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Resumen

Estudio de enanas ultra-compactas y cúmulos globulares en el

cúmulo de Antlia

por Juan Pablo Caso

En la presente Tesis se intenta aportar evidencias que ayuden a dilucidar

el origen de las enanas ultra-compactas (UCDs). Las mismas fueron descu-

biertas hace poco más de una década, y presentan propiedades que podŕıan

relacionarlas tanto con los cúmulos globulares (CGs), como con galaxias de

baja masa. Esto ha resultado en un abanico de hipótesis sobre su origen,

que incluyen ser los miembros más brillantes de los sistemas de CGs, los

resultantes de la fusión de varios cúmulos estelares masivos durante eventos

de formación estelar particularmente intensos, o los remanentes de galaxias

enanas nucleadas, desmembradas por las fuerzas tidales de galaxias vecinas

masivas.

Teniendo en cuenta lo mencionado anteriormente, es que hemos ampliado

este análisis a objetos estelares que guarden similitudes con las UCDs, en

un intento por determinar si sus oŕıgenes y/o historias evolutivas podŕıan

estar relacionados.

En particular, nos centramos en la búsqueda y posterior análisis de UCDs en

el cúmulo de Antlia, tercer cúmulo de galaxias más cercano, luego de Virgo

y Fornax.

http://www.unlp.edu.ar/
http://www.fcaglp.unlp.edu.ar/




Índice general

Agradecimientos V

Resumen VII

Contenido VII

Lista de Figuras XI

Lista de Tablas XV

1. Introducción 1
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5.1.5. Número total de CGs y frecuencia espećıfica . . . . . . 118
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Índice de figuras

1.1. Distribución de metalicidades de los cúmulos globulares Galácti-
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2.1. Posición de los campos MOSAIC II del cúmulo de Antlia . . . 18
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4.8. MV de los núcleos de las dE,N, en función de la MV de sus
correspondientes galaxias . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92

4.9. Diagramas color-magnitud de ACOs en sistemas fotométricos
de Washington y (V, I) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

4.10. Diagramas color-magnitud de los ACOs y los candidatos a
UCDs, comparaddo con la extrapolación del blue tilt . . . . . 97
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Caṕıtulo 1

Introducción

1.1. Cúmulos globulares

Los cúmulos globulares (CGs) se encuentran entre los objetos más antiguos

del universo (Brodie & Strader 2006). En general, sus edades son compa-

rables con las de las primeras poblaciones estelares de la galaxia a la que

están asociados (e.g. Dotter et al. 2010; Tonini 2013). Se cree que tuvieron

su origen en regiones de formación estelar masiva, favorecidos por las altas

densidades del gas y la elevada presión existente (Kruijssen 2014).

Los CGs suelen presentar radios efectivos (Ref) de unos pocos pársec, como

puede comprobarse a partir de los CGs Galácticos (Harris 1996, Edición

2010), o en estudios extragalácticos (Harris 2009; Nantais et al. 2011; Puzia

et al. 2014). No obstante, existen CGs con Ref mayores (Madrid 2011; Brodie

et al. 2011; Forbes et al. 2013; Jennings et al. 2014), usualmente denominados

en la literatura como cúmulos extendidos (e.g. Brüns & Kroupa 2012), que

pueden presentar Ref de algunas decenas de pársec.

Una de las caracteŕısticas más distintivas de las poblaciones de CGs es la

bimodalidad de sus distribuciones de color. Si bien los sistemas de cúmulos

globulares (SCGs) extragalácticos han sido objeto de estudio desde hace va-

rias décadas (e.g. Sandage 1961; Racine 1968; Hanes & Racine 1971), no fue

1
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hasta principios de la década de 1990 que la presencia de dicha bimodalidad

comenzó a ser tenida en cuenta (Zepf & Ashman 1993; Ostrov et al. 1993).

Kundu & Whitmore (2001) estudiaron los SCGs de 28 galaxias eĺıpticas a

partir de imágenes de archivo, hallando que más de un 50 % de ellas presen-

taban signos de bimodalidad. Trabajos posteriores, valiéndose de fotometŕıas

más profundas, evidenciaron la presencia de bimodalidad, o al menos asi-

metŕıas en la distribución de color, en varios SCGs donde Kundu & Whitmo-

re (2001) no la hab́ıan encontrado (Whitmore et al. 2002; Peng et al. 2006b).

El creciente número de SCGs estudiados hasta la fecha avala la afirmación

de que la presencia de una distribución de color bimodal es un fenómeno

común en SCGs, principalmente en galaxias brillantes de tipo temprano,

como puede comprenderse a partir de trabajos de revisión y compendio de

estudios publicados hasta la fecha (Brodie & Strader 2006; Harris et al. 2013;

Forte et al. 2014).

En los SCGs que presentan evidencias de bimodalidad, es usual separar los

CGs en subpoblaciones “azules” (bona fide pobres en metales) y “rojas”

(bona fide ricas en metales), según sus colores en el sistema fotométrico co-

rrespondiente. Debemos, no obstante, reconocer que la elección del sistema

fotométrico utilizado puede influir en la claridad con que se detecte la bi-

modalidad. Colores (V − I), o equivalentes, suelen ser poco sensibles a la

metalicidad y pueden dificultar la detección de la bimodalidad, aunque no

siempre es aśı (e.g. Bassino et al. 2008). En cambio, el sistema fotométri-

co de Washington,y en particular el color (C − T1), es un mejor indicador

de abundancias (Paltoglou & Bell 1994), y ha sido utilizado en numerosos

estudios de SCGs (e.g. Geisler 1996; Dirsch et al. 2003b,a, 2005; Bassino

et al. 2006a,b; Richtler et al. 2012). Uno de los factores que generan mayor

controversia es si la existencia de bimodalidad en la distribución de color

implica similar bimodalidad en la metalicidad para SCGs. Algunos traba-

jos indican que una distribución unimodal de metalicidades puede dar lugar

a una distribución bimodal en color, si se considera que la relación color-

metalicidad no es lineal y, presenta considerable dispersión (Richtler 2013, y

referencias alĺı citadas). En este sentido, podemos mencionar que estudios de

SCGs en IR no encuentran evidencia concluyente de bimodalidad (Blakeslee
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et al. 2012; Chies-Santos et al. 2011, 2012). Sin embargo, la distribución

de metalicidades de los CGs Galácticos es claramente bimodal, como pue-

de verse en la Figura 1.1 (Harris 1996, Edición 2010). Mismos resultados

han sido obtenidos en otras galaxias (e.g. Woodley et al. 2010; Usher et al.

2012). Cantiello et al. (2014) utilizaron fotometŕıa en longitudes de onda del

óptico e IR, junto con determinaciones de metalicidad a partir del triplete

del Ca II, para estudiar una muestra de CGs de NGC 3115. Estos autores

encuentran evidencias de bimodalidad tanto en sus datos fotométricos co-

mo espectroscópicos, al igual que cierta falta de linealidad en las relaciones

color-color. A partir de esto, proponen que en los estudios en que se ha-

llan resultados contradictorios entre colores ópticos y ópticos-IR, los mismo

podŕıan deberse a la falta de linealidad en las relaciones color-metalicidad.

Forte et al. (2013) usaron datos fotométricos propios y de la literatura pa-

ra estudiar la región interna del SCGs de NGC 4486. Concluyen que una

bimodalidad en la abundancia qúımica es el escenario que mejor ajusta el

modelado simultáneo de los colores definidos por las bandas fotométricas

disponibles.

La bimodalidad en la distribución de colores no es la única evidencia que

apunta a la existencia de dos subpoblaciones de CGs. Entre otras, se han

detectado diferencias en los Ref medios de CGs azules y rojos (Larsen et al.

2001b; Puzia et al. 2014; Jennings et al. 2014), aunque otros trabajos están

en contraposición con esto (e.g. Nantais et al. 2011). Larsen & Brodie (2003)

y Gómez & Woodley (2007) propusieron que efectos de proyección podŕıan

ser responsables de estas mediciones. Variaciones en la función de luminosi-

dad de las poblaciones también han sido propuestas como responsables de

esto, aunque la evidencia no es concluyente (Downing 2012; Sippel et al.

2012). Un caso particular representan los denominados cúmulos extendidos

(presentan luminosidades similares a los cúmulos globulares, y Ref >10 pc),

que suelen presentar colores en el rango de CGs pobres en metales (e.g.

Brodie et al. 2011), aunque recientes descubrimientos de cúmulos globulares

difusos (faint fuzzies, por su nombre en inglés) indica que podŕıan presentar

colores rojos (Forbes et al. 2013, 2014).
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Figura 1.1: Distribución de metalicidades de los cúmulos globulares
Galácticos. Metalicidades obtenidas de Harris (1996, Edición 2010).

También han sido reportadas diferencias en la cinemática de CGs azules y

rojos, que podŕıan indicar diferentes oŕıgenes para ambos grupos (Schuberth

et al. 2010; Pota et al. 2013; Coccato et al. 2013). La diferencia entre CGs

azules y rojos mejor estudiada en la literatura es sin duda su distribución

espacial proyectada. La distribución de los CGs rojos suele estar más concen-

trada hacia la galaxia huésped, en tanto que los CGs azules presentan una

distribución proyectada más dispersa, y en muchas ocasiones más extendida

que los primeros (e.g. Bassino et al. 2006a; Usher et al. 2013; Durrell et al.

2014). En este sentido, Kartha et al. (2014) indican que tanto la masa estelar

de las galaxias como su radio efectivo podŕıan correlacionar con la extensión

del SCG. Pareceŕıa existir una correlación entre el radio efectivo medio de

los CGs y su distancia galactocéntrica (e.g. Blom et al. 2012; Madrid et al.

2012; Webb et al. 2013). Por último, la edad de los eventos de formación

estelar de los CGs Galácticos azules y rojos podŕıa diferir en unos pocos 109

años (Leaman et al. 2013; Hansen et al. 2013).

Se ha hallado en algunas galaxias eĺıpticas gigantes que la bimodalidad se

torna menos evidente en el extremo brillante de la población de CGs (e.g.

Dirsch et al. 2003b; Bassino et al. 2008; Faifer et al. 2011). Según Harris

et al. (2006) y Harris (2009) existe una correlación entre el color y el brillo,

en el sentido que CGs azules tienden a presentar colores más rojos conforme

uno se desplaza a luminosidades mayores, que denominan blue-tilt. Esto
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se debe a que los CGs azules se desplazan progresivamente hacia el rojo

cuanto mayor es su luminosidad, y por ende se superponen con la secuencia

de CGs rojos. Dichos autores indican que esto se debeŕıa a un proceso de

auto-enriquecimiento ocurrido en las nubes moleculares masivas que dieron

origen a los mencionados CGs.

Se ha encontrado una correlación entre el color de los CGs y el brillo de la

galaxia huésped. En este sentido, las galaxias brillantes suelen presentar CGs

ocupando un rango de colores más extenso, producto tanto de una mayor

proporción de CGs rojos, como de un incremento del color medio de estos

últimos conforme nos desplazamos hacia galaxias más masivas (e.g. Beasley

et al. 2006; Peng et al. 2006b; Georgiev et al. 2009; Faifer et al. 2011; Forte

et al. 2014). Strader et al. (2004a) encontraron que la metalicidad de los

CGs azules presentes en galaxias enanas suele ser menor que la de aquellos

CGs azules detectados en galaxias masivas.

La distribución de CGs en función de su brillo, llamada función de lumino-

sidad (FLCGs), suele ser ajustada por una función gaussiana (e.g., Dirsch

et al. 2003a; Bassino et al. 2008), o una función de Student con 5 grados

de libertad (t5, e.g., Harris 2001; Richtler 2003), aunque también se han

propuesto otras expresiones que pretenden incluir los efectos de la evolución

de CGs de baja masa, como la función de Schechter evolucionada (Jordán

et al. 2007). En general, estas funciones proveen un buen ajuste a la FLCGs,

principalmente en galaxias de tipo temprano, donde su población de CGs no

posee miembros de edad intermedia. Los procesos de destrucción dinámica

acaecidos durante la evolución de los SCGs, afectaron principalmente a los

CGs de baja masa. Algunos autores sostienen que debido a esto el ĺımite de

bajo brillo de la FLCGs podŕıa presentar sustanciales diferencias respecto

de la distribución primigenia. En este sentido, varios autores han tratado

de cuantificar la pérdida de CGs en galaxias eĺıpticas masivas, debido a la

fricción dinámica en la región más interna del sistema de CGs (McLaughlin

1995; Capuzzo-Dolcetta & Vignola 1997; Capuzzo-Dolcetta & Donnarumma

2001; Capuzzo-Dolcetta & Mastrobuono-Battisti 2009; Mieske et al. 2014;

Brockamp et al. 2014).
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La caracteŕıstica sobresaliente de las FLCGs es la aparente universalidad de

la magnitud de su máximo en MV = −7,4 (Brodie & Strader 2006; Jordán

et al. 2007), que se corresponde a una masa de ≈ 2 × 105M⊙. Esto permite

utilizar el estudio de la FLCGs como método de determinación de distancias.

No obstante, es necesario conocer las limitaciones de este método (Rejku-

ba 2012, y referencias alĺı citadas). Algunos estudios indican que tanto la

magnitud de su máximo, como su dispersión, tendŕıan una leve dependencia

con la luminosidad de la galaxia (e.g. Villegas et al. 2010; Harris et al. 2013,

2014). Esto seŕıa particularmente notorio en los SCGs de galaxias enanas

eĺıpticas (dEs), en las que los máximos de la distribución estaŕıan despla-

zados hacia magnitudes más débiles que sus contrapartes brillantes (Miller

& Lotz 2007; Villegas et al. 2010). Además, esta supuesta universalidad

no es aplicable a CGs de edad intermedia, que presentaŕıan luminosidades

intŕınsecas superiores debido a efectos de edad y metalicidad.

El número de miembros de un SCGs vaŕıa significativamente entre las pocas

decenas que suelen presentar galaxias dEs (e.g. Peng et al. 2008; Georgiev

et al. 2010) y los varios miles de miembros como en el caso de galaxias

eĺıpticas masivas (gEs) en ambientes de alta densidad (Dirsch et al. 2003b;

Bassino et al. 2008; Wehner et al. 2008; Peng et al. 2008). Comparar cruda-

mente el número de CGs que presentan las galaxias en ambos extremos no

representa un aporte significativo, dadas las diferencias existentes entre las

propiedades de dEs y gEs. En cambio, estimar la eficiencia con que estas ga-

laxias formaron y/o capturaron CGs resulta mucho más útil. El más popular

de estos estimadores es la frecuencia espećıfica (SN ), propuesta por Harris &

van den Bergh (1981) como una forma de normalizar el número de CGs de

un sistema por el brillo de la galaxia huésped. Sin embargo, dicho estimador

limita la comparación a galaxias de similar tipo espectral, puesto que las

poblaciones estelares en galaxias tempranas y tard́ıas difieren, y por ende

su brillo por unidad de masa. A partir de este razonamiento se definieron

otros estimadores, como el número de CGs normalizado por la masa estelar

de la galaxia TN (Zepf & Ashman 1993) y por la masa del halo de mate-

ria oscura VN (Spitler et al. 2008). Estos últimos estimadores permiten una

comparación más directa de la riqueza de los SCGs de galaxias tan diśımiles
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como una galaxia dominante de cúmulo (cD) y una galaxia irregular. Otros

estimadores usualmente utilizados en la literatura son la masa espećıfica,

SM , definida como el porcentaje de masa contenida en CGs, respecto de la

masa estelar de la galaxia (Peng et al. 2008; Harris et al. 2013), la suma de

la masa estelar y la masa contenida en forma gaseosa (Georgiev et al. 2010),

o la masa del halo (Harris et al. 2013). Los estudios estad́ısticos realizados

sobre compilaciones de estudios individuales sugieren que la masa englobada

en CGs es proporcional a la masa del halo de la galaxia, y que el estimador

TN correlaciona con la masa estelar de la galaxia (Spitler et al. 2008; Harris

et al. 2013; Hudson et al. 2014; Forte et al. 2014). Sin embargo, debemos

considerar que la medición de la masa del halo suele involucrar incertezas

considerables. Originalmente se consideró que el factor ambiental pod́ıa ser

relevante a la hora de determinar la eficiencia de formación de CGs de una

galaxia (e.g. West 1993), lo cual tiende a ser desmentido en trabajos re-

cientes (Harris et al. 2013). Pese a ésto, en estudios de galaxias eĺıpticas de

campo se encuentran valores de SN menores que para eĺıpticas de similar

brillo en ambientes de mayor densidad (Spitler et al. 2008; Lane et al. 2013;

Salinas et al. 2015).

En galaxias que han sufrido procesos de fusión pueden encontrarse pobla-

ciones de CGs de edad intermedia, generados a partir del violento aumento

en la tasa de formación estelar ocurrida tras la fusión. En casos extremos,

en que estos brotes han ocurrido recientemente, pueden encontrarse cúmulos

estelares jóvenes, cuyo estudio podŕıa aportar evidencia sobre los procesos de

formación de los CGs (e.g. Longmore et al. 2014). Richtler et al. (2012, 2014)

realizaron un estudio del SCGs de la galaxia NGC 1316, un claro ejemplo de

remanente de una fusión, y encuentran evidencia de que habŕıan ocurrido

dos brotes de formación estelar masivos luego del proceso de fusión, el más

reciente de ellos hace ≈ 0,8 Gyr. Maybhate et al. (2009) estudiaron cuatro

galaxias de tipo temprano con signos de haber sufrido brotes de formación

estelar. En tres de ellas encuentran una población de CGs antigua, pobre

en metales, junto con una población de edad intermedia (≈ 1 Gyr). Inter-

pretan que la ausencia de CGs antiguos ricos en metales, se debe a que las
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galaxias progenitoras eran espirales tard́ıas, carentes de un bulbo significa-

tivo. Estudios espectroscópicos de CGs en galaxias remanentes de fusiones

han confirmado la presencia de CGs jóvenes, ricos en metales (Strader et al.

2004b; Peng et al. 2004; Woodley et al. 2010).

1.2. Enanas ultracompactas

Las primeras enanas ultracompactas (UCDs, de acuerdo a sus siglas en

inglés), fueron descubiertas en el cercano cúmulo de Fornax (Minniti et al.

1998; Hilker et al. 1999). Drinkwater et al. (2000) describió cinco objetos

cercanos a NGC 1399 que presentaban magnitudes en el rango −13 < MB <

−11 y espectros t́ıpicos de sistemas estelares antiguos. Para el objeto más

brillante de su muestra, estimaron un radio a altura mitad (es decir, el radio

de la isofota en la que se alcanza la mitad del nivel de cuentas que en el cen-

tro del objeto) de ≈ 80 pc. El término UCDs fue acuñado por Drinkwater

et al. (2002), aunque se han propuesto otras nomenclaturas, como DGTOs

(objetos de transición enanas-globulares, de acuerdo a sus siglas en inglés,

Haşegan et al. 2005).

Históricamente, la comunidad dedicada al estudio de CGs centraba su análi-

sis en aquellos objetos (si se acepta la licencia de llamar objeto a un sistema

estelar como lo son los CGs) más débiles que MV ≈ −11. Se debe considerar

que a las distancias involucradas en la astronomı́a extragaláctica (por ejem-

plo M87, la galaxia masiva del cúmulo de Virgo, se encuentra a ≈ 17 Mpc, de

acuerdo con Blakeslee et al. 2009; Villegas et al. 2010), objetos cuya escala

de tamaño fuese similar a la de los CGs Galácticos (Harris 1996, Edición

2010) seŕıan vistos como fuentes puntuales, o marginalmente resueltas en el

mejor de los casos. Por este motivo, y considerando el bajo número de UCDs

que suelen hallarse, incluso en las galaxias más masivas (e.g. Mieske et al.

2012), la contaminación debido a estrellas de campo y galaxias de fondo no

resueltas es importante para magnitudes más brillantes que el mencionado

ĺımite. Sin embargo, el descubrimiento de objetos con luminosidades, escalas

de tamaños e incluso cocientes masa-luminosidad (M/L) que destacaban por



Caṕıtulo 1. Introducción 9

sobre aquellos esperables en CGs “clásicos” plantearon interrogantes sobre

el origen de los SCGs, en particular de sus miembros más brillantes, y las

posibles interacciones entre galaxias dominantes de halos y sus respectivas

galaxias satélites (Hilker 2009b,a, detalla las conclusiones de los primeros

trabajos en el tema)

La muestra de UCDs descubiertas inicialmente en el cúmulo de Fornax se

ha ampliado en trabajos posteriores (e.g. Mieske et al. 2004; Richtler et al.

2005; Mieske et al. 2008; Gregg et al. 2009), al tiempo que estos estudios se

extend́ıan a otros cúmulos de galaxias cercanos como Virgo (Haşegan et al.

2005; Evstigneeva et al. 2007, 2008; Brodie et al. 2011), Hidra (Wehner et al.

2008; Misgeld et al. 2008, 2011), Centauro (Mieske et al. 2007, 2009) o Perseo

(Penny et al. 2012). Sin embargo, este tipo de ambientes no son excluyentes

para la formación de UCDs, las cuales han sido halladas también en ambien-

tes de baja densidad (e.g. Maraston et al. 2004; Rejkuba et al. 2007; Hau

et al. 2009; Madrid & Donzelli 2013). Un ejemplo paradigmático de UCD se

encuentra en nuestra propia galaxia. Se trata de ω Cen, el objeto tipo-CG

más brillante de la Vı́a Láctea (MV = −10,26, Harris 1996, 2010 Edition).

Este objeto ha sido considerado por varios trabajos como un posible rema-

nente de la disrupción de una galaxia satélite (Hilker & Richtler 2000; Bekki

& Freeman 2003; Böker 2008). La evidencia de múltiples poblaciones este-

lares formadas a lo largo de escalas del orden de 109 años apoya este último

escenario (e.g. Lee et al. 1999; Bedin et al. 2004; Hilker et al. 2004; Marino

et al. 2011), aśı como la existencia de restos de brazos de marea (“tidales”)

que podŕıan estar asociados con ω Cen (Majewski et al. 2012). Este no seŕıa

el único caso de un CG Galáctico que estaŕıa asociado a un brazo de marea

de acuerdo al estudio de 23 CGs Galácticos realizado por Carballo-Bello

et al. (2014). Otro ejemplo menos extremo de posible remanente podŕıa ser

NGC 1851, un débil CG Galáctico rodeado de un halo estelar difuso, que

también ha sido señalado como posible remanente de la disrupción de una

galaxia enana (Bekki & Yong 2012).

No existe una definición de UCD que alcance concenso, e incluso diferentes

autores proponen distintas propiedades para distinguir UCDs de otros sis-

temas estelares. Por ejemplo, Hilker (2009a) sugirió el rango de magnitudes
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−13,5 < MV < −11. Brodie et al. (2011) extendió este rango hacia mag-

nitudes más débiles (MV < −9), planteando una cota inferior en el radio

efectivo de Ref ≈ 10 pc. El mismo ĺımite en Ref fue propuesto por Brüns

& Kroupa (2012), quienes distinguen como UCDs a aquellos objetos con

luminosidades en el rango de galaxias enanas, mientras que aquellos más

débiles seŕıan cúmulos extendidos (CEs). Mieske et al. (2012) propusieron

que UCDs seŕıan aquellos objetos que presentaran MV < −10,25. Mieske

et al. (2008) y Dabringhausen et al. (2008) sugirieron que la masa total de

UCDs presentaŕıa una cota inferior de 2 × 106M⊙.

Haşegan et al. (2005) encontraron cocientes M/L llamativamente altos en

una muestra de UCDs presentes en el cúmulo de Virgo. Resultados simi-

lares fueron encontrados por Mieske et al. (2008) en el cúmulo de Fornax.

Esto llevó a considerar la posibilidad de una componente de materia oscura,

que relacionaŕıa a las UCDs con galaxias. Sin embargo, en mediciones pos-

teriores se obtuvieron M/L menores, que podŕıan ser descriptos mediante

poblaciones estelares (e.g. Frank et al. 2011; Willman & Strader 2012). No

obstante, debemos remarcar que la ausencia de materia oscura podŕıa no

ser un argumento en śı mismo. Actualmente se considera que la cinemáti-

ca de las galaxias enanas estaŕıa dominada por la componente de materia

oscura, cuya distribución presentaŕıa una densidad central aproximadamen-

te constante (e.g. de Blok 2010; Governato et al. 2010; Amorisco & Evans

2012). Las simulaciones realizadas por Smith et al. (2013) indican que, para

que las galaxias enanas que se encuentran en ambientes de alta densidad

comiencen a perder su componente bariónica por interacciones gravitatorias

con sus vecinos, deben haber sido privadas de casi la totalidad de su halo

de materia oscura con anterioridad. Pfeffer & Baumgardt (2013) realizaron

simulaciones de desmembramiento de galaxias dE,N y consideraron que, por

ser más extendido que la componente estelar de la galaxia, una dE,N con

una órbita adecuada podŕıa perder su halo en tan solo uno o dos pasos por

las cercańıas del potencia central. La densidad de materia oscura en las re-

giones centrales de una galaxia dE,N seŕıa claramente inferior a la densidad

de materia bariónica, y por lo tanto su efecto en el M/L no seŕıa destacable
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(Tollerud et al. 2011; Strader et al. 2013). A partir de trabajos observacio-

nales, la posibilidad de que las UCDs más brillantes presenten valores de

M/L elevados continua siendo fuente de debate (e.g. Norris et al. 2014; Janz

et al. 2015), señalándose como posibles causas funciones iniciales de masas

peculiares (Dabringhausen et al. 2009; Murray 2009; Dabringhausen et al.

2012), y agujeros negros centrales (Mieske et al. 2013; Seth et al. 2014).

Forbes et al. (2014) plantean que los valores elevados de M/L podŕıan ser

un efecto temporal del proceso de desmembramiento, ya que la rapidez de

este proceso llevaŕıa a que el sistema no esté en equilibrio virial.

Recientemente, Pfeffer et al. (2014) estudió mediante simulaciones la fre-

cuencia con que galaxias dE,N podŕıan ser desmembradas, resultando en

objetos con caracteŕısticas similares a las UCDs. A partir de sus resultados,

consideran que la Vı́a Láctea podŕıa presentar hasta tres objetos de este

tipo, con masas superiores a 105M⊙, en tanto un cúmulo con la masa de

Fornax contendŕıa ≈ 19 UCDs más masivas que 2×106M⊙ y ≈ 9 UCDs por

arriba de 107M⊙.

Si bien algunas UCDs fueron encontradas en remanentes de fusiones de

edad intermedia, como W3 en NGC 7252 (Maraston et al. 2004; Penny et al.

2014), la mayoŕıa presenta poblaciones estelares viejas (t en el orden de

varios 109 años, Mieske et al. 2006; Evstigneeva et al. 2007; Strader et al.

2013) y colores en el mismo rango que CGs. Aunque existen UCDs con

Ref ≈ 100 pc (e.g. Mieske et al. 2008; Penny et al. 2014; Evstigneeva et al.

2007), usualmente se encuentran en el rango 7 < Ref < 30 pc. En los casos

más extremos, las UCDs presentan masas del orden de 108M⊙ (Mieske et al.

2008; Chilingarian et al. 2011; Strader et al. 2013; Seth et al. 2014). Respecto

a este punto, diversos trabajos consideran que la masa ĺımite de un cúmulo

globular “clásico” seŕıa MV ≈ −13, o ≈ 5 × 108M⊙ (Mieske et al. 2013;

Norris et al. 2014).

Aśı mismo, Norris et al. (2014) establecen diversos criterios que indicaŕıan

que el origen de una UCDs seŕıa el desmembramiento de un sistema estelar

mayor. Uno de ellos, es el ya indicado ĺımite de masas para los CGs. La exis-

tencia de una componente estelar difusa también seŕıa evidencia de esto, en
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base a las simulaciones presentes en la literatura (e.g. Bekki & Yong 2012;

Pfeffer & Baumgardt 2013). Seŕıa esperable que las UCDs resultantes del

desmembramiento de galaxias presenten agujeros negros de masa interme-

dia en su centro, y de este modo debeŕıan apartarse de la relación entre la

masa del agujero negro central, y tanto la masa estelar, como la dispersión

de velocidades (e.g. Gültekin et al. 2009). En este sentido, similares relacio-

nes han sido encontradas entre CGs y agujeros negros de masa intermedia

que presentaŕıan en su centro, aunque no es claro que estas impliquen una

extrapolación de las halladas para galaxias (Kruijssen & Lützgendorf 2013;

Lützgendorf et al. 2013, 2015).

1.3. Cúmulo de Antlia

El cúmulo de galaxias de Antlia, localizado en el cielo Austral a una latitud

Galáctica de 19◦, se encuentra a una distancia de ≈ 35 Mpc (Dirsch et al.

2003a), siendo el tercer cúmulo de galaxias más cercano a nosotros, luego de

Virgo y Fornax.

La población de galaxias del cúmulo fue estudiada por Hopp & Materne

(1985), y posteriormente por Ferguson & Sandage (1990, 1991). Estos últi-

mos determinaron a partir de caracteŕısticas morfológicas una escala de

membreśıa para las galaxias que por su posición proyectada y apariencia

visual podŕıan pertenecer al cúmulo de Antlia. En función de ésto, identifi-

caron un total de 375 galaxias. Luego de aplicar correcciones por completitud

a la muestra y tener en cuenta la diferencia de distancias, estimaron que el

número de galaxias ubicadas en el cúmulo de Antlia a una distancia ra-

dial menor a cinco veces el radio del núcleo (core radius) es superior a las

halladas en Fornax (420 galaxias, contra 330). Ferguson & Sandage (1990,

1991) estudiaron siete grupos/cúmulos cercanos, y determinaron que entre

ellos Antlia presentaba la mayor densidad central de galaxias. Como es de

esperar ante tan elevada densidad, su población está dominada por galaxias

de tipo temprano, siendo las enanas eĺıpticas (dEs) el tipo de galaxias más

abundante.
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Posteriormente, se ha realizado un estudio fotométrico de la región central

del cúmulo de Antlia (Smith Castelli et al. 2008a, 2012), en el sistema de

Washington, acompañado por un incremento en la cantidad de galaxias de

bajo brillo superficial confirmadas espectroscópicamente. Como resultado

de esto, se confirmaron como miembros del cúmulo dos galaxias compactas

eĺıpticas, en cercańıas de las gEs del cúmulo (Smith Castelli et al. 2008b).

La región central del cúmulo de Antlia pareceŕıa consistir de dos subgru-

pos, cada uno dominado por una galaxia eĺıptica gigante. El grupo boreal

contiene la galaxia eĺıptica NGC 3268 y tres galaxias brillantes de disco

(NGC 3267, NGC 3269 y NGC 3271). La galaxia dominante del grupo austral

es NGC 3258, que está acompañada por otras dos galaxias eĺıpticas menos

brillantes (NGC 3257 y NGC 3260). En la Figura 1.2 se muestra una ima-

gen del The Palomar Observatory Sky Survey (POSS) en el filtro R de la

región central del cúmulo de Antlia (campo de 40′ × 40′). Las galaxias más

brillantes se encuentran señalizadas. Ambas gigantes eĺıpticas presentan lu-

minosidades similares (Smith Castelli et al. 2008a). Mientras que la elevada

proporción de galaxias de tipo temprano indicaŕıa que estamos ante un sis-

tema evolucionado, la existencia de dos claros subgrupos podŕıa implicar

que el sistema en su conjunto no ha completado aún su evolución. Hawley

et al. (2011) plantea que el cúmulo de Antlia seŕıa el ejemplo más cercano

de un cúmulo de galaxias en una etapa intermedia de fusión.

Las caracteŕısticas en rayos X del cúmulo de Antlia tambien son peculia-

res. Pedersen et al. (1997) estudiaron observaciones de ASCA centradas en

NGC 3258, donde encontraron claras evidencias de una emisión extendida en

rayos X. El pico de emisión se encuentra desplazado respecto a NGC 3258 en

1,1′ (≈ 11 kpc a la distancia del cúmulo de Antlia), y no aparenta estar aso-

ciado a ninguna galaxia en particular. Estimaron la temperatura del gas en

1.7 keV, y la masa total hasta 240 kpc de NGC 3258 seŕıa 0,9−2,4×1013M⊙.

Nakazawa et al. (2000) estudiaron el grupo dominado por NGC 3268 a partir

de observaciones de ASCA y ROSAT. Concluyeron que el grupo está em-

bebido en un halo de gas caliente cuasi isotermo, con una temperatura de

2 keV, y que la masa total hasta 250 kpc de NGC 3268 es ≈ 1,9 × 1013M⊙.
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Figura 1.2: Imagen del The Palomar Observatory Sky Survey (POSS)
en el filtro R de la región central del cúmulo de Antlia. Las galaxias más
brillantes están señalizadas. El campo abarca 40′ × 40′, el Norte apunta

hacia arriba y el Este a la izquierda.

Esto implica que ambos grupos presentaŕıan masas similares, del mismo

orden que la masa derivada en rayos X para el cúmulo de Fornax hasta

un radio similar (Jones et al. 1997). Nakazawa et al. (2000) no encontraron

un exceso de brillo superficial asociado a la galaxia central, en este caso

NGC 3268. Esto diferencia al cúmulo de Antlia de otros cúmulos cercanos

como Fornax (Ikebe et al. 1996) o Hidra (Ikebe et al. 1997). Tanto Pedersen

et al. (1997) al estudiar el grupo de NGC 3258 como Nakazawa et al. (2000) al

estudiar el grupo de NGC 3268 encontraron emisión extendida en la dirección

del otro grupo.

Smith Castelli et al. (2008a, 2012) estudiaron la poblacion de galaxias ubi-

cada en la región central del cúmulo, confirmando espectroscópicamente nu-

merosas galaxias débiles como miembros del cúmulo. También estudiaron

los perfiles de brillo de las galaxias, tanto miembros confirmadas como can-

didatas, hallando una relación color-magnitud análoga a la observada en

otros cúmulos de galaxias, e incluso pendientes similares a las publicadas en

estudios de Fornax, Virgo y Perseo.
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El sistema de CGs en torno a las dos galaxias dominantes del cúmulo,

NGC 3258 y NGC 3268, fue estudiado en primer lugar por Dirsch et al.

(2003a). Ambos SCGs contienen varios miles de miembros, lo cual se tra-

duce en una SN local (dentro de un radio de 40 kpc) t́ıpica de galaxias

gE en el caso de NGC 3268 y algo superior, similar a galaxias cD, para

NGC 3258. Ambos SCGs pareceŕıan ser elongados, en la dirección proyecta-

da que une ambas galaxias. Similares resultados fueron hallados por Bassino

et al. (2008). Capuzzo-Dolcetta & Mastrobuono-Battisti (2009), basándose

en los resultados de Dirsch et al. (2003a), plantean la posibilidad de que en

ambos sistemas, una fracción de los CGs poco masivos hayan sido destruidos

por fricción dinámica.

A partir de imágenes del telescopio espacial Hubble tomadas mendiante

ACS/WFC, Harris et al. (2006) estudiaron la región más interna de am-

bos SCGs. Indican la presencia de “blue tilt” en ambas galaxias, y que la

bimodalidad en la distribución de colores se vuelve menos evidente a lumi-

nosidades altas. Harris (2009) reanalizaron la muestra, indicando que podŕıa

existir una correlación entre el tamaño medio de los candidatos y la distancia

proyectada a la galaxia.

1.4. Motivación y objetivos de esta Tesis

El estudio de los SCGs ha demostrado ser de utilidad para comprender la

formación y posterior evolución de las galaxias a las que están asociados.

En el caso de galaxias eĺıpticas masivas en cúmulos de galaxias, su estudio

brinda información de utilidad sobre la evolución del cúmulo en su conjunto.

La presencia de UCDs en galaxias eĺıpticas masivas, y en particular en am-

bientes de elevada densidad, ha sido motivo de estudio desde comienzos de

la década pasada. Su existencia, junto con las galaxias eĺıpticas compactas

(cEs), permite analizar las interacciones que se producen entre los miembros

de un cúmulo de galaxias, y como éstas modifican la evolución del sistema.
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En función de lo planteado en los párrafos anteriores, el cúmulo de galaxias

de Antlia presenta varias caracteŕısticas que lo convierten en un óptimo

candidato para realizar la búsqueda y posterior estudio de UCDs.

Su cercańıa, que favorece la obtención de observaciones profundas,

manteniendo los tiempos de exposición en ĺımites razonables.

La existencia de dos galaxias eĺıpticas masivas, con SCGs del orden

de miles de miembros. Sistemas poblados como éstos, facilitan realizar

análisis estad́ısticos, que en otros casos seŕıan inviables. Aśı también,

SCG muy poblados podŕıan implicar una larga historia de fusiones

para la galaxia en cuestión, cuyo resultado es la conformación de tal

sistema.

La densidad de galaxias del cúmulo es elevada, lo cual a priori podŕıa

suponer una mayor factibilidad de procesos de desmembramiento de

miembros pocos masivos.

La ausencia de trabajos previos sobre esta temática.

El objetivo de esta Tesis fue realizar una búsqueda y posterior estudio de

UCDs y CGs en el cúmulo de Antlia, y en particular en torno a las dos

galaxias eĺıpticas masivas del mismo, que permitiera aportar evidencia sobre

el origen de estos sistemas, y la influencia que podŕıa tener el ambiente en

su existencia.
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Observaciones y Reducción

2.1. Observaciones fotométricas del cúmulo de Antlia

en CTIO

2.1.1. Observaciones

El cúmulo de Antlia fue observado durante tres turnos pertenecientes al pri-

mer semestre de años no correlativos (2002, observador Boris Dirsch; 2004,

observadores Lilia Bassino y Mat́ıas Gómez; 2010 observadores Lilia Bas-

sino, Anaĺıa Smith Castelli y Juan Pablo Caso). En todos ellos se utilizó la

cámara MOSAIC II del telescopio 4-m Victor Blanco, obteniéndose ocho

campos observados en los filtros R de Kron-Cousins y C de Washington.

Dicha cámara consta de ocho CCDs y deciséis amplificadores. Cada CCD

posee 2048 × 4096 ṕıxeles, con una escala de 0,27′′ ṕıxel−1, resultando en

un campo de 36′ × 36′. En consecuencia, las observaciones cubren un área

aproximada de 2,5 grado2, que abarca casi la totalidad del cúmulo de Antlia.

En la Figura 2.1 se observa la disposición de los campos sobre una imagen

del POSS en el filtro R, abarcando un campo de 1,6o × 1,9o. Los distintos

colores distinguen los campos observados en los tres turnos. En todos los ca-

sos, los campos se encuentran solapados con el Campo Central (de aqúı en

más CC), a fin de poder verificar posibles diferencias en puntos de cero, y

17
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corregirlas. Los campos aledaños al CC han sido designados, de acuerdo a su

posición respecto de éste, como Campo Norte, Noreste, Este, Sudeste, Sur,

Sudoeste y Oeste (CN, CNE, CE, CSE, CS, CSO, CO, respectivamente, de

aqúı en más).

Figura 2.1: Posición de los campos MOSAIC II indicada sobre una ima-
gen en el filtro R del POSS, abarcando un campo de 1,6o × 1,9o. El
Norte está en dirección hacia arriba, y el Este hacia la izquierda. Los co-
lores distinguen los campos observados en distintos turnos. En negro se
indica el CC, observado durante el año 2002, en rojo los campos observa-
dos en el año 2004, y azul se utiliza para los campos obtenidos durante

2010.
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Campo Filtro R Filtro C
Nobs Texp [seg] Seeing Nobs Texp [seg] Seeing

CC 4 600 0.95 7 600 1.05
CN 5 600 0.00 7 1000 0.00

CNE 5 600 0.00 7 900 0.00
CE 5 600 0.00 7 900 0.00

CSE 5 600 0.00 6 900 0.00
CS 5 600 0.00 7 900 0.00

CSO 5 600 0.00 6 900 0.00
CO 5 600 0.00 6 900 0.00

Cuadro 2.1: Número de observaciones, tiempo de exposición en cada una
de ellas y seeing final, para los campos MOSAIC II del cúmulo de Antlia.

En los tres turnos, las noches de observación fueron fotométricas. La obser-

vación de cada campo se dividió en varias exposiciones, a fin de facilitar la

corrección por rayos cósmicos y evitar posibles desfasajes que podŕıan exis-

tir en el sistema de guiado. El número de exposiciones de cada campo y sus

tiempos de exposición se listan en la Tabla 2.1, siendo t́ıpicamente de cinco

exposiciones en el filtro R, y de siete en el filtro C. Las exposiciones fueron

tomadas con ligeros deplazamientos entre śı, a fin de que las imágenes com-

binadas no presenten zonas ciegas debido a la separación entre CCDs. La

cámara MOSAIC II presentaba un CCD fuera de funcionamiento durante el

turno de 2004 (CN, CNE, CE), por lo que los desplazamientos entre exposi-

ciones fueron mayores que lo usual, buscando cubrir esa región del arreglo.

Durante el turno de 2010, uno de los amplificadores de la cámara se encon-

traba fuera de servicio, con lo cual se perd́ıa la información de medio CCD.

Nuevamente, se optó por aplicar desplazamientos mayores entre imágenes,

a fin de superar este inconveniente (CSE, CS, CSO, CO).

2.1.2. Reducción

Se utilizó el paquete MSCRED, dentro de IRAF. Primero se procedió a cor-

tar las observaciones obtenidas, eliminando la región de overscan. Se proce-

saron bias y flats, con el fin de utilizarlos en la corrección de las imágenes de
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ciencia por variaciones en el nivel de pedestal (a partir del Bias Maestro),

y en la respuesta de los ṕıxeles (a partir del Flat Maestro) Se generaron

las calibraciones astrométricas de las imágenes, corrigiendo el sistema de

referencia de las imágenes. Luego, se construyeron máscaras de ṕıxeles ma-

los para cada imagen. Finalmente, se procedió a combinar las imágenes de

ciencia.

El proceso de reducción de las imágenes explicado hasta aqúı es común a

las observaciones realizadas en los tres turnos. Aquellas correspondientes al

turno observado durante febrero de 2010 fueron reducidas conjuntamente

con el Lic. Juan Pablo Calderón y la Dra. Lilia Bassino. Las imágenes ob-

servadas durante los turnos correspondientes a los años 2002 y 2004 fueron

reducidas por los Dres. Boris Dirsch y Lilia Bassino, y los Dres. Lilia Bassino

y Mat́ıas Gómez, respectivamente.

El último paso en el proceso de reducción de las imágenes es el registrado

de las mismas. Esto consiste en corregir pequeñas variaciones espaciales que

suelen producirse en imágenes de gran campo de visión, como las obtenidas

a través de la cámara MOSAIC II. Debido a los desplazamientos en el guiado

del telescopio entre una adquisición y otra, las imágenes combinadas en los

filtros R y C presenten campos de visión de dimensiones ligeramente distin-

tas. El registrado de las imágenes también permite corregir estas diferencias,

facilitando la posterior comparación entre las fuentes detectadas en ambos

filtros. El resultado de este procedimiento serán dos imágenes en que tanto

el campo de visión como el sistema de referencia (en unidades de pixeles),

coinciden.

Para comparar las posiciones de los objetos en las imágenes combinadas de

ambos filtros, y calcular una ecuación de transformación que permita llevar-

las a un mismo sistema de coordenadas, se utiliza la tarea GEOMAP, dentro

del paquete IMMATCH de IRAF. Los archivos que listan las coordenadas

de estos objetos en ambas imágenes (la de referencia y la que va a ser corre-

gida) constituyen los datos de entrada para esta tarea. Seleccionamos entre

veinte y treinta objetos puntuales, brillantes y no saturados, distribuidos en
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forma homogénea en todo el campo. En todos los casos se escogió como ima-

gen de refencia a aquella observada en el filtro R, y que la transformación

no solo incluya una componente lineal (es decir, que se consideren posibles

traslaciones y rotaciones), sino que también tenga en cuenta distorsiones en

las imágenes.

Luego, la tarea GEOTRAN, ubicada en el mismo paquete de IRAF, es uti-

lizada para aplicar la transformación obtenida mediante GEOMAP. Debido

a la selección de los parámetros ya descripta, para cada campo convierte la

imagen en el filtro C al sistema de coordenadas de la imagen R de referencia,

al mismo tiempo que recorta ambas imágenes, logrando que los campos de

visión coincidan. En la Tabla 2.1 se listan los valores de seeing medios para

las imágenes registradas.

El proceso de registrado de todas las imágenes fue realizado ı́ntegramente

por el Lic. Caso

2.1.3. Ecuaciones de calibración

La ecuaciones de calibración aplicadas al CC fueron aquellas derivadas por

Dirsch et al. (2003a). Para los otros dos turnos fueron calculadas en colabo-

ración con el Lic. Juan Pablo Calderón.

Para obtener las ecuaciones de calibración, que permitan transformar nues-

tras magnitudes instrumentales en magnitudes calibradas del sistema fo-

tométrico de Washington, se realizó la fotometŕıa de abertura de una serie

de campos observados a lo largo de las noches que comprendieron cada turno.

Dichos campos se escogieron de forma tal que contuvieran una muestra de

las estrellas estándares publicadas por Geisler (1996). Se buscó abarcar un

amplio rango de masas de aire, a fin de obtener ecuaciones de calibración

confiables. Se escogieron aberturas que contuvieran la totalidad del brillo

de las estrellas medidas. Puesto que los turnos se compońıan de dos noches

de observación, se calcularon ecuaciones de calibración para cada una de

ellas. Para ambos turnos, se constató que los coeficientes ajustados para las

dos noches eran idénticos, dentro de las incertezas, y se procedió entonces a
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calcular un único juego de ecuaciones de calibración para cada turno. Para

esto se utilizaron las tareas MKNOBSFILE, MKCONFIG y FITPARAMS,

del paquete PHOTCAL de IRAF.

Geisler (1996) comprobó que las magnitudes estimadas a partir de los filtros

R de Kron-Cousins y T1 de Washington se encuentran estrechamente rela-

cionadas, presentando entre ellas apenas una pequeña diferencia de punto

de cero, con R − T1 = −0,02. Esto nos habilita a convertir nuestras magni-

tudes R a T1, incorporando esta diferencia en las ecuaciones de calibración.

Definiendo las magnitudes calibradas como Ccal y T1,cal, y las instrumentales

como Cinst y Rinst, las ecuaciones resultaron:

Turno 2004

(C − T1)cal =
1

0,91±0,005 [(C −R)inst − 0,69 ± 0,009 − (0,42 ± 0,003XC+

−0,14 ± 0,004XR)]

(2.1)

T1,cal = Rinst+0,63±0,005−0,14±0,004XR+0,02±0,002 (C−T1)cal (2.2)

Turno 2010

(C − T1)cal =
1

0,92±0,007 [(C −R)inst − 0,64 ± 0,011 − (0,35 ± 0,005XC+

−0,14 ± 0,004XR)]

(2.3)

T1,cal = Rinst+0,60±0,005−0,14±0,004XR+0,02±0,004 (C−T1)cal (2.4)

Donde XC y XR representan las masas de aire efectivas de las imágenes

observadas en los filtros C y R, respectivamente.

2.1.4. Fotometŕıa

El brillo de las galaxias, particularmente en sus regiones internas, puede ser

un serio inconveniente en la detección de objetos puntuales débiles. Debido

a esto, es necesario sustraerlo de las imágenes antes de iniciar la fotometŕıa.

Para ello se aplicó sobre cada imagen un filtro de mediana anular, con ra-

dios interno y externo de 9′′ y 11′′, respectivamente. Las dimensiones de
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este filtro permiten realizar un mapa de la emisión extendida en la imagen,

sin que los objetos puntuales contribuyan al mismo. Se utilizó la tarea FR-

MEDIAN, del paquete IMAGES.IMFILTER de IRAF. El resultado es una

imagen filtrada de la emisión extendida. Al realizar la sustracción entre las

imágenes original y filtrada, se obtiene una nueva imagen, en que los objetos

puntuales permanecen inalterados, mientras que la emisión de las galaxias

ha quedado reducida a algunos residuos en su región más interna. Puesto

que el número de cuentas del cielo en este caso es cercano a cero, se estima

el nivel del mismo a partir de la imagen original, y se lo adiciona a esta

imagen restada. Las imágenes obtenidas luego de este procedimiento fueron

las utilizadas, durante el resto de la fotometŕıa.

Procedimientos similares han sido aplicados en publicaciones previas sobre

imágenes de MOSAIC II (por ej. Dirsch et al. 2003b,a, 2005; Bassino et al.

2006a,b), y han demostrado no afectar la fotometŕıa de los objetos puntuales

(ver Fig. 2.3 en Sección 2.1.5). La Figura 2.2 muestra el campo central (CC)

en el filtro R, con los mismos niveles de corte, en la imagen original (panel

izquierdo) y después de aplicar el filtrado (panel derecho).

Figura 2.2: En el panel izquierdo se observa el campo CC en el filtro R.
En el panel de la derecha se muestra, utilizando los mismos niveles de corte
que en el panel anterior, el campo Central una vez aplicado el proceso de
modelado y sustracción de la componente difusa. El Norte apunta hacia

arriba, y el Este hacia la derecha.

El catálogo inicial de fuentes se generó mediante el software SExtractor

(Bertin & Arnouts 1996). Diseñado para manejar gran cantidad de datos en
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forma eficiente, SExtractor es una eficaz herramienta de detección y clasi-

ficación de fuentes. El software en un primer paso, realiza una estimación

del nivel de cielo de la imagen (i.e., el brillo de fondo). En particular, en

las imágenes de gran campo del MOSAIC II, resulta impresindible realizar

una determinación local, a fin de tomar en cuenta posibles variaciones a lo

largo del campo. A continuación procede a la detección de las fuentes, con-

sideradas como todo conjunto de al menos k pixeles cuyas cuentas exceden

un cierto valor umbral (definido según el número de cuentas del cielo en

esa región y su dispersión). Un análisis de la distribución de intensidades

dentro de la fuente le permite decidir si la misma está compuesta por más

de un objeto. SExtractor también clasifica las fuentes en objetos puntuales

o extendidos. Esta clasificación se basa en el análisis que una red neuronal

realiza de la evolución del área isofotal del objeto a distintos valores, junto

con el seeing de la imagen. El resultado es el ı́ndice de estelaridad, que vaŕıa

entre cero y uno, siendo este último el valor alcanzado por un objeto puntual

ideal.

En este trabajo se decidió aplicar SExtractor sobre el conjunto de imágenes

observadas en el filtro R, por presentar mejor relación señal-ruido (S/N) que

aquellas observadas en el filtro C. Luego de varias pruebas, se optó por con-

siderar como detección a todo conjunto de al menos cinco ṕıxeles adyacentes,

cuyas cuentas superaran el nivel local del cielo en 1,5 veces la dispersión del

mismo. Otro factor de importancia reside en la selección del filtro que se

aplica sobre la imagen, previamente a la detección de las fuentes. Se rea-

lizaron pruebas con filtros gaussianos y mexhat (este último recomendado

en algunos manuales de SExtractor para campos estelares densamente po-

blados), que presentaran anchos a altura mitad (FWHM, según sus siglas

en inglés) similares al seeing de cada imagen, t́ıpicamente ≈ 1′′ (≈ 4 ṕıxe-

les). El uso de los filtros mexhat resultó en un mayor número de fuentes

detectadas, principalmente en las proximidades del centro de las galaxias, e

ı́ndices de estelaridad superiores. Sin embargo, un número considerable de

este exceso de fuentes correspondió a detecciones espúreas. El filtro gaus-

siano pareceŕıa haber detectado un número de fuentes débiles ligeramente

superior. Para el CC se decidió realizar la fotometŕıa, simultáneamente, a
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partir de los catálogos de fuentes obtenidos con ambos filtros. Con esto se

buscaba comparar los catálogos de objetos puntuales resultantes, para deter-

minar cuán influyente era la selección del filtro. Se encontró que el número

de objetos al concluir la fotometŕıa no presenta variaciones significativas.

Más aún, los catálogos construidos mediante filtros gaussianos, por carecer

de estas detecciones espúreas, permiten una mejor selección de los objetos

en las instancias finales de la fotometŕıa.

Los radios efectivos de CGs t́ıpicos no suelen superar unos pocos parsecs

(Harris 2009). Si consideramos que la distancia al cúmulo de Antlia es ≈

35,2 Mpc (Dirsch et al. 2003a), el tamaño angular de estos objetos es un

orden de magnitud menor que el seeing de las imágenes MOSAIC(≈ 1′′). A

partir de esto, era razonable restringir el estudio a fuentes puntuales, con lo

cual se desecharon todas aquellas que presentaran un ı́ndice de estelaridad

menor a 0,75. A la distancia que se encuentra el cúmulo de Antlia, ≈ 1′′

equivale a ≈ 170 pc, un valor superior que incluso los radios efectivos (Ref)

de las UCDs más extendidas.

La fotometŕıa se llevó a cabo mediante el paquete Daophot/IRAF (Stet-

son 1987). La fotometŕıa de abertura se realizó mediante la tarea PHOT,

utilizando aberturas similares al FWHM de los objetos puntuales en cada

imagen. Luego, se ajustó una point spread function (PSF, según sus siglas en

inglés) variable espacialmente, a partir de la tarea PSF. Para esto, en cada

filtro se seleccionaron ≈ 80− 120 estrellas brillantes, relativamente aisladas,

respetando una distribución espacial homogénea de las mismas. La PSF ob-

tenida de esta forma se utilizó para determinar las magnitudes de todas las

fuentes detectadas mediante la tarea ALLSTAR.

Los parámetros χ2 y SHARPNESS, calculados por dicha tarea, fueron utili-

zados para realizar la selección final de objetos puntuales. El primero de ellos

es un estimador de la bondad del ajuste de la PSF sobre el perfil de brillo

de la fuente. Se estima ponderando la dispersión pixel a pixel de los residuos

del ajuste, con la dispersión esperada para un objeto puntual. Objetos pun-

tuales debeŕıan presentar valores de χ2 cercanos a la unidad, a excepción de

aquellos que presenten efectos de saturación. El parámetro SHARPNESS se
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Campo Abertura AT1 E(C − T1)
R C

CC -0.22 -0.31 0.22 0.18
CN -0.17 -0.24 0.23 0.19

CNE -0.21 -0.29 0.23 0.19
CE -0.15 -0.16 0.22 0.19

CSE -0.37 -0.31 0.22 0.18
CS -0.26 -0.21 0.19 0.16

CSO -0.24 -0.25 0.17 0.14
CO -0.43 -0.26 0.19 0.16

Cuadro 2.2: Correcciones de abertura, absorción interestelar y enjoreci-
miento, aplicadas en cada campo MOSAIC II de Antlia.

calcula como la diferencia entre los cuadrados del FWHM del objeto y la

PSF. Esto implica que debeŕıa presentar valores cercanos a cero para obje-

tos puntuales, en tanto que resultaŕıa mayor a cero para objetos extendidos,

y negativo para rayos cósmicos que no hubiesen sido eliminados durante la

reducción de las imágenes.

Puesto que la abertura utilizada para realizar la fotometŕıa de los objetos di-

fiere de aquella usada para medir las estrellas estándares (ver Sección 2.1.3),

se estimaron las correcciones de abertura. Para ésto, se realizó la fotometŕıa

de abertura de las estrellas utilizadas para ajustar la PSF, que se encuen-

tran relativamente aisladas, usando múltiples aberturas. El resultado fue un

juego de magnitudes a distintas aberturas para cada una de estas estrellas,

que fueron usadas para calcular la correcćıon mediante la tarea MKAPFI-

LE. Puesto que la fotometŕıa PSF consiste en ajustar un perfil anaĺıtico al

perfil de luminosidad de las estrellas, podŕıan existir pequeñas variaciones

respecto de la magnitud real, que se obtendŕıa a partir de fotometŕıa de

abertura. Para considerar esto, se compararon las fotometŕıas de abertura

y PSF de las estrellas usadas para modelar esta última. Si bien dichas co-

rrecciones fueron aplicadas, solo alcanzaron unas pocas centésimas, es decir,

del orden de los errores de medición. En la Tabla 2.2 se lista la corrección

aplicada para cada uno de los campos.
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Se calculó la diferencia entre las magnitudes de ambos filtros, lo cual define

el color de cada objeto, en este caso (C −R). El paso siguiente consistió en

transformar nuestras magnitudes instrumentales a magnitudes calibradas,

a partir de las ecuaciones ya descriptas en la Sección 2.1.3. Nótese que, tal

como se explicó en dicha Sección, las magnitudes calibradas se encuentran

expresadas en el sistema de Washington, habiendo convertido las magnitudes

instrumentales R a magnitudes calibradas T1.

Luego se corrigieron las magnitudes calibradas por los efectos de absorción

interestelar y enrojecimiento. Para esto se calculó el exceso E(B − V ) de

cada campo, como un promedio del valor medido a partir de los mapas

de Schlegel et al. (1998) en varios puntos del mismo. Luego de promediar

estos valores, se utilizaron las relaciones E(C − T1) = 1,97 × E(B − V )

(Harris & Canterna 1977) y AR = 0,75 × AV (Rieke & Lebofsky 1985). Se

consideró que las absorciones AR y AT1 son equivalentes puesto que, como

fue indicado en la Sección 2.1.3, entre las magnitudes en ambos filtros solo

existe una pequeña diferencia en el punto de cero. El exceso E(B − V ) en

todos los campos ronda valores cercanos a dos décimas (Tabla 2.2).

Debido a la extensión del campo de la cámara MOSAIC II, es común que

existan pequeñas variaciones en los puntos de cero entre campos observados

en distintos turnos. Debido a esto, y valiéndonos del solapamiento existente

entre campos contiguos, se procedió a detectar los objetos puntuales que

teńıan en común las fotometŕıas PSF de cada par de campos contiguos. Se

calculó iterativamente el promedio de la diferencia de magnitudes en cada

filtro, eliminando objetos discordantes (outliers) mediante un criterio de 3σ.

Una vez hecho esto, se utilizó dicho valor como corrección de los puntos

de cero, a fin de que estos sean coincidentes en todos los campos. Se esco-

gió como referencia al campo CC, y se usaron las diferencias promedio entre

cada par de campos adyacentes como elemento de control. Las correcciones

aplicadas fueron del orden de 0.1 para el filtro R y 0,05 para el filtro C en el

caso de los campos observados durante el año 2004. Los campos observados

durante el año 2010 presentan similar corrección en el filtro R, pero valores

significativamente superiores en el filtro C, cercanos a 1 mag. Desconocemos

el motivo por el cuál ha sucedido esto, pero interpretamos que podŕıa ser el
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motivo de la mala performance de la función de completitud respecto a los

turnos previos (ver Sección 2.1.5).

Tanto la fotometŕıa de estos campos, como el cálculo de sus funciones de

completitud fueron realizadas ı́ntegramente por el Lic. Juan Pablo Caso.

2.1.5. Estimación de la completitud

Se buscó estudiar la dependencia de la completitud de la fotometŕıa con la

magnitud en el filtro R. Para esto se generaron aleatoriamente posiciones,

magnitudes y colores de unas 1 000 estrellas ficticias, cubriendo homogénea-

mente todo el campo de la cámara, aśı como el rango de colores y magnitudes

propios de los CGs. Se debe prestar particular atención a posibles variacio-

nes espaciales, debido al gran campo cubierto por la cámara MOSAIC II. Se

utilizó la tarea ADDSTAR para añadir las estrellas ficticias a las imágenes

originales en ambos filtros, utilizando como modelo en cada caso, la PSF

determinada previamente durante la fotometŕıa. Entonces se repitió la sus-

tracción de la emisión extendida de las galaxias, y la posterior detección y

fotometŕıa de las fuentes puntuales, respetando las condiciones originales.

Este proceso fue repetido diez veces, contando con una muestra total de

10 000 estrellas ficticias.

El panel superior de la Fig. 2.3 muestra las funciones de completitud para

el CC, observado en el turno del año 2002, y los tres campos observados

durante el año 2004. Se observa un comportamiento similar de la completitud

en los cuatro campos, por lo que podemos considerar que las fotometŕıas

son comparables. En el caso de los campos observados en el turno del año

2010, la función de completitud tiene un comportamiento marcadamente

distinto, cayendo rápidamente por debajo de los valores obtenidos en los

casos anteriores (panel inferior de la Fig. 2.3). Por este motivo, no se pudieron

fusionar los catálogos generados a partir de la fotometŕıa de estos, con los

obtenidos de las observaciones realizadas en 2002 y 2004.
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Figura 2.3: Panel superior: funciones de completitud de los cuatro
campos de Antlia observados con MOSAIC en los años 2002 y 2004. Panel

medio: funciones de completitud obtenidas para las nueve regiones en que
se subdividió el CC de Antlia. Panel inferior: funciones de completitud
obtenidas para los cuatro campos de Antlia observados con MOSAIC en

el año 2010, comparadas con la función del CC.

Las magnitudes iniciales de las estrellas artificiales fueron comparadas con

aquellas resultantes de la fotometŕıa. El valor medio de la diferencia en-

tre éstas es cero, aumentando su dispersión conforme uno se desplaza hacia

objetos más débiles (Fig 2.4). Esto confirma que la fotometŕıa de los ob-

jetos puntuales no se ha visto afectada por el proceso de filtrado aplicado

previamente. No se observaron diferencias apreciables en la completitud a
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lo largo de los campos, con excepción del centro de las galaxias brillan-

tes (Rgal . 0,5′), donde se detectan pocas fuentes. En el panel medio de

la Fig. 2.3 se muestran las funciones de completitud individuales de nueve

regiones en que dividimos el CC.
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Figura 2.4: Diferencia entre las magnitudes generada (T1,fict) y medida
(T1,med) para las estrellas ficticias introducidas en el CC.

2.2. Observaciones fotométricas del cúmulo de Antlia

en VLT

2.2.1. Observaciones

Se obtuvieron imágenes de la región central del cúmulo de Antlia en los fil-

tros (V, I) de Bessel, observadas con la cámara FORS1 en el Telescopio UT1

del observatorio VLT (Cerro Paranal, Chile). Las mismas fueron observadas

durante el programa 71.B-0122A (PI B. Dirsch), y consisten en dos cam-

pos centrados en cada una de las galaxias eĺıpticas dominantes del cúmulo

(NGC 3258 y NGC 3268), un tercer campo ubicado en la región entre ellas, y

el último de ellos situado al Noroeste de los anteriores (ver Fig. 2.5). A partir

de aqúı, los identificaremos como C58, C68, CIn y CBg, respectivamente. La

cámara FORS1 tiene un campo de visión de 6,8 × 6,8 arcmin2, y una escala

de 0,2” por pixel.

La reducción de las imágenes fue realizada previo al desarrollo de esta tesis,

por los Dres. Lilia Bassino y Boris Dirsch.
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Figura 2.5: La po-
sición de los cam-
pos observados me-
diante FOSR1–VLT
se indica sobre una
imagen del cúmulo
de Antlia en el fil-
tro R del Digital
Sky Survey. El Nor-
te apunta hacia arri-
ba, y el Este hacia
la izquierda. El re-
cuadro exterior indi-
ca la extensión pro-
yectada del CC de

MOSAIC II.

2.2.2. Medición de perfiles de brillo superficial

Dado que las imágenes de FORS1–VLT son considerablemente más profun-

das que aquellas de CTIO, y presentan mejor seeing (≈ 0,6” según consta

en Tabla 1 de Bassino et al. 2008), se buscó ajustar perfiles de brillo super-

ficial de las galaxias enanas presentes en estos campos, y en particular de

aquellas que se encontrasen confirmadas como miembros del cúmulo (Smith

Castelli et al. 2008a, 2012), o candidatas que presentasen membreśıa tipo 1

de acuerdo a la clasificación morfológica realizada por Ferguson & Sandage

(1990). Estas últimas son las galaxias con mayor porbabilidad de pertene-

cer al cúmulo de Antlia según dichos autores, y los relevamientos espec-

troscópicos realizados posteriormente confirmaron la membreśıa de un gran

porcentaje de ellas.

Considerando esto, utilizar un filtrado de mediana en los campos que contie-

nen galaxias brillantes resulta inadecuado. El procedimiento seguido fue, en

primer lugar, estimar el nivel cielo de las imágenes y sustraerlo de las mis-

mas. Luego el perfil de brillo de las galaxias gEs fue ajustado usando la tarea

ELLIPSE, del paquete STSDAS.ANALYSIS.ISOPHOTE dentro IRAF. Pa-

ra esto se enmascararon todas las fuentes que pudieran distorsionar la me-

dición, en particular estrellas brillantes y otras galaxias. Se realizaron varias
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Figura 2.6: Panel izquierdo: campo de FORS1 en el filtro V , contenien-
do las galaxias NGC 3267, NGC 3268 y FS90-175. El Norte apunta hacia
arriba, y el Este a la izquierda. Panel derecho: mismo campo, con idénticos
niveles de corte, una vez que se ha aplicado el procedo de sustracción de

las galaxias.

pruebas, modificando los pasos aplicados y las cotas superiores de distancia

galactocéntrica proyectada. Se encontró que más alla de ≈ 2,5′ − 2,7′ los

resultados de ELLIPSE comenzaban a mostrar cierta inestabilidad. Esto se

deb́ıa al bajo brillo superficial del perfil en ese rango de distancias, aśı como

a la posición relativa de las galaxias en el campo. Por este motivo, en las

regiones externas se fijaron los parámetros elipticidad y ángulo de posición.

Luego de unir las tablas de datos obtenidas a partir de ambos los ajustes,

se generó un modelo de la galaxia mediante la tarea BMODEL, ubicada en

el mismo paquete. El modelo fue restado a la anterior imagen, y entonces

se procedió a ajustar las restantes galaxias brillantes (NGC 3260 en C58,

y NGC 3267 y FS90-175 en C68) en forma análoga. Estos modelos, fueron

restados a las imágenes originales, y el proceso se repitió iterativamente.

Luego de la segunda iteración, se sustrajeron los modelos de todas las gala-

xias brillantes en la imagen original. En el panel izquierdo de la Figura 2.6

se observa el campo C68 en el filtro V . En el panel derecho, se observa el

mismo campo, con idénticos niveles de corte, una vez aplicado el procedi-

miento descripto anteriormente. En el caso de los campos que no conteńıan

galaxias brillantes, solamente se sustrajo en cada filtro el nivel de cielo co-

rrespondiente.
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Un total de diez galaxias de bajo brillo superficial, ubicadas en los campos de

FORS1–VLT hab́ıan sido confirmadas como miembros del cúmulo de Antlia

en la literatura. Ninguna otra galaxia localizada en estos campos presenta

membreśıa de tipo 1 según el catálogo de Ferguson & Sandage (1990). Se

ajustaron perfiles de brillo en ambos filtros sobre nueve galaxias de esta

muestra, en tanto que la restante (FS90-109) se encuentra muy cercana en

proyección a una estrella saturada, lo cual impidió obtener resultados satis-

factorios. En la Figura 2.7 se indica la posición de las galaxias dEs ubicadas

en los campos de FORS1–VLT, con perfiles de brillo medidos, sobre una

imagen del POSS en el filtro R.

FS90-196

FS90-186
FS90-177

FS90-159

FS90-103

FS90-176

FS90-162

FS90-136

FS90-87

Figura 2.7: Distribución espacial de las dEs ubicadas en los campos de
FORS1–VLT, con perfiles de brillo medidos en el presente trabajo sobre
una imagen de POSS en el filtro R. La escala de la imagen es 45′ × 45′, el

Norte apunta hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

Los perfiles de brillo fueron calibrados y corregidos por absorción interestelar

(ecuaciones de calibración y correcciones obtenidas de Bassino et al. 2008).

Los perfiles calibrados fueron ajustados mediante la ley de Sérsic (Sersic

1968), usada frecuentenmente en la literatura para caracterizar los perfiles

de dEs (e.g. Geha et al. 2002; Buzzoni et al. 2012).

La forma original de la ley de Sérsic es:

I(r) = Ie exp

{

bn

[

(

r

re

)
1
n

− 1

]}

(2.5)
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donde re es el radio efectivo, Ie es el brillo superficial dentro de la isofota de

radio re, n es el ı́ndice de Sérsic y bn es un parámetro dependiente de n.

Considerando unidades de mag arcsec−2, la expresión resulta:

µ(r) = µ0 + 1,0857

(

r

r0

)N

, (2.6)

donde µ0 es el brillo superficial central, y r0 un parámetro de escala. Com-

parando con la expresión anterior, resulta:

N =
1

n
(2.7)

µ0 = µe − 1,0857bn (2.8)

r0 = b−n
n re (2.9)

En todos los casos se obtuvieron los residuos del ajuste. Solo una galaxia

fue correctamente ajustada por un único perfil de Sérsic (FS90-136). Las

ocho dEs restantes presentaron residuos en la región central, indicando la

presencia de un núcleo. En estos casos, se ajustó primero una ley de Sérsic

a las regiones externas del perfil. Luego, este ajuste fue restado del per-

fil de intensidad de la galaxia. El resultado es un perfil dominado por la

componente nuclear. Puesto que los núcleos de galaxias enanas eĺıpticas nu-

cleadas (dE,N) suelen presentar radios efectivos de unos pocos parsecs (e.g.

Côté et al. 2006), a la distancia del cúmulo de Antlia tendŕıan la apariencia

de objetos no resueltos en las imágenes de FORS1–VLT. Entonces, se cal-

culó el flujo del núcleo a partir de este perfil residual, y luego se lo convirtió a

magnitud integrada.

El trabajo descripto en esta Sección fue ı́ntegramente realizado por el Lic.

Juan Pablo Caso.
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Campo Filtro
I V

C68 -0.33 -0.27
C58 -0.30 -0.41
CIn -0.46 -0.58
CBg -0.31 -0.37

Cuadro 2.3: Correcciones de abertura aplicadas en los campos FORS1–
VLT del cúmulo de Antlia.

2.2.3. Fotometŕıa de objetos puntuales

El procedimiento aplicado en este caso fue similar a aquel detallado en la

Sección 2.1.4. En primer lugar, se sustrajeron los ajustes hechos mediante

ELLIPSE a las galaxias dE y dE,N en los cuatro campos. Luego se aplicó un

filtrado de mediana anular, de radio interno 5′′ y externo 9′′, a fin de eliminar

el brillo de estrellas saturadas y el residuo del brillo extendido de las galaxias.

Se corrió SExtractor sobre las imágenes en el filtro V de cada campo, pa-

ra generar un catálogo preliminar de fuentes puntuales. La fotometŕıa fue

realizada mediante Daophot/IRAF. En cada campo, primero se obtuvo una

fotometŕıa de abertura. Luego se generó la PSF utilizando 40 − 55 estrellas

brillantes y relativamente aisladas en cada filtro. Tras realizar la fotometŕıa

PSF mediante la tarea ALLSTAR, se usaron los parámetros χ2 y SHAR-

PNESS para seleccionar el catálogo final de objetos puntuales.

Las correcciones de abertura fueron calculadas a partir del catálogo de es-

trellas seleccionadas para ajustar la PSF en cada filtro. Las ecuaciones de

calibración fueron obtenidas del trabajo previo realizado por Bassino et al.

(2008), al igual que las correcciones por absorción interestelar y enrojeci-

miento.

A diferencia de la fotometŕıa realizada por Bassino et al. (2008), en este caso

se enfocó el trabajo en la determinación de posibles candidatos a CGs en las

proximidades de las dE y dE,N. Por este motivo se sustrajo el perfil de brillo

de estas galaxias como paso previo. La fotometŕıa de objetos puntuales en las
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imágenes de VLT–FORS1, al igual que la determinación de su completitud,

fueron ı́ntegramente realizadas por el Lic. Juan Pablo Caso.

2.2.4. Estimación de la completitud

Se generaron aleatoriamente posiciones, magnitudes y colores de unas 1 000

estrellas ficticias, de modo que estuviesen distribuidas uniformemente en to-

do el campo, y abarcaran el rango de colores y magnitudes propios de los

CGs. Se añadieron a las imágenes originales (previas al proceso de sustrac-

ción de las galaxias) mediante la tarea ADDSTAR, y se realizó nuevamente

la fotometŕıa en las mismas condiciones que la original. Este proceso fue

repetido diez veces, contando con una muestra total de 10 000 estrellas fic-

ticias.

En ninguno de los campos se observaron diferencias apreciables en la com-

pletitud dependiendo de la posición en los mismos, con excepción del centro

de las galaxias brillantes (Rgal . 0,5′). Las funciones de completitud en los

cuatro campos son comparables. La completitud cae por debajo de 90 % en

V ≈ 24,1 y por debajo de 50 % en V ≈ 26 (Fig. 2.8). Las magnitudes iniciales

de las estrellas artificiales fueron comparadas con aquellas resultantes de la

fotometŕıa. El valor medio de la diferencia entre ellas es cero, aumentando

su dispersión conforme uno se desplaza hacia objetos más débiles. En base a

ésto, concluimos que el proceso de reducción no ha afectado las magnitudes

y colores obtenidos para los objetos puntuales.

2.3. Observaciones fotométricas del cúmulo de Antlia

con HST

2.3.1. Observaciones

Se utilizaron dos imágenes de archivo del Telescopio Espacial Hubble, cen-

tradas en cada una de las dos galaxias dominantes del cúmulo. Las mismas

hab́ıan sido observadas con la cámara Advanced Camera for Surveys (ACS)
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Figura 2.8: Ajustes a la curva de completitud de los cuatro campos de
FORS1 en el filtro V . La función propuesta para el ajuste es un polinomio
de orden 4. Las rectas horizontales de trazos indican completitud del 90 %

y 50 %, respectivamente.

en el modo Wide Field Camera (WFC) en el filtro F814. El campo de visión

del instrumento en este modo es de 202×202 arcsec2 y su resolución espacial

≈ 0,055′′ pixel−1. Estas imágenes forman parte del programa 9427 (PI: W.

E. Harris), y hab́ıan sido usadas para estudiar la región interna del sistema

de CGs en estas galaxias (Harris et al. 2006; Harris 2009). Cada imagen es

la composición de cuatro exposiciones individuales de 570 segundos, y la re-

ducción de las mismas estuvo a cargo del Instituto Cient́ıfico del Telescopio

Espacial (STScI, de acuerdo a sus siglas en inglés). El objetivo perseguido

al trabajar con estos datos fue determinar Ref para los objetos de nuestra

muestra de UCDs y CGs brillantes. Debido a los diámetros angulares que

presentan los mismos, resultaba inviable medirlos con observaciones de te-

lescopios ubicados sobre la superficie terrestre. Estos objetos, no catalogados

previamente y confirmados espectroscópicamente como miembros de Antlia,

han sido identificados con la nomenclatura “Objeto Compacto de Antlia”

(ACO, de acuerdo a sus siglas en inglés).

2.3.2. Fotometŕıa y medición de radios efectivos

La medición de los radios efectivos fue realizada mediante el programa IS-

HAPE (Larsen 1999), diseñado para estimar los parámetros estructurales de



Caṕıtulo 2. Observaciones y reducción

objetos marginalmente resueltos. Como parte del proceso, se modela cada

fuente como la convolución entre un perfil anaĺıtico y la PSF de los objetos

puntuales en la imagen. Teniendo en cuenta esto, realizamos la fotometŕıa

de abertura de ambos campos, y ajustamos la PSF sobre una muestra de

estrellas.

Como primer paso, determinamos el perfil de brillo superficial de las gala-

xias mediante la tarea ELLIPSE. Se utilizó BMODEL para generar galaxias

sintéticas y se las sustrajo de las imágenes originales. Luego se corrió SEx-

tractor sobre las imágenes resultantes, considerando como detección positiva

a cada conjunto de al menos tres ṕıxeles conectados con número de cuentas

1,5σ superior al nivel del cielo. Al igual que en casos anterieros, la fotometŕıa

de abertura fue realizada con la tarea PHOT del paquete Daophot/IRAF.

Se obtuvo la PSF mediante la tarea homónima, que también pertenece al

paquete Daophot/IRAF, utilizando una veintena de estrellas brillantes, dis-

tribuidas homógeneamente en el campo.

La PSF que utiliza ISHAPE debe estar submuestreada en un factor 10 res-

pecto a la resolución de la imagen de ciencia. En nuestro caso, utilizamos

la tarea SEEPSF de Daophot/IRAF para realizar la conversión. El proce-

dimiento de reducción aplicado a las imágenes de ACS implica la determi-

nación del nivel de cuentas del cielo y su sustracción (Pavlovsky & et. al

2002). Dado que tal proceso puede llevar a una incorrecta estimación de los

errores en los parámetros estructurales determinados por ISHAPE (Larsen

2010), se procedió a sumar a las imágenes el nivel de cielo indicado en el

encabezado (header) de las mismas.

Dentro de la lista de funciones anaĺıticas que dispone ISHAPE, escogimos el

perfil de King (King 1962, 1966), utilizado usualmente para ajustar el perfil

de brillo superficial de CGs, cuya expresión es:

f(z) =







(

1√
1+z2

− 1√
1+c2

)2
para z < c

0 para z ≥ c
(2.10)
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donde z = r
rc

y c es el parámetro de concentración, definido como el cociente

entre el radio de marea (tidal) y el radio de core, que es un parámetro de

escala.

Se realizaron varios ensayos variando el valor del parámetro c, y finalmente

se decidió utilizar c = 30 en los ajustes, debido a que produćıa mejores

estimadores χ2. Otros autores han obtenido resultados similares al estudiar

objetos marginalmente resueltos (e.g. Harris 2009; Madrid et al. 2010; Brodie

et al. 2011)

A partir de las fuentes presentes en la fotometŕıa de FORS1, se construyó un

catálogo de objetos con colores en el rango usual de CGs y −13,5 < MV <

−9, que a la distancia de Antlia equivale a 19,2 < V < 23,7. El ĺımite débil

MV = −9 se corresponde con una relación señal-ruido de S/N ≈ 70. Larsen

(1999) realizó diversos experimentos con objetos artificiales, y en base a ellos

recomienda S/N > 50 a fin de obtener parámetros confiables con ISHAPE.

Esta restricción en brillo redujo la muestra de candidatos a CGs medidos a

≈ 200 para NGC 3258 y ≈ 170 para NGC 3268.

Se confirmaron espectroscópicamente ocho ACOs en torno a NGC 3258 y

doce alrededor de NGC 3268 como miembros del cúmulo de Antlia (ver Sec-

ción 2.4.1). En las Figuras 2.9 y 2.10, respectivamente, se muestran los resi-

duos del ajuste realizado con ISHAPE. A modo de prueba, en los campos del

ACS se midieron dos estrellas de campo cercanas en proyección a NGC 3258

(también confirmadas espectroscópicamente como tales) y siete en torno a

NGC 3268. Para ellas se obtuvieron con ISHAPE valores de FWHM en el

rango ≈ 0,01−0,03 ṕıxeles, lo que equivale a una décima del menor FWHM

medido para los objetos confirmados como miembros del cúmulo de Antlia.

Esto nos indica que los resultados obtenidos hasta el momento son confia-

bles. Por otra parte, puesto que el FWHM de los objetos detectados en estos

campos suele ser inferior a un ṕıxel, se supondrán excentricidades iguales a

cero. En este sentido, las UCDs y los CGs no presentan elipticidades altas

(e.g. Harris 2009; Chiboucas et al. 2011), por lo que esta última considera-

ción no afectará la validez de los resultados. En el Caṕıtulo 4 se exponen los

resultados obtenidos del procedimiento aqúı detallado.
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Figura 2.9: Mapas de residuos generado por ISHAPE para los ocho
ACOs en torno a NGC 3258. Fila superior, de izquierda a derecha, ACO 2

a ACO 5. Fila inferior, ACO 6 a ACO 9.

Figura 2.10: Mapas de residuos generado por ISHAPE para los do-
ce ACOs alrededor de NGC 3268. Fila superior, de izquierda a derecha,
ACO 15 a ACO 17, ACO 19. Fila intermedia, ACO 21, ACO 22, ACO 24 y

ACO 25. Fila inferior, ACO 27 to ACO 30.

La reducción decripta en la Sección 2.3 fue realizada ı́ntegramente por el Lic.

Juan Pablo Caso.
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2.4. Observaciones espectroscópicas del cúmulo de

Antlia con GEMINI

2.4.1. Observaciones

Hemos obtenido espectros multi-objeto mediante la cámara GMOS perte-

neciente al observatorio Gemini Sur. En total, se trabajó con 12 campos,

observados a lo largo de cinco programas (GS-2008A-Q-56, PI T. Richtler;

GS-2009A-Q-25, PI L. P. Bassino; GS-2010A-Q-21, PI L. P. Bassino; GS-

2011A-Q-35, PI A. V. Smith Castelli; GS-2013A-Q-37, PI J. P. Calderón).

Las máscaras abarcan distintas áreas de la región central del cúmulo de

Antlia, como puede verse en la Figura 2.11 (cada color identifica los dis-

tintos programas de observación). En todos los casos, las máscaras fueron

diseñadas para estudiar la población estelar general del cúmulo, no solo los

CGs/UCDs.

El campo de visión de GMOS es de 5,5′ × 5,5′ y su escala ≈ 0,07′′ pixel−1.

Fue utilizada la red de difracción B600 G5303 (600 ĺıneas/mm) centrada

en 5000 Å, con un binneado de 2 × 2 ṕıxeles. El ancho de las ranuras en

todos los campos es de 1′′. La cobertura espectral para esta configuración es

aproximadamente 3300 − 7200 Å (dependiendo de la posición de la ranura

en el campo) y la resolución espectral ∼ 4,5 Å.

Los tiempos de exposición totales vaŕıan entre 1.7 y 3.5 horas, según el pro-

grama. En todos los casos, éstos fueron divididos en varias exposiciones,

facilitando la remoción de los rayos cósmicos. Para cada una de estas ex-

posiciones se escogieron longitudes de onda centrales ligeramente distintas,

a fin de recuperar los espacios ciegos entre los tres CCDs que componen

la cámara (gaps). En la Tabla 2.4 se indican el número de exposiciones in-

dividuales, los tiempos de integración de las mismas, y las longitudes de

onda centrales para los campos observados en cada programa. Junto con

cada observación de ciencia, se han obtenido exposiciones de campo plano

de cúpula (flats de lámpara) y de lámparas de calibración (CuAr), con el fin
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Figura 2.11: Ubicación de los campos multi-objeto de GMOS-S. Los
colores identifican los distintos programas que componen la muestra (azul,
GS-2008A-Q-56; verde, GS-2009A-Q-25; negro, GS-2010A-Q-21; magenta,
GS-2011A-Q-35; rojo, GS-2013A-Q-37). El Norte apunta hacia arriba, y

el Este hacia la derecha.

de tener en cuenta las pequeñas variaciones que pueden inducir las flexiones

del telescopio.

2.4.2. Reducción

El proceso de reducción de las observaciones fue similar para todos los tur-

nos. Se utilizaron las tareas ubicadas en el paquete GEMINI.GMOS de

IRAF. En primer lugar, se creó un bias maestro, combinando aproximada-

mente veinte exposiciones individuales mediante la tarea GBIAS. Las mis-

mas fueron obtenidas del Archivo Cient́ıfico de Gemini (GSA, de acuerdo a
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Programa Ncampos Nexp Texp λcentral

seg Å

GS-2008A-Q-56 3 3 2700 5000, 5050, 5100
GS-2009A-Q-25 3 5 2400 4900, 4950, 5000, 5050, 5100
GS-2010A-Q-21 4 4 1500 4900, 4950, 5000, 5050
GS-2011A-Q-35 1 4 3160 4900, 4950, 5000, 5050
GS-2013A-Q-37 1 5 2500 4900, 4950, 5000, 5050, 5100

Cuadro 2.4: Número de campos observados, cantidad de exposiciones
individuales, tiempos de integración en cada una de ellas, y longitudes de

onda centrales, para los distintos programas.

sus siglas en inglés, http://www3.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/en/gsa/),

seleccionando aquellas exposiciones tomadas en fechas tan próximas como

fuera posible a las fechas de observación de las imágenes de ciencia. Luego

se procedió a sustraer dicho bias maestro de las imágenes de los flat (tarea

GSREDUCE). En el mismo paso se sustrajo de las imágenes el nivel de

overscan.

A través de la página de GSA el observatorio Gemini provee una tabla en

formato FITS, conteniendo la posición y dimensión de las ranuras de la

máscara. Puesto que las tareas de IRAF recurren a esta tabla para determi-

nar la posición de las máscaras, debe controlarse que no existan diferencias

entre dichas posiciones teóricas y las reales (imagen). Para llevar a cabo esto,

se seleccionó un flat, el cual fue procesado mediante las tareas GSFLAT, GS-

MOSAIC, y GSCUT (más adelante comentaremos la función de cada una de

ellas). El resultado es un archivo que contiene las ranuras, cortadas en fun-

ción de las posiciones indicadas en la tabla. Cuando las posiciones teóricas

y reales de las ranuras difieren, puede ser fácilmente detectado al desple-

gar los espectros. En esos casos, se editó la tabla, corrigiendo las posiciones

indicadas en ella.

En este punto, todas las observaciones están compuestas por tres imágenes

individuales, almacenadas en diferentes capas de un mismo archivo. Estas

capas se corresponden con cada uno de los tres CCDs que componen GMOS.

Para cada una de las exposiciones de la lámpara de calibración, utilizamos
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la tarea GSMOSAIC para fusionar las tres capas en una sola imagen. Poste-

riormente, se aplicó sobre las imágenes resultantes la tarea GSCUT. Dicha

tarea utiliza la tabla de posiciones antes mencionada para cortar cada espec-

tro de la imagen, y lo almacena en un nuevo archivo, compuesto de tantas

capas de información como ranuras destinadas a ciencia tenga la máscara (la

tarea ignora las ranuras utilizadas para controlar la alineación de la másca-

ra). Luego se procedió a determinar la calibración en longitud de onda de

cada exposición. Se utilizó la tarea GSWAVELENGTH para determinar la

ecuación de calibración de cada ranura, en función de la longitud de onda

de unas treinta ĺıneas presentes en el espectro de la lámpara de calibración,

que cubren el rango de longitudes de onda de los espectros de ciencia. Es-

tas ĺıneas fueron seleccionadas de la lista de ĺıneas provéıdas por el paquete

GMOS, descartando aquellas que fuese débiles, se encontraran demasiado

próximas a otra ĺınea, o presentaran un perfil inusual.

Mediante la tarea GSFLAT se normalizaron los flats espectroscópicos. Los

flats normalizados permiten corregir la variación pixel a pixel de la sensi-

bilidad del instrumento y el fringing. Mediante la inspección visual de las

imágenes determinamos la posición de los ṕıxeles malos para cada CCD,

y generamos una máscara para identificarlos. Entonces la utilizamos para

corregir por ṕıxeles malos tanto las imágenes de ciencia, como las de campo

plano normalizadas, con la tarea FIXPIX.

La tarea GSREDUCE fue utilizada para aplicar la corrección de campo

plano a las imágenes de ciencia. Luego las capas correspondientes a cada

CCD se fusionaron en una única capa mediante GSMOSAIC. Mediante la

tarea GSCUT se obtuvieron los espectros individuales. Luego, se aplicó la

calibración en longtitud de onda sobre cada una de las exposiciones de los

espectros individuales.

En los turnos correspondientes a los años 2010 en adelante, se utilizó el al-

goritmo L.A. Cosmic (van Dokkum 2001) para eliminar los rayos cósmicos

de las exposiciones individuales. En los turnos previos al 2010 se aplicó otro

procedimiento: a partir de las ĺıneas de emisión de la lámpara de calibración
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Figura 2.12: Espectros de dos objetos confirmados por velocidades ra-
diales, junto con el correspondiente a un modelo de poblaciones estelares
simples de edad 10 Gyr y metalicidad [M/H] -0.71 (Sánchez-Blázquez et al.
2006). La región sombreada indica el rango de longitud de onda utilizado
para realizar la correlación cruzada mediante FXCOR, y las ĺıneas a trazos
señalan las longitudes de onda de laboratorio Hβ , Mgb y NaD (4861, 5175

y 5893 Å, respectivamente)

se determinó la resolución espectral de las observaciones. Entonces, se uti-

lizó este valor como ĺımite de rechazo al correr la tarea GSREDUCE (que a

su vez llama a la tarea GSCRREJ para llevar a cabo la remoción de rayos

cósmicos).

Los espectros correspondientes a los turnos 2008 y 2009 fueron reducidos

previamente a la realización de esta Tesis, por la Dra. Anaĺıa Smith Castelli

y el Dr. Favio Faifer.

Las velocidades radiales heliocéntricas (VR,hel) fueron medidas mediante la

tarea FXCOR, del paquete NOAO.RV de IRAF. Esto fue logrado mediante

la comparación con espectros sintéticos, obtenidos de modelos de poblaciones

estelares simples (SSP, de acuerdo a sus siglas en inglés), de la página del pro-

yecto MILES (Sánchez-Blázquez et al. 2006, http://www.iac.es/proyecto/miles).

Se consideraron SSP con metalicidad [M/H]= -0.71, función de masa inicial

unimodal, pendiente de 1.30, y edades de 8 y 10 Gyr. La cobertura espectral

de los modelos es 4200−7300 Å y su resolución espectral ∼ 2,5 Å. Para deter-

minar las velocidades radiales se consideró el rango espectral 4800− 6000 Å,
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en el cual poblaciones estelares antiguas presentan varias ĺıneas de absor-

ción como Hβ , Mgb y NaD (4861, 5175 y 5893 Å, respectivamente). Smith

Castelli et al. (2008a) consideraron que, en base a la dispersión de velocida-

des que presentan las galaxias del cúmulo de Antlia en trabajos anteriores,

un rango razonable de velocidades radiales heliocéntricas para determinar

la membreśıa de las galaxias es 1200 − 4200 km s−1. Se escogieron los mis-

mos ĺımites para los CGs/UCDs. En la Figura 2.12 se muestra el espectro

de todos los ACOs, listados en la Tabla 4.1, junto con el correspondiente

al modelo de SSP de edad 10 Gyr. La región sombreada indica el rango de

longitudes de onda utilizado para realizar la correlación cruzada mediante

FXCOR, y las ĺıneas a trazos señalan las ĺıneas más intensas que se hallan

en dicho rango.

2.5. Observaciones fotométricas de NGC7507 en

CTIO

NGC 7507 es un objeto interesante para contrastar con las galaxias en el

cúmulo de Antlia. Se trata de una galaxia eĺıptica (E0) brillante (MR =

−22,64, Salinas et al. 2012), ubicada en un ambiente de muy baja densidad.

Su única compañera es una galaxia espiral, NGC 7513, ubicada a ≈ 18′,

aunque los cálculos de distancia listados en NED pareceŕıan ubicarlas a

una distancia relativa de 2 − 3 Mpc. Salinas et al. (2012) demostraron que

no es necesario recurrir a la presencia de materia oscura para explicar la

cinemática de esta galaxia y que, en caso de presentar una componente de

materia oscura, esta es notoriamente menos masiva de lo esperado para una

galaxia eĺıptica de su luminosidad (Niemi et al. 2010).

2.5.1. Observaciones y Reducción

Las observaciones fueron realizadas durante las noches del 5-6 de agosto de

2005, mediante la cámara MOSAIC II, montada en el telescopio 4-m Victor

Blanco (CTIO). Adoptamos para la galaxia una distancia de 23.2 Mpc, que
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corresponde a un módulo de distancia de m−M = 31,83 (Salinas et al. 2012).

En función de esto, el campo de MOSAIC II (36 × 36 arcmin2) corresponde

a ≈ 230 × 230 kpc2 (Fig 2.13).

Figura 2.13:

Campo MOSAIC II
de NGC 7507 su-
perpuesto sobre
una imagen de
POSS en el filtro
R. El Norte apunta
hacia arriba, y el
Este a la izquierda.
Los ocho CCDs
individuales de la
cámara MOSAIC II
están indicados,
con el CCD nro 3

resaltado.

Las observaciones se componen de cuatro imágenes de 720 seg en el filtro R

de Kron-Cousins, y siete imágenes de 1800 seg en el filtro C de Washington.

Solo una de las noches de observación fue fotométrica, razón por la cual se de-

bieron descartar durante el proceso de reducción dos exposiciones en el filtro

C, a fin de mantener la calidad de la fotometŕıa. La reducción fue realizada

en el modo usual, utilizando las tareas contenidas en el paquede MSCRED

de IRAF. El CCD nro 3 (resaltado en Fig 2.13) causó inconvenientes duran-

te la combinación final de las imágenes individuales. Las regiones donde el

mencionado CCD se superpońıa con otros CCDs de diferentes exposiciones

resultaban en imágenes múltiples de los objetos. Se decidió enmascarar esa

región del CCD nro 3. Esto solucionó el inconveniente, con la desventaja de

añadir cierta inhomogeneidad en la imagen.

Para obtener las ecuaciones de calibración, se observaron durante ambas

noches tres regiones seleccionadas de la lista de campos estándar de Geisler

(1996). El procedimiento para obtener las ecuaciones fue análogo al explicado

previamente, siendo las ecuaciones de calibración resultantes:
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Ccal = Cinst + 1,54 − 0,66XC + 0,103 (C − T1)cal (2.11)

T1,cal = Rinst + 0,89 − 0,23XR + 0,016 (C − T1)cal (2.12)

Tanto la reducción de las observaciones, como el cálculo de las ecuaciones

de calibración, fueron realizados por la Dra. Lilia Bassino.

2.5.2. Fotometŕıa

La fotometŕıa de estas imágenes fue realizada en forma similar a lo descripto

en la Sección 2.1.4. En primer lugar, se utilizó un filtro de mediana anular,

de radio interno 8′′ y radio externo 9,3′′, para modelar, y posteriormente

sustraer, la emisión extendida en cada filtro.

El paso siguiente fue construir un catálogo de fuentes puntuales. Se uti-

lizó SExtractor sobre la imagen del filtro R, con un filtro Gaussiano con 1′′

de ancho a mitad de altura. El criterio de detección fue que al menos cin-

co pixeles contiguos se encontraran por encima del nivel de cielo en más de

1,5σ. Puesto que a la distancia a que se encuentra NGC 7507 un CG se veŕıa

como un objeto puntual, descartamos todas aquellas fuentes cuyo ı́ndice de

estelaridad fuese menor a 0,7. La fotometŕıa fue realizada en el modo usual,

mediante el paquete Daophot/IRAF. En cada filtro se construyó una PSF

variable espacialmente, considerando ≈ 100 estrellas brillantes, distribuidas

uniformemente en todo el campo. La selección final de objetos puntuales

fue realizada mediante los parámetros χ2 y SHARPNESS, obtenidos al rea-

lizar la fotometŕıa mediante la tarea ALLSTAR. Entonces se aplicaron las

ecuaciones de calibración descriptas anteriormente.

Las correcciones de abertura aplicadas fueron −0,33 ± 0,02 y −0, 32 ± 0,02,

para los filtros C y R, respectivamente. La corrección por extinción inter-

galáctica y enrojecimiento se calculó a partir de los mapas de Schlegel et al.

(1998), usando las transformaciones E(C−T1) = 1,97×E(B−V ) (Harris &

Canterna 1977) y AR/AV = 0,75 (Rieke & Lebofsky 1985). Las correcciones

resultaron ser EC−T1 = 0,09 y AT1 = 0,12.



Caṕıtulo 2. Observaciones y reducción 49

Se consideraron como candidatos a CGs a las fuentes puntuales con colores

dentro del rango usual de CGs viejos en este sistema fotométrico, 1 < (C −

T1) < 2,3 (Geisler et al. 1996; Dirsch et al. 2003a; Bassino et al. 2006a;

Richtler et al. 2012) y 20 < T1 < 24 (≈ −12 < MT1 < −8). El ĺımite deb́il del

rango de magnitudes corresponde al 40 % de completitud de la fotometŕıa,

estimado a partir de la inclusión en las imágenes de ambos filtros de 10 000

estrellas artificiales, divididas en 10 experimentos, de las cuales ≈ 7 700

fueron posteriormente recuperadas.
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CGs en el cúmulo de Antlia

3.1. Nuevo estudio del SCGs de NGC3268 me-

diante imágenes MOSAIC

Se analizó la fotometŕıa de objetos puntuales descripta en la Sección 2.1.2,

con el fin de estudiar el SCGs de NGC 3268 en su totalidad. Con respecto a

la fotometŕıa publicada por Dirsch et al. (2003a), la presente tiene la ventaja

de trabajar con una mejor determinación del nivel de contaminación, por

obtenerlo de una región de 489 arcmin2 de superficie, ubicada en el CE (ver

Sección 2.1.1), a una distancia de ≈ 27′ de NGC 3268.

En primer lugar, se creó un catálogo único de candidatos a CGs a partir de

las fotometŕıas de los cuatro campos MOSAIC (debemos recordar que los

cuatro campos observados durante 2010 no pudieron ser utilizados). En las

zonas en que ambos campos se solapaban, se priorizó la fotometŕıa del CC

por sobre las otras, y a su vez las del CN y CE, por sobre las del CNE. Este

orden refleja las pequeñas variaciones en las funciones de completitud de

los cuatro campos. En la Figura 3.1 se muestra el diagrama color-magnitud

(DCM) de las fuentes puntuales de cada campo introducidas en el catálogo

final de fuentes.

51
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Figura 3.1:

Diagrama color-
magnitud de las
fuentes puntuales
de cada campo
introducidas en el
catálogo final de
fuentes. Las ĺıneas
punteadas señalan
los ĺımites en color
y magnitud para se-
leccionar candidatos
a CGs indicados en

el texto.
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Se escogieron como candidatos a CGs a aquellos objetos que presentaran

0,8 < (C − T1)0 < 2,3 y 21,7 < T1,0 < 23,6. El rango de color es similar

a los propuestos en otros trabajos realizados a partir del mismo sistema

fotométrico (por ejemplo, Geisler et al. 1996; Dirsch et al. 2003b,a). El ĺımite

débil en magnitud corresponde al 50 % de completitud.

El ĺımite brillante en magnitud se eligió para discriminar aquellos objetos

con MV < −10,5, cuya naturaleza es aún incierta (ver próximo Caṕıtulo).

A la distancia de Antlia, esto corresponde a V ≈ 22,2. Resta convertir este

ĺımite a nuestro sistema fotométrico de Washington. Para ello, buscamos

aquellos candidatos a CGs presentes tanto en esta fotometŕıa, como en las

realizadas sobre las imágenes de VLT-FORS1 que contienen a NGC 3258

y NGC 3268. Una vez seleccionados, calculamos el estimador de la media

de (V − T1)0, eliminando objetos discordantes (outliers) iterativamente. El

resultado fue (V − T1)0 = 0,51 ± 0,01, con una dispersión σ(V−T1)0 = 0,09.
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Este resultado es similar al obtenido por (Mieske et al. 2004) para CGs

de Fornax, V − R = 0,5 (considerando R − T1 = 0,02, de Dirsch et al.

2003a). Utilizando este valor para convertir la magnitud ĺımite entre filtros,

obtuvimos el rango de magnitudes indicado anteriormente.
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Figura 3.2: Diagrama color-color de candidatos a CGs alrededor de
NGC 3258 (cuadrados) y NGC 3268 (ćırculos). Las ĺıneas a trazos y con-

tinuas representan el ajuste de mı́nimos cuadrados para cada muestra.

El área cubierta por nuestros campos MOSAIC es considerablemente mayor

que para los campos VLT-FORS1. Aún más, el color (C−T1) es considerable-

mente más sensible a la metalicidad que (V −I), permitiendo una mejor dis-

criminación entre las poblaciones de CGs usualmente detectadas en galaxias

de tipo temprano. No obstante, el sistema fotométrico de Washington presen-

ta la dificultad de ser poco utilizado, lo cual puede dificultar la comparación

de nuestros resultados con aquellos presentes en la literatura. En función de

esto, buscamos la relación entre los colores de ambos sistemas, para los candi-

datos a CGs alrededor de ambas galaxias gE presentes en las dos fotometŕıas.

En la Figura 3.2 se observa el diagrama color-color de estos objetos. Can-

didatos a CGs alrededor de NGC 3258 se indican con cuadrados, mientras

que ćırculos representan aquellos en torno a NGC 3268. Las rectas a trazos y

sólida representan, respectivamente, el ajuste por mı́nimos cuadrados de las

muestras de candidatos de cada galaxia. En el caso de NGC 3268 la recta re-

sultante es (V −I)0 = (0,29±0,01)×(C−T1)0+0,56±0,02, mientras que en el

caso de NGC 3258 se obtuvo (V −I)0 = (0,27±0,01)×(C−T1)0+0,57±0,02.
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Debemos notar la elevada dispersión que se observa en el diagrama, par-

ticularmente en el rango azul de la fotometŕıa (V, I), donde objetos con

0,8 < (V − I)0 < 0,9 cubren un rango de colores en el sistema de Washing-

ton que abarca 1,1 < (C − T1)0 < 1,8. La pendiente de la transformación

entre ambos filtros es ligeramente menor que la detectada en trabajos pre-

vios para CGs Galácticos (Forbes & Forte 2001), de M 60 (Lee et al. 2008)

o M 49 (Lee & Kim 2000). Sin embargo, las diferencias entre estos mismos

podŕıan implicar que las historias evolutivas de los SCGs repercuten en las

relaciones ajustadas.

3.1.1. Distribuciones espacial proyectada y radial

Como hemos indicado en la Sección 1.1, es ampliamente aceptado por la co-

munidad que los SCGs de galaxias de tipo temprano suelen presentar dos

poblaciones cd CGs, usualmente diferenciadas por sus colores como CGs

azules y rojos, que presentan distintas caracteŕısticas (por ejemplo, Bassino

et al. 2006a; Schuberth et al. 2010; Forte et al. 2013), y posiblemente, distin-

tos oŕıgenes (por ejemplo, Hilker et al. 1999). Para diferenciar entre ambos

grupos en el SCGs de NGC 3268, optamos por (C − T1)0 = 1,6 como el

valor ĺımite. Dicha selección, no excenta de cierta arbitrariedad, es similar

a los valores propuestos en otros trabajos realizados con el mismo sistema

fotométrico (Dirsch et al. 2003b, 2005; Bassino et al. 2006a,b, por ejemplo,).

En la Sección 3.1.2 se muestra que el valor escogido es razonable, en función

de las distribuciones de color de los SCGs de las dos galaxias masivas de

Antlia.

La Figura 3.3 muestra, en su panel izquierdo, la distribución espacial pro-

yectada de candidatos a CGs de la fotometŕıa (C, T1), que presentan 0,8 <

(C−T1)0 < 1,6. La distribución se encuentra suavizada, para facilitar su vi-

sualización. El panel derecho es análogo al anterior, reflejando la distribución

de los candidatos con 1,6 < (C − T1)0 < 2,3. El Norte apunta hacia arriba,

y el Este hacia la izquierda. En ambos paneles se distinguen claramente los

SCGs de NGC 3258 (abajo, derecha) y NGC 3268 (centro de la imagen). La

extensión de las poblaciones de CGs rojos aparentan ser similares en ambos
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casos. Trabajos previos (Dirsch et al. 2003a; Bassino et al. 2008) indican que

el SCGs de NGC 3258 es considerablemente más rico que el de NGC 3268, y

presenta una mayor proporción de CGs azules.

Figura 3.3: Panel izquierdo: Distribución espacial proyectada de can-
didatos a CGs de la fotometŕıa de las imágenes MOSAIC, con 0,8 <
(C − T1)0 < 1,6. Panel derecho: análogo al anterior, para aquellos can-
didatos con 1,6 < (C − T1)0 < 2,3. El Norte apunta hacia arriba, el Este

a la izquierda.

Tanto Bassino et al. (2008) como Dirsch et al. (2003a) indicaron que los

SCGs de ambas gEs estaŕıan elongados en la dirección proyectada que une

ambas galaxias. A partir de la Fig. 3.3, creemos que vale la pena analizar la

distribución acimutal de CGs azules y rojos por separado. En el panel supe-

rior de la Fig. 3.4 se observa la distribución acimutal de los candidatos a CGs

cuya distancia proyectada a NGC 3268 es R < 4′. Seleccionamos este ĺımite

debido a la presencia de NGC 3267, NGC 3269 y NGC 3271, que dificultaŕıan

realizar este análisis a radios mayores. El ancho de los intervalos es de 30o

grados para la distribución de CGs azules y 40o para los CGs rojos. y las

ĺıneas sólidas indican la distribución suavizada mediante un “kernel” Gaus-

siano. El ángulo de posición de los candidatos se midió en la dirección usual

(desde el Norte, hacia el Este). La distribución de los CGs rojos alrededor

de NGC 3268 no muestra claras evidencias de elongación. La distribución

acimutal de los CGs azules tampoco corresponde a lo esperado para una

distribución espacial elongada, aunque es llamativo el elevado número de
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CGs en la dirección ≈ 230o, la cual se asemeja al ángulo de posición de

NGC 3258.

El panel inferior es análogo para los candidatos a CGs cuya distancia pro-

yectada a NGC 3258 sea menor a R < 4′ (debido a la presencia de NGC 3257

y NGC 3260). En este caso, los CGs rojos tampoco parecen presentar una

distribución elongada, pese a un mayor número de objetos a ≈ 60o. Por el

contrario, la distribución de CGs azules presenta una clara distribución se-

nusoidal. La ĺınea punteada representa el ajuste por mı́nimos cuadrados de

un senusoide de periodo π, cuya amplitud y ángulo de posición resultaron

ser 2,6 ± 1,2 y 41 ± 1o, respectivamente.

Una de las principales ventajas de los estudios de gran campo es poder

determinar la extensión total del SCG. Existe evidencia que los SCGs de

NGC 3258 y NGC 3268 estaŕıan superpuestos en proyección (Bassino et al.

2008). Para evitar que la muestra de CGs de NGC 3268 se vea contaminada

por el SCGs de la galaxia vecina, la limitamos a aquellos candidatos a CGs

con ángulo de posición (AP, medido respecto al centro de NGC 3268, desde

el Norte, hacia el Este) entre −51o < AP < 129o (es decir, en la dirección

opuesta a NGC 3258). Tambien se excluyeron del análisis las regiones cerca-

nas a los centros de las galaxias brillantes (1′ alrededor de NGC 3267, 1′ alre-

dedor de NGC 3268 1′ alrededor de NGC 3269 y 3′ alrededor de NGC 3271).

Dados los resultados expuestos en la Fig. 3.4, se utilizaron anillos circulares

concéntricos para obtener la distribución radial. Se consideró que la exten-

sión del SCGs está indicada por la distancia radial proyectada donde la

densidad de CGs, una vez corregida por contaminación, es igual al 30 %

del nivel de contaminación (Bassino et al. 2006a). Dicho ĺımite se alcanza a

≈ 11′ (≈ 110 kpc a la distancia de Antlia).

Luego se buscó determinar el perfil radial para el SCGs de NGC 3258 (panel

superior de la Fig. 3.5). La distribución radial de los CGs azules se obtuvo

usando elipses concéntricas. Se utilizó como ángulo de posición aquel ajusta-

do a la distribución acimutal (AP=41o), mientras que la elipticidad utilizada

fue ǫ = 0,32. Esta se calculó a partir de la expresión ǫ = 1 − (Nb/Na)1/α,

donde Na y Nb representan el número de CGs en las direcciones de los ejes
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Figura 3.4: Panel superior: Distribución acimutal de los candidatos a
CGs a menos de R < 4′ de NGC 3268, diferenciados entre CGs azules y
rojos. Las ĺıneas continuas representan la distribución suavizada median-
te un “kernel” Gaussiano. Panel inferior: análogo al anterior, para los
candidatos a CGs a menos de R < 4′ de NGC 3258. La ĺınea punteada
representa el ajuste por mı́nimos cuadrados de una curva senusoidal de

periodo π.

mayor y menor, y α es el valor absoluto del exponente de la ley de potencias

que ajusta al perfil radial, cuando se consideran anillos circulares concéntri-

cos (Dirsch et al. 2003a). Se excluyeron del análisis aquellos candidatos a

una distancia proyectada de NGC 3257 y NGC 3260 menor a 1′, aśı como



Caṕıtulo 3. CGs en el cúmulo de Antlia

todos aquellos candidatos a menos de 11′ de NGC 3268. Cuadrados negros

representan el perfil radial de todos los candidatos a CGs, en tanto ćırculos

azules y triángulos rojos representan a los candidatos a CGs azules y rojos,

respectivamente. Los śımbolos llenos distinguen los intervalos radiales que

no se vieron afectados por el solapamiento en proyección de los dos SCGs. La

ĺınea punteada representa el 30 % del nivel contaminación para la muestra

total de CGs, en tanto las ĺıneas de puntos y trazos representan el 30 % del

nivel de contaminación de CGs azules y rojos (siendo este último el menor).

A partir de los perfiles se observa que CGs rojos están más concentrados

hacia la galaxia, llegando hasta ≈ 9′, en tanto que los CGs azules parecen

tener una distribución más dispersa alcanzando una extensión de ≈ 13′. Tras

ajustar leyes de potencia a los perfiles de CGs azules y rojos, se obtuvieron

pendientes de −1,8 ± 0,1 y −3 ± 0,2, respectivamente.

Luego de determinar la extensión del sistema de CGs de NGC 3258, recal-

culamos los perfiles radiales de los CGs en torno a NGC 3268, sin restringir

los candidatos a CGs por ángulo de posición. Al igual que en primer ajus-

te, se excluyeron regiones alrededor de las galaxias brillantes próximas a

NGC 3268, aśı como también aquellos candidatos cuya posición proyectada

podŕıa ubicarlos dentro del SCGs de NGC 3258. Los resultados se muestran

en el panel inferior de la Fig. 3.5. En este caso, la extensión que alcanzan las

muestras de CGs azules y rojas son similares (≈ 10′, unos 100 kpc), al igual

que sus pendientes (−1,7±0,2 y 2,1±0,2, respectivamente). Las pendientes

de las leyes de potencia aqúı obtenidas no difieren de las calculadas, a partir

de los mismos datos fotométricos, por Dirsch et al. (2003b).

A modo de comparación, podemos indicar que en un estudio a gran escala

del SCGs de NGC 1399, Bassino et al. (2006a) determinaron una extensión

de 220 − 275 kpc.
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Figura 3.5: Perfil de densidad radial de candidatos a CGs alrededor de
NGC 3258 (panel superior) y NGC 3268 (panel inferior) . Los cuadrados
negros representan el perfil de la muestra completa de CGs, en tanto que
los ćırculos azules y los triángulos rojos indican el perfil de CGs azules
y rojos, respectivamente. La ĺınea punteada indica el 30 % del nivel de
contaminación de la muestra total, en tanto las ĺıneas a puntos y trazos
representan el 30 % del nivel de contaminación de los CGs azules y rojos

(siendo este último el menor).

3.1.2. Distribuciones de color y blue tilt

En el panel izquierdo de la Figura 3.6 se observa la distribución de color de

los candidatos a CGs en torno a NGC 3258, una vez sustráıda la contami-

nación, para tres intervalos de distancia radial proyectada. En el intervalo

más próximo al centro de la galaxia (1′ < R3258 < 4′), la distribución de

colores aparenta ser bimodal. Para corroborarlo, se buscó corregir la mues-

tra de candidatos a CGs en este rango radial por contaminación. En primer

lugar, se estimó el número de fuentes puntuales que correspondeŕıan a la

contaminación de campo en el área considerada. Entonces se procedió a



Caṕıtulo 3. CGs en el cúmulo de Antlia

seleccionar aleatoriamente este número de objetos en la muestra del cam-

po de comparación, y se los utilizó para extraer fuentes de similar color

(C − T1)0 en la muestra de ciencia. Dicho proceso se repitió diez veces, tras

lo cual se corrió el algoritmo Gaussian Mixture Model (GMM, Muratov &

Gnedin 2010) sobre cada una de estas muestras. Los autores indican que el

principal parámetro para determinar la existencia de bimodalidad en GMM

es la separación entre las medias estimadas, relativa a las dispersiones de

las poblaciones (D). Dicho parámetro indicaŕıa la presencia de bimodalidad

cuando D > 2. En la Tabla 3.1 indicamos los resultados de las diez corridas

de GMM, los cuales se encuentran en torno a D = 2, con una elevada dis-

persión. Al considerar las medias y dispersiones calculadas por el algoritmo

(también se listan en la tabla) notamos que la variación de estos, y en par-

ticular de las dispersiones, podŕıan ser los responsables de las diferencias en

el parámetro D entre corridas. Aún aśı, debemos destacar que en todos los

casos un test de χ2 arrojó probabilidades menores al 5 %, siendo la hipóte-

sis cero que la distribución de color es correctamente representada por una

única Gaussiana.

En la Figura 3.6, la población de CGs azules pareceŕıa dominar la distri-

bución, presentando un máximo en torno a (C − T1)0 ≈ 1,4, que está en

acuerdo con los resultados de GMM (ver Tabla 3.1). Dicho algoritmo asig-

na ≈ 65 % de los candidatos a CGs a la subpoblación azul. En los otros

intervalos radiales, prácticamente no se detectaron CGs con colores mayo-

res a (C − T1)0 ≈ 1,6. Como ya hemos indicado previamente, los SCGs de

NGC 3258 y NGC 3268 muestran evidencias de estar superpuestos en pro-

yección, por lo que se buscó minimizar la contaminación que pod́ıa llegar a

producir el SCGs de cada galaxia sobre el análisis de su vecina. Para esto,

en el intervalo radial 7,5′ < R3258 < 10′ sólo se consideraron los candida-

tos a CGs con ángulo de posición entre 129o < AP < 309o. El máximo

de la distribución de CGs azules pareceŕıa presentar un gradiente radial,

desplazándose hacia valores menores conforme la distancia galactocéntrica

aumenta. Este resultado también ha sido hallado en otros sistemas (e.g.

Blom et al. 2012; Harris et al. 2014). Se utilizó GMM para determinar el
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valor medio de las poblaciones de CGs azules en los tres intervalos radiales,

obteniendo 1,41 ± 0,01, 1,34 ± 0,01 and 1,25 ± 0,02, respectivamente.

µaz µroj σaz σroj D

NGC 3258

1,389 ± 0,032 1,703 ± 0,093 0,124 ± 0,033 0,219 ± 0,030 1,76
1,407 ± 0,035 1,766 ± 0,089 0,156 ± 0,034 0,162 ± 0,042 2,25
1,397 ± 0,026 1,711 ± 0,061 0,127 ± 0,019 0,221 ± 0,019 1,74
1,431 ± 0,040 1,852 ± 0,162 0,189 ± 0,048 0,196 ± 0,063 2,19
1,387 ± 0,042 1,733 ± 0,081 0,140 ± 0,021 0,174 ± 0,031 2,19
1,435 ± 0,033 1,822 ± 0,108 0,177 ± 0,035 0,152 ± 0,039 2,35
1,390 ± 0,041 1,704 ± 0,106 0,142 ± 0,030 0,197 ± 0,037 1,82
1,459 ± 0,039 1,900 ± 0,159 0,193 ± 0,044 0,143 ± 0,060 2,59
1,447 ± 0,075 1,811 ± 0,149 0,178 ± 0,047 0,169 ± 0,056 2,10
1,383 ± 0,029 1,687 ± 0,063 0,113 ± 0,019 0,217 ± 0,020 1,75

NGC 3268

1,440 ± 0,119 1,759 ± 0,141 0,178 ± 0,046 0,197 ± 0,049 1,70
1,525 ± 0,265 1,843 ± 0,150 0,250 ± 0,080 0,135 ± 0,064 1,59
1,509 ± 0,198 1,882 ± 0,136 0,247 ± 0,061 0,134 ± 0,057 1,88
1,523 ± 0,188 1,866 ± 0,189 0,234 ± 0,074 0,171 ± 0,065 1,67
1,509 ± 0,262 1,878 ± 0,140 0,231 ± 0,069 0,108 ± 0,060 2,04
1,539 ± 0,271 1,900 ± 0,177 0,246 ± 0,078 0,153 ± 0,065 1,76
1,464 ± 0,165 1,817 ± 0,147 0,211 ± 0,068 0,188 ± 0,052 1,77
1,505 ± 0,202 1,840 ± 0,128 0,238 ± 0,065 0,158 ± 0,054 1,66
1,529 ± 0,227 1,885 ± 0,171 0,232 ± 0,079 0,163 ± 0,059 1,77
1,468 ± 0,093 1,803 ± 0,172 0,175 ± 0,044 0,199 ± 0,066 1,79

Cuadro 3.1: Resultado de la aplicación del algoritmo GMM (Muratov &
Gnedin 2010) sobre la muestra de candidatos a CGs de NGC 3258 (1′ <

r < 4′) y NGC 3268 (1′ < r < 3′).

El panel derecho de la Figura 3.6 muestra gráficos análogos para el SCG de

NGC 3268. El intervalo radial más interno presenta nuevamente una distri-

bución que podŕıa ser bimodal, aunque en este caso los valores del paráme-

tro D derivados por GMM son menores (Tabla 3.1). El porcentaje de CGs

rojos pareceŕıa ser superior que en la galaxia vecina (≈ 55 − 60 %), tal co-

mo se ha indicado previamente en los trabajos de Bassino et al. (2008) y

Dirsch et al. (2003a). Los CGs azules pareceŕıan estar restringidos al rango

1,1 < (C−T1)0 < 1,6. Nuevamente, a fin de minimizar la contaminación del

SCG de NGC 3258, en el intervalo 6′ < R3268 < 10′ se trabajó tan solo con
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Figura 3.6: Panel izquierdo: Distribución de color corregida por conta-
minación, de candidatos a CGs en torno a NGC 3258, para tres intervalos
de distancia radial proyectada. Panel derecho: gráfico análogo para can-

didatos a CGs alrededor de NGC 3268.

aquellos candidatos a CGs que presentaran −51o < AP < 129o. El máxi-

mo de los CGs azules también podŕıa presentar un gradiente radial, aunque

en este caso no es tan evidente, resultando en 1,50 ± 0,01, 1,41 ± 0,01 and

1,37±0,02, respectivamente. La existencia de dicho gradiente podŕıa indicar

que CGs a grandes distancias galactocéntricas han sido capturados de gala-

xias de baja masa, en tanto CGs azules de la región más interna se habŕıan

formado in situ, en los eventos de formación estelar masivos que ocurrie-

ron al comenzar a fusionarse las primeras protogalaxias (Muratov & Gnedin

2010; Tonini 2013; Li & Gnedin 2014). El gradiente de colores y metalici-

dades que se observa en SCGs al desplazarse hacia galaxias más masivas

estaŕıa en acuerdo con esta hipótesis (e.g. Peng et al. 2006b; Strader et al.

2004a).

En algunas galaxias, los CGs azules siguen una correlación tal que se tornan

más rojos cuanto más brillantes son, a la cual se denomina blue tilt (e.g.

Brodie & Strader 2006; Harris et al. 2006; Strader et al. 2006; Fensch et al.

2014). Dicho fenómeno es interpretado como una relación masa-metalicidad

para estos objetos, y fue detectada en ambas galaxias masivas de Antlia por

Harris et al. (2006). Esta relación masa-metalicidad suele ser atribuida a
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procesos de auto-enriquecimiento ocurridos en los CGs más masivos (Mies-

ke et al. 2010; Forbes et al. 2010). También ha sido propuesta la existencia

de procesos de enriquecimientos previos a la formación del CG, y una com-

binación de ambos procesos ha sido planteada a partir de los modelos de

Bailin & Harris (2009).

En la Figura 3.7 se muestra, en los dos paneles superiores, el DCM de los

SCGs de NGC 3258 y NGC 3268 en el sistema de Washington, hasta 10′ de

distancia proyectada respecto a las galaxias. Los rombos indican los colo-

res medios de los candidatos a CGs azules, considerando como tales a los

candidatos a CGs en el rango 1 < (C − T1)0 < 1,6 para ambas galaxias.

En primer lugar, se procedió a generar una muestra “limpia”, eliminando

la contaminación. Para esto, los DCM generados a partir de los candidatos

alrededor de NGC 3258 y NGC 3268, y de las fuentes puntuales en la región

de contaminación se dividieron en cuadŕıculas. Luego se sustrajeron aleato-

riamente, para cada celda de los DCM de ciencia, tantos candidatos a CGs

como fuentes puntuales hubiesen sido contabilizadas en la correspondiente

celda del DCM de la región de contaminación. En este paso se tuvo en cuen-

ta la proporción de áreas entre las regiones de ciencia y de comparación. Por

último se dividió cada muestra, en función del brillo de los candidatos, en

intervalos con similar número de miembros (≈ 75 candidatos).

Un procedimiento similar se aplicó sobre la fotometŕıa (V, I) (paneles inferio-

res de Fig. 3.7), generando intervalos con 80−90 candidatos, que presentaran

22,3 < V0 < 25 y 0,7 < (V − I)0 < 1,05. La distinción entre CGs azules y

rojos en este sistema fotométrico suele ser menos precisa, debido a la menor

sensibilidad con respecto a la metalicidad de los filtros (V, I) en compara-

ción con aquellos del sistema de Washington. En todos los casos, la ĺınea

continua representa el ajuste de una recta por mı́nimos cuadrados, en tanto

los segmentos a trazos corresponden a la extrapolación de dicha relación a

mayores y menores luminosidades.

En ambos sistemas fotométricos se encontró que los CGs azules de NGC 3258

presentan blue tilt, siendo la pendiente de tales relaciones d(V − I)0/dV0 ≈
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−0,03 ± 0,01 y d(C − T1)0/T1 ≈ −0,08 ± 0,03. Para NGC 3268 se deter-

minó una pendiente marginal en la fotometŕıa (V, I), y no se aprecia ten-

dencia alguna en la fotometŕıa (C, T1).

1.0 1.5 2.0

24

23

22

21

20

(C − T1)0

T 1

NGC 3258

1.0 1.5 2.0

24

23

22

21

20

(C − T1)0

T 1

NGC 3268

0.6 0.8 1.0 1.2 1.4

26

25

24

23

22

21

20

(V − I)0

V 0

NGC 3258

0.6 0.8 1.0 1.2 1.4

26

25

24

23

22

21

20

(V − I)0

V 0

NGC 3268

Figura 3.7: Paneles superiores: DCM de objetos puntuales en torno a
NGC 3258 y NGC 3268, en fotometŕıa (C, T1). Rombos representan colores
medios de candidatos a CGs azules, y ĺıneas continuas el ajuste de una
recta por mı́nimos cuadrados. Las ĺıneas a trazos representan la extrapo-
lación de dicho ajuste. Paneles inferiores: DCM análogos, a partir de la

fotometŕıa (V, I).

3.1.3. Ajuste de la FLCG a partir de la fotometŕıa de VLT-

FORS1

Como hemos mencionado anteriormente, Bassino et al. (2008) usaron fun-

ciones Gaussianas para ajustar la FLCG de NGC 3258 y NGC 3268. En otros

trabajos, la función t5 también ha demostrado ser apta para este análisis (por

ejemplo, Harris 2001; Richtler 2003). Ambas son funciones simétricas, pero

difieren en el comportamiento de sus alas. En este sentido, es interesante

reanalizar la fotometŕıa obtenida mediante VLT-FORS1, para comprobrar
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qué diferencias existen cuando se utiliza una u otra distribución. En función

de esto, obtuvimos la FLCG de NGC 3258 y NGC 3268, teniendo en cuenta

candidatos a CGs con colores 0,7 < (V − I)0 < 1,3 en el caso de NGC 3258,

y 0,7 < (V − I)0 < 1,4 para NGC 3268, rangos similares al propuesto por

Bassino et al. (2008), y en el rango radial proyectado 0,33′ < R < 2′. En

cada caso, se sustrajo la estimación de la contaminación de la FLCG y se

corrigió por completitud. Para realizar el ajuste, se escogió como ĺımite de

magnitud V = 25,75, que corresponde a un nivel de completitud del ≈ 60 %.

El tamaño de los intervalos considerados es de 0.2 mag.

El resultado del ajuste por mı́nimos cuadrados de la distribución Gaussiana

a la FLCG de NGC 3258 resultó en una media de µV = 25,1 ± 0,12 y una

dispersión de σV = 1,2 ± 0,1. A partir del ajuste de la distribución t5 se

obtuvo µV = 24,97 ± 0,05. Para la FLCG de NGC 3268 se obtuvo µV =

25,2± 0,08 y σV = 1,15± 0,07 para el ajuste Gaussiano, y µV = 25,1± 0,04

para el ajuste t5. Bassino et al. (2008) ajustaron Gaussianas a las FLCGs

generadas en el intervalo radial 0,8′ < R < 2,3′, obteniendo µV = 24,98±0,08

y σV = 1,1±0,07 para NGC 3258, y µV = 25,36±0,09 y σV = 1,21±0,08 para

NGC 3268. Los ajustes derivados en la presente Tesis presentan un acuerdo

aceptable, dentro de las incertezas, con estos resultados. Para comprobar la

bondad de los ajustes realizados, se realizaron test de χ2 entre cada función

ajustada y la correspondiente muestra de CGs. En todos los casos, se obtuvo

un valor del estad́ıstico muy inferior al valor que indica el 90 % de nivel de

confianza, con lo cual estos no pueden ser rechazados.

Los histogramas de la Figura 3.8 muestran la FLCG en el intervalo radial

0,33′ < R < 2′ para NGC 3258 (panel izquierdo) y NGC 3268 (panel dere-

cho), corregidos por contaminación y completitud. En ambos casos, el perfil

Gaussiano que mejor ajusta las observaciones se indica con la curva a trazos,

mientras que la curva punteada representa el perfil t5. La región resaltada

por ĺıneas verticales grises no fue considerada en los ajustes, por presentar

un nivel de completitud inferior al ĺımite indicado en párrafos anteriores.

Teniendo en cuenta que uno de los objetivos de estos ajustes es determinar

estimaciones de la población total de CGs y UCDs, resulta necesario analizar
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Figura 3.8: Panel izquierdo: FLCG para NGC 3258 a partir de la
fotometŕıa (V, I), en el intervalo radial 0,33′ < R < 2′. El histograma se
encuentra corregido por contaminación y completitud. La curva a trazos
indica la función Gaussiana que mejor ajusta las observaciones, en tanto
la curva punteada hace lo propio con la función t5. Panel derecho: en

forma análoga, FLCG para NGC 3268.

el comportamiento de las dos poblaciones de CGs (i.e., azules y rojos) por

separado, considerando la distribución espacial elongada que presentan los

CGs azules en torno a NGC 3258 (Sección 3.1.1). Por esto, se obtuvieron

las FLCGs en el mismo intervalo radial, para los rangos de color 0,7 <

(V − I)0 < 1,05 y 1,05 < (V − I)0 < 1,3. En el primero de los casos, se

utilizaron anillos eĺıpticos con ángulo de posición aquel AP=41o y elipticidad

ǫ = 0,32, mientras que para los CGs rojos se usaron anillos circulares. En

esta oportunidad se utilizaron intervalos de 0.25 mag de ancho. Las FLCGs

resultantes se muestran en los paneles superiores de la Fig. 3.9. Con ĺıneas

a trazos se indican las funciones Gaussianas ajustadas, cuyos parámetros

fueron µV = 24,95 ± 0,12 y σV = 1,25 ± 0,12 para los CGs azules y µV =

25,1 ± 0,16 y σV = 1,1 ± 0,12 para los CGs rojos. Las ĺıneas punteadas

representan el ajuste de funciones t5, con medias µV = 24,85 ± 0,1 y µV =

25 ± 0,1, respectivamente.

También se repitió el análisis de la FLCGs en torno a NGC 3268, utilizando

anillos circulares para ambas poblaciones. Los resultados se muestran en los

paneles inferiores de la Fig. 3.9. Los ajustes Gaussianos para los CGs azules

y rojos arrojaron µV = 25,3±0,16 y σV = 1,25±0,12 y µV = 25,35±0,14 y
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Figura 3.9: Paneles superiores: FLCG para CGs azules (0,7 <
(V − I)0 < 1,05, panel izquierdo) y rojos (1,05 < (V − I)0 < 1,3, pa-
nel derecho) de NGC 3258 en el intervalo radial 0,33′ < R < 2′. Los his-
togramas se encuentran corregido por contaminación y completitud. Las
curvas a trazos indican ajustes de funciones Gaussianas y las curvas pun-
teadas representan funciones t5. Paneles inferiores: en forma análoga,
FLCG para CGs azules (0,7 < (V − I)0 < 1,05, panel izquierdo) y rojos

(1,05 < (V − I)0 < 1,4, panel derecho) en torno a NGC 3268.

σV = 1,27±0,11, respectivamente. A partir del ajuste de funciones t5 se ob-

tuvieron µV = 25,1±0,1 yµV = 25,15±0,1. Al discriminar entre poblaciones

de CGs, Bassino et al. (2008) obtuvieron parámetros similares a los aqúı de-

rivados para los CGs azules, pero magnitudes medias considerablemente más

débiles para los CGs rojos.

3.1.4. Número total de GCs

Con el objetivo de estimar el número total de CGs en torno a ambas galaxias

gEs, se integraron numéricamente las funciones ajustadas a las FLCGs en

la Sección 3.1.3.

Para NGC 3258, la integración numérica de las funciones Gaussiana y t5, en

el rango radial indicado previamente, resulta en 1740±150 y 1640±50 CGs,

respectivamente. Si se consideran los ajustes a las FLCGs de cada población,

en el caso de los CGs azules se obtienen 890± 80 y 810± 35 miembros para

las funciones Gaussiana y t5, mientras que para los CGs rojos resulta en

565 ± 70 y 560 ± 20 CGs, respectivamente. Para ambas funciones, la suma

de las poblaciones es inferior que el primer caso (en el que no se distingúıa

entre CGs azules y rojos), 1450±110 para la función Gaussiana y 1370±40

para la función t5.
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En el caso de NGC 3268, la integración numérica de las funciones Gaussianas

y t5 resulta en 1570 ± 100 y 1500 ± 40 CGs, respectivamente. Cuando se

discrimina entre poblaciones, el número de CGs azules en el rango radial

considerado es 860±90 de acuerdo a la función Gaussiana y 740±40 a partir

de la función t5. En el caso de los CGs rojos, obtenemos 830±125 y 765±35,

respectivamente. Entonces la población total resultaŕıa en 1700 ± 100 CGs

para la función Gaussiana, y 1500 ± 55 miembros para la función t5.

Puesto que las FLCGs se obtuvieron tan solo para aquellos candidatos a CGs

en el rango radial 0,33′ < R < 2′, se debió extrapolar el número de miembros

a fin de obtener una estimación de la población total de los SCGs. Para

esto se utilizaron las distribuciones radiales obtenidas en la Sección 3.1.1. Se

supuso que la densidad numérica de CGs alcanza su máximo en R = 0,33′, y

que a partir de alĺı la misma se mantiene constante. Esta consideración, que

permite evitar la divergencia de la ley de potencia en las cercańıas del centro

de la galaxia, es comúnmente usada en el estudio de CGs (e.g. Bassino et al.

2006b), y está sustentada en el hecho de que las distribuciones radiales de

CGs se aplanan en las zonas centrales de las galaxias (e.g. Elson et al. 1998).

A partir de esto, el número de CGs azules de NGC 3258 presentes en el

intervalo radial 0,33′ < R < 2′ representaŕıan ≈ 0,35 del total, en tanto

que para los CGs rojos, está fracción es ≈ 0,45. Entonces, a partir de los

ajustes Gaussianos, el SCGs de NGC 3258 posee 2550 ± 230 CGs azules y

1250 ± 160 CGs rojos, alcanzando un total de 3800 ± 280. A partir de los

ajustes t5 estas cantidades resultaron 2300 ± 100, 1250 ± 50 y 3550 ± 110.

Estos valores son significativamente menores que los 6000 ± 150 miembros

calculados por Bassino et al. (2008) a partir de la extrapolación de su perfil

radial.

En el caso de NGC 3268 obtuvimos que los CGs azules en 0,33′ < R < 2′

representan ≈ 0,35 del total, mientras que los CGs rojos en el mencionado

intervalo representan ≈ 0,5 del total. Entonces, de las funciones Gaussianas

se puede obtener que el número de total CGs azules y rojos es 2450± 260 y

1700 ± 250, respectivamente. En el caso de las funciones t5, las poblaciones

presentan 2100 ± 110 y 1500 ± 70 miembros, respectivamente. Teniendo en
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cuenta los ajustes Gaussianos, la población total resulta ser de 4150 ± 360

miembros, mientras que a partir de los ajustes t5 se obtienen 3700 ± 130

CGs.

La cantidad de miembros que poseen los sistemas de CGs de estas galaxias

es similar al de otras galaxias gEs (Peng et al. 2008; Faifer et al. 2011; Dirsch

et al. 2003b). Profundizaremos sobre este punto en el Caṕıtulo 5, en el que

utilizaremos las estimaciones derivadas a partir de los perfiles Gaussianos

para referirnos a NGC 3258 y NGC 3268.

3.2. Cúmulos globulares en enanas eĺıpticas de Antlia

En esta Sección se analiza la población de CGs presentes en las galaxias

enanas del cúmulo de Antlia. Debido a la profundidad requerida en las ob-

servaciones, sólo se llevó adelante este análisis con la fotometŕıa resultante de

los datos de VLT-FORS1. El rango de colores propuesto fue 0,6 < (V −I)0 <

1,4, similar a los planteados en las Secciones previas. Considerando que el

color de los CGs azules podŕıa correlacionar con la masa de las galaxias (e.g.

Peng et al. 2006b; Strader et al. 2004a), se escogió un ĺımite inferior 0.1 mag

menor.

Se tuvieron en cuenta candidatos que cumplieran V0 < 25,9 para evitar la

elevada incompletitud de los más débiles. El objetivo de volver a realizar

la fotometŕıa con estas observaciones es analizar la existencia de sobreden-

sidades de candidatos a CGs en las cercańıas de galaxias dEs, y estudiar

las muestras de candidatos a CGs que a partir de alĺı se obtengan. Estas

sobredensidades fueron detectadas visualmente, y en ninguno de los casos se

observó que las mismas se extendieran más allá de unos pocos segundos de

arco del centro de las dEs. Teniendo en cuenta esto, sólo fueron considerados

los candidatos a CGs que se encontraran a menos de 20′′ del centro de una

galaxia dE. A la distancia de Antlia, esto corresponde a ≈ 3,5 kpc, que es

similar a la extensión de los SCGs estudiados en dEs por otros autores (por

ejemplo, Georgiev et al. 2009).
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Figura 3.10: Distribución espacial proyectada de los candidatos a CGs
en torno a siete galaxias dEs de Antlia, localizadas en los campos de VLT-
FORS1 (las dos galaxias restantes no presentan evidencia de poseer un
SCGs). Los contornos isofotales de las galaxias se encuentran superpuestos
en color gris. En todos los paneles el Norte apunta hacia arriba, y el Este

hacia la izquierda.

Los SCGs en torno a galaxias dE analizados en la literatura suelen presentar

unas pocas decenas de miembros (e.g. Peng et al. 2008; Georgiev et al.

2010), como se observa en los diagramas de distribución espacial proyectada

expuestos en la Figura 3.10. En consecuencia, resulta de vital importancia

lograr una adecuada determinación del nivel de contaminación. Puesto que

las galaxias enanas no suelen hallarse en forma aislada, el estudio de los SCGs

en este tipo de objetos presenta el inconveniente añadido de la contaminación

que puedan generar SCGs de galaxias masivas cercanas.

Con el propósito de “limpiar” el DCM para las galaxias dEs presentes en los

campos FORS1, se siguió el siguiente procedimiento: identificar una región

de control, lo más proxima posible a cada galaxia dE, a fin de escoger una

muestra representativa de la contaminación que sufre el SCG de la misma.

T́ıpicamente, la región utilizada fue un anillo en torno a la dE, cuya área

era entre dos y tres veces aquella ocupada por los candidatos a CGs de las

dEs (i.e., ≈ 1300 arcsec2). Si bien un área mayor llevaŕıa a una muestra de

contaminación más confiable, en este caso introduciŕıa mayores incertezas.

Esto se debe a que gran parte de las galaxias dEs se encuentran dentro de
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Figura 3.11: Diagramas color-magnitud “limpios” de CGs en siete dEs
presentes en los campos FORS1 de Antlia. En cada panel se indica el

color (V − I)0 medio de las respectivas galaxias.

los ĺımites de los SCGs de las gEs, y la dependencia de la densidad numérica

de estos con la distancia radial dificultaŕıa la comparación con los SCGs de

las dEs.

El primer paso fue determinar el cociente entre las áreas de ciencia y conta-

minación, en cada caso. Este valor fue utilizado para eliminar aleatoriamente

objetos de la muestra de contaminación, llevándola al tamaño que tendŕıa

una muestra obtenida sobre un área similar a la de la muestra de ciencia.

Entonces, se procedió a comparar los objetos presentes en la muestra de

contaminación con aquellos de ciencia, identificando en cada caso cuál era

el candidato a CG más cercano en el espacio del DCM. Dicho objeto fue

eliminado de la muestra de ciencia, de modo que al concluir el proceso se

tuvo una muestra de candidatos a CGs corregida por contaminación.

Dos galaxias de la muestra, FS90-103 y FS90-186, no presentaron eviden-

cias de que posean un SCGs. La primera es una galaxia dE no nucleada,

cercana a NGC 3258, mientras que la segunda es una galaxia débil, próxima

a NGC 3268. Los DCM “limpios” de las otras siete dEs se observan en la

Figura 3.11. El DCM de FS90-177 se encuentra separado del resto debido a

que sus CGs abarcan rangos de magnitudes y colores distintos. En la parte
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inferior de cada DCM se indica el color (V − I)0 medio de las respectivas

galaxias, calculados a partir de las magnitudes indicadas en la Tabla 4.3.

Adoptando que el ĺımite entre CGs azules y rojos es (V −I)0 ≈ 1,05 (Bassino

et al. 2008), en seis de las dEs los CGs son principalmente azules. Esto

coincide con los trabajos presentes en la literatura sobre SCGs en galaxias

enanas (e.g. Beasley et al. 2006; Peng et al. 2006b; Georgiev et al. 2009).

La excepción es FS90-177, la galaxia más brillante dentro de la muestra.

Prácticamente todos los CGs alrededor de esta galaxia son más rojos que

(V − I)0 = 1, marcando una clara diferencia con el resto. Puesto que la

distancia proyectada de FS90-177 a NGC 3268 es de ≈ 1,3′, el color de sus

CGs podŕıa deberse a que la contaminación por parte del SCG de la galaxia

masiva sea mayor a lo estimado.

Excepto alrededor de FS90-177, en las muestras “limpias”no se observan

candidatos a CGs más brillantes que V0 = 23,5 (es decir, MV ≈ −9), lo

cual es razonable dado el tamaño de estos sistemas. Podemos considerar, en

principio, que la función de luminosidad de estos SCGs (FLCGs) se encuen-

tra descripta mediante una Gaussiana, con valor medio igual a la magnitud

del turn over universal (ver Brodie & Strader 2006; Jordán et al. 2007),

aunque existe evidencia que en galaxias eĺıpticas enanas ésta podŕıa ser más

débil (e.g. Miller & Lotz 2007). En este escenario, es improbable encontrar

en dEs CGs con magnitudes t́ıpicas del extremo brillante de la función de

luminosidad.

En la Tabla 3.2 se indican los colores medios (V − I)0 para los candidatos

a CGs de cada dE, junto con el correspondiente (V − I)0 de cada galaxia,

obtenido a partir de las magnitudes calculadas en la Sección 2.2.2. En la

mayoŕıa de los casos, el color medio de los CGs es más azul que el de la

galaxia correspondiente.

Debido al reducido tamaño de las muestras de candidatos a CGs, no fue

posible obtener una distribución de color para cada galaxia individual. En

lugar de esto, conjugamos todos los candidatos a CGs en una única muestra.

Excluimos de la misma a los candidatos en torno a FS90-177, debido a que

sus magnitudes y colores presentan diferencias respecto a los otros sistemas.
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Figura 3.12: Panel izquierdo: Distribución de color de los candidatos
a CGs en torno a FS90-177 (rojo), y alrededor de las otras seis dEs (azul).
Mediante curvas grises se grafica el ajuste realizado por Bassino et al.
(2008) a los CGs azules asociados a las dos galaxias gEs de Antlia. Panel

derecho: Se superponen las muestras “crudas” de candidatos a CGs de
todas las galaxias dEs.

Propiedades de las dEs Propiedades de los SCGs

ID V (V − I)0 (V − I)0,med Nobs Nest SN

FS90 − 87 15,37 1,04 0,87±0,02 12 15±10 1,8 ± 1,2
FS90 − 136 15,68 1,11 0,85±0,03 8 10±7 1,6 ± 1,1
FS90 − 159 16,30 0,98 0,96±0,03 5 6±3 1,7 ± 0,8
FS90 − 162 16,87 1,03 0,92±0,06 7 9±6 4,2 ± 2,8
FS90 − 176 16,71 0,91 0,94±0,03 8 10±7 4 ± 2,8
FS90 − 177 15,16 1,03 1,12±0,03 10 13±8 1,3 ± 0,8
FS90 − 196 16,46 1,09 0,93±0,06 7 9±6 2,9 ± 1,9

Cuadro 3.2: Propiedades de las galaxias dE estudiadas, y sus respectivos
SCGs.
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Figura 3.13: FLCG en torno a las siete galaxias dEs de Antlia. El histo-
grama de ĺınea continua indica la FLCG cruda, en tanto aquella obtenida

luego de corregir por completitud se muestra con ĺınea a trazos.

En el panel izquierdo de la Figura 3.12 se muestra el histograma de la dis-

tribución de color para los candidatos a CGs cercanos a FS90-177 (rojo),

y para aquellos alrededor de las otras seis dEs (azul). Se superponen con

ĺıneas grises los ajustes de distribuciones Gaussianas realizados por Bassino

et al. (2008) a los CGs azules de NGC 3258 y NGC 3268, escalados arbitra-

riamente. El intervalo que alcanza el máximo del histograma corresponde

al rango (V − I)0 = 0,87 − 0,96, similar a los valores medios de las Gaus-

sianas ajustadas por Bassino et al. (2008) a las gEs de Antlia. En el panel

derecho se superponen las muestras “crudas” de candidatos a CGs de todas

las galaxias dEs. Se observan varios candidatos a CGs en el rango de color

(V − I)0 = 1,2 − 1,5, que en su mayoŕıa fueron eliminados de las muestras

“limpias” al sustraer la contaminación (ver Fig. 3.11).

La distribución de color obtenida presenta similitudes con los resultados

de Peng et al. (2006b), quienes estudiando una muestra de galaxias en el

cúmulo de Virgo establecen que los colores medios de CGs azules y rojos

tienden a enrojecerse, cuanto más brillante es la galaxia a la que el sistema

está asociado. Se realizó un test usando KMM sobre la muestra total de CGs,

mediante el algoritmo descripto en Ashman et al. (1994). Este test permite
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determinar cuán probable es que una muestra dada sea mejor descripta

por la suma de dos Gaussianas homocedásticas, en lugar de una sola. El

resultado muestra que la distribución de color queda mejor representada por

la suma de dos Gaussianas homocedásticas. Sin embargo, cuando se excluye

de la muestra a los candidatos a CGs de FS90-177, el resultado indica que la

suma de dos Gaussianas no representa una mejora considerable con respecto

al ajuste de solo una. Concluimos entonces que la utilización de una función

Gaussiana resulta un buen ajuste de la distribución de color de CGs en

galaxias dEs.

Al igual que sucedió al analizar la distribución de color de los CGs, los

tamaños de las muestras imponen limitaciones al análisis individual de las

FLCGs de estos sistemas. Por esto, trabajamos nuevamente con una muestra

conjunta, compuesta por los candidatos a CGs presentes en las siete gala-

xias. La Figura 3.13 muestra la FLCG cruda (histograma continuo), y corre-

gida por completitud (histrograma a trazos). Se ajustó la FLCG corregida

por completitud mediante funciones Gaussianas y t5, utilizadas comúnmen-

te en la literatura. En ambos casos obtuvimos una magnitud de turn-over

de V = 24,93 ± 0,04, similar a las magnitudes obtenidas para las gEs en la

Sección 3.1.3. Esto implica que el máximo de la FLCGs en galaxias dEs de

Antlia no presenta variaciones apreciables respecto a aquellas de SCGs aso-

ciados a galaxias brillantes del cúmulo. Este resultado difiere del encontrado

por Miller & Lotz (2007), quienes hallaron que la magnitud del turn-over en

galaxias enanas es más débil que en galaxias de mayor brillo.

Puesto que ambas distribuciones proveen un buen ajuste de las FLCGs, tra-

bajaremos con el ajuste Gaussiano. Integrándolo numéricamente, podemos

obtener una estimación del número total de CGs que conformaŕıan los SCGs

de las siete galaxias enanas. Luego, para obtener el número de miembros del

SCGs de una galaxia en particular, multiplicamos este resultado por la razón

entre el número de candidatos a CGs en torno a esa galaxia, y el número

total de candidatos. Estas estimaciones se encuentran indicadas en la Ta-

bla 3.2. Los errores son grandes, debido a la presencia del numeroso SCGs

de NGC 3268, que genera un ruido considerable en varias de las muestras. A

partir de Nest se calcularon las SN , que también se indican en dicha tabla.
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UCDs en el cúmulo de Antlia

Como fue mencionado en la Sección 2.4.2, se consideran miembros del cúmu-

lo a aquellos CGs brillantes/UCDs cuyas velocidades radiales heliocéntricas

(VR,hel) se encuentran en el rango 1200 − 4200 km s−1. En la Tabla 4.1 se

listan, bajo la nomenclatura ACOs y ordenados por su ascensión recta, los

35 CGs brillantes/UCDs con membreśıa confirmada. Siguiendo criterios si-

milares a los presentes en la literatura, se designaron como UCDs a aquellos

objetos con MV < −10,5, en tanto objetos más débiles que este ĺımite son

considerados CGs. Se optó por este criterio basado en la luminosidad del

objeto, y no por otros basados en los Ref , puesto que la evidencia en la

literatura apunta a que estos podŕıan introducir sesgos. En este sentido, las

simulaciones de Pfeffer & Baumgardt (2013) indican que los remanentes de

dE,N desmembradas podŕıan presentar Ref de unos pocos pársec. Objetos

Galácticos que han sido considerados posibles remanentes de galaxias dE,N,

como ω Cen (Hilker & Richtler 2000; Bekki & Freeman 2003; Böker 2008;

Majewski et al. 2012) o NGC 1851 (Olszewski et al. 2009; Bekki & Yong

2012) presentan Ref < 10 pc (Edición 2010 Harris 1996). Once de los ob-

jetos confirmados espectroscópicamente se encuentran en las cercańıas de

NGC 3258, veintitrés alrededor de NGC 3268, y el restante objeto pertene-

ceŕıa al sistema de NGC 3273.

77
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4.1. Radios efectivos

La excelente resolución espacial que presentan las observaciones del Teles-

copio Espacial Hubble permite, en el caso de galaxias cercanas determinar

los radios efectivos (Ref) de objetos de hasta unos pocos pársecs, como es

el caso de CGs y UCDs (e.g. Mieske et al. 2007, 2008; Evstigneeva et al.

2008; Madrid et al. 2010). Como se ha dicho en la Sección 2.3.2, ocho ACOs

se encuentran dentro del campo de ACS centrado en NGC 3258, y doce en

aquel centrado en NGC 3268. A todos ellos se les ha medido el radio efectivo

(Ref).

En la Figura 4.1 se observa el logaritmo del Ref en función de T1 para todos

los ACOs cuyos tamaños han podido ser determinados. Aquellos cercanos a

NGC 3258 se indican con cuadrados, en tanto ACOs alrededor de NGC 3268

son representados por ćırculos. Los rombos muestran un conjunto de UCDs

del cúmulo de Fornax (Mieske et al. 2008), con fotometŕıa disponible en

el sistema de Washington (Dirsch et al. 2003b; Bassino et al. 2006a). Sus

magnitudes fueron corregidas por la diferencia en el módulo de distancia

entre ambos cúmulos. El color (C−T1)0 de los objetos graficados se muestra

a través de la paleta de colores. Los Ref de los ACOs alrededor de ambas

gEs de Antlia son similares, presentando un ĺımite superior de ≈ 10 pc,

valores inferiores a los tamaños de las UCDs más brillantes de Virgo o Fornax

(Brodie et al. 2011; Gregg et al. 2009). Parece existir cierta correlación entre

Ref y T1 en los objetos de la muestra de Antlia.

Brodie et al. (2011) estudian objetos compactos confirmados como miembros

del sistema de M 87 en Virgo, incluyendo como UCDs a aquellos con Ref >

10 pc, y luminosidades tan bajas como MV = −9, i.e. más débiles que las

usualmente consideradas para UCDs. A partir de esta muestra, ellos indican

que no es evidente una relación tamaño–luminosidad.

En el panel izquierdo de la Figura 4.2 se muestra el logaritmo del Ref en

función de MV para CGs y UCDs confirmados en este trabajo (triángu-

los invertidos, enmarcados en negro), junto con similares muestras de Virgo
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(cuadrados, Brodie et al. 2011), Fornax (triángulos, Mieske et al. 2008), Co-

ma (diamantes, Chiboucas et al. 2011) e Hidra (ćırculos Misgeld et al. 2011).

El rango de color en la figura corresponde a los colores (V − I)0 usuales en

este tipo de objetos. En el caso de los objetos de Virgo fue necesario trans-

formar los colores (g − i)0 en (V − I)0 aplicando las transformaciones de

Faifer et al. (2011). Coindiciendo con el análisis de Brodie et al. (2011), no

se detecta una correlación tamaño–luminosidad para estas muestras de CGs

y UCDs. Sin embargo, śı pareceŕıa existir una correlación para objetos más

brillantes que MV = −10, en el sentido que los Ref mı́nimos aumentan, al

desplazarnos hacia luminosidades mayores. Esto también fue señalado por

Misgeld & Hilker (2011) y Norris et al. (2014), quienes destacan una “zo-

na de exclusión” en el plano luminosidad-radio efectivo. En el plano masa

estelar-radio efectivo (Norris et al. 2014), esta “zona de exclusión” también

es respetada por el camino evolutivo que recorren galaxias dE,N desmem-

bradas, de acuerdo a los modelos de Pfeffer & Baumgardt (2013). Dicha

“zona de exclusión” también se observa, con menos claridad, en el trabajo

de Brüns & Kroupa (2012).
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Figura 4.1: Logaritmo del Ref en función de T1 para todos los ACOs
cuyos tamaños han sido medidos. Se superpuso una muestra de CGs bri-
llantes/UCDs del cúmulo de Fornax, para los que se hallan disponibles
radios efectivos (Mieske et al. 2008), colores y magnitudes (Dirsch et al.
2003b; Bassino et al. 2006a), habiendo corregido estas últimas por la di-
ferencia entre los módulos de distancia de ambos cúmulos. La escala de

colores refleja el color (C − T1)0 de cada objeto.
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En la Figura 4.1 se puede apreciar también que, a Ref constante, objetos

más brillantes tienden a ser más rojos. Esto se observa tanto en la muestra

de ACOs, como en la de objetos de Fornax.

En el panel izquierdo de la Fig. 4.2 se observa que, con la excepción de los

objetos pertenecientes a Hidra, pareceŕıa existir un gradiente de color, en

el sentido de que UCDs más brillantes tienden a ser más rojas. Evstigneeva

et al. (2008) indican que los perfiles de luminosidad de las UCDs más ex-

tendidas de Virgo y Fornax son mejor modelados mediante perfiles de dos

componentes. Debido a esto, también se muestra en la figura la ubicación

de las componentes nucleares de las mismas, señaladas con un triángulo y

un cuadrado enmarcados. Para ambas supusimos que su color no difiere del

color integrado total de la UCD, lo cual podŕıa ser una sobreestimación con-

siderando que Lotz et al. (2004) estudiaron una muestra de dE,N de Virgo y

Fornax e indican que las estrellas de campo de las galaxias son 0,1−0,2 mag

más rojas en (V −I) que el correspondiente núcleo. Sin embargo, los modelos

de desmembramiento señalan que las dE,N pierden casi todas sus estrellas

de campo (e.g. Pfeffer & Baumgardt 2013), por lo cual la contribución al

color de la UCD de estas no debeŕıa ser tan relevante.

En el panel de la derecha se presenta un gráfico análogo para los núcleos

de dE,N en Fornax (diamantes Turner et al. 2012) y Virgo (triángulos,

Côté et al. 2006). En ambos casos los colores (g− z)0 fueron transformados

a (V −I)0 mediante las transformaciones de Peng et al. (2006a). El compor-

tamiento de los núcleos difiere respecto a aquel de la muestra de UCDs. Los

núcleos más débiles que MV = −11 son más azules que las UCDs, y presen-

tan menores Ref . Debido a esto, es improbable que UCDs rojas más débiles

que MV = −11 tengan su origen en dE,N desmembradas. Por otro lado,

las UCDs débiles y azules podŕıan estar relacionados con estos. Incluso los

cúmulos extendidos (CEs, objetos con luminosidades t́ıpicas de CGs, pero

Ref > 10 pc, e.g. Madrid 2011; Brüns & Kroupa 2012), que presentan mayo-

ritariamente colores azules, podŕıan ser remanentes de dE,N desmembradas,

que presentan un halo residual. Por otro lado, los núcleos de UCD brillantes

de Fornax y Virgo presentan Ref y colores que podŕıan relacionarlas con

núcleos de enanas brillantes.
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) )
Figura 4.2: Logaritmo del Ref en función de MV para CGs/UCDs confir-
mados en este trabajo (triángulos invertidos, enmarcados en negro), junto
con objetos similares de los cúmulos de (cuadrados, Brodie et al. 2011),
Fornax (triángulos, Mieske et al. 2008), Coma (diamantes, Chiboucas et al.
2011) e Hidra (ćırculos Misgeld et al. 2011). La escala de colores refleja
el color (V − I)0 de cada objeto. Panel derecho: gráfico análogo para
núcleos de dE,N pertenecientes a Fornax (diamantes Turner et al. 2012)

y Virgo (triángulos, Côté et al. 2006).

El panel superior de la Figura 4.3 muestra el Ref contra MV para los candi-

datos a CGs y UCDs más brillantes que MV = −9 alrededor de NGC 3268,

con colores en el rango usual de CGs. El valor (V − I)0 = 1,05 fue adoptado

para separar los candidatos a CGs pobres y ricos en metales, que son indi-

cados con triángulos azules y triángulos invertidos rojos, respectivamente.

Los ACOs confirmados espectroscópicamente están graficados con cuadra-

dos verdes. La ĺınea a trazos representa el Ref promedio para una muestra de

84 CGs Galácticos con brillos entre −10 < MV < −7 (Harris 1996, Edición

2010), que resultó ser 3,7 ± 0,3 pc. Calculamos también el Ref promedio de

los candidatos a CGs azules y rojos más débiles que MV = −10,5, y con

1 < Ref [pc] < 10. La cota inferior fue escogida ya que, a la distancia de

Antlia, los Ref menores son muy inciertos, debido a las limitaciones en el

ajuste de ISHAPE (Harris 2009). El ĺımite superior deja fuera de la muestra

a los CEs (Brüns & Kroupa 2012), que podŕıan presentar un origen distinto

al de los CGs clásicos. Los Ref medios para los candidatos a CGs azules y

rojos son 3,4 ± 0,25 y 3,3 ± 0,2 pc, respectivamente.
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El panel inferior de la Figura 4.3 es análogo, pero tiene en cuenta los can-

didatos a CGs y los UCDs alrededor de NGC 3258, siendo los promedios

en este caso 3,4 ± 0,25 y 3,1 ± 0,25 pc, respectivamente. En ambos casos,

las diferencias en Ref medios entre candidatos a CGs azules y rojos están

dentro de las incertezas. Este resultado coincide con el de Nantais et al.

(2011), quienes indican que los CGs azules y rojos de M 81 presentan ra-

dios casi idénticos. Sin embargo, aunque nuestros valores coinciden dentro

de las incertezas, se observa que en ambos casos los azules podŕıan presentar

Ref mayores, lo cual estaŕıa de acuerdo con los resultados de Larsen et al.

(2001b), Jennings et al. (2014) y referencias alĺı citadas. Los Ref medios de

los CGs azules y rojos en torno a ambas gEs están en acuerdo, dentro de los

errores, con el valor obtenido para los CGs Galácticos.

Puesto que se escogió el valor ĺımite de MV = −10,5 para discernir entre

CGs “normales” y UCDs, se consideraron a los objetos sin confirmación de

membreśıa (triángulos abiertos) más brillantes que este ĺımite, y cuyos Ref

demuestran que están marginalmente resueltos, como candidatos a UCDs.

En las proximidades de ambas gEs se detectaron algunos CGs más débiles

que MV = −10,5, con Ref ' 10 pc, que podŕıan ser clasificados como CEs

de acuerdo a la definición dada por otros autores (e.g. Madrid 2011; Brüns

& Kroupa 2012). En total nos referimos a siete objetos, dos de ellos alrede-

dor de NGC 3268, y cinco en las cercańıas de NGC 3258, cuyas coordenadas,

magnitudes, colores y Ref se listan en la Tabla 4.2. Junto con ellos, se indican

otros dos CGs cercanos a NGC 3258 con Ref ≈ 9 − 10 pc, similar al ĺımite

propuesto en la literatura, y que por lo tanto también fueron considerados

como CEs en este trabajo. Se dispone de fotometŕıa (V, I) de todos ellos, en

tanto que para ocho de ellos se tiene fotometŕıa en el sistema de Washing-

ton. Seis de los nueve CEs presentan colores en el rango de los CGs azules

en ambos sistemas fotométricos, y solo uno de los CEs en el rango de los

CGs rojos según sus colores (V, I) y Washington. Este predominio de colo-

res azules entre los CEs también se observa en la muestra de Brodie et al.

(2011), tal como puede apreciarse claramente en la Fig. 4.2. Los dos objetos

más extendidos, con Ref ≈ 17 pc, están ubicados alrededor de NGC 3258.

Ambos presentan colores (V − I)0 en el rango de los CGs azules, MV ≈ −10
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Figura 4.3: Ref en función de MV para los candidatos a CGs y UCDs
en torno a NGC 3268 (panel superior) y NGC 3258 (panel inferior). Los
triángulos azules indican objetos con colores menores que (V −I)0 = 1,05,
en tanto los triángulos invertidos rojos representan candidatos con colores
mayores que dicho ĺımite. ACOs están referenciados con cuadrados verdes.
La ĺınea a trazos representa el Ref promedio para una muestra de 84 CGs
Galácticos con brillos entre −10 < MV < −7 (Harris 1996, Edición 2010)

y están localizados a una distancia proyectada de NGC 3258 de ≈ 30′′. Los

CEs podŕıan seguir una secuencia paralela a la de los CGs en el plano Ref

contra luminosidad, en el mismo rango de brillo pero con tamanõs mayores.

De todos modos, se trata en este caso de candidatos sin confirmación de

membreśıa, por lo que no se puede descartar contaminación por galaxias de
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fondo. En otros sistemas se ha confirmado espectroscópicamente la mem-

breśıa de CEs (e.g. Jennings et al. 2014). Su origen, al igual que el de las

UCDs (ya sea único o múltiple), aún no está establecido pero se especula

que involucran un mecanismo de formación diferente al de los CGs clásicos

(Brodie et al. 2014).

Chiboucas et al. (2011) han confirmado una muestra de 27 UCDs como

miembros del cúmulo de Coma. Derivaron sus parámetros estructurales me-

diante GALFIT (Peng et al. 2002) e ISHAPE, utilizando perfiles de Sérsic

y King, respectivamente. Encontraron un buen acuerdo entre los Ref me-

didos mediante ambos métodos, excepto para los objetos más extendidos

(Ref ≈ 50 pc). Estos autores atribuyeron dichas diferencias a la presencia

de una componente de halo, que estaŕıa mejor representada por un perfil de

Sérsic que por uno de King. Considerando que también han sido detecta-

dos halos en sistemas menos extendidos que los estudiados por Chiboucas

et al. (2011), como en NGC 1851 (Olszewski et al. 2009), se determinaron

nuevamente los parámetros estructurales de los ACOs mediante ISHAPE,

pero utilizando en esta ocasión un modelo de Sérsic (n=2). El panel izquier-

do de la Figura 4.4 muestra los resultados para los ACOs y candidatos a

UCDs, ubicados en el campo de ACS de NGC 3258. El panel derecho hace

lo propio con aquellos objetos en las cercańıas de NGC 3268. Los resultados

del ajuste de ambos perfiles muestran un acuerdo aceptable, dentro de los

errores. En el panel derecho, dos de los ACOs más compactos de NGC 3268

resultaron ajustados por perfiles de Sérsic con Ref inusualmente pequeños;

pero los errores de tales ajustes son elevados, por lo que los resultados no son

confiables. En ninguno de los casos el ajuste del perfil de Sérsic resultó en

Ref considerablemente mayores, por lo que no encontramos evidencias de

que alguno de estos ACOs o candidatos presente un halo extendido.

En el panel izquierdo de la Figura 4.5 se muestra el parámetro de SExtrac-

tor Índice de Estelaridad (introducido en la Sección 2.1.3) en función de la

magnitud de abertura instrumental determinada por SExtractor, para to-

dos los objetos detectados en el campo de ACS que contiene a NGC 3258.

El filtro utilizado al ejecutar SExtractor fue un mexhat. El gráfico presenta
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Figura 4.4: Compación entre los Ref determinados mediante un perfil de
Sérsic (n=2) y un perfil de King, utilizando ISHAPE. Los śımbolos llenos
representan los ACOs, en tanto que los śımbolos vaćıos los candidatos a
UCDs, sin confirmación de membreśıa. Los ACOs y candidatos alrede-
dor de NGC 3258 y NGC 3268 se muestran por separado en los paneles

izquierdo y derecho, respectivamente.

la estructura usual, con objetos de Índice de Estelaridad cercano a 1 cu-

briendo todo el rango de magnitudes, en tanto los objetos de naturaleza

dudosa (0,4 < Estelaridad < 0,7) son principalmente débiles. Los ćırculos

llenos representan a los ACOs ubicados dentro del campo de ACS, en tan-

to los ćırculos enmarcados identifican aquellos ACOs para los que ISHAPE

arrojó Ref > 5 pc. Los cuadrados representan los candidatos a UCDs, sin

determinación de velocidades radiales, marginalmente resueltos a partir de

los resultados de ISHAPE. En este caso, los cuadrados enmarcados indican

aquellos candidatos con Ref > 5 pc (calculados mediante ISHAPE). En el

panel derecho se observa un gráfico análogo pero del parámetro FWHM de

SExtractor. En este gráfico se indican además las posiciones correspondientes

a dos estrellas de campo confirmadas por velocidades radiales (asteriscos).

Con excepción de uno, todos los ACOs presentan FWHM mayores que estas

estrellas. Se aprecia una clara distinción de los FWHM de las dos estrellas,

respecto de aquellos de ACOs y candidatos a UCDs con Ref > 5 pc (calcu-

lados mediante ISHAPE), e incluso entre estos últimos y sus contrapartes

que presentan Ref menores. Se repitió el análisis sobre el campo ACS cen-

trado en NGC 3268, obteniendo similares resultados. Esto apunta a que los

parámetros de SExtractor, cuando se trabaja con imágenes de ACS, son
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Figura 4.5: Índice de Estelaridad (panel izquierdo) y FWHM (panel
derecho) en función de la magnitud instrumental para las fuentes ubicadas
en el campo ACS que contiene a NGC 3258, en el filtro F814W . Todos los
parámetros fueron determinados mediante SExtractor. Los śımbolos que
representan ACOs, candidatos a UCDs, y estrellas de campo son comunes
a ambas figuras. Los śımbolos enmarcados identifican aquellos objetos con

Ref > 5 pc.

herramientas útiles para la selección de objetos marginalmente resueltos.

También se abordó este análisis sobre las imágenes fotométricas obtenidas

de telescopios situados en tierra pero, como era esperable, en estos casos no

se detectan diferencias entre estrellas y miembros del cúmulo de Antlia.

4.2. Núcleos de galaxias eĺıpticas enanas

Como fue indicado en la Sección 1.2, una de las hipótesis que intenta ex-

plicar la existencia de UCDs es que seŕıan remanentes de galaxias dE,N

desmembradas por las fuerzas de marea de galaxias masivas. Por ésto, re-

sulta interesante comparar caracteŕısticas de los núcleos de galaxias dE,N

con las UCDs halladas hasta el momento.

En la Sección 2.2.2 se detalla el procedimiento aplicado para obtener los

perfiles de brillo superficial de nueve galaxias dE. En todos los casos se con-

sideró un brillo superficial ĺımite en el filtro V de µV ≈ 26,5 mag arcsec−2

y en el filtro I de µI ≈ 26 mag arcsec−2. Para radios mayores que los co-

rrespondientes a tales brillos superficiales, el perfil se torna ruidoso. En la
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Figura 4.6: Perfiles de brillo superficial V de ocho galaxias enanas de
Antlia. En cada caso, la curva a trazos del panel superior representa el
mejor ajuste, y el panel inferior muestra los residuos obtenidos a partir

del ajuste.

Figura 4.6 se muestran los perfiles de brillo superficial V de ocho galaxias

y sus ajustes. Sólo una de ellas, FS90-103, no presenta evidencia de poseer

un núcleo. Las otras siete galaxias fueron ajustadas mediante un modelo de

Sérsic y una componente nuclear. El seeing de las imágenes impide obser-

var las componentes nucleares de las dE,Ns como objetos extendidos, por lo

que su magnitud fue obtenida sumando la intensidad de los residuos de los

ajustes.

La novena galaxia ajustada fue FS90-177. Descripta por Ferguson & Sanda-

ge (1990) como d:E,N (los dos puntos se refieren a reservas en su clasificación
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como enana), su magnitud aparente total es BT ≈ 17, situándola en el ĺımite

entre galaxias enanas y normales. En este caso, además de la componente

nuclear, fue necesario considerar dos modelos de Sérsic para ajustar el perfil

de su componente extendida. El proceso fue similar que en los casos anterio-

res. Primero se ajustó la componente representada por el modelo de Sérsic

de mayor re, luego se sustrajo la contribución de ésta al perfil, y se proce-

dió a ajustar la segunda componente. Finalmente, la magnitud del núcleo

fue calculada a partir del flujo de la componente central. Debe establecer-

se cuidadosamente el número de componentes que se ajustan a un perfil,

a fin de no incorporar contribuciones que no tengan un correlato f́ısico y

sean simplemente artificios del ajuste. Sin embargo, en este caso el ajuste

de una única ley de Sérsic no resultó suficiente para obtener residuos acep-

tables. El panel superior de la Figura 4.7 muestra los perfiles individuales

que mejor ajustan a cada componente de la galaxia. A efectos de visuali-

zación, se ajustó la componente central mediante un tercer perfil de Sérsic.

Sin embargo, éste no fue utilizado con posterioridad.

Figura 4.7: Perfil de
brillo superficial V de
FS90-177. El panel su-
perior muestra los tres
modelos de Sérsic uti-
lizados para ajustar el
perfil de brillo de la ga-
laxia. En el panel inter-
medio se grafica el perfil
observado, superpuesto
a la suma de los tres
perfiles anaĺıticos (ĺınea
de trazos). En el panel
inferior se muestran los

residuos obtenidos.

-0.2
-0.1

 0
 0.1
 0.2

 0  5  10  15  20  25  30  35  40

µ 
[m

ag
 a

rc
se

c-2
]

R [arcsec]

 20

 22

 24

 26

 28

µ 
[m

ag
 a

rc
se

c-2
]

 20

 22

 24

 26

 28

µ 
[m

ag
 a

rc
se

c-2
]

En la Tabla 4.3 se listan los parámetros estructurales de las nueve galaxias

dE estudiadas en este trabajo. Las magnitudes indicadas en las columnas

octava y novena, corresponden a la integración hasta “infinito” de los perfiles

ajustados a las componentes extendidas en los filtros V e I, respectivamente.

En las últimas dos columnas se indica el brillo de la componente nuclear,

expresado en magnitudes, para ambos filtros.
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ID AR(J2000) DEC(J2000) V0 (V - I)0 (T1)0 (C - T1)0 VR,hel

[ACO] hh mm ss gg mm ss mag mag mag mag km s−1

1 10 28 08,1 −35 33 57 − − 22,12 1,48 3037±148
2 10 28 49,2 −35 37 18 21,66 1,13 20,98 1,83 2811±67
3 10 28 56,6 −35 35 39 22,31 0,99 21,65 1,69 2577±66
4 10 28 57,6 −35 37 23 22,52 0,99 22,10 1,35 2800±174
5 10 28 57,8 −35 34 45 21,48 1,05 20,90 1,57 2401±46
6 10 28 58,6 −35 35 37 21,17 0,98 20,52 1,52 2725±85
7 10 28 58,8 −35 34 23 21,49 1,01 20,86 1,56 3038±80
8 10 28 58,9 −35 34 45 22,34 1,06 21,55 1,88 2253±73
9 10 28 59,3 −35 37 03 22,87 0,90 22,31 1,37 1668±1081

10 10 28 59,8 −35 38 11 22,83 0,93 22,25 1,54 2616±166
11 10 29 04,6 −35 37 44 22,21 1,02 21,54 1,63 1997±131
12 10 29 49,3 −35 17 40 21,19 1,03 20,68 1,79 2279±45
13 10 29 52,6 −35 19 20 22,68 0,93 22,19 1,35 2668±44
14 10 29 54,4 −35 17 47 22,48 1,13 21,91 1,90 2304±37
15 10 29 54,9 −35 18 45 22,23 1,06 21,74 1,77 2470±24
16 10 29 57,2 −35 19 28 21,33 1,07 20,81 1,60 2437±45
17 10 29 58,7 −35 21 05 21,73 0,95 21,22 1,41 2860±18
18 10 29 58,9 −35 24 08 − − 20,67 1,60 2747±20
19 10 29 59,3 −35 18 52 22,45 1,01 22,08 1,43 2865±32
20 10 30 00,8 −35 20 20 21,87 0,99 21,41 1,53 3013±30
21 10 30 01,7 −35 20 16 21,20 1,06 20,70 1,58 2628±162

22 10 30 01,8 −35 21 22 22,58 1,10 22,02 1,85 2734±31
23 10 30 01,9 −35 20 59 22,06 0,99 21,47 1,48 2277±36
24 10 30 02,9 −35 19 10 21,76 1,04 21,28 1,64 2930±29
25 10 30 03,1 −35 20 11 21,64 1,08 21,12 1,56 2796±322

26 10 30 04,2 −35 16 18 − − 21,55 1,93 2629±38
27 10 30 04,4 −35 20 28 22,24 0,95 21,73 1,44 2712±19
28 10 30 04,7 −35 20 03 22,72 1,09 22,10 1,64 2972±76
29 10 30 05,4 −35 21 16 22,11 0,90 21,62 1,39 2611±40
30 10 30 07,6 −35 20 51 21,68 1,03 21,17 1,62 2776±35
31 10 30 07,9 −35 16 48 − − 22,19 1,86 2890±34
32 10 30 08,1 −35 22 41 21,58 0,92 21,11 1,69 2125±75
33 10 30 09,8 −35 17 58 22,05 1,10 21,51 1,80 3200±22
34 10 30 30,5 −35 13 03 − − 20,51 1,60 2544±18
35 10 30 30,5 −35 36 46 − − 20,56 1,80 2660±43
1 La relación señal-ruido de este espectro es baja, y por lo tanto la medición

de su VR,hel podŕıa presentar mayores incertezas.
2 Los ACOs se observaron en dos turnos diferentes. Las velocidades radiales

que se listan son un promedio pesado de las medidas individuales.

Cuadro 4.1: Propiedades básicas de los ACOs confirmados en el cúmulo
de Antlia.
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RA(J2000) DEC(J2000) V0 (V - I)0 (T1)0 (C - T1)0 Ref

hh mm ss dd mm ss mag mag mag mag pc

10 30 10,22 −35 19 42,66 22,42 0,93 21,94 1,33 10,74
10 29 58,87 −35 19 02,54 22,94 1,11 22,26 1,88 10,60
10 28 55,40 −35 36 23,43 22,86 0,93 − − 16,80
10 28 55,94 −35 36 31,71 22,84 0,89 22,10 1,47 11,56
10 28 52,49 −35 35 56,54 23,4 0,92 23,13 1,80 9,22
10 28 47,24 −35 35 37,27 23,4 0,91 22,88 1,49 11,01
10 28 49,06 −35 35 26,44 22,56 0,97 21,94 1,42 9,63
10 28 51,94 −35 34 58,02 22,27 0,98 21,62 1,50 10,46
10 28 56,64 −35 36 08,81 22,75 0,97 22,10 1,52 16,79

Cuadro 4.2: Propiedades fotométricas de los candidatos a cúmulos exten-
didos (definidos como objetos con colores en el rango de CGs, MV ' −10,5

y Ref ' 10 pc) alrededor de ambas gEs.
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ID Parámetros del perfil de Sérsic mV,e mI,e mV,n mI,n

µ0,V r0,V NV µ0,I r0,I NI

[mag arcsec
−2] [arcsec] [mag arcsec

−2] [arcsec] [mag] [mag] [mag] [mag]

FS90-87 21,30±0,04 5,40±0,17 0,89±0,03 20,35±0,03 5,64±0,16 0,89±0,02 15,38 14,34 20,78 19,82
FS90-103 22,82±0,09 1,28±0,09 0,87±0,03 21,84±0,12 1,09±0,13 0,82±0,05 19,98 19,16 25,32 24,46
FS90-136 20,33±0,04 1,75±0,09 0,63±0,02 19,34±0,05 1,79±0,12 0,62±0,02 15,68 14,57 −− −−

FS90-159 20,54±0,04 2,66±0,09 0,95±0,02 19,62±0,03 2,71±0,03 0,95±0,03 16,31 15,33 21,07 19,98
FS90-162 21,84±0,04 3,39±0,12 0,87±0,02 20,89±0,06 3,20±0,02 0,81±0,03 16,88 15,85 22,56 21,71
FS90-176 21,56±0,06 3,29±0,18 0,89±0,02 20,64±0,06 3,15±0,16 0,86±0,02 16,72 15,81 22,38 21,54
FS90-177 20,00 18,86
Comp. interna 20,53±0,06 3,80±0,03 1,29±0,05 19,67±0,06 3,83±0,03 1,31±0,06 16,04 15,18
Comp. externa 20,88±0,51 12,96±2,95 1,42±0,21 21,59±0,30 12,26±2,11 1,44±0,22 15,83 14,68
FS90-186 23,20±0,05 4,83±0,19 1,29±0,06 22,32±0,06 5,11±0,24 1,31±0,07 18,19 17,21 23,26 22,31
FS90-196 21,53±0,03 3,68±0,12 0,90±0,03 20,57±0,03 3,87±0,11 0,89±0,02 16,47 15,38 22,03 21,0

NOTA: Las columnas mV,e and mI,e indican la magnitud total integrada de la componente externa en los filtros V e I,
respectivamente. En el caso de FS90-177, la magnitud integrada de cada una de las componentes extendidas se indica en

forma separada. Las columnas mV,n and mI,n indican la magnitud aparente del núcleo en los filtros V e I, respectivamente.

Cuadro 4.3: Parámetros estructurales de las nueve galaxias eĺıpticas enanas de Antlia estudiadas en este trabajo, en los filtros
(V, I).
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Figura 4.8: MV de los
núcleos de las dE,N, en
función de la MV total
de sus correspondien-
tes galaxias. Los rom-
bos representan nues-
tra muestra de galaxias.
Se incluye una muestra
de dE,N de los cúmu-
los de Virgo y Fornax
(Lotz et al. 2004; Stia-

velli et al. 2001).

La Figura 4.8 muestra la MV de los núcleos de ocho galaxias dE,N, en función

de la MV total de las correspondientes galaxias. También se incluyen en el

gráfico galaxias dE,N de los cúmulos de Fornax y Virgo estudiadas en el

mismo sistema fotométrico por Lotz et al. (2004), cuyas magnitudes totales

en el filtro V fueron obtenidas por Stiavelli et al. (2001). Las galaxias en los

tres cúmulos siguen una misma correlación entre el brillo de la galaxia y el

de su núcleo, en el sentido que galaxias más brillantes tienen núcleos más

brillantes (y más rojos, Figura 4.9 panel inferior izquierdo). Una tendencia

similar puede apreciarse en el trabajo de Lotz et al. (2004), donde se grafica

una mayor muestra de núcleos de Virgo y Fornax en función de las MB de

las galaxias, aśı como en Côté et al. (2006). Ferrarese et al. (2006a) han

encontrado que galaxias de tipo temprano del cúmulo de Virgo presentan

una correlación entre la masa del núcleo y tanto la masa virial de la galaxia

como su luminosidad. Suponiendo una relación masa-luminosidad constante,

la correlación mostrada en la Fig. 4.8 también puede interpretarse como una

correlación entre la masa del núcleo y la luminosidad de la galaxia. Por otro

lado, Côté et al. (2006) señalan que el cociente entre la luminosidad del

núcleo y la de la galaxia a que pertenece no depende de la luminosidad de

la galaxia, más allá de una dispersión considerable. A la misma conclusión

puede arribarse en nuestra muestra de galaxias, derivando la luminosidad

total a partir de las magnitudes aparentes indicadas en la Tabla 4.3.
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4.3. Diagrama color-magnitud

Se ha obtenido la fotometŕıa en el sistema de Washington para todos los

ACOs presentes en la Tabla 4.1. Sin embargo, solo aquellos localizados en

los campos de VLT poseen fotometŕıa (V, I). A fin de comparar la muestra

completa de ACOs con los objetos similares publicados en la literatura,

utilizaremos las relaciones presentadas en la Sección 3.1 para transformar

los colores entre ambos sistemas fotométricos.

El panel superior izquierdo de la Figura 4.9 muestra la ubicación en el DCM

(V, I) de los ACOs localizados en las cercańıas de NGC 3258. Aquellos ACOs

para los cuales disponemos de fotometŕıa (V, I) se indican con cuadrados

azules. El único de ellos cuya magnitud y color debieron obtenerse a partir

del sistema fotométrico de Washington, se muestra con un cuadrado rojo.

Para comparar, se incluyen CGs brillantes/UCDs con magnitudes (V, I) de

los cúmulos de Fornax (Mieske et al. 2004), Virgo (Brodie et al. 2011), Coma

(Chiboucas et al. 2011) e Hidra (Misgeld et al. 2011) disponibles en la lite-

ratura, aśı como ω Centauri (Harris 1996, Edición 2010). En el caso de los

objetos de Virgo, se transformaron los colores (g− i)0 en (V − I)0 aplicando

las transformaciones de Faifer et al. (2011). El panel superior derecho mues-

tra una figura análoga para ACOs alrededor de NGC 3268. Se observa que

las UCDs más brillantes observadas en otros sistemas superan en más de una

magnitud a las UCDs de nuestra muestra. Estos objetos presentan magnitu-

des totales Ref del orden de 100 pc, y sus perfiles de brillo se ajustan con dos

componentes (ver Sección 4.1). Por lo tanto, no parecen ser similares a los

ACOs confirmados. Debemos destacar la heterogeneidad entre los colores de

los objetos pertenecientes a distintos sistemas. Las muestras de CGs/UCDs

de Virgo, Fornax y Coma se extienden hasta colores más rojos que los ACOs,

abarcando el rango completo de colores de CGs, que es aproximadamente

0,8 < (V − I)0 < 1,4 (Larsen et al. 2001a; Bassino et al. 2008). Esto no ocu-

rre para los CGs/UCDs de Hidra, que presentan en general colores menores

a (V − I)0 = 1,1. Pero aún entre las primeras, notamos que CGS/UCDs de

Virgo presentan mayoritariamente colores azules, en tanto que aquellos per-

tenecientes a Fornax y Centauro pareceŕıan presentar una mayor fracción de
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CG/UCDs rojos. En este sentido, Brodie et al. (2011) indican que las UCDs

más débiles que MV ≈ −12 de su muestra presentan un rango de colores

(g′ − i′)0 acotado, similar al de CGs azules. Como puede verse en ambos

gráficos, los CGs/UCDs estudiados por Misgeld et al. (2011) en el cúmulo

de Hidra se encuentran en el rango de colores 0,8 < (V − I)0 < 1,2 (con la

excepción del objeto más débil, que podŕıa ser catalogado como un CE dadas

sus caracteŕısticas, MV ≈ −9,3, Ref ≈ 11 pc y (V − I)0 ≈ 1,4) presentando

la mayoŕıa de ellos (V − I)0 ≈ 1. Penny et al. (2014) estudió una muestra

de UCDs confirmadas espectroscópicamente en el cúmulo de Perseo y, con

la excepción de dos objetos extremadamente azules, que presentaban en su

espectro ĺıneas de emisión en Hα, el resto de ellos teńıan colores intermedios

en los filtros (B −R) o (V − I).

En ambos casos los colores (g−z)0 fueron transformados a (V −I)0 mediante

las transformaciones de (Peng et al. 2006a)

En el panel inferior izquierdo de la Figura 4.9 se muestra el DCM de los

ACOs en torno a NGC 3258 (cuadrados llenos) y NGC 3268 (ćırculos lle-

nos). Los colores azules y rojos hacen referencia al origen de las magnitudes

y colores, del mismo modo que en los paneles precedentes. Los candidatos a

UCDs se indican con cuadrados (aquellos cercanos a NGC 3258) y ćırculos

(aquellos cercanos a NGC 3268) vaćıos. Los núcleos de dE,N del cúmulo de

Antlia, presentados en la Sección 4.2 están representados con rombos naran-

jas. También se indican núcleos de dE,N de los cúmulos de Virgo (Côté et al.

2006) y Fornax (Turner et al. 2012), cuyos colores (g − z)0 fueron transfor-

mados a (V − I)0 utilizando las transformaciones de (Peng et al. 2006a) y

ω Centauri (Harris 1996, Edición 2010). Los núcleos de dE,N pertenecientes

a los tres sistemas aparentaŕıan seguir una relación color-magnitud, sien-

do más rojos a medida que su brillo aumenta. La región que ocupan en

el DCM se corresponde con los ACOs más azules, en tanto que ACOs con

(V − I)0 > 1,05 (rojos) no parecen superponerse en el DCM con los núcleos

de dE,N. Similar resultado encuentran Brodie et al. (2011) al comparar una

muestra de núcleos de dE,N con sus UCDs más débiles que MV ≈ −12. Esto
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0.9 1.0 1.1 1.2 1.3 1.4

( − )

ω 

0.9 1.0 1.1 1.2 1.3 1.4

( − )

ω 

0.9 1.0 1.1 1.2

( − )

ω 

1.2 1.4 1.6 1.8 2.0

( − )

ω 

Figura 4.9: Diagramas color-magnitud (DCM) en (V, I) de ACOs en los
alrededores de NGC 3258 (panel superior izquierdo) y de NGC 3268 (panel
superior derecho). En ambos paneles se incluyen CGs brillantes/UCDs de
Fornax (Mieske et al. 2004), Virgo (Brodie et al. 2011), Coma (Chiboucas
et al. 2011) e Hidra (Misgeld et al. 2011), junto con ω Centauri (Harris
1996, Edición 2010). En el panel inferior izquierdo se grafican juntos los
ACOs en torno a ambas gEs (śımbolos llenos), los candidatos a UCDs
(śımbolos vaćıos), y los núcleos de dE,N de Antlia, junto con núcleos de
dE,N de los cúmulos de Virgo (Côté et al. 2006) y Fornax (Turner et al.
2012), y ω Centauri. En los tres DCM realizados en (V, I), distinguimos
con diferentes colores los ACOS de los cuales dispońıamos colores y mag-
nitudes en dicho sistema fotométrico (śımbolos azules), de aquellos que
debieron ser obtenidos a partir del sistema de Washington (śımbolos ro-
jos). El panel inferior derecho muestra el DCM en el sistema fotométrico
de Washington de ACOs alrededor de ambas gEs y NGC 3273. Se inclu-
yen UCDs confirmadas del cúmulo de Fornax (Mieske et al. 2004) con
fotometŕıa disponible en el sistema de Washington (Dirsch et al. 2003b;

Bassino et al. 2006a) y ω Centauri (Harris 1996, Edición 2010).
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podŕıa dar crédito a las teoŕıas de algunos autores acerca de distintos oŕıge-

nes para UCDs azules y rojas (e.g. Norris & Kannappan 2011; Brodie et al.

2011), siendo las primeras probables remanentes de dE,N desmembradas.

En el panel inferior derecho de la Figura 4.9 se presenta el DCM de la mues-

tra total de ACOs en el sistema de Washington. Vemos que la imagen resulta

distinta respecto del DCM en (V, I), probablemente debido a la mayor sen-

sibilidad de los colores de Washington a la metalicidad. Cinco ACOs más

brillantes que MT1 = −11 presentan colores más azules que (C−T1)0 = 1,55,

valor usado comúnmente como ĺımite entre CGs con menor y mayor conte-

nido de metales (Dirsch et al. 2003b,a, 2005; Bassino et al. 2006a,b). Todos

los ACOs son más rojos que (C−T1) = 1,3. UCDs confirmadas en el cúmulo

de Fornax por Mieske et al. (2004) con similar luminosidad que los ACOs,

y fotometŕıa disponible en el sistema de Washington (Dirsch et al. 2003b;

Bassino et al. 2006a) se muestran con rombos naranjas. Vemos que ambas

muestras cubren un rango similar de colores.

4.4. Extrapolación del blue tilt

En esta Sección nos proponemos comparar la ubicación en el DCM de los

ACOs y candidatos a UCDs marginalmente resueltos, con la extrapolación

del blue tilt calculada en la Sección 3.1.2. Por ser un fenómeno que pareceŕıa

estar regido por la luminosidad (y por ende, la masa) y la metalicidad de

los CGs, es interesante corroborar el grado de acuerdo que alcanza con los

ACOs.

El panel izquierdo de la Figura 4.10 muestra el DCM de los ACOs ( śımbolos

llenos), y los candidatos a UCDs (śımbolos vaćıos) alrededor de NGC 3268,

en los filtros (V, I). Los ćırculos negros representan aquellos ACOs con fo-

tometŕıa (V, I), en tanto los cuadrados marrones corresponden a aquellos

ACOs con colores y magnitudes derivados a partir del sistema fotométri-

co de Washington. La ĺınea a trazos representa la extrapolación del blue

tilt. Las franjas sombreadas están centradas en los colores medios del ajuste

Gaussiano realizado a la distribución de color de los CGs azules y rojos por
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Figura 4.10: DCM en (V, I) de los ACOs y los candidatos a UCDs.
El panel izquierdo se refiere a aquellos objetos en las proximidades de
NGC 3268, en tanto el panel derecho hace lo propio con objetos alrededor
de NGC 3258. La ĺınea a trazos muestra la extrapolación del blue tilt, para
cada caso. Las franjas sombreadas están centradas en los colores medios
del ajuste Gaussiano realizado a la distribución de color de los CGs azules
y rojos por (Bassino et al. 2008), en tanto que su ancho corresponde al

doble de la dispersión de tales ajustes.

Bassino et al. (2008), en tanto que su ancho corresponde a dos veces la dis-

persión de dichos ajustes. El panel derecho es análogo a éste, para los ACOs

y los candidatos a UCDs en torno a NGC 3258.

A partir de la Figura se observa que los ACOs alrededor de NGC 3258 si-

guen la extrapolación del blue tilt de los CGs azules, salvo solo uno que

tiene colores similares a los CGs rojos. Esto no pareceŕıa ocurrir en torno

a NGC 3268, donde de hecho la existencia del blue tilt no es clara. En esta

última galaxia, los ACOs más brillantes (MV ≈ −11,5) presentan colores

cercanos al ĺımite entre los CGs azules y rojos, mientras que objetos con

menores luminosidades ocupan un rango de colores más amplio. Los CGs

muy brillantes y de colores intermedios suelen ser comunes en galaxias gEs,
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y algunos autores consideran que su origen podŕıa ser similar al de ω Cen

(e.g., Strader et al. 2006).

4.5. Número esperado de CGs brillantes

Dada la posible relación entre algunas UCDs y los CGs masivos, es de interés

comparar el número de CGs brillantes que uno esperaŕıa encontrar a partir

de la función de luminosidad de los CGs (FLCG), con el número de ACOs

y candidatos a UCDs encontrados en el campo de ACS. En este sentido,

se pueden utilizar los resultados obtenidos en la Sección 3.1.3, para calcular

el número esperado de CGs en el rango de brillo de las UCDs (es decir,

MV < −10,5).

Se tuvo en cuenta el extremo brillante de la FLCG de NGC 3258, en parti-

cular los CGs en el rango −14 < MV < −10,5; el ĺımite de MV = −14 se

escogió puesto que prácticamente no se han detectado UCDs más brillantes

que este ĺımite (e.g. Brüns & Kroupa 2012; Norris et al. 2014). Dentro del

intervalo 0,33 < R < 2′ la integración numérica resultó en 15 ± 5 y 29 ± 2

CGs para los ajustes Gaussiano y t5, respectivamente. Al extrapolar estos

resultados a partir del perfil radial de los CGs de NGC 3258, tal como se

hizo en la Sección 3.1.3, se obtuvieron 40± 14 y 76± 5 CGs, respectivamen-

te. La notoria diferencia entre ambas estimaciones se debe a la forma de la

distribución t5, más extendida en las alas que la Gaussiana.

Repitiendo el análisis para NGC 3268, dentro del mismo intervalo 0,33 <

R < 2′, se obtuvo 9 ± 3 y 25 ± 2 CGs para los ajustes Gaussiano y t5,

respectivamente, en tanto que al extrapolar estos valores a partir de los

perfiles radiales resultó en 22± 8 y 60± 4 CGs, respectivamente. En ambos

casos el número de CGs brillantes predicho por la función t5 es superior

al que predijo la Gaussiana. Esto es aśı, debido a que las funciones t5 se

caracterizan por tener alas más ensanchadas que la distribución Gaussiana.

Debido a que el área abarcada en el rango radial considerado 0,33′ < R < 2′

es similar al campo de visión del ACS, pueden compararse directamente los
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resultados. Los análisis previos indican que el campo de ACS centrado en

NGC 3258 contiene cuatro UCDs, más ocho candidatos a UCDs, en tanto

el campo centrado en NGC 3268 contiene nueve UCDs más tres candidatos,

todos ellos más brillantes que MV = −10,5. Este número de objetos se

encuentra en el rango del número de CGs brillantes esperados a partir de

las distribucions ajustadas a las FLCGs. Similar resultado hallaron Mieske

et al. (2012), quienes estudiaron la frecuencia espećıfica de UCDs en los

cúmulos de Fornax, Hidra y Centauro, y en el Grupo Local.

Puesto que la cobertura areal de nuestro relevamiento espectroscópico no

es homogénea, se intentó un enfoque distinto. Suponiendo que la población

de CGs alrededor de NGC 3258 es de ≈ 3800 miembros hasta 13′, tal co-

mo indica el ajuste Gaussiano realizado a la FLCG en la Sección 3.1.3, y

que la misma está regida por una distribución normal, con media y disper-

sión iguales a las calculadas para la muestra completa de CGs. Entonces se

generaron cien muestras sintéticas de 3800 CGs mediante el método Monte-

Carlo. En cada corrida, se variaron levemente los parámetros de la función

de distribución, bajo la presunción de que sus errores son representados por

una distribución normal, con dispersión igual a la incerteza en el valor del

parámetro.

A partir de este procedimiento, encontramos que la magnitud media del CG

más brillante es V0 = 20,75 mag, es decir MV ≈ −12 mag, con una disper-

sión σ = 0,45 mag. En menos del 5 % de los casos el objeto más brillante

alcanza MV = −13 mag. Luego, buscamos la magnitud de los cinco objetos

más brillantes en cada corrida. La magnitud media del quinto objeto más

brillante es V0 = 21,4 mag, con una dispersión σ = 0,3 mag. Si suponemos

como ĺımite superior en el brillo de las UCDs MV = −14 mag, tal como fue

establecido al inicio de esta Sección, entonces las magnitudes promedio de

los tres objetos más brillantes que se obtienen a partir de la distribución

t5 seŕıan descartadas. La magnitud promedio del cuarto objeto resulta ser

V0 = 17,1 mag (MV = −13,6 mag), y su dispersión σ = 0,9 mag.

Para la población de CGs en torno a NGC 3268, consideramos 4100 miem-

bros (ver Sección 3.1.3), e idénticas suposiciones respecto al comportamiento
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de su FLCG. Al cabo de 100 simulaciones, se encontró que la magnitud me-

dia del CG más brillante es V0 = 21 mag, es decir MV = −11,7 mag, con

una dispersión σ = 0,45 mag. Nuevamente, en menos del 5 % de los casos

el objeto más brillante alcanza MV = −13. La magnitud media del quin-

to objeto más brillante es V0 = 21,7, con una dispersión σ = 0,25 mag.

En el caso de la distribución t5, nuevamente la magnitud media del objeto

más brillante se encuentra por fuera del rango establecido previamente. El

tercer objeto más brillante, con una magnitud media de V0 = 18,7 mag, y

una dispersión σ = 0,75 mag, es el primero en encontrarse dentro del rango

−14 < MV < −10,5. El quinto objeto más brillante presenta una magnitud

media de V0 = 19,4 mag y una dispersión de σ = 0,5 mag.

Este resultado sugiere que las magnitudes de los ACOs en torno a ambas

galaxias están dentro de los valores esperados para el extremo brillante de

la FLCG, y que por tanto, desde un punto de vista estad́ıstico, no hace falta

invocar canales de formación adicionales para explicar su existencia.

4.6. Śıntesis de poblaciones estelares

En los últimos años se han publicado diversos códigos que permiten realizar

śıntesis de poblaciones estelares de un objeto, mediante el ajuste de todo

su espectro. Con el objetivo de determinar edades y metalicidades de los

ACOs más brillantes de la muestra, se utilizó el algoritmo pPXF (Cappe-

llari & Emsellem 2004). Dicho algoritmo fue diseñado para determinar en

forma simultánea el conjunto de poblaciones estelares que mimizan los re-

siduos del ajuste (definidos a partir del parámetro χ2) y la cinemática de

las mismas. Este código implementa un ajuste penalizado de la componente

cinemática, en que la distribución de velocidades de la población estelar es

representada por series de Gauss-Hermitte, pero que tiende a una función

Gaussiana cuando la relación S/N no permite ajustar todos los parámetros

libres. Según los autores, sus estudios de muestras simuladas muestran que

gracias a esto el algoritmo resulta más estable. El algoritmo requiere de una

libreŕıa de espectros de comparación, que debe ser definida por el usuario.
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En este caso se escogió utilizar una libreŕıa de espectros sintéticos. Debido

a que la śıntesis de poblaciones estelares requiere espectros de elevada rela-

ción S/N, combinamos espectros de varios ACOs, un procedimiento similar

al aplicado por Usher et al. (2015) para estudiar CGs y por Chiboucas et al.

(2011) para estudiar UCDs del cúmulo de Coma.

Se seleccionaron cinco ACOs en los alrededores de NGC 3268 (ID 12, 16,

18, 21, y 34), que presentan similares colores y magnitudes, MT1 ≈ −12

y (C − T1)0 ≈ 1,75. Uno de ellos, el ACO 21, fue observado en dos turnos

diferentes. Los seis espectros disponibles corresponden a cuatro turnos en los

que se utilizó el instrumento Gemini/GMOS-S con idéntica configuración,

durante los semestres 2009A, 2010A, 2011A, 2013A (ver Sección 2.4.1). El

espectro combinado alcanza una relación S/N de ≈ 80.. En las cercańıas de

NGC 3258 se escogieron tres ACOs (ID 5, 6 y 7), que presentan MT1 ≈ −12

y (C−T1)0 ≈ 1,55, todos observados durante el semestre 2009A. La relación

S/N del espectro combinado fue ≈ 30.

Cada espectro fue calibrado en flujo, a partir de estrellas observadas a tal

fin durante el turno correspondiente. Luego, se aplicaron correcciones por

enrojecimiento diferencial, y se desplazaron todos los espectros al marco de

referencia terrestre. Se constató que las longitudes de onda de las princi-

pales ĺıneas de absorción coincidieran en todos los espectros. En los casos

en que exist́ıan pequeñas diferencias, atribuibles a la incerteza en las VR,h,

éstas fueron corregidas. Llamaremos de aqúı en adelante, a los espectros

combinados de los ACOs en los alrededores de NGC 3258 y NGC 3268, co-

mo ACO3258 y ACO3268, respectivamente. Las longitudes de onda que no

hab́ıan sido muestreadas en alguno de los espectros individuales fueron des-

cartadas, restringiéndose el rango a 4400 − 6600 Å en el caso de ACO3258,

y 3900 − 6350 Å en el caso de ACO3268. Se utilizó una base de espectros

sintéticos del proyecto MILES (Vazdekis et al. 2010) que abarca 23 edades

(entre 1 y 13 Gyr) y 5 metalicidades ([M/H] = −1,7,−1,3,−0,7,−0,4, y

0,0). Se corrió el código pPXF.
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En el caso de ACO3268, se obtuvieron poblaciones estelares viejas, con me-

talicidades relativamente elevadas. El mejor ajuste resultó de la combina-

ción de dos poblaciones estelares con metalicidad [M/H] = −0,4, y edades

≈ 5 Gyr (peso ≈ 0,5) y ≈ 12 Gyr (peso ≈ 0,4), mas contribuciones margina-

les de poblaciones de [M/H] = −0,4 y ≈ 3 Gyr y [M/H] = 0 y ≈ 1,6 Gyr

(Figura 4.12). El espectro obtenido de ACO3258 es bastante más ruidoso,

y por lo tanto sus resultados menos confiables. Sin embargo, la śıntesis de

población es coherente con el escenario de una población estelar vieja y po-

bre en metales, como indicaŕıa el color de los ACOs combinados en este

caso. El espectro estaŕıa compuesto principalmente por dos poblaciones con

[M/H] = −1,7 y ≈ 9 Gyr de edad, y [M/H] = −0,7 y ≈ 6 Gyr de edad,

ambas con un peso de ≈ 0,45. Por último, el ajuste también indicó una

contribución menor de una población con [M/H] = 0 y ≈ 3 Gyr de edad

(Figura 4.11).

A modo de comparación, Penny et al. (2014) estudiaron una muestra de

UCDs en el cúmulo de Perseo, y encontraron que el objeto más brillante

presentaba [Z/H] ≈ −0,52. Chiboucas et al. (2011) encontraron que las

UCDs con colores (V − I) > 1,05 en su muestra presentaban poblaciones

viejas, y metalicidades similares que las dE,N del cúmulo, aunque las eda-

des de estas últimas son menores. Evstigneeva et al. (2007) estudiaron una

muestra de UCDs brillantes (MV < −12) del cúmulo de Virgo. Encontra-

ron que los objetos en su muestra presentaban edades superiores a 8 Gyr,

y −1,35 < [Z/H] < 0,35. Similares resultados fueron hallados posterior-

mente por Brodie et al. (2011). Más recientemente, Francis et al. (2012)

analizaron las edades y metalicidades de UCDs en los cúmulos de Virgo y

Fornax, que presentaran −12 < MB < −10. Ajustaron a cada objeto una

única población estelar simple, obteniendo que, en promedio, las UCDs es-

tudiadas presentaban poblaciones viejas (≈ 11 Gyr), y eran ricas en metales,

con una metalicidad media de [Fe/H] = −0,8 ± 0,1 y que, en su mayoŕıa,

eran consistentes con cocientes [α/Fe] = 0,3. No obstante, indican que las

mismas abarcan un gran rango de metalicidades, −1,7 < [Fe/H] < 0. Si

consideramos la relación publicada por Salaris & Cassisi (2006),
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Figura 4.11: Resultado de la śıntesis de poblaciones estelares mediante
pPXF sobre el espectro combinado de tres ACOs alrededor de NGC 3258.
En el panel superior se muestra el mejor ajuste de poblaciones estelares
simples sobre el espectro, y los residuos del mismo. El panel inferior indica
las edades (en escala logaŕıtmica) y las metalicidades de las poblaciones
que intervienen en el ajuste. Cuadrados más claros representan poblaciones
estelares con mayor peso en el ajuste, correspondiendo el color blanco a

la población de mayor peso.

[Z/H] = [Fe/H] + log10(0,694 × fα + 0,306) (4.1)

donde fα = 10[α/Fe], la metalicidad promedio de las UCDs estudiadas por

Francis et al. (2012) resulta ser [Z/H] = −0,6 ± 0,1, y el rango de metalici-

dades −1,5 < [Z/H] < 0,2.
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Figura 4.12: Resultado de la śıntesis de poblaciones estelares mediante
pPXF sobre el espectro combinado de cinco ACOs alrededor de NGC 3268.

Los paneles son análogos a aquellos de la Fig. 4.11.
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Comparación con otros

sistemas de CGs

El estudio de los SCGs en galaxias tempranas de diferentes ambientes puede

aportar evidencia relevante para coprender los procesos de formación de las

mismas. Trabajos estad́ısticos realizados sobre un gran número de galaxias

muestran que tanto la masa estelar como la masa total del halo correlacio-

nan, en ĺıneas generales, con el tamaño de los sistemas (por ejemplo, Spitler

et al. 2008; Harris et al. 2013; Hudson et al. 2014). Sin embargo, existen

evidencias de que galaxias brillantes de campo presentan SGC pobres (por

ejemplo Kissler-Patig et al. 1996; Spitler et al. 2008; Cho et al. 2012; Lane

et al. 2013), con lo cual la existencia de una relación con el medio no puede

ser descartada. Por esto es interesante comparar los resultados de las dos ga-

laxias masivas de Antlia, las cuales pareceŕıan haberse formado en ambientes

de densidad intermedia como lo son los grupos, con aquellos obtenidos en

otros ambientes.

5.1. El sistema de CGs de NGC7507

Como se explicó en la Sección 2.5, NGC 7507 es una galaxia eĺıptica (E0) de

campo. Tiene una compañera espiral (NGC 7513) a una distancia proyectada

105
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de 18′, aunque la distancia media indicada por NED la sitúa a ≈ 3 Mpc de

distancia relativa, con lo cual podŕıamos considerarla una galaxia eĺıptica

aislada. Puesto que galaxias eĺıpticas se forman mayoritariamente en grupos

y cúmulos de galaxias, las eĺıpticas aisladas son escasas. Tal et al. (2009)

indicaron que la mayoŕıa de estas galaxias presentan distorsiones tidales,

que podŕıan indicar eventos de fusión previos, algo que no se observa en

NGC 7507

Mientras que las galaxias eĺıpticas en cúmulos han acretado gran parte de

su masa desde z = 2 (van Dokkum et al. 2010; Jiménez et al. 2011), este

escenario seŕıa presumiblemente más dif́ıcil en galaxias aisladas. En concor-

dancia con ésto, una de las caracteŕısticas más distintivas de NGC 7507 es la

escasa cantidad de materia oscura que se requiere para explicar su cinemáti-

ca (Salinas et al. 2012; Lane et al. 2014). Por esto, es interesante determinar

si la aparente ausencia de materia oscura se manifiesta del algún modo en las

caracteŕısticas del SCGs de la galaxia, teniendo en cuenta los resultados de

la literatura que relacionan ambas propiedades (Spitler et al. 2008; Hudson

et al. 2014).

Salinas et al. (2012) derivaron para NGC 7507 una relación M/LR ≈ 3, la

cual interpretan como evidencia de una población estelar de edad intermedia,

≈ 7−8 Gyr. A partir de dicho trabajo, en el presente análisis se adoptó para

la galaxia una distancia de ≈ 23,2 Mpc, que implica m −M ≈ 31,8, y una

magnitud integrada dentro Rg = 50 kpc de MR = −22,64.

5.1.1. Diagrama color-magnitud

Para la selección de los candidatos a CGs se consideraron intervalos de color

y luminosidad similares a aquellos escogidos en el estudio de los sistemas

de CGs pertenecientes a las galaxias gEs de Antlia, que resultan en 1 <

(C − T1)0 < 2,3 y T1,0 > 21. En el panel izquierdo de la Figura 5.1 vemos el

DCM para las fuentes puntuales ubicadas en todo el campo. A la distancia

adoptada previamente, el turn-over de los CGs se ubicaŕıa en mR ≈ 24,4. Las

ĺıneas a trazos rojas indican el rango de (C−T1)0 que ocupaŕıan los CGs. Se
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observa una secuencia de objetos más azules que (C−T1)0 = 1 extendiéndose

hasta magnitudes de T1,0 ≈ 20. La distribución espacial proyectada de los

objetos en esta secuencia es uniforme en todo el campo.

En el panel central de la Figura 5.1 se muestra el DCM de las fuentes pun-

tuales cuya distancia proyectada a NGC 7507 es menor a 7′. Se observan

numerosos objetos en la región del diagrama ocupada usualmente por CGs,

mientras que la secuencia de objetos azules se ha atenuado considerable-

mente. En el panel derecho de la Figura 5.1 se observa el DCM “limpio”

de los candidatos a CGs a una distancia proyectada de NGC 7507 menor a

7′. Para sustraer la contaminación se optó por dividir el DCM en regiones

de 0,125 × 0,125 mag2, para las cuales se determinó el número de candi-

datos a CGs y de fuentes puntuales en un campo de comparación ubicado

en la misma imagen MOSAIC II. La distancia del campo de comparación

a NGC 7507 es ≈ 12′, y su área es ≈ 700 arcmin2. Entonces se restaron el

número de candidatos a CGs, y las fuentes detectadas en el campo de com-

paración para cada celda, teniendo en cuenta la diferencia de áreas entre las

regiones consideradas. La intensidad del color de cada celda se corresponde

con la cantidad de objetos contenidos en ella. La secuencia de objetos azu-

les prácticamente ha desaparecido del DCM a partir de la sustracción de la

contaminación, lo cual indicaŕıa que los objetos puntuales en esta región del

DCM no seŕıan CGs de NGC 7507.

5.1.2. Distribución de color

El panel superior de la Figura 5.2 muestra la distribución de color para los

candidatos a CGs más brillantes que T1 = 24, luego de restarle la distri-

bución de los objetos detectados en el campo de comparación. El régimen

radial adoptado fue 0,5′ < R < 7′, donde el ĺımite superior está basado en

los resultados de la Sección 5.1.3, mientras que el inferior busca evitar la

falta de completitud que ocurre en las regiones centrales debido al brillo de

la galaxia. El ancho de los intervalos es de (C − T1) = 0,05.
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Figura 5.1: Diagrama color-magnitud de objetos puntuales en todo el
campo MOSAIC (panel izquierdo), a menos de 7′ de NGC 7507 (panel
central), y resultado de sustraer la contaminación a partir de un trata-
miento estad́ıstico (panel derecho). En los dos primeros paneles, las ĺıneas
a trazos indican el rango de colores adoptado para seleccionar a los can-

didatos a CGs.

Se observa que la distribución de color de los CGs alrededor de NGC 7507

difiere significativamente del panorama usual en galaxias eĺıpticas gigantes.

Es sorprendente la presencia en la distribución de un pico muy definido de

objetos con colores similares, en el rango (C−T1)0 ≈ 1,40−1,45. La aparente

“trimodalidad” de la distribución también se observa en la distribución de

color suavizada, obtenida mediante un kernel Gaussiano (panel inferior de

la Fig. 5.2).

En primer lugar se ajustaron dos funciones Gaussianas a la distribución de

color mediante mı́nimos cuadrados, obteniendo (C − T1)0 = 1,31 ± 0,04 y

(C−T1)0 = 1,82±0,06 como colores medios. También se ajustaron tres Gaus-

sianas a la distribución, siendo sus colores medios (C − T1)0 = 1,21 ± 0,02,

(C − T1)0 = 1,42 ± 0,02, y (C − T1)0 = 1,72 ± 0,04. Se calcularon sendos

estad́ısticos χ2 a partir de los ajustes, resultando χ2
2G = 16,4 (gdl = 18)

y χ2
3G = 5,9 (gdl = 15), respectivamente. Luego se corrió el algoritmo

Gaussian Mixture Model (GMM, Muratov & Gnedin 2010) sobre la muestra
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de candidatos a CGs, buscando discernir si la consideración de una tercer

Gaussiana es consistente con los datos. Para esto, en primer lugar se co-

rrigió por contaminación la muestra de candidatos a CGs situados en el

régimen 0,5′ < R < 7′, sustrayendo aleatoriamente de ella el número espera-

do de objetos que seŕıan contaminación de campo, en función de los objetos

presentes en el campo de comparación. Luego, se procedió a aplicar GMM

sobre aquellos candidatos que presentaran (C−T1)0 < 1,5. De esta manera,

excluimos a los objetos con colores t́ıpicos de CGs rojos. Este procedimiento

se repitió 25 veces, mostrándose en la Figura 5.3 la distribución de color en

cada caso.

Como mencionamos anteriormente, Muratov & Gnedin (2010) indican que

en particular dos parámetros son útiles para determinar la existencia de bi-

modalidad; uno de ellos es la curtosis de la muestra, que en caso de que

esté compuesta por dos poblaciones presentará valores negativos. El otro

parámetro (D) es la separación entre las medias estimadas, relativa a las

dispersiones de las poblaciones. Los valores D > 2, son indicativos de bi-

modalidad. En la Tabla 5.1 se muestran los valores medios y dispersiones

obtenidos en cada una de las corridas de GMM, junto con los parámetros

D y curtosis. Se observa que en todos los casos, estos parámetros seŕıan

indicativos de bimodalidad entre los CGs con (C − T1)0 < 1,5, lo cual jus-

tifica nuestra hipótesis sobre la existencia de tres poblaciones de CGs en

NGC 7507.

En función de esto, consideramos como válida la representación de la dis-

tribución de color mediante tres Gaussianas. Comparando los valores me-

dios previamente obtenidos, con aquellos disponibles en la literatura (e.g.,

Dirsch et al. 2003a; Bassino et al. 2006a,b), el color del grupo de CGs

más rojo es t́ıpico de poblaciones de CGs ricos en metales. Las poblacio-

nes de CGs pobres en metales suelen presentar picos de color en el rango

1,25 < (C −T1)0 < 1,36, apenas superiores que el grupo de CGs con colores

más azules de NGC 7507. Estos últimos están confinados a (C−T1)0 > 1, lo

que es esperable para CGs viejos, y su dispersión es significativamente menor

que la del grupo de CGs más rojo (σAZ = 0,08± 0,01 y σROJ = 0,20± 0,06,

respectivamente). Ambas dispersiones son similares a las que se detecta en
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los CGs de otras galaxias en este mismo sistema fotométrico. La dispersión

de la muestra de colores intermedios es extremadamente baja, comparable

con el ancho de los intervalos (0.025 mag), que es del orden de los errores

fotométricos, por lo que la dispersión intŕınseca probablemente sea incluso

menor.

NGC 1316 es un claro ejemplo de un SCGs en que la presencia de un bro-

te de formación estelar de edad intermedia resulta evidente a partir de su

distribución de color (Richtler et al. 2012). Richtler (2013) muestran que

los CGs de edad intermedia confirmados espectroscópicamente ocupan un

rango muy acotado de colores, con (C − T1)0 ≈ 1,4 para la población de

2 Gyr de edad, y (C − T1)0 ≈ 1,2 para el brote de formación más joven, con

una edad de 0,5 − 0,8 Gyr (ver su Fig. 2).

En conclusión, fueron identificados tres grupos de candidatos a CGs que

abarcan 1 < (C−T1)0 < 1,37, 1,37 < (C−T1)0 < 1,47, y 1,47 < (C−T1)0 <

2,2, los cuales son identificados de aqúı en más como muestras azul, inter-

media y roja, respectivamente. Una vez que se restó la contaminación, cada

grupo representa el 41, 20 y 39 % del total de candidatos a CGs, respectiva-

mente. Estas fueron las fracciones de poblaciones consideradas tanto en la

Tabla 5.2, como en los gráficos que se reproducen a partir de ella.

La Figura 5.4 compara los colores medios de los tres grupos con modelos

teóricos de SSP de Bressan et al. (2012) usando su base de datos de acceso

en red (http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd). Se grafican los modelos para

cinco valores de metalicidad distintos (puntos llenos), cubriendo un amplio

rango. Las rectas en trazo continuo representan las muestras azul, interme-

dia y roja. Las ĺıneas punteadas indican las dispersiones en cada caso. Si

adoptamos la edad estimada para la galaxia NGC 7507 por Salinas et al.

(2012), que es 8-10 Gyr, las metalicidades de las muestras azul y roja son

consistentes con las usuales para CGs pobres y ricos en metales, respectiva-

mente (e.g., Brodie & Strader 2006).

Por otro lado, los CGs pertenecientes a la muestra intermedia podŕıan pre-

sentar un amplio rango de edades y metalicidades. Si se supone que es-

tos presentan metalicidad solar (tal como supuso Salinas et al. 2012, para
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Figura 5.2: Panel superior: Distribución de color para los candidatos
a CGs en el régimen radial 0,5′ < R < 7′. La curva continua grafica la
suma de tres Gaussianas ajustadas al histograma, en tanto cada Gaussia-
na individual está indicada con Gaussianas sombreadas. Panel inferior:

Distribución de color suavizada, mediante un kernel Gaussiano. La curva
de ĺınea a trazos representa la distribución cruda, mientras que la cur-
va punteada indica la distribución del campo de comparación. La curva
continua es la distribución de color, una vez corregida la contaminación.

NGC 7507), su color coincidiŕıa con el de una población de edad 2-3 Gyr.

Sin embargo, como discutiremos más adelante, una población de campo sig-

nificativa de esta edad no parece existir en NGC 7507.

5.1.3. Distribuciones espacial y radial proyectada

La Figura 5.5 muestra la distribución espacial proyectada de los candidatos

a CGs en el régimen radial 0,5′ < R < 7′, diferenciados en las tres muestras

descriptas previamente. Los ćırculos en cada panel representan los ĺımites del
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Figura 5.3: Distribuciones de color para los candidatos a CGs alrededor
de NGC 7507, donde la contaminación fue seleccionada aleatoriamente en
el campo de compararación. La ĺınea a trazos representa el ĺımite en color

considerado en las corridas de GMM (Muratov & Gnedin 2010).

régimen radial escogido. Comparando las distribuciones de la muestra azul

(panel izquierdo) y la muestra roja (panel derecho), esta última parece estar

más concentrada hacia la galaxia. Esto es consistente con el comportamiento

usual de CGs pobres y ricos en metales en galaxias eĺıpticas. La distribución

espacial de la muestra intermedia (panel central) parece ubicarse en radios

menores que la muestra azul, y una posible preferencia por la dirección Este-

Oeste, aunque esto último está poco definido.

La figura 5.6 muestra la distribución radial proyectada de los candidatos a
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µaz µint σaz σint D Curtosis

1,218 ± 0,013 1,429 ± 0,006 0,091 ± 0,010 0,024 ± 0,004 3,18 −1,025
1,196 ± 0,012 1,430 ± 0,006 0,083 ± 0,008 0,031 ± 0,005 3,75 −1,299
1,230 ± 0,016 1,431 ± 0,013 0,083 ± 0,012 0,032 ± 0,009 3,18 −1,180
1,219 ± 0,014 1,420 ± 0,010 0,079 ± 0,011 0,031 ± 0,008 3,32 −1,193
1,209 ± 0,011 1,440 ± 0,005 0,078 ± 0,007 0,027 ± 0,003 3,97 −1,173
1,207 ± 0,011 1,425 ± 0,007 0,072 ± 0,010 0,033 ± 0,006 3,88 −1,222
1,235 ± 0,013 1,420 ± 0,015 0,066 ± 0,013 0,021 ± 0,012 3,79 −1,244
1,216 ± 0,014 1,433 ± 0,007 0,087 ± 0,009 0,025 ± 0,004 3,40 −1,222
1,219 ± 0,009 1,422 ± 0,006 0,065 ± 0,007 0,027 ± 0,006 4,07 −1,237
1,212 ± 0,024 1,415 ± 0,016 0,080 ± 0,012 0,045 ± 0,010 3,13 −1,158
1,190 ± 0,021 1,415 ± 0,020 0,086 ± 0,012 0,045 ± 0,012 3,28 −1,153
1,218 ± 0,020 1,425 ± 0,015 0,083 ± 0,013 0,026 ± 0,012 3,37 −1,329
1,211 ± 0,013 1,432 ± 0,007 0,077 ± 0,009 0,031 ± 0,004 3,77 −1,229
1,233 ± 0,023 1,422 ± 0,020 0,081 ± 0,015 0,031 ± 0,014 3,08 −1,255
1,225 ± 0,014 1,422 ± 0,009 0,083 ± 0,009 0,021 ± 0,007 3,25 −1,275
1,217 ± 0,011 1,426 ± 0,006 0,078 ± 0,009 0,030 ± 0,006 3,52 −1,225
1,246 ± 0,020 1,427 ± 0,014 0,089 ± 0,011 0,022 ± 0,011 2,80 −1,205
1,208 ± 0,018 1,426 ± 0,013 0,098 ± 0,011 0,027 ± 0,008 3,04 −1,199
1,208 ± 0,010 1,423 ± 0,006 0,062 ± 0,007 0,032 ± 0,005 4,33 −1,375
1,219 ± 0,013 1,434 ± 0,005 0,087 ± 0,009 0,028 ± 0,004 3,32 −1,156
1,224 ± 0,016 1,430 ± 0,008 0,094 ± 0,008 0,025 ± 0,005 3,01 −1,213
1,203 ± 0,018 1,422 ± 0,011 0,101 ± 0,009 0,025 ± 0,008 2,98 −1,248
1,214 ± 0,024 1,425 ± 0,019 0,095 ± 0,013 0,024 ± 0,010 3,03 −1,066
1,213 ± 0,014 1,427 ± 0,005 0,092 ± 0,009 0,023 ± 0,003 3,20 −1,143
1,219 ± 0,020 1,423 ± 0,014 0,094 ± 0,012 0,024 ± 0,009 2,96 −1,254

Cuadro 5.1: Resultado de la aplicación del algoritmo GMM (Muratov
& Gnedin 2010) sobre la muestra de candidatos a CGs de NGC 7507 con

(C − T1)0 < 1,5.

CGs. El panel superior muestra la distribución para todos los candidatos a

CGs (ćırculos con cruz), y aquella corregida por contaminación (ćırculos lle-

nos) para el rango completo de color. También se grafican las distribuciones

corregidas por contaminación de las muestras azul (cuadrados azules) y roja

(triángulos rojos). La ĺınea a trazos horizontal indica el nivel de contamina-

ción, en tanto que la ĺınea punteada indica el ĺımite utilizado para definir

la extensión del SCGs, correspondiente al 30 % del nivel de contaminación.

La ĺınea a trazos y puntos indica el 30 % del nivel de contaminación en los

rangos de color de las muestras azul y roja, que son coincidentes.
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Figura 5.4: Comparación con modelos teóricos de poblaciones estelares
simples (SSP) (Bressan et al. 2012), para cinco metalicidades diferentes
(puntos llenos). Las ĺıneas continuas indican el color medio de las tres
muestras de CGs, en tanto que las ĺıneas a trazos indican la dispersión de

las mismas. La edad se expresa en años.

Figura 5.5: Distribución espacial proyectada de candidatos a CGs, se-
parada en los tres rangos de colores diferentes. Los ćırculos graficados en
cada panel indican el rango radial en el que se está trabajando (es decir,

0,5′ < R < 7′). El Norte apunta hacia arriba, y el Este a la izquierda.

En base a este criterio, la extensión del SCGs de NGC 7507 seŕıa de ≈ 7′

(equivalente a 47.25 kpc). No es posible ajustar una ley de potencia a la dis-

tribución completa de CGs azules, debido a que los dos puntos más internos

se desv́ıan claramente de la extrapolación de los puntos más externos. Estas

cuentas no pueden ser menores de lo esperado debido a efectos de comple-

titud, puesto que en ese caso los CGs rojos debeŕıan haber sido igualmente

afectados. En el régimen radial 1,5−5′ las pendientes de los perfiles logaŕıtmi-

cos de las muestras azul y roja son −2,4± 0,15 y −2,5± 0,2, indistinguibles

dentro de los errores. Como ya se ha mencionado, existe una deficiencia de
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CGs azules a distancias radiales menores a 1,5′, lo cual se traduce en una

aparente mayor concentración hacia la galaxia de los CGs rojos (Fig. 5.5).

En el panel inferior se compara la distribución radial de las muestras azul y

roja con el perfil de brillo de NGC 7507 publicado por Salinas et al. (2012).

A fin de comparar los perfiles, se aplicó un factor de escala arbitrario a

este último. Las pendientes son similares, destacándose nuevamente la falta

de CGs azules en la región más interna. Este resultado es interesante en

el marco de un estudio general de esta galaxia. Numerosas fuentes de la

literatura apuntan que, en galaxias eĺıpticas, el perfil radial de los CGs rojos

seguiŕıa una pendiente similar al perfil de brillo superficial de la población

estelar de campo, mientras que el perfil radial de los CGs azules podŕıa

estar relacionado con la distribución de masa total (e.g. Bassino et al. 2008;

Strader et al. 2011; Forbes et al. 2011, 2012; Pota et al. 2013). Salinas

et al. (2012) llevaron a cabo un estudio dinámico de la población estelar de

campo de NGC 7507, que luego fue complementado por resultados de Lane

et al. (2014). Estos trabajos señalan que no se requiere de una componente

considerable de materia oscura para explicar la dinámica de la galaxia. Si

NGC 7507 presentara una clara deficiencia de materia oscura, seŕıa esperable

que tanto CGs azules como rojos presentasen un perfil radial similar al perfil

de brillo superficial de la galaxia.

coincidente con otros estudios de SCGs en galaxias eĺıpticas, donde encuen-

tran que la distribución radial de los CGs rojos tiene una pendiente similar

que el perfil de brillo superficial de la galaxia (e.g. Bassino et al. 2008)

El reducido tamaño de la muestra intermedia impide obtener su perfil de

densidad radial. En cambio, se realizó el siguiente procedimiento. Primero,

sustrajimos la contribución de la contaminación de las tres muestras. Es-

to se realizó separando los candidatos en siete anillos de 1′ de ancho, a fin

de cubrir todo el rango radial. En cada uno de ellos eliminamos en forma

aleatoria tantos objetos como nos indicara la densidad numérica del área de

contaminación. Entonces, se obtuvo la distancias galactocéntrica media pa-

ra cada muestra. Este procedimiento fue repetido cien veces. Finalmente, se

calcularon los promedios de las distancias medias y sus respectivos errores,
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Figura 5.6: Panel superior: distribución radial cruda de los candidatos
a CGs cruda (ćırculos con cruz), y corregida por contaminación (ćırculos
llenos). Los cuadrados azules indican la distribución corregida por conta-
minación de los CGs azules, en tanto los triángulos rojos representan la
distribución equivalente de los CGs rojos. Las ĺıneas continuas representan
en cada caso, el ajuste de una ley de potencias. La ĺınea a trazos horizontal
indica el nivel del campo de contaminación, y la ĺınea punteada el 30 % de
éste. La ĺınea a trazos y puntos indica el 30 % del nivel de contaminación
en los rangos de color de los CGs azules y rojos, que son coincidentes. Pa-

nel inferior: se respeta el significado de los śımbolos del panel anterior.
La ĺınea a trazos representa el perfil de brillo de NGC 7507 (Salinas et al.

2012), arbitrariamente escalado.

obteniéndose 3,3±0,2′, 2,8±0,3′ y 2,6±0,2′ para las muestras azul, interme-

dia y roja. Además, se utilizó un test de Kolmogorov-Smirnov (Kolmogorov
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1933; Smirnov 1948) para comparar la distribución radial de la muestra in-

termedia con las otras dos, en cada una de las cien repeticiones. En todos

los casos, la probabilidad de que las muestras azul e intermedia sean des-

criptas por la misma distribución es casi nula. Por control, comparamos las

distribuciones azul y roja entre śı, obteniendo una baja probabilidad de que

ambas muestras puedan ser descriptas por la misma distribución. Dado que

el perfil radial de ambas muestras presentan pendientes similares, este re-

sultado está probablemente influenciado por el comportamiento de ambas

muestras para distancias galactocéntricas menores a 1,5′. La comparación

entre las muestras intermedia y roja arrojó una probabilidad del 50 %.

5.1.4. El polvo en NGC7507

Morfológicamente, NGC 7507 tiene una apariencia suave, sin presencia clara

de estructuras tidales o de marea, ni otro tipo de rasgos particulares (aquel

reportado por Tal et al. 2009 no ha sido confirmado posteriormente por

Salinas et al. 2012), con la excepción de cierta cantidad de polvo en la región

central (Sparks et al. 1985). Salinas et al. (2012) mostraron la presencia de

una estructura central de polvo en el mapa de color obtenido de sus imágenes

de corta exposición. Los colores son demasiado rojos para representar una

población estelar, y son probablemente causados por enrojecimiento.

La Figura 5.7 muestra un mapa de color centrado en NGC 7507, obtenido a

partir de nuestras imágenes de larga exposición en los filtros de Washington.

El campo de visión de la figura es 4′ × 4′, y el rango de colores abarca

1,89 < (C − T1)0 < 2,13. Es claro que la distribución de color no presenta

simetŕıa acimutal. Las regiones más rojas, que probablemente son causadas

por enrojecimiento debido a la presencia de polvo, se extienden alrededor de

1′ (es decir, 6.7 kpc) hacia el Suroeste. La existencia de polvo en una galaxia

eĺıptica de este tipo, que no presenta otras evidencias morfológicas de haber

sufrido fuertes perturbaciones, podŕıa ser consecuencia de la existencia de

un evento de fusión en el pasado, el cual podŕıa estar relacionado con la

existencia de la población intermedia de CGs.
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Figura 5.7: Mapa de color de NGC 7507, obtenido a partir de nuestras
observaciones de larga exposición en los filtros C y T1. La paleta de color
(C−T1)0 de azul a rojo se muestra a la derecha. Se interpreta la zona mas
roja debida al polvo, que ya hab́ıa sido detectado por Temi et al. (2004).
El campo de visión es 4′ × 4′. El Norte apunta hacia arriba, y el Este a la

izquierda.

5.1.5. Número total de CGs y frecuencia espećıfica

Previamente a obtener el número total de CGs del sistema y la frecuencia es-

pećıfica, es necesario estimar la completitud. Considerando el gran tamaño

del campo de visión de MOSAIC II, y la limitada extensión del SCGs de

NGC 7507, hemos explorado la posibilidad de que las funciones de comple-

titud de la región de ciencia y la región de comparación puedan presentar

variaciones. La región de ciencia abarca 0,5′ < R < 7′ en torno a NGC 7507.

Para ambas regiones calculamos el porcentaje de completitud de nuestra

fotometŕıa, en el rango 19,5 < T1 < 24,25, con paso δ(T1) = 0,25. En el

panel derecho de la Fig. 5.8 se grafican las curvas de completitud de la re-

gión de ciencia (ćırculos) y de la región de comparación (cuadrados). El

comportamiento de ambas curvas es similar.

En el panel izquierdo de Fig. 5.8 se muestra la distribución de CGs en función

de la magnitud T1, corregido por contaminación e incompletitud. El paso
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Figura 5.8: En el panel izquierdo se muestra la FL de los CGs, corre-
gida por contaminación y completitud. En el panel derecho se grafica la
función de completitud en torno a NGC 7507 (ćırculos) y en la región de

comparación (cuadrados).

utilizado es δ(T1) = 0,25, y los errores se consideran Poissonianos. A fin de

calcular los parámetros de la función de luminosidad (FLCG), tenemos en

cuenta que poblaciones de CGs viejas presentan una FLCG gaussiana, donde

su máximo en el filtro V es ≈ −7,4 (e.g. Jordán et al. 2007). Adoptando para

NGC 7507 el módulo de distancia m-M= 31,83 ± 0,17 (Salinas et al. 2012)

y las transformaciones entre filtros (V − R) = 0,6 (Prugniel & Heraudeau

1998) y R− T1 = 0,02 (Geisler 1996), el máximo de la FL seŕıa T1 = 23,85.

Fijando este valor, ajustamos los parámetros restantes de la distribución

Gaussiana, e integramos la FLCG resultante.

Para considerar la falta de objetos en la región central (R < 0,5′), se

adoptó para ésta la misma densidad superficial que se obtiene para el interva-

lo contiguo del perfil radial. Una vez corregida por completitud, la cantidad

de objetos en esta región es de ≈ 15 CGs. Este criterio ha sido aplicado por

otros autores en estudios de sistemas de CGs (e.g., Bassino et al. 2006b),

considerando que el perfil radial de CGs se aplanaŕıa en las regiones internas

de una galaxia (Elson et al. 1998). Finalmente, el SCGs posee 365± 52± 50

miembros, donde los errores son debidos a la incerteza en la distancia, y a

la propagación de los errores de los parámetros de mı́nimos cuadrados. Si

consideramos MV = −22,16 (Salinas et al. 2012), resulta SN = 0,50 ± 0,2.

En la Fig. 5.1 se observa que los candidatos a CGs más brillantes presentaŕıan
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mayoritariamente colores intermedios. Para verificar esta apreciación en la

Figura 5.9 se graficaron FLCGs corregidas por contaminación y completitud

para tres intervalos de colores (C−T1)0. El panel superior muestra la FLCG

en el rango de colores propio de los CGs azules, el panel intermedio muestra

un intervalo de colores que abarca la muestra intermedia y parte de los

CGs rojos, en tanto el intervalo inferior corresponde a los candidatos a CGs

más rojos. Se observa que prácticamente todos los candidatos a CGs más

brillantes que T1,0 = 22 mag pertenecen al rango de colores intermedios.

Esto apoya la interpretación de que los CGs más jóvenes y brillantes se

encuentran entre aquellos de colores intermedios.

Figura 5.9: FLCGs corregidas por contaminación y completitud para
los intervalos de color 1 < (C − T1)0 < 1,37 (panel superior), 1,37 <
(C−T1)0 < 1,7 (panel intermedio) y 1,7 < (C−T1)0 < 2,3 (panel inferior).

5.2. Comparación con la literatura

En años recientes otros parámetros destinados a estimar la riqueza del SCGs

de una galaxia han sido publicados en la literatura. Entre ellos podemos

mencionar TN (Zepf & Ashman 1993) y VN (Spitler et al. 2008), definidos

como la razón entre el número de CGs y la masa estelar en unidades de

109M⊙, o la masa del halo en unidades de 1011M⊙, respectivamente.
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A partir de trabajos publicados en la literatura, hemos realizado un com-

pendio de SCGs estudiados en galaxias de tipo temprano. A fin de contar

estimaciones confiables del tamaño de los SCGs, descartamos aquellos casos

en que sólo se dispońıa información de la región más interna del SCGs, o

aquellos en que el ĺımite fotométrico distaba mucho del turn-over. En las

Tablas 5.2 y 5.3 se listan las galaxias eĺıpticas y lenticulares, respectivamen-

te, cuyos sistemas fueron considerados. En las mismas se incluye: el número

total de CGs del sistema, su frecuencia espećıfica (SN ), tal como fue definida

por Harris & van den Bergh (1981), la fracción de CGs rojos, la magnitud

absoluta en el filtro V , y el tipo de ambiente en que se encuentra la galaxia,

es decir, si pertenece a un cúmulo (C), grupo (G), o es una galaxia de campo

(Ca). Miller & Lotz (2007) publicaron el estudio de los SCGs para una mues-

tra de galaxias enanas eĺıpticas. En el trabajo no indican la fracción de CGs

rojos que presenta cada galaxia. Sin embargo, a partir de sus distribuciones

de color se observa que el número de CGs rojos en sus galaxias es marginal,

con lo cual consideramos para estas galaxias que la fracción de CGs rojos es

cero.

En la Figura 5.10 se grafica la SN en función de MV para las galaxias listadas

en las Tablas 5.2 y 5.3. A partir de los gráficos es evidente que en nuestro

catálogo prevalecen las galaxias en ambientes de alta densidad, motivado en

que la mayoŕıa de los estudios se han focalizado en cúmulos de galaxias.

En el panel superior se grafica la SN global, en el panel medio la SN de CGs

azules, y en el panel inferior la correspondiente a CGs rojos. No aparenta

existir una dependencia entre SN y luminosidad para galaxias de brillos

intermedios (−18 < MV < −21), aśı como tampoco se distinguen diferencias

en función del tipo morfológico o el ambiente en que se encuentra la galaxia.

No obstante, se observa una elevada dispersión en los valores de SN . En

general, las galaxias más brillantes que MV = −22 presentan SN mayores,

producto de SCGs con gran número de miembros. Las galaxias más débiles

también presentan SN altas, producto de sistemas con pocos CGs, pero ricos

al considerar la baja luminosidad de éstas. Las galaxias situadas en ambos

extremos del rango de luminosidades son propias de ambientes densos, tales

como grupos y cúmulos de galaxias.
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La galaxia más brillante de la muestra de eĺıpticas aisladas es NGC 7507,

que se destaca en el gráfico por su SN inusualmente baja. Similar escasez

de CGs presentan las galaxias eĺıpticas de campo estudiadas por Lane et al.

(2013). Probablemente, el único caso de una galaxia eĺıptica aislada con un

SCGs de algunos miles de miembros sea NGC 7796 (Richtler et al. 2014). Cho

et al. (2012) estudiaron una muestra de galaxias eĺıpticas en ambientes de

baja densidad. Su trabajo se centra en la región más interna de los SCGs,

encontrando en la mayoŕıa de los casos SN < 2. La única galaxia de su

muestra con una elevada SN es NGC 1172, la cual fue catalogada como

miembro del grupo de NGC 1209 por Sandage (1978), y no se encuentra en

los catálogos de galaxias eĺıpticas aisladas (como por ej. Reda et al. 2004;

Smith et al. 2004; Stocke et al. 2004; Collobert et al. 2006).

En el panel inferior se destaca la casi total ausencia de galaxias con MV >

−16, debido a que las mismas presentan un escaso número de CGs rojos.

Sin embargo, estas mismas galaxias son las que alcanzan SN más altas entre

los CGs azules, tal como ha sido indicado en otros trabajos (por ej. Harris

et al. 2013). Las SN de las galaxias enanas de Antlia son similares a las

de galaxias de similar luminosidad en otros sistemas, alcanzando valores de

SN ≈ 4 para FS90-162 y FS90-176 (MV ≈ −16). La riqueza de los SCGs de

galaxias enanas es de particlar interés, en el contexto de algunos escenarios

de conformación de los SCGs de galaxias eĺıpticas masivas (por ejemplo Cote

et al. 1998; Hilker et al. 1999; Peng et al. 2008; Schuberth et al. 2010; Tonini

2013).

Otro parámetro ampliamente utilizado para cuantificar la riqueza de los

SCGs de galaxias con distintas morfolǵıas, mencionado previamente, es TN

(Zepf & Ashman 1993) (razón entre el número de CGs y la masa estelar

de la galaxia correspondiente, en unidades de 109M⊙). La estimación de

este parámetro, sin embargo, está afectada por la incerteza en las masas

estimadas, conjugado al hecho de que distintos trabajos aplican diferentes

relaciones para estimar la masa estelar, a partir de la luminosidad de las

galaxias. Con el fin de sortear estas diferencias en el cálculo de este valor,

hemos optado por utilizar como patrón la muestra de galaxias de tipo tem-

prano del cúmulo de Virgo, publicadas por Peng et al. (2008). Esta muestra
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Figura 5.10: SN en función de la MV para las galaxias estudiadas en el
presente trabajo, más una muestra de galaxias de la literatura. En el panel
superior se grafica la SN global, en el panel medio la SN de CGs azules,
y en el panel inferior la correspondiente a CGs rojos (nótese la diferencia
de escalas de este último respecto a los anteriores). Los ćırculos negros

indican las galaxias estudiadas en esta Tesis.

cubre un amplio rango de luminosidades, presenta tanto galaxias Es como

S0s, y sus masas estelares fueron obtenidas a partir de un mismo método,

utilizando magnitudes J y Ks, colores (g − z), y modelos de poblaciones
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estelares simples. En la Figura 5.11 se observa la masa estelar (Mest) de las

galaxias de esa muestra, en escala logaŕıtmica, contra la MV . No se observan

diferencias en la masa estelar de galaxias Es y S0s de similar luminosidad.

Ajustamos a los datos tanto una relación lineal, como una cuadrática, de la

forma

log10(Mest[109M⊙]) = a×MV + b (5.1)

log10(Mest[109M⊙]) = c×M2
V + d×MV + e (5.2)

obteniendo a = −0,444 ± 0,007 y b = −7,45 ± 0,13 en el caso lineal, y

c = −0,011± 0,003, d = −0,87± 0,13 y e = −11,4± 1,2 en el cuadrático. La

suma del cuadrado de los residuos resultó ser 1,21 y 1,08, respectivamente.

Entonces, utilizaremos la relación cuadrática para calcular la masa estelar

del resto de las galaxias de la muestra presente en las Tablas 5.2 y 5.3.

Sin embargo, debemos reconocer que el ajuste obtenido mediante ésta sólo

representa una mejora menor respecto a la expresión lineal. Al respecto,

Hudson et al. (2014) determinaron masas estelares a partir de las relaciones

lineales entre M/L y varios colores en los sistemas fotométricos de Sloan y de

Johnson publicadas en el apéndice de Bell et al. (2003). Si adoptáramos estas

relaciones, y utilizáramos la relación color-magnitud detectada en galaxias

de tipo temprano (Smith Castelli et al. 2012, 2013; Calderón et al. 2015),

obtendriamos una relación lineal entre log10(Mest) y la magnitud absoluta

en el filtro g′ (Mg). Sin embargo, debemos hacer notar que Hudson et al.

(2014) utilizaron las relaciones entre M/Lk y M/LV con colores ópticos para

determinar las masas, siendo que la Figura 20 de Bell et al. (2003) no muestra

una clara relación lineal entre (B − R) y log10(M/Lk). Harris et al. (2013)

también derivan una relación lineal entre el logaritmo de la masa de su

muestra de galaxias y el logaritmo de la luminosidad en el filtro V . Más

aún, encuentran una diferencia de punto de cero entre galaxias eĺıpticas y

de disco. Sin embargo, debemos tener en cuentra que estos autores calculan

para sus galaxias una masa dinámica, a partir del Ref de las galaxias y
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su dispersión de velocidades hasta dicho radio, la cual consideran que se

aproxima a la masa bariónica del bulge de las galaxias. En base a esto, no es

claro que dicha masa sea directamente comparable con la estimada en esta

Tesis, y no podemos descartar que la forma en que fue definida sea el causal

de la diferencia entre galaxias de distintos tipos morfológicos. Aún aśı, los

autores muestran en su Fig. 4 que el log10(Mdin) en función del log10(LK) es

pobremente ajustado por una recta, y recurren a una relación bilineal. En su

Fig. 3, log10(Mdin) en función del log10(LV ) śı puede ser ajustado por una

recta. La Figura 5.11 prácticamente no presenta galaxias más débiles que

MV = −16. Por esto, deberá considerarse la aplicación de esta expresión a

las galaxias más débiles de nuestra muestra como una extrapolación.
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Figura 5.11: Masa estelar en función de la MV para las galaxias del
cúmulo de Virgo estudiadas por Peng et al. (2008). La curva continua

representa el ajuste de una función cuadrática.

En la Figura 5.12 se grafica el parámetro TN en función de la MV para la

muestra de galaxias. Al igual que en la Fig. 5.10, el panel superior mues-

tra el parámetro global, el panel del medio, TN para los CGs azules, y el

panel inferior, TN para los CGs rojos. Nuevamente, galaxias de brillos in-

termedios presentan rangos de TN similares, con una gran dispersión en los

valores. Como hemos indicado en la Sección 1.1, los CGs requieren de con-

diciones particulares para su formación, que sólo se produciŕıan en regiones

de formación estelar masivas (Kruijssen 2014). Esto ha llevado a algunos
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autores a plantear que los CGs podŕıan encontrarse entre los primeros ob-

jetos a constituirse en un brote estelar, mientras que estrellas de campo y

cúmulos estelares menos masivos continuaŕıan formándose con posterioridad

(Spitler 2010). En este contexto, Harris et al. (2013) plantean el interrogante

si aquellas galaxias con elevados ı́ndices de SN (o TN ), son ricas en CGs, o en

realidad son deficientes en estrellas de campo. Siguiendo este razonamiento,

la formación estelar en galaxias enanas podŕıa ser detenida, tanto por proce-

sos internos que eyectan parte de la componente gaseosa, como explosiones

de supernova, vientos estelares o fotoionización, o por procesos externos, co-

mo pueden ser las interacciones con otras galaxias de mayor masa, o con el

medio intracúmulo (e.g. Brooks et al. 2013; Kazantzidis et al. 2013; Weisz

et al. 2014). En las galaxias más masivas, los procesos que afectan a la for-

mación estelar son el feeback de los AGNs, y el calentamiento del medio por

la cáıda de gas hacia la galaxia (Bower et al. 2006; Dekel & Birnboim 2006;

Popesso et al. 2015; Taylor & Kobayashi 2015). Esto favoreceŕıa a galaxias

de masa intermedia, lo cual se sostiene por la evidencia de dependencia con

la masa bariónica que presenta el cociente entre la masa del halo y la masa

bariónica (Leauthaud et al. 2012; Brodie et al. 2014; Velander et al. 2014;

Rodŕıguez-Puebla et al. 2015). Mieske et al. (2014) plantean que los proce-

sos que conllevan a la destrucción de CGs seŕıan más eficientes en galaxias

compactas, de luminosidad intermedia, y atribuyen a ésto los bajos valores

de TN y SN en galaxias de masa intermedia.

Un comportamiento particular se observa en las pocas galaxias de campo

que presenta la muestra. En todas ellas, el parámetro TN de los CGs azu-

les es similar al de aquellas galaxias en ambientes de mayor densidad. En

cambio, el parámetro TN de los CGs rojos aparentaŕıa ser inferior. Este com-

portamiento es interesante en el contexto de la evolución de dichas galaxias.

El escenario actual de formación de CGs implica que el origen de los CGs

pobres en metales seŕıan las primeras fusiones de protogalaxias poco masi-

vas (z ≈ 3 − 4), o habŕıan sido capturados de galaxias satélites. Los CGs

ricos en metales se habŕıan formado como el producto de posteriores fusiones

(z ≈ 2), menos numerosas, pero ocurridas entre galaxias presumiblemente

más masivas (e.g. Muratov & Gnedin 2010; Schuberth et al. 2010; Tonini
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2013; Li & Gnedin 2014). Esto podŕıa implicar que galaxias eĺıpticas aisla-

das presentan una historia deficiente en fusiones ricas en gas (o húmedas),

y por tanto que su estructura actual se debe a fusiones tard́ıas, ocurridas en

ausencia de cantidades significativas de gas. En este sentido, Jiménez et al.

(2011) indican que las galaxias pueden incorporar una porción considerable

de su masa a partir de fusiones secas. Tal et al. (2009) estudiaron galaxias

eĺıpticas aisladas, hallando signos de interacciones tidales en gran parte de

su muestra. Esta evidencia respaldaŕıa la posibilidad de que las galaxias

eĺıpticas aisladas sean el resultado de fusiones de edad intermedia.

En la Figura 5.13 graficamos nuevamente el parámetro TN , pero esta vez

en función de la masa estelar de la galaxia, a fin de que dichos gráficos

sean comparables con los de Harris et al. (2013) y Forte et al. (2014). No

obstante, Forte et al. (2014) definieron los parámetros tb y tr en función de

las masas estelares del halo y el bulge de la galaxia, respectivamente. Si bien

esto dificulta la comparación directa con los parámetros TN,az y TN,roj , se

observan similitudes. En principio, las galaxias con menores valores tanto

de TN como de t, se encuentran en el rango de masas 1010 − 1011M⊙. En

el mismo rango se encuentran las galaxias que presentan menor fracción de

masa bariónica contenida en CGs (Harris et al. 2013; Forte et al. 2014).

Tanto en el trabajo de Forte et al. (2014) como en esta Tesis se observa que

los parámetros alcanzan sus menores valores en rangos de masas estelares

diferentes, según se trate de CGs azules o rojos. En nuestro caso, TN,az

alcanza los menores valores para ≈ 5 × 1010M⊙, en tanto que TN,az lo hace

para ≈ 1010M⊙. Esto no coincide con los resultados de Forte et al. (2014),

quienes encuentran que taz alcanza su mı́nimo para masas menores que troj .

Esta diferencia probablemente se deba a que se utilizan distintas masas para

normalizar en ambos trabajos y, como se observa en la Fig. 18 de su trabajo,

la fracción de masa del halo relativa a la masa estelar total vaŕıa a partir de

≈ 5 × 1010M⊙.

El tercer parámetro que mencionamos arriba es VN , propuesto por (Spitler

et al. 2008) como la razón entre el número de CGs y la masa total del halo

de materia oscura en que está embebida la galaxia, en unidades de 1011M⊙.

En dicho trabajo encontraron, para una muestra de galaxias de distintas
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morfoloǵıas, que el parámetro VN no presenta una clara dependencia con la

masa del halo, alcanzando VN ≈ 10 en el caso de CGs azules, y VN ≈ 5 para

los CGs rojos. Esto indicaŕıa que el tamaño de los SCGs es directamente

proporcional a la masa del halo de materia oscura en que se encuentra em-

bebida la galaxia. No obstante, debemos indicar que la masa de los halos fue

calculada a partir de un método indirecto, y los valores de VN que encuen-

tran para las galaxias de su muestra presentan una considerable dispersión.

Un resultado similar encuentran Hudson et al. (2014), quienes estimaron la

masa del halo de una numerosa muestra de galaxias a partir del método de

weak lensing. Sus resultados indican que la fracción entre la masa contenida

en CGs y la masa del halo de la galaxia (η), es independiente de esta última,

presentando valores cercanos a η ≈ 4 × 10−5. Forte et al. (2014) calcularon

parámetros análogos a los ya mencionados t, taz y troj , considerando la ma-

sa total del halo. Para llevar esto adelante, consideraron las relaciones entre

la masa estelar y la masa del halo de galaxias derivada por Shankar et al.

(2006). No obstante, estos autores muestran en su Fig. 22 que una variedad

de trabajos obtienen diferentes relaciones entre estos parámetros, cuyo com-

portamiento vaŕıa significativamente en el extremo masivo, lo cual implicaŕıa

que la relación es incierta para las galaxias masivas (M∗ > 1011M⊙). Estos

autores hallaron que el parámetro t, es relativamente independiente de la

masa del halo, hasta valores de ≈ 1012M⊙, en acuerdo con los resultados

de Hudson et al. (2014). Para halos más masivos, el parámetro t experimen-

ta un incremento, aunque el mismo podŕıa estar motivado en una mayor

incerteza de la relación entre masa estelar y masa del halo, que ya hemos

mencionado.

Para NGC 7507, si consideramos una masa total (estelar más materia oscura)

de 4,2 × 1011M⊙ (Salinas et al. 2012), obtenemos VN = 87 ± 25. En el caso

del cúmulo de Antlia, para determinar la masa total de NGC 3268 hasta 10′

de distancia radial proyectada, debemos valernos de los resultados en rayos-

X de Nakazawa et al. (2000). Ellos indican que la emisión extendida de la

galaxia es isotérmica, con kTe = 2 keV. Ajustaron el perfil de brillo radial

en rayos-X mediante un modelo beta,
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n(r) = n0(1 + (r/rc)
2)−3β/2 (5.3)

con β = 0,38 y rc = 5′. Si suponemos que la emisión presenta simetŕıa

esférica, podemos aplicar la expresión de (Grego et al. 2001)

M(r) =
3βkTe

Gµmp

r3

r2c + r2
(5.4)

donde G es la constante de gravitación, µ es el peso molecular y mp la masa

del protón. Adoptamos µ = 0,6, obteniendo para la masa encerrada en el

volumen de radio 10′ un valor de 6,9 × 1012M⊙, y VN = 60 ± 5.

En el caso de NGC 3258, Pedersen et al. (1997) determinaron que la emisión

extendida también es isotérmica, con kTe = 1,7 keV, y el modelo beta que

ajusta al perfil de brillo de la misma está definido por β = 0,6 y rc = 8′,

por lo que la masa encerrada en el volumen de radio 13′ es 1,1× 1013M⊙, y

VN = 35 ± 2,5. En los tres casos mencionados hasta aqúı, las incertezas que

se indican para los parámetros VN son debidas únicamente a la propagación

de la incerteza en el número de miembros del SCGs.

Si comparamos con otras galaxias, Dirsch et al. (2003b) determinaron que

NGC 1399 posee 6450 ± 700 CGs dentro de 15′ de distancia proyectada,

mientras que Schuberth et al. (2010) calcularon que la masa contenida dentro

de 14,5′ es 9,5 × 1012M⊙, lo cual implica que VN ≈ 68. Faifer et al. (2011)

determinaron que el SCGs de NGC 4649 posee 4690 ± 980 miembros hasta

100 kpc. A partir del perfil de masa en rayos-X de la galaxia (Figura 6 de

Humphrey et al. 2006), la masa contenida hasta ese mismo ĺımite es ≈ 9 ×

1012M⊙, resultando entonces VN ≈ 52. Para NGC 4472, Peng et al. (2008)

encuentran 7813± 830 CGs, pero no indican expĺıcitamente la extensión del

sistema. Rhode & Zepf (2001) determinaron ≈ 5900 CGs hasta 110 kpc, y

Durrell et al. (2014) determinaron 9070 ± 740 ± 250 CGs hasta 280 kpc. Si

consideramos estos últimos trabajos, el valor del parámetro que se obtiene

a partir de la masa contenida hasta estos radios en Humphrey et al. (2006)

es VN ≈ 59 (≈ 1013M⊙), y VN = 45 ± 5 (≈ 2 × 1013M⊙), respectivamente.
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Los cálculos del número total de CGs en torno a NGC 4486 de Peng et al.

(2008), 14660±891, y Durrell et al. (2014), 14520±1190±140 hasta 280 kpc,

son comparables. Si consideramos este último, la masa encerrada hasta el

ĺımite indicado puede obtenerse a partir del perfil logaŕıtmico ajustado por

Murphy et al. (2011), resultando en ≈ 3,7 × 1013M⊙. A partir de estos

valores, se obtiene VN ≈ 39. Teniendo en cuenta estos resultados, observamos

que los parámetros VN calculados para NGC 3258 y NGC 3268 no difieren

de los valores obtenidos para otras galaxias eĺıpticas brillantes. El valor de

VN para NGC 7507 es ligeramente superior, siendo esta la única galaxia

eĺıptica aislada considerada. Debemos señalar que la dispersión entre estas

mediciones es elevada, y los valores calculados, aproximados. Para aquellas

galaxias que se encuentran en la muestra de Spitler et al. (2008), los valores

de VN aqúı obtenidos son mayores, debido a que la relación utilizada por

Spitler et al. (2008) sobreestima la masa del halo. A raiz de la discrepancia de

resultados entre Hudson et al. (2014) y Forte et al. (2014) para las galaxias

masivas, seŕıa importante contar con una mayor cantidad de estudios de

la masa total de este tipo de galaxias, en función de investigar sus posibles

escenarios de evolución, y como esto se relaciona con la riqueza de sus SCGs.
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Figura 5.12: TN en función de MV para las galaxias estudiadas en el
presente trabajo, más una muestra de galaxias de la literatura. En el panel
superior se grafica el parámetro TN global, en el panel medio TN de CGs
azules, y en el panel inferior el valor correspondiente a CGs rojos. Los

ćırculos negros indican las galaxias estudiadas en esta Tesis.
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Figura 5.13: TN en función de la masa estelar para las galaxias estudia-
das en el presente trabajo, más una muestra de galaxias de la literatura.
En el panel superior se grafica el parámetro TN global, en el panel medio
TN de CGs azules, y en el panel inferior el valor correspondiente a CGs

rojos. Los ćırculos negros indican las galaxias estudiadas en esta Tesis.
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Cuadro 5.2: Catálogo de galaxias eĺıpticas obtenidas de la literatura.
NCGs es número total de CGs, SN su frecuencia espećıfica y Frojos la
fracción de CGs rojos. En la columna Medio las distintas letras indican
si la galaxia es miembro de un cúmulo (C), de un grupo (G), o es una

galaxia de campo (Ca).

ID NCGs SN Frojos MV Medio

NGC 4472 7813 ± 8301 5,4 ± 0,61 0,61 −22,901 C

NGC 3311 16500 ± 20002 12,5 ± 1,52 0,422 −22,802 C

NGC 4486 14660 ± 8911 12,6 ± 0,771 0,271 −22,661 C

NGC 1399 6450 ± 7003 5,1 ± 1,23 0,43 −22,593 C

NGC 4406 29004 3,5 0,384 −22,545 C

NGC 4649 4690 ± 9806 5,0 ± 16 0,486 −22,446 C

NGC 4365 6450 ± 1107 7,75 ± 0,137 0,37 −22,38 C

NGC 5813 2900 ± 4009 3,6 ± 0,89 0,329 −22,305 G

NGC 4374 4301 ± 12011 5,20 ± 1,451 0,111 −22,291 C

NGC 3258 3800 ± 280 5 ± 0,4 0,3 −22,2010 C

NGC 3268 4150 ± 360 5,5 ± 0,5 0,4 −22,2010 C

NGC 7507 365 ± 100 0,5 ± 0,2 0,4a −22,1611 Ca

NGC 4636 4200 ± 12012 8,9 ± 1,212 0,3512 −22,135 C

NGC 1407 2640 ± 46013 4 ± 1,313 0,6014 −22,0613 G

NGC 3923 4580 ± 8206 6,3 ± 1,16 0,636 −22,036 G

NGC 4494 392 ± 4915 1,2 ± 0,315 0,2315 −21,4715 Ca

NGC 1404 725 ± 14516 2,0 ± 0,516 0,3917 −21,4016 C

NGC 720 660 ± 19017 2,2 ± 0,917 − −21,1817 Ca

VCC1903 803 ± 3551 2,70 ± 1,191 0,491 −21,181 C

NGC 821 320 ± 4518 1,32 ± 0,1518 0,418 −20,9618 Ca

NGC 4278 1378 ± 20019 6 ± 1,319 0,3519 −20,905 G

NGC 1387 390 ± 2720 1,8 ± 0,720 0,7620 −20,9020 C

VCC1231 376 ± 971 1,98 ± 0,511 0,431 −20,701 C

NGC 1379 225 ± 2320 1,4 ± 0,420 0,5520 −20,6020 C

NGC 1374 360 ± 1720 2,4 ± 0,520 0,4920 −20,4020 C

NGC 1427 470 ± 4021 4,5 ± 0,821 0,1821 −20,0521 C

VCC1664 213 ± 311 2,35 ± 0,341 0,381 −19,901 C



Caṕıtulo 5. Comparación con otros sistemas de CGs

Cuadro 5.2: Continuación

ID NCGs SN Frojos MV Medio

VCC1279 58 ± 111 0,72 ± 0,151 0,301 −19,781 C

VCC2000 205 ± 281 2,97 ± 0,411 0,131 −19,601 C

VCC1025 141 ± 341 2,08 ± 0,501 0,111 −19,581 C

VCC828 69,5 ± 9,81 1,52 ± 0,211 0,231 −19,151 C

VCC1327 11 ± 121 0,26 ± 0,291 0,361 −19,101 C

VCC1630 47 ± 111 1,11 ± 0,261 0,411 −19,071 C

VCC1146 72 ± 121 1,93 ± 0,321 0,701 −18,931 C

VCC1913 71 ± 141 2,02 ± 0,401 0,181 −18,871 C

VCC1475 81 ± 101 3,05 ± 0,401 0,041 −18,561 C

VCC1261 35,1 ± 7,61 1,51 ± 0,331 0,171 −18,421 C

VCC575 18,0 ± 6,11 0,77 ± 0,261 0,211 −18,421 C

VCC1178 25,3 ± 9,21 1,16 ± 0,421 0,331 −18,351 C

VCC9 25,7 ± 6,41 1,57 ± 0,391 0,121 −18,041 C

VCC1422 24,9 ± 6,01 1,62 ± 0,391 0,321 −17,971 C

VCC437 42,1 ± 7,91 3,13 ± 0,591 0,061 −17,821 C

VCC1087 66,0 ± 9,51 5,07 ± 0,731 0,061 −17,791 C

VCC1297 4 ± 111 0,42 ± 1,001 0,311 −17,671 C

VCC1861 37,6 ± 7,41 3,44 ± 0,681 0,271 −17,601 C

VCC856 43,4 ± 7,91 4,07 ± 0,741 0,171 −17,571 C

FS90-177 13 ± 8 1,2 ± 0,75 0,6 −17,57 C

VCC1355 10,8 ± 5,61 1,07 ± 0,561 0,101 −17,511 C

VCC543 18,1 ± 5,51 1,97 ± 0,601 0,001 −17,411 C

VCC1431 60,6 ± 9,31 6,72 ± 1,031 0,151 −17,391 C

VCC1910 48,7 ± 8,41 5,38 ± 0,931 0,351 −17,391 C

FCC0136 22,3 ± 6,622 2,5 ± 0,722 − −17,3722 C

VCC2019 23,9 ± 6,11 2,72 ± 0,691 0,001 −17,361 C

FS90-87 15 ± 10 1,7 ± 1 0,00 −17,36 C

VCC1871 10,4 ± 5,01 1,24 ± 0,601 0,021 −17,311 C

VCC1528 40,7 ± 7,61 5,57 ± 1,041 0,091 −17,161 C

VCC200 15,5 ± 5,81 2,21 ± 0,831 0,001 −17,121 C
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Cuadro 5.2: Continuación

ID NCGs SN Frojos MV Medio

FS90-136 10 ± 7 1,5 ± 1,05 0,0 −17,05 C

VCC940 61,4 ± 9,522 10,1 ± 1,622 − −16,9622 C

VCC543 15,2 ± 5,122 2,5 ± 0,822 − −16,9522 C

VCC1545 54,2 ± 8,81 9,37 ± 1,521 0,101 −16,911 C

VCC917 7,0 ± 6,022 1,2 ± 1,122 − −16,8822 C

FCC0324 11,2 ± 5,722 2,0 ± 1,022 − −16,8722 C

VCC1440 26,7 ± 6,81 4,81 ± 1,221 0,161 −16,861 C

VCC1876 25,9 ± 7,422 4,9 ± 1,422 − −16,822 C

VCC1828 20,4 ± 5,81 3,94 ± 1,121 0,001 −16,781 C

VCC1488 7,3 ± 4,21 1,42 ± 0,821 0,011 −16,781 C

VCC1075 16,5 ± 5,21 3,19 ± 1,011 0,001 −16,781 C

VCC1185 14,0 ± 5,71 2,73 ± 1,111 0,081 −16,771 C

VCC1407 49,7 ± 8,61 10,18 ± 1,761 0,131 −16,721 C

VCC1254 24,0 ± 9,322 5,2 ± 2,022 − −16,6722 C

VCC1857 10,8 ± 5,91 2,39 ± 1,311 0,391 −16,641 C

VCC1895 6,3 ± 4,31 1,45 ± 0,991 0,141 −16,601 C

VCC1308 8,2 ± 5,122 1,9 ± 1,222 − −16,5922 C

VCC2008 8,8 ± 6,022 2,1 ± 1,422 − −16,5822 C

VCC1107 25,3 ± 6,522 5,9 ± 1,522 − −16,5822 C

VCC949 23,1 ± 6,922 5,4 ± 1,622 − −16,5722 C

VCC1514 2,1 ± 2,922 0,5 ± 0,722 − −16,5722 C

FCC0046 9,9 ± 5,322 2,3 ± 1,222 − −16,5722 C

VCC1499 19,0 ± 6,61 4,65 ± 1,621 0,151 −16,531 C

FCC0150 9,9 ± 5,322 2,6 ± 1,422 − −16,4722 C

VCC1627 3,6 ± 3,71 0,94 ± 0,971 0,001 −16,461 C

FS90-159 6 ± 3 1,61 ± 0,8 0,0 −16,43 C

VCC33 2,2 ± 4,21 0,61 ± 1,171 0,351 −16,391 C

VCC965 15,4 ± 5,322 4,4 ± 1,522 − −16,3722 C

VCC2050 9,2 ± 4,31 2,63 ± 1,231 0,001 −16,361 C

VCC871 18,2 ± 5,822 5,2 ± 1,722 − −16,3622 C
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Cuadro 5.2: Continuación

ID NCGs SN Frojos MV Medio

VCC1743 9,8 ± 6,41 2,88 ± 1,881 0,321 −16,331 C

FS90-196 9 ± 6 2,8 ± 1,58 0,28 −16,27 C

VCC1886 3,9 ± 2,61 1,24 ± 0,821 0,001 −16,251 C

VCC538 0,6 ± 3,51 0,19 ± 1,111 0,001 −16,241 C

VCC230 28,7 ± 6,71 9,39 ± 2,191 0,021 −16,211 C

VCC1311 18,4 ± 5,522 6,9 ± 2,122 − −16,0722 C

VCC118 3,5 ± 4,222 1,3 ± 1,622 − −16,0722 C

VCC128 13,0 ± 5,122 4,9 ± 1,922 − −16,0722 C

VCC1948 2,5 ± 3,01 0,94 ± 1,131 0,001 −16,061 C

VCC1539 31,0 ± 7,01 11,83 ± 2,671 0,001 −16,051 C

VCC1826 4,5 ± 3,91 1,74 ± 1,511 0,001 −16,031 C

FS90-176 10 ± 7 3,91 ± 2,7 0,25 −16,02 C

VCC1497 5,8 ± 5,422 2,3 ± 2,122 − −16,0122 C

VCC546 5,6 ± 3,922 2,2 ± 1,622 − −16,022 C

VCC158 10,4 ± 5,422 4,2 ± 2,222 − −15,9822 C

LGC0047 3,0 ± 4,522 1,3 ± 1,922 − −15,9322 C

VCC1577 14,6 ± 5,922 6,4 ± 2,622 − −15,8922 C

VCC452 18,1 ± 6,222 8,1 ± 2,822 − −15,8822 C

VCC992 3,5 ± 4,822 1,6 ± 2,222 − −15,8722 C

FS90-162 9 ± 6 4,1 ± 2,7 0,15 −15,86 C

VCC1661 10,2 ± 4,71 4,83 ± 2,231 0,001 −15,811 C

VCC1489 11,7 ± 4,81 6,69 ± 2,741 0,311 −15,611 C

VCC1105 4,8 ± 4,022 2,9 ± 2,422 − −15,5522 C

FCC0316 21,1 ± 6,922 13,7 ± 4,522 − −15,4722 C

FCC0174 9,9 ± 4,622 6,4 ± 3,022 − −15,4722 C

VCC1762 4,7 ± 4,122 3,0 ± 2,622 − −15,4722 C

VCC747 16,4 ± 5,722 10,6 ± 3,722 − −15,4722 C

FCC0110 0,0 ± 5,222 0,0 ± 3,722 − −15,3722 C

FCC0048 8,7 ± 5,422 8,1 ± 5,122 − −15,0722 C

VCC503 2,9 ± 4,322 3,3 ± 4,822 − −14,8822 C
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Cuadro 5.2: Continuación

ID NCGs SN Frojos MV Medio

VCC1651 4,9 ± 6,222 6,6 ± 8,422 − −14,6722 C

FCC0064 0,0 ± 3,622 0,0 ± 4,922 − −14,6722 C

FCC0254 5,6 ± 5,222 8,3 ± 7,722 − −14,5722 C

FCC0212 6,9 ± 6,622 10,2 ± 9,822 − −14,5722 C

FCC0025 3,1 ± 4,522 5,0 ± 7,422 − −14,4722 C

FCC0242 0,0 ± 3,322 0,0 ± 5,922 − −14,3722 C

LGC0050 7,5 ± 4,022 16,6 ± 8,922 − −14,1322 C

VCC896 5,3 ± 4,622 13,6 ± 11,922 − −13,9722 C

E269-66 4,0 ± 0,022 11,12pm0,022 0,2522 −13,8922 G

VCC1729 1,2 ± 3,522 3,3 ± 9,922 − −13,8722 C

FCC0218 0,0 ± 3,422 0,0 ± 11,622 − −13,6722 C

VCC240 8,5 ± 4,822 30,4 ± 17,222 − −13,6122 C

VCC2029 1,2 ± 4,222 4,7 ± 17,022 − −13,4922 C

VCC529 4,1 ± 4,122 16,8 ± 16,922 − −13,4722 C

FCC0238 2,5 ± 2,522 10,1 ± 10,122 − −13,4722 C

FCC0304 0,0 ± 3,822 0,0 ± 17,122 − −13,3722 C

VCC1530 7,6 ± 4,922 34,2 ± 22,022 − −13,3722 C

FCC0189 0,6 ± 4,222 2,8 ± 18,922 − −13,3722 C

VCC996 0,0 ± 4,422 0,0 ± 20,022 − −13,3622 C

VCC1272 2,9 ± 4,022 14,9 ± 20,322 − −13,2322 C

VCC1714 0,0 ± 4,522 0,0 ± 23,522 − −13,222 C

VCC1877 3,5 ± 3,922 20,8 ± 23,022 − −13,0722 C

FCC0246 0,0 ± 3,422 0,0 ± 20,122 − −13,0722 C

VCC1781 2,9 ± 4,022 19,1 ± 25,722 − −12,9722 C

FCC0144 0,6 ± 4,222 4,0 ± 27,222 − −12,9722 C

VCC646 5,3 ± 4,622 36,5 ± 31,922 − −12,922 C

VCC1252 7,6 ± 4,922 54,1 ± 34,822 − −12,8722 C

FCC0027 0,6 ± 3,822 4,4 ± 27,122 − −12,8722 C

FCC0059 0,0 ± 4,022 0.± 31,222 − −12,7722 C

VCC1363 0,0 ± 3,022 0,0 ± 25,522 − −12,6722 C
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Cuadro 5.2: Continuación

ID NCGs SN Frojos MV Medio

FCC0146 0,6 ± 3,422 5,3 ± 29,022 − −12,6722 C

VCC1077 1,8 ± 5,322 16,8 ± 50,722 − −12,5522 C

1 Peng et al. (2008),2 Wehner et al. (2008), 3 Dirsch et al. (2003b),

4 Rhode & Zepf (2004),5 RC3, 6 Faifer et al. (2011), 7 Blom et al. (2012),

8 Ferrarese et al. (2006b),9 Hargis & Rhode (2012), 10 Calderón et al., env,

11 Salinas et al. (2012), 12 Dirsch et al. (2005), 13 Perrett et al. (1997),

14 Forbes et al. (2006), 15 Foster et al. (2011), 16 Forbes et al. (1998),

17 Kim et al. (2013), 18 Spitler et al. (2008), 19 Usher et al. (2013),

20 Bassino et al. (2006b), 21 Forte et al. (2001), 22 Miller & Lotz (2007)

Cuadro 5.3: Catálogo de galaxias lenticulares obtenidas de la literatura.
NCGs es número total de CGs, SN su frecuencia espećıfica y Frojos la
fracción de CGs rojos. En la columna Medio las distintas letras indican
si la galaxia es miembro de un cúmulo (C), de un grupo (G), o es una

galaxia de campo (Ca).

ID NCGs SN Frojos MV Medio

NGC 4594 19001 2,11 0,371 −22,41 Ca

VCC798 1110 ± 1812 1,29 ± 0,212 0,412 −22,342 C

NGC 1380 560 ± 303 1,5 ± 0,13 0,683 −21,443 C

VCC1535 388 ± 1172 1,09 ± 0,332 0,382 −21,382 C

VCC1632 984 ± 1982 2,82 ± 0,572 0,402 −21,362 C

NGC 5866 340 ± 804 1,1 ± 0,34 0,264 −21,24 G

NGC 4762 270 ± 304 0,9 ± 0,14 0,64 −21,24 C

NGC 3115 546 ± 805 1,9 ± 0,25 0,485 −21,135 G

VCC1154 218 ± 282 1,00 ± 0,132 0,482 −20,852 C

VCC2095 211 ± 342 1,03 ± 0,172 0,402 −20,782 C

NGC 4754 115 ± 154 0,6 ± 0,14 0,64 −20,74 C

NGC 1400 922 ± 2805 5,3 ± 1,65 0,296 −20,615 G

VCC1062 178 ± 302 1,06 ± 0,182 0,002 −20,562 C

NGC 3384 120 ± 304 0,8 ± 0,24 0,404 −20,54 G

VCC2092 103 ± 172 0,68 ± 0,112 0,392 −20,462 C
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Cuadro 5.3: Continuación

ID NCGs SN Frojos MV Medio

VCC1030 345 ± 802 2,27 ± 0,532 0,252 −20,452 C

VCC759 200 ± 412 1,34 ± 0,272 0,352 −20,442 C

VCC1692 139 ± 232 1,09 ± 0,182 0,362 −20,262 C

VCC369 179 ± 172 1,51 ± 0,142 0,532 −20,192 C

VCC685 196 ± 602 1,78 ± 0,542 0,292 −20,112 C

VCC1938 59,8 ± 9,22 0,64 ± 0,102 0,192 −19,932 C

VCC654 45 ± 162 0,50 ± 0,182 0,152 −19,882 C

VCC944 72 ± 102 0,87 ± 0,122 0,362 −19,802 C

VCC1883 83 ± 252 1,11 ± 0,342 0,312 −19,682 C

VCC1720 62 ± 132 0,87 ± 0,182 0,362 −19,632 C

VCC778 74 ± 322 1,11 ± 0,482 0,292 −19,562 C

VCC355 100 ± 312 1,70 ± 0,532 0,232 −19,422 C

VCC1242 116 ± 242 2,05 ± 0,422 0,352 −19,382 C

VCC1619 84 ± 192 1,52 ± 0,342 0,272 −19,362 C

VCC784 50 ± 142 0,95 ± 0,272 0,442 −19,312 C

VCC1125 52,3 ± 8,52 1,23 ± 0,202 0,082 −19,072 C

VCC1537 31,4 ± 7,22 0,80 ± 0,182 0,122 −18,992 C

VCC1250 20,1 ± 7,32 0,52 ± 0,192 0,062 −18,982 C

VCC1303 72 ± 182 2,10 ± 0,532 0,062 −18,842 C

VCC1321 31,0 ± 9,02 0,94 ± 0,272 0,272 −18,802 C

VCC698 114 ± 122 3,53 ± 0,382 0,182 −18,782 C

VCC1283 58,6 ± 9,32 2,02 ± 0,322 0,232 −18,652 C

VCC2048 17,2 ± 5,42 1,25 ± 0,392 0,232 −17,852 C

VCC1695 14,4 ± 5,72 1,45 ± 0,582 0,292 −17,492 C

VCC571 10,9 ± 5,62 1,29 ± 0,662 0,002 −17,322 C

VCC1833 18,1 ± 5,52 2,55 ± 0,772 0,312 −17,132 C

VCC751 9,2 ± 4,32 1,49 ± 0,702 0,002 −16,972 C

VCC1779 2,1 ± 3,72 0,37 ± 0,642 0,002 −16,902 C

VCC21 20,7 ± 6,52 3,85 ± 1,212 0,002 −16,832 C

VCC1049 8,4 ± 4,52 1,77 ± 0,952 0,232 −16,692 C
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Cuadro 5.3: Continuación

ID NCGs SN Frojos MV Medio

VCC1512 4,7 ± 3,82 1,48 ± 1,202 0,002 −16,252 C

1 Rhode & Zepf (2004), 2 Peng et al. (2008), 3 Kissler-Patig et al. (1997),

4 Hargis & Rhode (2012), 5 Faifer et al. (2011), 5 Perrett et al. (1997),

6 Forbes et al. (2006)
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Conclusiones

En la presente Tesis se han estudiado las enanas ultra-compactas presentes

en el cúmulo de galaxias de Antlia, buscando aportar evidencias para deter-

minar su origen (u oŕıgenes). Se compararon sus propiedades fotométricas

con las de otros sistemas estelares, como los cúmulos globulares, que se pre-

sume podŕıan estar relacionados con éstas.

Para llevar ésto a cabo, en primer lugar era necesario disponer de un catálo-

go confiable de enanas ultra-compactas y cúmulos globulares. A fin de cons-

truirlo, se realizó la fotometŕıa de ocho campos obtenidos con MOSAIC II,

cuatro de los cuales fueron útiles para el análisis de los SCGs de NGC 3258

y NGC 3268. El gran campo que cubren estas imágenes permitió, respecto

a trabajos anteriores, una mejor estimación del nivel de contaminación y la

determinación de la extensión total de estos sistemas. El número total de

miembros fue de 3800±280 para NGC 3258 y de 4150±360 para NGC 3268,

presentando esta última una mayor fracción de CGs rojos. Este valor es si-

milar al de galaxias eĺıpticas masivas en ambientes de alta densidad. Esto se

condice con su rol como galaxia dominante de uno de los grupos que parecen

conformar el cúmulo de Antlia.

A partir del catálogo de candidatos mencionados anteriormente se diseñaron

observaciones espectroscópicas multi-objeto, que fueron realizadas mediante

el instrumento GMOS del Observatorio Gemini Sur. El resultado de estas
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observaciones, junto con otras existentes en archivo, fue la confirmación de

35 objetos como miembros del cúmulo de Antlia. Los mismos, que por sus

colores y magnitudes pueden ser clasificados como CGs brillantes o UCDs,

fueron denominados como ACOs (siglas para Objeto Compacto de Antlia,

traducido al inglés).

La existencia de dos campos obtenidos con la cámara ACS en la base de

datos públicos del Telescopio Espacial Hubble, cada uno centrado en una de

las galaxias gEs de Antlia, permitió determinar Ref para una submuestra

de nuestros ACOs, sumados a otros candidatos de los que no se dispone

de observaciones espectroscópicas. Se encontró que los candidatos a CGs

en el rango −10,5 < MV < −9 presentan Ref promedio entre 3,1 − 3,4 pc

similares al valor medio obtenido para los CGs Galácticos. Los CGs azules

podŕıan presentar Ref ligeramente superiores, aunque la evidencia no es

concluyente. Los objetos más brillantes que MV = −10,5 aparentaŕıan seguir

una relación tamaño-luminosidad, en el sentido de que objetos más brillantes

tienden a presentar Ref mı́nimos mayores. El estudio realizado sobre las

imágenes de ACS permitió detectar diez candidatos a CEs en Antlia, con

10 < Ref < 17 pc, y colores mayoritariamente azules. Tanto en la selección

de ACOs presente en esta Tesis, como en objetos de similares caracteŕısticas

descubiertos en otros sistemas, se observa que objetos de similar Ref , tienden

a ser más rojos cuanto más brillantes. Esto no parece observarse en los CGs

“clásicos”.

Una de las teoŕıas planteadas en la literatura para explicar la existencia de

las UCDs, es que éstas sean el remanente de galaxias dE,N desmembradas

por efecto de la fuerza de marea de galaxias masivas vecinas. En función de

esto, se compararon los colores y luminosidades de nuestros ACOs con los de

ocho núcleos de galaxias eĺıpticas enanas (dE,N) del cúmulo de Antlia. Los

núcleos medidos ocupan regiones similares en el DCM que los ACOs azules.

Otros autores han señalado con anterioridad la posibilidad de que sean las

UCDs azules las que tengan un origen relacionado con las dE,N, en tanto

que las rojas se produciŕıan por otros canales.
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También se ha propuesto que las UCDs sean CGs masivos, producto de la

fusión de varios cúmulos estelares en sus oŕıgenes. Para estudiar la factibili-

dad de este origen para los ACOs, se compararon estad́ısticamente el número

de CGs brillantes que cabŕıa esperar, con el número de ACOs y candidatos

marginalmente resueltos. Los valores obtenidos indican que no seŕıa nece-

sario invocar un origen distinto al de los CGs para explicar el número de

ACOs encontrados en Antlia.

Por último, medimos metalicidades y edades medias para un conjunto de

ACOs alrededor de ambas gEs, a partir del ajuste de sus espectros combina-

dos. Los valores obtenidos coinciden con poblaciones viejas, y metalicidades

bajas, lo cual estaŕıa de acuerdo con cualquiera de los dos oŕıgenes propues-

tos.

Se estudió el SCGs de NGC 7507, una galaxia gE de campo, con el fin de

compararlo con las gEs presentes en el cúmulo de Antlia. La galaxia presenta

un sistema muy pobre, en comparación con su luminosidad (SN = 0,50 ±

0,2). La subpoblación de CGs rojos posee colores en torno a (C − T1)0 =

1,7, similares que aquellos obtenidos en otros sistemas. El máximo de la

población de CGs azules es (C−T1)0 ≈ 1,2, levemente más azul que el valor

usual. Si se considera el escenario en que las galaxias eĺıpticas adquieren

su población de CGs pobres en metales a partir de la acreción de galaxias

satélites de menor masa, en un ambiente de baja densidad existiŕıan pocos

donantes de CGs y podŕıa, a partir de la forma de la función de luminosidad

de galaxias, existir una tendencia a acretar galaxias de baja luminosidad y,

por ende, pobres en metales. La consecuencia de esto, seŕıa una población

de CGs pobres en metales más azul, y probablemente con una dispersión en

colores menor que los valores usuales.

Existen evidencias que apuntaŕıan a una tercera población de CGs, con un

rango de colores extremadamente acotado, que podŕıa indicar una población

de edades y metalicidades homogéneas. El origen de esta población seŕıa un

brote de formación, originado probablemente a partir de la interacción con

NGC 7513, o por la fusión con una galaxia de baja masa. En caso de que

estos CGs presentaran metalicidad solar, su edad seŕıa 2 − 3 Gyr. Puesto
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que no existen evidencias claras de interacciones tidales en la galaxia, una

hipótesis más plausible, y que concuerda con la edad determinada para la

población estelar de NGC 7507 en la literatura, es que esta subpoblación de

CGs tenga su origen en la acreción de una galaxia de baja masa, rica en

gas, ocurrida hace ≈ 7 − 8 Gyr. Esto también podŕıa ser responsable por la

presencia de polvo en NGC 7507.

Luego, se combinaron los resultados del estudio de los SCGs realizados en

este trabajo, con resultados obtenidos a partir de una compilación de la

literatura. Se llegó a la conclusión que la masa estelar de una galaxia no

puede ser el único factor que rige el tamaño de su SCGs. La dispersión que

presenta el tamaño de los sistemas al ser normalizados por la luminosidad

de la galaxia, por la masa estelar, y por la masa del halo de materia oscura,

indican que la historia evolutiva de la galaxia juega un rol preponderante en

la formación de su SCGs. El rango de masa estelar al que se observan las

galaxias con menores valores de SN y TN vaŕıa si se tiene en cuenta toda la

población de CGs, o si se diferencian entre CGs azules y rojos. Esto podŕıa

ser relevante en el desarrollo de las teoŕıas de formación de CGs.
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