

.

TABLA 3.18. Ajustes de Bridges, Hanes & Harris.

� m

o

(B) �

2

m

o

(V ) �

2

(1) (2) (3)

1.00 24.14 38.0 23.35 26.7

1.25 24.40 31.8 23.62 25.2

1.50 24.87 27.2 24.10 23.2

1.75 25.44 25.5 24.68 25.6

(1) Valores de � impuestos a los ajustes.

(2) y (3) Magnitudes del `turn-over' derivadas para las bandas B y V , con sus

correspondientes �

2

.
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TABLA 3.19. Ajustes de la Funci�on de Luminosidad para Valores Fijos de �. Campo Norte.

gaussiana t

5

� m

o

(T

1

) �

2

�

t

m

o

(T

1

) �

2

(1) (2) (3) (4)

1.00 23.05 35.71 0.78 22.99 61.42

1.25 23.30 22.52 0.97 23.07 29.80

1.50 23.66 22.80 1.16 23.22 24.42

1.75 24.11 24.77 1.36 23.45 25.36

(1) y (3) Valores de � impuestos a los ajustes.

(2) y (4) Valores correspondientes de mo derivados para cada distribuci�on con

sus respectivos �

2

.

TABLA 4.1. Factores de Completitud en Distintos Rangos de Color. Campo Central.

mag T

1

f

c

�f

c

f

c

�f

c

f

c

�f

c

1 < (C � T

1

) < 1:5 1:5 < (C � T

1

) < 2 2 < (C � T

1

) < 2:5

22.1 0.9921 0.0056 0.9572 0.0126 0.9529 0.0133

22.3 0.9401 0.0145 0.9402 0.0150 0.9395 0.0151

22.5 0.9661 0.0118 0.9200 0.0164 0.8016 0.0249

22.7 0.9275 0.0160 0.9200 0.0172 0.7431 0.0275

22.9 0.9150 0.0159 0.8533 0.0204 0.5382 0.0294

23.1 0.8647 0.0238 0.7104 0.0305 0.4151 0.0338

23.3 0.7823 0.0262 0.5352 0.0312 0.2097 0.0249

23.5 0.5774 0.0303 0.2912 0.0281 0.1016 0.0173

23.7 0.3154 0.0278 0.1203 0.0191 0.0690 0.0157

23.9 0.1655 0.0223 0.0889 0.0173 0.0424 0.0120

24.1 0.0719 0.0155 0.0404 0.0119 0.0319 0.0105

24.3 0.0180 0.0103 0.0269 0.0119 0.0625 0.0191
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TABLA 4.2. Factores de Completitud en Distintos Rangos de Color. Campo Norte.

mag T

1

f

c

�f

c

f

c

�f

c

f

c

�f

c

1 < (C � T

1

) < 1:5 1:5 < (C � T

1

) < 2 2 < (C � T

1

) < 2:5

21.9 0.9906 0.0066 0.9867 0.0076 0.9755 0.0108

22.1 0.9950 0.0050 0.9862 0.0079 0.9777 0.0099

22.3 0.9705 0.0110 0.9902 0.0069 0.9095 0.0203

22.5 0.9789 0.0093 0.9163 0.0194 0.7085 0.0322

22.7 0.9427 0.0154 0.8676 0.0237 0.5507 0.0346

22.9 0.9231 0.0185 0.7301 0.0295 0.2341 0.0296

23.1 0.7300 0.0314 0.4394 0.0353 0.0785 0.0173

23.3 0.5047 0.0342 0.1675 0.0258 0.0231 0.0102

23.5 0.2667 0.0295 0.0286 0.0115 0.0098 0.0069

23.7 0.0588 0.0172 0.0221 0.0098 0.0132 0.0076

23.9 0.0377 0.0131 0.0126 0.0072 0.0157 0.0090

24.1 0.0147 0.0084 0.0388 0.0135 0.0087 0.0061

24.3 0.0087 0.0061 0.0093 0.0065 0.0051 0.0051

TABLA 4.3. Factores de Completitud en Distintos Rangos de Color. Campo Sur.

mag T

1

f

c

�f

c

f

c

�f

c

f

c

�f

c

1 < (C � T

1

) < 1:5 1:5 < (C � T

1

) < 2 2 < (C � T

1

) < 2:5

21.3 0.9463 0.0157 0.9459 0.0152 0.9395 0.0163

21.5 0.9375 0.0162 0.9350 0.0174 0.8698 0.0230

21.7 0.9310 0.0178 0.9000 0.0198 0.8431 0.0255

21.9 0.9057 0.0201 0.8333 0.0254 0.7617 0.0291

22.1 0.9136 0.0189 0.8160 0.0266 0.5485 0.0347

22.3 0.8249 0.0258 0.6730 0.0323 0.3780 0.0335

22.5 0.6602 0.0330 0.4271 0.0351 0.1368 0.0225

22.7 0.3828 0.0336 0.1528 0.0238 0.0299 0.0120

22.9 0.2009 0.0265 0.0794 0.0185 0.0051 0.0051

23.1 0.0862 0.0184 0.0339 0.0136 0.0216 0.0096

23.3 0.0398 0.0130 0.0050 0.0050 0.0188 0.0093

23.5 0.0180 0.0089 0.0000 0.0050 0.0107 0.0075

23.7 0.0097 0.0068 0.0000 0.0050 0.0044 0.0044
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TABLA 4.4. Factores de Completitud en Distintos Rangos de Color. Campo Oeste.

mag T

1

f

c

�f

c

f

c

�f

c

f

c

�f

c

1 < (C � T

1

) < 1:5 1:5 < (C � T

1

) < 2 2 < (C � T

1

) < 2:5

21.3 0.9880 0.0053 0.9953 0.0033 0.9860 0.0057

21.5 1.0000 0.0000 0.9853 0.0084 0.9565 0.0142

21.7 0.9910 0.0063 0.9951 0.0048 0.9327 0.0174

21.9 0.9766 0.0103 0.9803 0.0098 0.8356 0.0247

22.1 0.9855 0.0083 0.9471 0.0149 0.7268 0.031

22.3 0.9709 0.0117 0.8702 0.0233 0.4464 0.0332

22.5 0.9409 0.0166 0.6550 0.0336 0.2996 0.0298

22.7 0.8303 0.0254 0.4747 0.0339 0.1716 0.0264

22.9 0.5896 0.0338 0.2366 0.0284 0.0542 0.0159

23.1 0.3439 0.0320 0.1055 0.0208 0.0348 0.0129

23.3 0.1531 0.0249 0.0565 0.0152 0.0200 0.0099

23.5 0.0481 0.0148 0.0048 0.0048 0.0046 0.0046

23.7 0.0294 0.0118 0.0236 0.0104 0.0088 0.006

TABLA 4.5. Factores de Completitud en Distintos Rangos de Color. Campo de Comparaci�on.

mag T

1

f

c

�f

c

f

c

�f

c

f

c

�f

c

1 < (C � T

1

) < 1:5 1:5 < (C � T

1

) < 2 2 < (C � T

1

) < 2:5

21.7 0.9848 0.0087 0.9953 0.0046 0.9604 0.0130

21.9 0.9954 0.0046 0.9845 0.0089 0.9783 0.0096

22.1 0.9800 0.0099 0.9685 0.0117 0.9447 0.0155

22.3 0.9868 0.0075 0.9738 0.0116 0.8818 0.0218

22.5 0.9864 0.0078 0.9466 0.0157 0.6869 0.0317

22.7 0.9689 0.0125 0.8824 0.0209 0.5144 0.0347

22.9 0.9426 0.0161 0.6753 0.0308 0.3250 0.0331

23.1 0.8538 0.0243 0.5163 0.0341 0.1368 0.0236

23.3 0.6959 0.0312 0.3538 0.0328 0.0991 0.0205

23.5 0.5354 0.0332 0.1619 0.0254 0.0493 0.0152

23.7 0.3660 0.0346 0.0873 0.0187 0.0138 0.0079

23.9 0.1906 0.0227 0.0578 0.0140 0.0036 0.0036

24.1 0.0514 0.015 0.0191 0.0095 0.0046 0.0046

24.3 0.0097 0.0068 0.0047 0.0046 0.0046 0.0046
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TABLA 4.6. Factores de Completitud en Distintos Rangos de Color. Campo Central - 15

00

< r < 53

00

.

mag T

1

f

c

�f

c

f

c

�f

c

f

c

�f

c

1 < (C � T

1

) < 1:5 1:5 < (C � T

1

) < 2 2 < (C � T

1

) < 2:5

21.9 1.0000 0.0000 1.0000 0.0000 1.0000 0.0000

22.1 1.0000 0.0000 0.9333 0.0644 1.0000 0.0000

22.3 1.0000 0.0000 0.9444 0.0540 0.8333 0.1076

22.5 1.0000 0.0000 1.0000 0.0000 0.7333 0.1142

22.7 0.9000 0.0671 0.9500 0.0487 0.7692 0.1169

22.9 0.9412 0.0571 0.8235 0.0925 0.5625 0.1240

23.1 0.9231 0.0739 0.7391 0.0916 0.4286 0.1323

23.3 0.8000 0.1033 0.5714 0.1323 0.1923 0.0773

23.5 0.5000 0.1250 0.0833 0.0798 0.2667 0.1142

23.7 0.3571 0.1281 0.1111 0.0741 0.0000 0.1142

23.9 0.0000 0.1281 0.0833 0.0798 0.0000 0.1142

24.1 0.0000 0.1281 0.0000 0.0798 0.0667 0.0644

24.3 0.0526 0.0512 0.0769 0.0739 0.1176 0.0781

TABLA 4.7. Factores de Completitud en Distintos Rangos de Color. Campo Central - 53

00

< r < 81

00

.

mag T

1

f

c

�f

c

f

c

�f

c

f

c

�f

c

1 < (C � T

1

) < 1:5 1:5 < (C � T

1

) < 2 2 < (C � T

1

) < 2:5

22.1 0.9841 0.0157 0.9815 0.0183 0.9818 0.0180

22.3 0.9733 0.0186 1.0000 0.0000 0.9825 0.0174

22.5 1.0000 0.0000 0.9130 0.0339 0.8971 0.0369

22.7 0.9706 0.0205 0.9348 0.0364 0.7193 0.0595

22.9 0.9014 0.0354 0.9184 0.0391 0.5000 0.0606

23.1 0.8793 0.0428 0.7727 0.0632 0.3860 0.0645

23.3 0.8361 0.0474 0.5238 0.0629 0.1600 0.0518

23.5 0.6897 0.0607 0.2881 0.0590 0.1176 0.0391

23.7 0.3333 0.0580 0.0972 0.0349 0.1212 0.0402

23.9 0.1538 0.0409 0.0702 0.0338 0.0000 0.0402

24.1 0.1250 0.0442 0.0192 0.0190 0.0714 0.0344

24.3 0.0400 0.0392 0.0200 0.0198 0.0238 0.0235
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TABLA 4.8. Completitud.

1 < C � T

1

< 1:5 1:5 < C � T

1

< 2 2 < C � T

1

< 2:5

campo m

lim

curva m

lim

curva m

lim

curva

(1) (2) (1) (2) (1) (2)

CENTRAL 23.55 � 2.61 23.31 � 2.46 22.96 � 2.05

NORTE 23.30 � 2.42 23.05 � 2.62 22.70 � 2.42

SUR 22.61 � 2.71 22.41 � 2.68 22.14 � 2.50

OESTE 22.98 � 2.37 22.66 � 2.10 22.29 � 1.84

COMPARACION 23.53 � 1.78 23.12 � 1.79 22.71 � 1.87

29

00

< r < 53

00

23.51 ��� 23.32 ��� 22.98 ���

53

00

< r < 81

00

23.60 ��� 23.32 ��� 22.95 ���

(1) Magnitud l��mite ajustada para el correspondiente rango de color, equivalente

al 50% de completitud en la banda T

1

(2) Curva adoptada (ver texto) y par�ametro � �o � seg�un corresponda.

TABLA 4.9. Estad��stica de la Muestra.

campo N

t

N

nr

m

cut

N

L

N

E

N

C

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

CENTRAL 693 625 22.59 375 332 314

NORTE 287 253 22.44 148 140 127

SUR 206 163 21.89 89 86 75

OESTE 160 135 21.95 61 60 53

(1) N�umero total de objetos ajustados en las tres bandas.

(2) N�umero de objetos no resueltos.

(3) Magnitud de corte.

(4) N�umero de fuentes m�as brillantes que la magnitud de corte.

(5) Objetos con error en (C � T

1

) menor de 0.15 mag.

(6) N�umero remanente de candidatos con 1 < (C � T

1

) < 2:25 y m�as d�ebiles de

T

1

= 19 mag.
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TABLA 4.10. Densidades de C�umulos `Rojos' y `Azules'. Campo Central.

N

r

�

r

N

a

�

a

0:49

0

< r < 1:34

0

102 20:88� 2:07 41 8:39� 1:31

r > 1:34

0

91 9:26� 0:97 51 5:19� 0:73

TABLA 4.11. Densidades de C�umulos `Rojos' y `Azules'. Campo Norte.

N

r

�

r

N

a

�

a

r < 2:36

0

45 11:82� 1:76 18 4:73� 1:11

r > 2:36

0

40 3:66� 0:58 24 2:20� 0:45

TABLA 4.12. Densidades de C�umulos `Rojos' y `Azules' Campo Sur.

N

r

�

r

N

a

�

a

r < 2:79

0

23 3:18� 0:66 13 1:80� 0:50

r > 2:79

0

22 2:93� 0:62 17 2:26� 0:55

TABLA 4.13. Densidades de C�umulos `Rojos' y `Azules'. Campo Oeste.

N

r

�

r

N

a

�

a

r < 3:48

0

13 2:98� 0:83 13 2:98� 0:83

r > 3:48

0

13 1:25� 0:35 14 1:35� 0:36
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TABLA 4.14. Densidades de C�umulos `Rojos' y `Azules'. Todos.

r ['] N

r

�

r

N

a

�

a

0:27 < r < 0:50 13 16:58� 4:60 6 7:65� 3:12

0:50 < r < 0:93 26 13:45� 2:64 5 2:59� 1:16

0:93 < r < 1:22 22 11:21� 2:39 8 4:08� 1:44

1:22 < r < 1:46 14 6:95� 1:86 6 2:98� 1:22

1:46 < r < 1:72 23 8:85� 1:85 8 3:08� 1:09

1:72 < r < 2:04 20 5:29� 1:18 10 2:64� 0:84

2:04 < r < 2:38 21 4:44� 0:97 9 1:90� 0:63

2:38 < r < 2:78 15 2:41� 0:62 8 1:29� 0:45

2:78 < r < 3:42 24 2:51� 0:51 24 2:51� 0:51

3:42 < r < 5:75 32 2:05� 0:36 22 1:41� 0:30

TABLA 4.15. Densidades de C�umulos `Rojos' y `Azules'. Ajustes de Per�les Exponenciales.

�

r

�

a

r � 1:58

0

0:52� 0:14 0:52� 0:30

r � 1:58

0

1:41� 0:31 0:64� 0:36

0:36

0

� r � 4:43

0

0:96� 0:12 0:58� 0:13
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TABLA 4.16. Lista de Objetos en Com�un con el Trabajo de Grillmair et al.

id X Y v

r

im. T

1

(C � T

1

) (M � T

1

) SHARP

(1) (2) (3)

c908 56 180 GAL GAL { { { 0.417

c958 -4 213 GCC D 20.213 1.608 0.735 0.124

c1001 -78 243 GCC (?) 19.512 2.083 0.844 0.371

c1026 107 264 GCC GCC 20.770 2.037 0.867 0.032

n27 341 -198 GCC GCC 20.164 1.324 0.565 0.040

n203 240 31 GCC GCC 20.642 1.676 0.697 0.031

n383 357 180 GCC GCC 20.462 1.690 0.595 0.042

s87 -245 -80 GCC GCC 20.022 1.441 0.786 0.038

s317 -177 217 GCC GCC 20.653 1.739 0.705 0.022

s335 -214 242 GCC GCC 20.547 1.366 0.640 0.072

w202 -30 -361 GCC D { { { -0.098

w210 -3 -356 GAL GAL { { { 0.306

w254 26 -310 GCC GCC 20.372 1.626 0.725 0.023

w277 151 -289 GCC GCC 21.571 1.110 0.486 -0.095

w306 68 -262 GCC D 19.871 1.360 0.646 0.137

w342 -68 -221 GCC GCC 20.247 1.473 0.684 -0.028

(1) Coordenadas en pixeles respecto del centro de la galaxia. El eje X est�a en la

direcci�on norte-sur.

(2) Clasi�caci�on de Grillmair, basada en la velocidad radial.

(3) Clasi�caci�on de este trabajo, basada en la apariencia de la imagen. GCC =

candidato a GC, GAL = galaxia, D indica objetos que fueron descartados por

tener errores fotom�etricos demasiado grandes, para (?) ver el texto.
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TABLA 4.17. Ajustes de Gaussianas a la Distribuci�on de colores.

MUESTRA N

d

(C � T

1

)

r

�

r

(C � T

1

)

a

�

a

k

(1) (2) (3) (4)

CAMPO CENTRAL 0 1.771 0.192 1.326 0.132 0.299

1(*) 1.767 0.194 1.323 0.124 0.287

2 1.765 0.195 1.322 0.118 0.278

3 1.763 0.197 1.322 0.113 0.271

TODOS 0 1.775 0.197 1.358 0.132 0.319

1 1.771 0.199 1.355 0.126 0.307

2(*) 1.768 0.200 1.353 0.119 0.294

3 1.764 0.202 1.352 0.112 0.283

r < 1:97

0

0(*) 1.742 0.218 1.366 0.075 0.150

1 1.762 0.203 1.372 0.078 0.187

2 1.761 0.203 1.374 0.071 0.177

3 1.760 0.203 1.376 0.064 0.168

r > 1:97

0

0 1.762 0.202 1.325 0.131 0.366

1 1.765 0.192 1.328 0.132 0.381

2 1.758 0.202 1.328 0.118 0.348

3(*) 1.757 0.203 1.330 0.110 0.339

(1) N�umero de objetos no utilizados en el ajuste.

(2) y (3) Par�ametros de las dos distribuciones gaussianas ajustadas.

(4) Proporci�on de c�umulos pertenecientes a la poblaci�on azul, seg�un los ajustes.
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TABLA 4.18. Funci�on de Luminosidad para los C�umulos `Rojos'.

1:5 < (C � T

1

) < 2:25

mag T

1

n

obs

f

c

n

corr

�

n

(1) (2) (3) (4)

19.1 1 0.99769 1.0023 1.0023

19.3 0 0.99745 0.0000 0.0000

19.5 0 0.99718 0.0000 0.0000

19.7 1 0.99686 1.0032 1.0032

19.9 1 0.99648 1.0035 1.0035

20.1 0 0.99604 0.0000 0.0000

20.3 3 0.99550 3.0136 1.7399

20.5 8 0.99485 8.0414 2.8433

20.7 9 0.99404 9.0539 3.0184

20.9 10 0.99304 10.070 3.1850

21.1 21 0.99175 21.175 4.6226

21.3 13 0.99008 13.130 3.6428

21.5 24 0.98785 24.295 4.9627

21.7 29 0.98479 29.448 5.4741

21.9 19 0.98043 19.379 4.4499

22.1 34 0.97397 34.909 5.9996

22.3 28 0.96384 29.050 5.5035

22.5 38 0.94688 40.132 6.5427

22.7 41 0.91608 44.756 7.0511

22.9 41 0.85506 47.950 7.6097

(1) N�umero de candidatos observados.

(2) Factor de completitud.

(3) N�umero de candidatos en el correspondiente intervalo de magnitud, corregido

por completitud.

(4) Estimaci�on del error.
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TABLA 4.19. Funci�on de Luminosidad para los C�umulos `Azules'.

1:0 < (C � T

1

) < 1:5

mag T

1

n

obs

f

c

n

corr

�

n

(1) (2) (3) (4)

19.1 0 0.99816 0.0000 0.0000

19.3 0 0.99798 0.0000 0.0000

19.5 0 0.99778 0.0000 0.0000

19.7 0 0.99754 0.0000 0.0000

19.9 0 0.99727 0.0000 0.0000

20.1 0 0.99694 0.0000 0.0000

20.3 1 0.99656 1.0035 1.0035

20.5 1 0.99610 1.0039 1.0039

20.7 3 0.99554 3.0134 1.7399

20.9 4 0.99485 4.0207 2.0104

21.1 6 0.99400 6.0362 2.4645

21.3 6 0.99290 6.0429 2.4672

21.5 7 0.99149 7.0601 2.6688

21.7 10 0.98961 10.105 3.1963

21.9 7 0.98704 7.0919 2.6811

22.1 20 0.98341 20.337 4.5512

22.3 26 0.97805 26.584 5.2206

22.5 21 0.96971 21.656 4.7330

22.7 22 0.95583 23.017 4.9189

22.9 19 0.93074 20.414 4.6988

(1) N�umero de candidatos observados.

(2) Factor de completitud.

(3) N�umero de candidatos en el correspondiente intervalo de magnitud, corregido

por completitud.

(4) Estimaci�on del error.

TABLA 4.20. Colores Promedio de los C�umulos Globulares. Campo Central.

< (C � T

1

) > s.e.m. < (M � T

1

) > s.e.m. N

(1)

0:49

0

< r < 1:34

0

1.682 0.023 0.775 0.009 143

r > 1:34

0

1.606 0.023 0.740 0.008 142

(1) N�umero de candidatos en el correspondiente rango de distancias.
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TABLA 4.21. Colores Promedio de los C�umulos Globulares. Campo Norte.

< (C � T

1

) > s.e.m. < (M � T

1

) > s.e.m. N

(1)

r < 2:36

0

1.681 0.030 0.731 0.013 63

r > 2:36

0

1.613 0.036 0.638 0.015 64

(1) N�umero de candidatos en el correspondiente rango de distancias.

TABLA 4.22. Colores Promedio de los C�umulos Globulares.Campo Sur.

< (C � T

1

) > s.e.m. < (M � T

1

) > s.e.m. N

(1)

r < 2:79

0

1.620 0.046 0.725 0.022 36

r > 2:79

0

1.612 0.044 0.756 0.025 39

(1) N�umero de candidatos en el correspondiente rango de distancias.

TABLA 4.23. Colores Promedio de los C�umulos Globulares. Campo Oeste.

< (C � T

1

) > s.e.m. < (M � T

1

) > s.e.m. N

(1)

r < 3:48

0

1.548 0.056 0.717 0.020 26

r > 3:48

0

1.585 0.057 0.696 0.025 27

(1) N�umero de candidatos en el correspondiente rango de distancias.
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TABLA 4.24. Colores Promedio de los C�umulos Globulares. Todos.

r ['] < (C � T

1

) > s.e.m. < (M � T

1

) > s.e.m. N

(1)

0:27 < r < 0:50 1.610 0.048 0.785 0.021 19

0:50 < r < 0:93 1.794 0.045 0.910 0.016 31

0:93 < r < 1:22 1.686 0.042 0.748 0.011 30

1:22 < r < 1:46 1.628 0.047 0.732 0.020 20

1:46 < r < 1:72 1.674 0.045 0.741 0.019 31

1:72 < r < 2:04 1.644 0.043 0.728 0.015 30

2:04 < r < 2:38 1.648 0.047 0.751 0.016 30

2:38 < r < 2:78 1.614 0.047 0.724 0.022 23

2:78 < r < 3:42 1.560 0.044 0.720 0.019 49

3:42 < r < 5:75 1.613 0.039 0.675 0.017 54

(1) N�umero de candidatos en el correspondiente rango de distancias.

TABLA 4.25. Colores del N�ucleo y del Halo de NGC 1399.

r[

0

] (C � T

1

)

n�ucleo 1.984

0.5 1.891

1.0 1.805

1.5 1.706

2.0 1.709

2.5 1.719

3.5 1.719

TABLA 5.1. Sensibilidad de Distintos Indices de Color a la Edad y a la Metalicidad.

(U � V ) (B � V ) (C �M) (M � T

1

) (T

1

� T

2

) (C � T

1

)

@=@[Fe/H] 0.46 0.14 0.26 0.10 0.09 0.36

@=@(log t) 0.61 0.22 0.35 0.17 0.10 0.52
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TABLA 5.2. Distribuci�on Espacial de C�umulos en el Campo Central.

este oeste �

2

P

(1) (2) (3) (4)

`azules' 61 39 4.84 0.028

`rojos' 114 95 1.73 0.189

todos 175 134 5.44 0.020

(1) y (2) N�umero de c�umulos al este y al oeste del centro de la galaxia.

(3) Resultado de un test �

2

, efectuado para veri�car la hip�otesis de que las

diferencias en los conteos se deban al azar.

(4) Probabilidad de que las diferencias en los conteos se deban al azar.
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Figuras
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�g. 2.1. CAMPO NORTE. El Este est�a arriba y el Norte a la derecha.
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�g. 2.2. CAMPO CENTRAL. El Este est�a arriba y el Norte a la derecha
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�g. 2.3. CAMPO NORTE. El Este est�a arriba y el Norte a la derecha.
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�g. 2.4. CAMPO SUR. El Este est�a arriba y el Norte a la derecha.
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�g. 2.5. CAMPO OESTE. El Este est�a arriba y el Norte a la derecha.
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�g. 2.6. CAMPO DE COMPARACION. El Este est�a arriba y el Norte a la

derecha.
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�g. 2.7. FILTRADO DE MEDIANA. El Este est�a arriba y el Norte a la

derecha.
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