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Capitulo 1

Introduccion

Dentro de nuestra galaxia, la Via Lactea, hay aproximadamente entre 100 y 400 mil
millones de estrellas [1] y aunque este ntimero es extremadamente alto y dificil de
resolver dimensionalmente, el espacio en la galaxia esté relativamente vacio. De hecho,
la estrella més cercana al Sol es Prozxima Centauri, la cual estd a una distancia de
4.22 anos luz. Si tomamos una distancia mayor, aproximadamente 15 anos luz, sélo
encontraremos 70 estrellas [2].

En cambio, existen objetos astronémicos los cuales contienen estrellas, pero la cantidad
es muchisimo mayor que en el caso anterior. Un ejemplo es Omega Centauri (Fig.1.1),
conteniendo aproximadamente 10 millones de estrellas en una esfera de 45 anos luz de
diametro. Este tipo de objeto se le conoce como camulo estelar.

Evidentemente, en estos dos casos se habla de un entorno completamente distinto, pero
la comparacion ya es interestante per se.

Figura 1.1: Camulo globular Omega Centauri, w Cen o NGC 5139. Crédito: ESO.
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1.1. Cumulos estelares

Un camulo estelar es:
Un conjunto de estrellas ligadas por la fuerza gravitacional entre si.

La suma importancia del estudio de los ciimulos estelares reside en que a partir de estos podemos
obtener informacion de distintas propiedades de sus componentes (estrellas) como por ejemplo la
formacién y evolucion estelar, asi como también masas, edades, composicién quimica y por consi-
guiente informacion de su galaxia huésped. En el caso galactico, nos permite tener un entendimiento
de distintos procesos que ocurren en nuestra galaxia.

También se denomina como un sistema dinamico, ya que debido a su naturaleza puede ser
tratado como un sistema de particulas y la rama de la astrofisica que estudia su comportamiento
es la dindmica estelar.

Existe una clasificaciéon de camulos estelares en términos de su estructura, definida en dos grupos
bien delimitados: cimulos globulares y cimulos abiertos. En donde sus radios, densidades,
masas y edades son algunas de sus principales diferencias.

Los camulos globulares presentan una morfologia compacta (ry, ~ 3 pc) y esférica, agrupando
desde decenas de miles a millones de estrellas siendo en su mayoria estrellas rojas que se encuentran
tanto en el halo como en el disco de la Via Lactea asi como en otras galaxias. Su cantidad de estrellas
los hace ser un ctimulo masivo (entre 10* y 10M) y denso (entre 0.5 y 103Mgpc™2), siendo su
concentracion de estrellas mayor hacia el centro [3]. Los camulos globulares galacticos tienen un
rango de edades entre 10 Gyr hasta 13 Gyr, la edad del universo. Un ejemplo de éste tipo de
cumulo es Omega Centauri ilustrado en la figura 1.1. Los ciimulos abiertos no presentan una
morfologia esférica sino que son usualmente asimétricos y extendidos (r;, ~ 10 pc), conteniendo
una cantidad inferior de estrellas a los cimulos globulares, con sé6lo varios miles a cientos de ellas,
mayoritariamente estrellas azules y se encuentran en el disco de la Via Lactea. Debido a que
sus masas (entre 10 y 102Mg) y densidades (entre 0.1 y 10Mgpc—3) son menores que la de los
globulares, en consecuencia la fuerza gravitacional entre sus estrellas no es tan fuerte, haciéndolos
susceptibles a ser destruidos por encuentros cercanos con otros ciimulos o el gas que esté en el medio
interestelar [4]. En consecuencia a lo anterior, no sobreviven tanto tiempo y su rango de edades es
de 5 Myr a aproximadamente 1 Gyr. Un ejemplo de este tipo de objeto es Pleiades ilustrado en la
figura 1.2, conteniendo estrellas jévenes en donde las mas brillantes son tipo espectral B.

En las ultimas décadas, ya no s6lo se encuentran estas dos clasificaciones para los ctimulos
estelares, a partir de datos del Telescopio Espacial Hubble (HST, por sus siglas en inglés) en
galaxias cercanas obteniendo imégenes nitidas se ha podido identificar un nuevo tipo de camulo,
conocido como super cimulo estelar (SSC, por sus siglas en inglés).

Los stiper cmulos estelares son objetos muy densos (~ 10*Mgpc=2), considerablemente
masivos (entre 10* y 10M) y compactos (r, ~ 1 pc). Contienen estrellas jovenes encontrandose
en el disco de las galaxias anfitrionas, denominandose como cimulos jovenes. En comparacion
con los ciimulos globulares, sus propiedades (densidad, masa y tamafios) son similares, por lo que se
consideran candidatos para ser los progenitores de los ciimulos globulares. Las caracteristicas
que los llevan a ser comparables con los cimulos globulares, debido a lo anterior, son extrema-
damente ricas en informacion de las fases tempranas, evolucion y condiciones necesarias para la
formacion de los ciimulos globulares los cuales ya son poblaciones viejas [5]. Usualmente se forman
en galaxias con interaccion o en regiones con alta formacion estelar [6].

1.1.1. Estructura de los cimulos estelares

Recordemos que los ctimulos globulares tienen una forma esférica, es por eso que podemos
generalizar una estructura para estos sistemas estelares en donde se encuentran dos componentes
principales: el halo y el nticleo (ver Fig 1.3). A partir del estudio de la densidad en un ctimulo, se




Introduccion
1.2 Formaciéon de cimulos y contenido estelar

The Pleiades = M45
POSS2/UKSTU
R

: _ ; ;Sterope
FGS2 : . :
: i Ja ygera'
.+

. p #p;‘:‘afa

- .

FGSY. il
STIS CCD—> & _

* wrpCc2—

s | \<—Acsmrc gcaleanc

NICMOS —> & o+ €——ACS/HRC

FGSY ‘sl &

4 ’ Alcyone

Pleione

-__*Ail“!as

*
3 I'|g__h't-years

1 parsec

Figura 1.2: Mapa del camulo abierto Pleiades. Crédito: NASA ,ESA y AURA /Caltech.

puede confirmar que aunque son objetos con mucha densidad estelar, hacia el centro (nicleo) el
valor incrementa considerablemente.

Este estudio se hace por medio de los perfiles de brillo superficial (SBP, por sus siglas en
inglés), los cuales describen el brillo integrado por unidad de area de un objeto. Estos perfiles
decrecen asi como disminuye el brillo a radios més grandes, un ejemplo de lo anterior se encuentra
en la figura 1.4.

Para la caracterizacion de la estructura de estos objetos, algunos de los radios utilizados son:

» Radio del nticleo (core radius): donde el brillo superficial cae a la mitad de su valor central.

» Radio a media luz (half-light radius): el radio de la esfera que contiene la mitad de toda la
luminosidad.

s Radio a media masa (half-mass radius): el radio de la esfera que contiene la mitad de toda
la masa.

» Radio de marea (tidal radius): el limite exterior donde la densidad del cimulo se hace cero.

1.2. Formacion de camulos y contenido estelar

1.2.1. Formacion de cimulos

La formacion estelar se da por regiones conocidas como nubes moleculares y debido a su
vasto tamano y densidad el nacimiento de estrellas se da en grupos, dando lugar a la formacion
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Figura 1.3: Imagen del camulo globular M80 (tomada por el HST) a la izquierda, en donde el
circulo amarillo representa graficamente el radio de marea o el halo del cimulo, mientras que el
circulo rojo representa graficamente el nicleo en donde esta la mayor concentracion de estrellas.
Del lado derecho se tiene el perfil de brillo superficial del mismo ctimulo en diferentes filtros (datos
del HST) [7].
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Figura 1.4: Perfiles de densidad superficial del cimulo M80 con distintas poblaciones estelares.
Camulo completo (negro), poblacion primordial (verde), poblacion intermedia (rojo) y poblacion
tardia (azul), los recuadros inferiores denotan el residuo entre los datos y el ajuste [8].
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de los ciimulos estelares los cuales, como se dijo anteriormente, su formacion y evolucion puede
revelar informacion valiosa para la comprension de la galaxia huésped.

Las nubes moleculares son regiones extendidas donde la densidad es suficientemente alta y
la temperatura lo suficientemente baja para la existencia del hidrogeno molecular (Hy) aunque
es indetectable, sin embargo la segunda molécula més abundante si es observable en longitudes
milimétricas y es el monoxido de carbono (CO). Estas regiones pueden tener un rango de masas
desde ~ 10° M, hasta ~ 107 M, teniendo una estructura compleja, jerarquica o fractal (ver Figura
1.5) en donde hay zonas con mayor densidad unidas a las de menor densidad por filamentos.

La formacion estelar ocurre cuando la nube sufre una inestabilidad gravitacional la cual la lleva
a sufrir una contraccion, a este fené6meno se le llama la inestabilidad de Jeans y ocurre cuando
la presion interna del gas de la nube no es lo suficientemente fuerte para detener el colapso gravi-
tacional. Para que exista la condicion de estabilidad la nube debe estar en equilibrio hidrostatico
donde tomando la aproximacion como si la nube fuese esférica se tiene que:

dp _ 7GP(T)MMC(T) (1.1)

dr r2 '
donde G es la constante gravitacional, Mep(r) es la masa dentro de un radio r, p(r) es la densidad
del gas a un radio r y r es el radio. La condicién de equilibrio es estable si las perturbaciones son
atenuadas, pero si incrementan, la condicién se vuelve inestable como se mostraré a continuacién.

La nube seré estable para una masa lo suficientemente baja, sin embargo, cuando el valor para
la masa critica sea alcanzado comenzara el proceso de contraccién sin que exista un proceso que
lo pueda contrarrestar. James Jeans derivo la forma de calcular esta masa critica en funciéon de la
densidad, composicién quimica y temperatura:

(2 ()0

Sin embargo, una derivacién mas formal se conoce como el criterio de Jeans basandose en las
perturbaciones. Partiendo de un gas en reposo que debe obeceder la ecuaciéon del movimiento
hidrodindmico junto con la ecuacién de continuidad asi como la adicién de la ecuacion de Poisson,

finalmente se obtiene que:
w? = k*v? — 47Gpo (1.3)

y si el niumero de onda es grande entonces
(kvs)? — 4wGpy > 0 (1.4)
entonces w es real y el equilibrio es estable respecto a las perturbaciones.

M si £ — oo entonces w? = (ks,)? — ondas sénicas en un medio isotérmico.

.12 47TGPO . . .

M si k° < —— entonces w = +i( con ¢ € & — perturbaciones que crecen exponencialmente.
s

Jeans definié un ntumero de onda especifico k; o longitud de onda Ay donde:

4G po 2m
V Aj=— 1.5
oy =2 (15)

S

=
De forma que si A > A las perturbaciones son inestables y la condicién para que la inestabilidad

se dé es: )
T \2

A= —) o, 1.6

= (a) (16)

Entonces para que el colapso ocurra, la secciéon de la nube debe cumplir la condicién de tener
Rj; > \j en donde la masa contenida dentro del radio R; es la masa de Jeans.
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Figura 1.5: Imagen de la nube molecular de Perseo, en donde las zonas brillantes son la emisiéon
del polvo interestelar a distintas longitudes de onda y el patron de lineas representa la orientacion
del campo magnético, respectivamente. Crédito: Telescopios Herschel & Planck.

Sin embargo, en realidad es un poco mas complejo, la formacién de los camulos estelares
la podemos dividir en diferentes fases [9]. Comenzando por la turbulencia supersénica que da
lugar al escenario gravoturbulento (GT, por sus siglas en inglés) en donde las nubes estan siendo
soportadas globalmente por la presion de la turbulencia supersonica, isotropica y de escala pequena,
mientras que localmente los choques provocan fluctuaciones de densidad creando amontonamientos
y filamentos los cuales, localmente se volverédn inestables bajo el criterio de Jeans y colapsaran
dando lugar, por medio de este colapso de los ntcleos a la formacion estelar en grupos, formando
los cmulos, posteriormente las protoestrellas van acumulando su masa por medio de la acrecion
del material a su alrededor provocando una escasez de gas que va de la mano con la realimentacion
estelar al medio que practicamente deja al camulo al descubierto (ver Fig 1.6 [10]).

1.2.2. Estrellas

La definicién comentada anteriormente de un cimulo estelar, denota que la componente prin-
cipal de los mismos, son las estrellas, siendo una esfera de plasma que mantiene su forma debido
a un equilibrio entre la gravedad y la presién térmica por reacciones termonucleares en su ntucleo.

El combustible de una estrella es producido por reacciones termonucleares como se comento
anteriormente, especificamente la fusién nuclear, convirtiendo hidrégeno en helio en su nicleo,
liberando energia y radiandola al exterior. Podemos relacionar la radiacion total emitida de una
estrella con la temperatura de un cuerpo negro que emitiria la misma cantidad de radiacion, esta
temperatura se utiliza como estimaciéon de la temperatura de la superficie del cuerpo negro, cono-
cida como temperatura efectiva (T,s). Por ejemplo, el cuerpo negro que ajusta a la radiaciéon
total emitida por el sol, le corresponde una temperatura efectiva de aproximadamente 5777 K,
ilustrando lo anterior en la figura 1.7.
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Figura 1.6: Simulacién numerica de la evolucion de una nube molecular con realimentacion estelar.
En la parte superior se muestra las vistas de frente y en la inferior, de canto [10].

Entonces, la temperatura efectiva de una estrella es la temperatura de su superficie y depen-
diendo de su valor varia el color de la estrella y aunque parezca contradictorio intuitivamente, las
estrellas azules son las mas calientes ya que su pico de emisién es en la zona del ultravioleta, en
cambio, las rojas son las menos calientes y su pico corresponde sobre todo al infrarrojo, por lo an-
terior, existe una clasificacion espectral segin la temperatura, desde las estrellas con las superficies
més calientes hasta las méas frias que va como O, B, A, F, G, K y M. También el color nos da una
idea de su edad, por ejemplo, las estrellas mas jovenes son mas azuladas, en cambio las estrellas
mas viejas, rojizas.

Recordando que la formacion de las estrellas comienza con el colapso gravitacional de una nube
molecular y debido a que la nube puede ser muy grande, la mayoria de la formacién de estrellas es en
grupos, desde decenas hasta cientos de miles de ellas, principalmente la masa inicial de la estrella,
entre otros aspectos determinara su evolucion y aunque el proceso no se tenga completamente claro,
es por esto que se introduce la funcién inicial de masa (IMF) la cual describe esta distribucion
de estrellas en un brote de formacion estelar en donde se puede considerar como una funcién de
probabilidad, donde se tiene la forma general como:

N(m) xx m® = dN(m) x m“dm (1.7)

Si a < 0 significa que se producen pocas estrellas masivas y muchas de baja masa, de hecho para
la vecindad solar Salpeter en 1955 [11] derivo una expresion para esta probabilidad especifica, en
donde:

dlogN =T x dlogm (1.8)

dN x m™" dlogm (1.9)

en donde o = —2.35, ' = -1.35 y x = 2.35.
Mediante el proceso del brote de formacion estelar, el entorno y en general la nube molecular
progenitora determinaré las caracteristicas de sus poblaciones estelares, de hecho, existe una
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Figura 1.7: Grafica de irradiancia espectral en funcién de la longitud de onda, en donde se tiene el
espectro del sol y el cuerpo negro que ajusta a la misma cantidad de radiacién emitida.

clasificacién quimica para estas poblaciones por estudios en la Via Lactea. Las estrellas mas viejas
conocidas se les llama como poblacién II por su baja metalicidad! ubicAndose comunmente en el
bulbo y el halo galactico, posteriormente mientras mas estrellas fueron formandose, su metalicidad
aumento, debido a que las nubes moleculares fueron enriquecidas por las generaciones previas
cuando terminaba su ciclo de vida. Es por eso que las estrellas mas jovenes, tienen una metalicidad
mas alta, convirtiéndolas en poblacién I y encontrdndose sobretodo en los brazos espirales de
nuestra galaxia [12].

Evolucién estelar

La vida de las estrellas depende de los procesos ocurridos en su nticleo, es por esto que conforme
al tiempo y a distintos tipos de reacciones nucleares y cémo las propiedades de la estrella responden
a lo anterior, determinaran su evoluciéon. Todo se resume a una batalla entre las fuerzas de gravedad
y nuclear, aunque al final ganaréa la de gravedad ya que en algiin momento la estrella terminara
con su combustible. Anteriormente se coment6 que esta evolucion dependeréd primordialmente de
su masa inicial, metalicidad y entorno.

= La secuencia principal

La secuencia principal es la fase de la estrella en donde quema hidréogeno mediante fusiéon
nuclear en su niicleo por dos principales procesos, la cadena PP y el ciclo CNO, posteriormente hay

1Se refiere como metalicidad(Z) por elementos mas pesado que el helio.
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un cascarén que lleva la energia generada hacia la superficie. Esta fase aparte de ser importante
ya que es donde la mayoria de las estrellas pasan casi toda su vida, dependiendo de su masa sera
la puerta de entrada de la evolucion estelar. Por ejemplo, mientras mas masivas las estrellas éste
periodo de estabilidad es mucho menor.

En el momento en que la cantidad de hidrégeno comienza a agotarse y el helio comienza a
concentrarse méas y mas en el niicleo, la presion de radiacion se reduce y la estrella comienza
a contraerse creando asi un nucleo s6lo de Helio y alrededor un cascarén de hidrégeno. Esta
contraccién provoca un aumento en la densidad y por lo tanto en la temperatura. A partir de
este momento sale de la secuencia principal y dependiendo de su masa sera la traza evolutiva que
seguira.

» Estrellas de masa baja e intermedia (M < 9M)

Cuando se crea este cascaron se sigue quemando hidrégeno en él mientras que el niicleo de helio,
por el momento no varia, resultando en un incremento de tamano, por lo tanto la superficie se va
enfriando, tornandose en un color rojizo llegando a la fase de subgigante. Posteriormente, cuando
la temperatura de la superficie llega a un punto limite, se detiene la expansion pero la luminosidad
aumenta llegando as{ a la fase de la gigante roja.

Si la masa de la estrella es menor a 0.5M, la temperatura del niicleo no sera suficiente para
desencadenar el quemado de helio, sin embargo, si se tiene una estrella con ese limite de masa
0 mayor, empezarda una nueva fase ahora con un ntcleo en proceso de fusion de helio por el
proceso triple-alfa, esta fase es llamada rama horizontal si la estrella es de baja metalicidad o
apelotonamiento rojo para estrellas con metalicidades altas o relativas a la solar.

Posteriormente y de la misma manera que se comienza a agotar el hidréogeno anteriormente,
también ocurre con el helio en el niicleo, por lo que la estrella pasa ahora a tener dos cascarones en
fusién nuclear, uno de hidrogeno y otro de helio dejando a la estrella en un proceso de enfriamiento
de la superficie y expansion, ahora a esta fase se le llama rama asintética de las gigantes,
debido a que toma una trayectoria similar a la fase de gigante roja. Finalmente y debido a que
en esta fase ya no alcanza a quemar el niicleo, comienzan las inestabilidades que provocan pulsos
térmicos causando la pérdida de masa y expulsa sus capas exteriores para formar una nebulosa
planetaria siendo ionizada por el ntcleo de la estrella, que lleva por nombre enana blanca.

» Estrellas de alta masa (9My < M < 30Mg)

Debido a que las temperaturas en el ntcleo son lo suficientemente altas para quemar los elemen-
tos que resultan de las reacciones triple-alfa hasta llegar al hierro, aunque por sus tasas de pérdida
de masa mayores y su luminosidad tan alta, las etapas posteriores de la secuencia principal seran
relativamente cortas, por lo que hace que el tiempo de vida de estas estrellas sea relativamente
corto (ver Tabla.1.1).

Cuando el hidrégeno comienza a agotarse en el nicleo, comienza una inestabilidad que hace
que la temperatura de la superficie disminuya y la estrella se expanda, llegando a la fase de
supergigante azul y aunque disminuya la temperatura de su superficie siguen siendo sumamente
calientes con un color correspondiente a los tipos espectrales O y B. Debido a las altas tasas de
pérdida de masa hacen que la estrella siga expandiéndose y llegando a la fase de supergigante roja
evidentemente disminuyendo su temperatura superficial pero siendo las estrellas més grandes en el
universo conocido. Durante todo este proceso la estrella pasa por fases de quemado de hidrogeno,
helio, carbono, neon, oxigeno y silicio, dejando un niucleo de hierro el cual ya no seré posible fusionar
para finalmente terminar su vida.

» Estrellas saper masivas (M > 30M)

Estas estrellas también son capaces de quemar todos los elementos hasta llegar al hierro, aunque
al agotar su hidrogeno en el niicleo éstas toman el mismo camino para llegar a ser una supergigante
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roja, sin embargo debido a las altas tasas de pérdida de masa, los cascarones conteniendo hidrégeno
se van desprendiendo dejando al descubierto el interior estelar para ir convirtiéndose en estrellas
Wolf-Rayet.

Una estrella tipo Wolf-Rayet como se dijo anteriormente, tienen una tasa de pérdida de
masa muy alta, es por esto que pierden su cascarén exterior de hidrogeno, dejando su ntcleo de
helio expuesto y por consecuente su temperatura superficial puede ser mayor que 25,000K y tener
luminosidades extremadamente altas (~ 10°Lg,), por lo anterior, sus espectros indican la ausencia
de hidrogeno y por lo tanto el aumento de elementos méas pesados asi como fuertes vientos estelares,
causantes de la pérdida de masa (ver Fig 1.8).

Figura 1.8: Estrella tipo Wolf-Rayet, conocida como WR 124 en la nebulosa M1-67. Crédito:
Telescopio Espacial Hubble.

Si la masa de la estrella es mayor a 60M; nunca llegan a la fase de supergigante roja debido
a las altas tasas de pérdida de masa, aunque si aumenta la opacidad en su atmosfera las hace
acercarse al limite de Eddington convirtiéndose en estrellas en fase de variable luminosa azul
(LBVs, en inglés) donde sus espectros y brillo tienen variaciones tanto impredecibles como caoticas.
Finalmente, de nuevo por las tasas de pérdida de masa se terminarédn convirtiendo en estrellas
Wolf-Rayet.

Finalmente, para las estrellas mayores a M > 9Mg el final de su vida estara dado por el
limite de Tolman-Oppenheimer-Volkoff ya que es el limite superior para la masa de una estrella
compuesta de electrones degenerados o en otras palabras, una estrella de neutrones (este limite es
2.20Mg, si la masa del nicleo supera este limite se convertird en un agujero negro).

En la figura 1.9 se muestra la secuencia principal con la linea negra asi como las trazas evolutivas
para diferentes estrellas, denotando las fases evolutivas que pasa cada una. También se tiene un
grafico similar con datos de MESA-Web el cual es un codigo de evolucion estelar, ilustrado en la
figura 1.10.

Masa (Mg) | Tipo espectral | Tiempo (Myr)
60 03 3
10 B4 32
3 A5 370
1.5 F5 3000
1 G2 10000
0.1 Mt 10000000

Tabla 1.1: Tiempos de vida de distintos tipos de estrella, en funciéon de su masa [13].

10



Introduccion
1.2 Formaciéon de cimulos y contenido estelar

108

10*

1)

Star TLAs in the Diagram:
AGE
BSG
LBV
MS
RC
RG
RSG
SubG
WR

YSG

=
o
[

Blue SuperGiant

Main Sequence
Red Clump

Red Giant

Red SuperGiant
SubGiant
Wolf~-Rayet star
Yellow SuperGiant

Luminosity (Sun

Evolutionary tracks:

Asymptotic Giant Branch

Luminous Blue Variable

7Zerc-age main sequence

60 solar masses
15 solar masses
2 solar masses

0.4 solar masses

|
50000

20000 10000 5000

Temperature (Kelvin)

Figura 1.9: Diagrama HR con trazas de evolucién estelar para distintas masas. Crédito:Wikimedia

Commons.

Evolucion estelar para distintas masas

logioL/[Lo]
o

0.1M
1 —— 0.6Mg
— WB
10M¢
—— 20Mg
50Mg

—4 4

T T T
5.00 4.75 4.50

T T T T
4.25 4.00 3.75 3.50

log1g Terr [K]

Figura 1.10: Trazas evolutivas para estrellas con distintas masas, los simbolos de estrella representan
el inicio de la trayectoria y los puntos so6lidos en el mismo color que la linea representan el final de

la trayectoria, la muerte de la estrella.

11



Introducciéon
1.3 Estabilidad y evolucién dindmica de camulos

1.3. Estabilidad y evolucién dinaAmica de camulos

Los ctimulos globulares contienen al menos algunos millones de estrellas y a pesar que la distan-
cia entre ellas es relativamente pequena, raramente chocan entre ellas, sin embargo, debido a que
éstas estrellas no son estaticas, si llegan a pasar tan cerca una de otra provocando que se afecten
gravitacionalmente conservando su energia y momento. Debido a la cantidad de estas interacciones
gravitacionales, las velocidades de las estrellas tienden a una distribucion maxwelliana.

Estas interacciones gravitacionales son una fuente de evoluciéon del sistema, causada por las
componentes, en el caso de un cimulo estelar, las estrellas. A este efecto le llamaremos encuentros,
los cuales se clasifican en: fuertes y débiles.

Si tomamos en cuenta que los camulos globulares galacticos tienen aproximadamente entre 10
y 13 mil millones de anos, deberiamos de suponer que existe un tipo de equilibrio. En un camulo
estelar los dos tipos de energia son la potencial (gravitacional) y la cinética. Como lo veremos maés
adelante, por el Teorema del Virial sabemos que la energia potencial es dos veces el negativo de la
energia cinética, por lo tanto las estrellas en un sistema estelar se mantendran en él mientras sean
contenidas por el propio camulo.

Sin embargo, el tratamiento que hemos comentado de las interacciones gravitacionales como
fuente de evolucién del ciimulo no toma en cuenta la fisica estelar, por lo que a esta estabilidad
debemos resaltarle la importancia de la fisica en las propias estrellas, introduciendo la evoluciéon
estelar, vista anteriormente.

Remarcando que las estrellas mas masivas evolucionan de manera que abandonan la fase de la
secuencia principal muy rapido produciendo remanentes estelares, por lo que el sistema estelar se
enrojece evidenciando poblaciones viejas.

Si se toma en cuenta que dentro de los ciimulos estelares jovenes existe gas, la evolucion de éstas
estrellas masivas provocara que cuando mueran, el proceso de explosién de supernova barra este
gas, expulsdndolo del cimulo, provocando un cambio en la energia potencial del sistema dejando
con menos masa total al cimulo, desencadenando la expansion del camulo [14].

Posteriormente, debido a la distribucion de velocidades que siguen las estrellas por las interac-
ciones gravitacionales y por la energia potencial gravitacional, el sistema tendra un limite en donde
un cierto valor de velocidad seré suficiente para hacer escapar del sistema a una estrella, asi como
en el nucleo habra estrellas con mayor velocidad.

De hecho habra estrellas en la distribucién que tendran la velocidad y por lo tanto la energia
suficiente para escapar del sistema, dejando al sistema con cada vez menor energia cinética que
la potencial, es por ésto que el niicleo entra en una inestabilidad comenzando una contracciéon en
donde el nicleo cada vez se vuelve més y mas denso, este proceso se le conoce como colapso del
nuacleo [15] y aunque se pensaria que seguird contrayéndose, hay un momento en donde ciertos
mecanismos dinamicos paran el colapso del niicleo, aunque estos procesos se enuncian mas adelante.

1.4. Super ctiimulo estelar A en NGC 1569

1.4.1. Galaxias

Una galaxia es un sistema con distintas componentes en una estructura compleja y definida,
entre estas componentes se encuentran: estrellas, polvo, gas y materia oscura, las cuales estan
ligadas por la fuerza gravitacional que constituye a estos sistemas.

El nimero de galaxias que existen en el universo es tan alto que parece imposible dar el namero
exacto debido a ciertos factores como el hecho de contar tanto y la limitante de nuestros instrumen-
tos, atn asi Edwin Hubble desde 1926 [16] comenzo6 con el estudio y clasificacion de galaxias segin
su morfologia. En la figura 1.11 se ilustra la secuencia de Hubble (también conocida como
diapaséon de Hubble) expandida por de Vaucouleurs en donde se divide de izquierda a derecha
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en galaxias tipo: elipticas (E), lenticulares (S0), espirales (S) e irregulares (Irr). A continuacion, se
da un pequeno resumen y se listan algunas caracteristicas de cada tipo de galaxia.

Schema Hubble — Vaucouleurs

Eo

E3 Es4 Es5 Ee E7 .:

IRREGOLARI

E1 E> s P 1R A 1 N D E
S0 0 0000 y & &
- ¥ ¥ { ' [r .~ *
I L L 1 T T 1 C H : . = ABc

Figura 1.11: Secuencia de Hubble expandida por de Vaucouleurs en 1959 [17]. Crédito: Antonio
Ciccolella

Elipticas

Este tipo de galaxias tienen distribuciones de luz suaves y estan denotadas con la letra E seguida
de un nimero entero n el cuél representa la elipticidad con la que se ve en el cielo, de izquierda
a derecha va aumentando n, empezando desde n = 0 que representa una galaxia practicamente
esférica hasta n = 7 donde la galaxia tiene una forma aplanada. La estructura es practicamente
una concentracién de estrellas conocida como bulbo.

Lenticulares

En el centro del diapasén, uniendo a las elipticas y espirales se encuentran las galaxias lenti-
culares las cuales poseen un bulbo similar a las elipticas pero con la adicién de una estructura de
disco a su alrededor.

Espirales

A la derecha del centro del diapason existe una trifurcacion definida para las galaxias de tipo
espiral, su estructura consiste en un disco plano en forma de brazos espirales asi como un bulbo
en el centro. De acuerdo a su estructura, considerando la existencia o no de una barra en el centro
del bulbo y donde los brazos espirales comienzan al final de ésta estructura (barra), asi como sus
detalles y de qué tan enrrollados estén se define una subdivision.

Irregulares

Se les llama de tipo irregulares porque son morfolégicamente incapaces de entrar en una clasi-
ficacion de la secuencia de Hubble, atun asi se pueden dividir en dos segin Hubble, donde las Irr
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I tienen perfiles asimétricos, ausencia de bulbo y estructura espiral, pero contienen varios ciimulos
de estrellas y las tipo Irr IT que tienen perfiles mas planos pero no se puede resolver su contenido.
De Vaucouleurs llamé a las Irr I como irregular tipo magallanes en alusién a las Nubes de
Magallanes, dos galaxias satélites de la Via Lactea.

Es importante resaltar que como se coment6é anteriormente, esta clasificaciéon es unicamente
morfologica excluyendo propiedades fisicas y tampoco intenta describir algin tipo de evolucion
de las galaxias, sin embargo, lo que si puede llevar la aparente evolucién de una galaxia esta dado
por la formacion estelar es decir, la formacion de estrellas, de hecho se observa que los discos de
las galaxias espirales contienen estrellas jovenes asi como regiones de formacion estelar activa, en
cambio, en las galaxias elipticas predominan estrellas mas viejas y en ausencia de gas y polvo no
tienen episodios de formacion estelar y se les llega a llamar como galazias muertas.

Galaxias tipo starburst

Puede ser cualquier tipo de galaxia, morfologicamente hablando, tiene una etapa de un brote
de formacion estelar muy fuerte, debido a lo anterior consumiré todo el gas disponible de manera
muy rapida.

Las interacciones como choques entre galaxias ricas en gas pueden llevar a activar un brote de
formacion estelar, es por esto que es comun ver estos comportamientos en galaxias interactuantes.

1.4.2. NGC 1569

La galaxia NGC 1569 ilustrada en la figura 1.12, es el objeto de estudio para este trabajo.
NGC 1569 es una galaxia irregular enana de tipo starburst. Se encuentra a una distancia de
3.06 £ 0.18 Mpc [18], pertenece al grupo de galaxias IC 342, cuya distancia fue obtenida a partir
de mediciones de la punta de la rama de las gigantes rojas. Aunque no es una galaxia tan cercana,
aun esta en el universo local, pero la razén que la hace una excelente candidata para ser estudiada
es la posibilidad de resolver los perfiles de sus camulos. Lo mas crucial para este trabajo es que
contiene dos stiper cimulos estelares, denominados A (NGC 1569-A) y B (NGC 1569-B).

Gracias a la resolucion del Telescopio Espacial Hubble con su camara Advance camera for
surveys (ACS) se obtuvo la imagen de la izquierda en la figura 1.13, en donde se marca con circulos
en rojo y en amarillo, los SSC de la galaxia NGC 1569, el A y el B, respectivamente. Haciendo un
acercamiento al SSC-A, podemos observar que no se trata de un solo ciimulo, sino que contiene una
subestructura como se alcanza a observar en la figura. Considerando el trabajo de De Marchi et.
al. (1996) que se enunciard méas adelante, se estudio esta subestructura.

1.4.3. Antecedentes

En la nocién cldsica, los cimulos estelares presentan caracteristicas idoneas para su estudio,
estas son que sus estrellas que se formaron al mismo tiempo y todas estan a la misma distancia de
nosotros, esto se conoce como poblaciéon simple.

El camulo A presenta la caracteristica de poblaciones multiples, como su nombre lo dice,
presentan distintas poblaciones con edades diferentes. Gonzales-Delgado et. al (1987) proponen
un modelo de dos poblaciones a partir del espectro del super cimulo estelar A, la poblacién mas
joven es de 3 Myr y la mas vieja de 9 Myr, ésta se ajusta a la presencia de estrellas Wolf-Rayet
(W-R) y super gigantes rojas, debido a que muestran que en el espectro del supercimulo estelar A
(Fig.1.14) se encuentra el W-R bump en 4686 A, asi como el salto de Balmer en absorcion y serie
de Balmer, caracteristicas detectadas en ambos supercimulos (A y B), esto sugiere la presencia
de estrellas muy masivas. A causa de estas caracteristicas y como se comentaba anteriormente,
estas no encajan con una poblacién simple. Otra caracteristica que comentan es que parece que
se forman independientemente de la metalicidad y del ambiente de la galaxia, lo que los lleva a
considerarlos como analogos a los camulos globulares jovenes [19].
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Figura 1.12: Galaxia NGC 1569. Crédito: HST /NASA /ESA.

Hunter et. al. (2000) reporta los siguientes valores para el radio a media luminosidad (half-light
radius): rp; = 2.2 pc para el stper camulo A y 7, = 3.0 pc para el siper cimulo B [5].

Mayya et. al. (2020) infieren 124 £ 11 estrellas Wolf-Rayet en el siper cimulo A utilizando la
linea de Helio IT en A = 4686 A, asi como las edades para este camulo que son del orden de 4.04+0.5
Myr y su masa (5.5 4 0.5) x 10° M. Resaltan la ausencia de estrellas WR en el stiper ctimulo B
[20].

De Marchi et. al. (1997) muestra que dentro del ctimulo, se encuentra un objeto menos luminoso
ubicado a ~ 0.2” del centro del super cimulo A, en éste trabajo se conocia una distancia de 2.2
Mpc hacia la galaxia NGC 1569, por lo que la separacion entre los objetos (centro del ciamulo y el
objeto menos luminoso) es de ~ 2.1 pc, con lo que se denominé a cada uno de estos como NGC
1569 Al y NGC 1569 A2, el méas brillante y el débil, respectivamente. La separacion de 2.1 pe,
puede implicar que los objetos estan en interaccion [21].

Origlia et. al. (2001) mediante estudios de espectroscopia y fotometria, muestra evidencia de
estrellas tipo O en el stper camulo estelar A, donde anteriormente teniamos informaciéon de que
en él se encontraban poblaciones de super gigantes rojas y estrellas W-R. Estas estrellas tipo
O se toman como uno de los componentes jovenes < 5 Myr para A2, ellas estan coincidiendo
espacialmente con las estrellas W-R, por lo que las estrellas super gigantes rojas se encuentran en
la componente Al. La presencia de poblaciones multiples no puede ser predicha por modelos de
estallido de formacién estelar, pero puede ser méas accesible desde el punto de vista de que estas
poblaciones tuvieron su formacion en ctimulos aislados. No hay indicaciones de una funcion inicial
de masa andémala, lo cual es consistente con que este cimulo puede ser progenitor del tipo de
camulos globulares actuales [22].

Della Ceca et. al. (1996) detecto rayos-X de remanentes de supernovas y binarias, los cuales se
asociaron al centro galactico [23]. Vallenari & Bomans (1996) muestran diagramas color-magnitud
los cuales proponen que la galaxia ha experimentado un brote de formacién estelar de 100 Myr a
4Myr previamente [24].
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Figura 1.13: En el panel izquierdo se observa una imagen obtenida por el HST de la galaxia NGC
1569, conteniendo sus dos SSC denotados por los circulos, en los paneles de la derecha se muestra
un acercamiento al cimulo A (panel superior) y sus subcomponentes Al y A2 (panel inferior).
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Figura 1.14: Espectro del stiper camulo estelar A, mostrando el salto de W-R y la serie de Balmer.
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1.5. Objetivo de la tesis

En este trabajo de tesis, se busca caracterizar la estructura de uno de los stiper ciimulos
estelares de la galaxia NGC 1569 especificamente el SSC-A..

Mediante procesos computacionales, obtener sus parametros estructurales, dinamicos y de mor-
fologia; con la finalidad de responder al cuestionamiento de la naturaleza de la subestructura que
lo compone; cuéntas y de que forma estan constituidas estas subestructuras.
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Capitulo 2

Tratamiento teérico de cumulos
estelares

Resaltando que el objeto de estudio en esta tesis son los cimulos estelares y mas especifi-
camente los stiper ciimulos estelares, la componente mas importante de los anteriores son las
estrellas, el siguiente capitulo comprende las bases tedricas de los cumulos estelares para formu-
lar ecuaciones y analisis que nos permita obtener informacion cualitativa y cuantitativa de sus
caracteristicas previamente mencionadas.

2.1. Tiempo de relajaciéon

La fuerza gravitacional que actia en las estrellas de una galaxia es de largo alcance, en
contraste con el corto alcance para las particulas. Para una estrella en el vértice de un cono, la
fuerza gravitacional cae con la distancia r como r~2 aunque incrementa en 72 si la densidad de
estrellas es constante.

Se define un factor de dos intervalos en el radio llamado octava [14]; con esto se puede mostrar
que la fuerza gravitacional de una estrella en el vértice de un cono estd dominada por las estrellas
mas distantes del sistema, en lugar de las mas cercanas. En el caso de un sistema completamente
esférico, la estrella en el 4pex no experimentaria ninguna fuerza neta, ya que seria atraida en todas
direcciones, podemos tratar a la fuerza gravitacional de una estrella como la resultante de una
distribucion de densidades homogénea en lugar de un conjunto de masas puntuales.

Para dar una respuesta méas clara, consideramos un camulo con N estrellas idénticas de masa
m como una densidad homogénea y de campo gravitacional. Se considera que la estrella individual
sea llamada estrella de prueba y una estrella cualquiera en el camulo sera la estrella de campo y
suponiendo que la estrella de prueba pase a una distancia b de la de campo, se busca calcular el
encuentro entre estrellas. Este encuentro describe las perturbaciones gravitacionales de la érbita
de una estrella a causa de otra, especificamente en este caso se aproxima la cantidad dv por la cual
el encuentro cambia la velocidad v de la estrella de prueba.

Para la aproximacion se asume que |0v|/v < 1y que la estrella de campo sera estacionaria
durante todo el encuentro:

S — G7m & dt _2Gm
R S S By P EVE R

(2.1)
Para la estrella de prueba, al cruzar el cimulo de radio R una vez, la cantidad de encuentros es:

N
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2.2 Equilibrio Virial en camulos

En un rango de b a b+ db, cada encuentro produce un cambio dv en la velocidad de la estrella de
prueba.

Debido a la cantidad de encuentros, la velocidad de la estrella de prueba queda difusa o dis-
persada, este proceso usualmente recibe el nombre de relajacion de dos cuerpos.

La velocidad v de una estrella de campo en una o6rbita circular en el borde es:

2 _ GNm
R

v (2.3)

La velocidad v de una estrella que haga varios cruces al cimulo, se aproximara a Av? en cada
cruce, aqui se define la cantidad de veces que cruza n,ejqq, la cual es:

N
Nyelax = m
en donde InA es el logaritmo de Coulumb, el cual esta determinado por el parametro de impacto b.

Con esto, podemos definir el tiempo de relajacién como t,ejar = Nrelasteross donde teposs = R/v
es el tiempo de cruce en el que la estrella cruza el cimulo una vez.

0.1N
trelaz ~ Leross 2.5
! N (2.5)

(2.4)

Es importante resaltar que después de un tiempo de relajacion, la orbita de la estrella habra
cambiado significativamente por todos los encuentros. Este cambio en la érbita seria diferente si el
campo gravitacional fuera homogéneo. Después del tiempo de relajaciéon la estrella pierde toda la
informacién de sus condiciones iniciales. En otras palabras es el tiempo que le toma al cimulo en
llegar de un estado perturbado, al equilibrio, generalmente esto es, redistribuir la distribuciéon de
velocidades a una distribucion maxwelliana.

2.2. Equilibrio Virial en ctimulos

Teorema del Virial

Suponiendo un sistema de particulas con masa m; con posiciones r; y la fuerza sobre m; es F;

[25], tenemos que:
d . .
T E pi ;= E p; - I+ E Pi I (2.6)

en donde p; es el momento de la particula i-ésima.

%Zpi-riZQT-‘rzFi'ri (2.7)

T es la energia cinética del sistema, si tomamos el promedio temporal en ambos lados de la ecuacién

anterior, tenemos que:
1 (7d

Si todos los elementos del sistema permanecen todo el tiempo en €él, entonces los valores de r; se
mantienen constantes asi como también los momentos p; debido a que la energia total del sistema
permanece constante. Entonces ), p; - r; también permanece constante, por lo tanto la integral de
su derivada también lo sera.

Si 7 que es el tiempo en donde hacemos el promedio temporal lo hacemos suficientemente
grande, el lado izquierdo de la ecuacién 2.8 se aproxima a cero, entonces tenemos que:

@T) + (O Fi-r;) =0 (2.9)
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ahora, si la fuerza F viene de un potencial, tenemos:

@T) = O miVV(ry) x;) =0 (2.10)
y si el potencial es proporcional a 7™, entonces el gradiente se extiende a lo largo de la direccion

radial,

i

finalmente, obtenemos que:

2T) =n(V) =0 con V.=> m;V(r,) (2.12)
n
(T) = 2(V) (2.13)
cuando n > —2 — (T) 4 (V) > 0 significaria que el sistema no esta ligado gravitacionalmente,
por lo tanto el potencial va a la primera potencia inversa, con lo cual n = —1, por lo que:
1
(T) = —5(V) (2.14)

donde la ecuacién 2.14 es mas conocida como el Teorema del Virial, el cual nos dice que para un
sistema estable y auto-gravitante, en una distribucion esférica de objetos de igual masa, la energia
cinética total es igual al negativo de un medio de la energia potencial gravitacional.

A partir del Teorema del Virial y utilizando la informacion de la literatura mencionada en la
Subsecciéon 1.4.3, obtendremos el tiempo de relajacion para el SSC-A, para lo cual, tenemos la
siguiente definicién para la velocidad de una estrella en el ciimulo:

GM,
v=y/"p L (2.15)
v~ 328 kms ! (2.16)

Ya habiendo definido el tiempo de cruce, dado por:

R
teross = — 2.17
- (2.17)

obtenemos, que:

teross ~ 6.5 x 10%yr (2.18)

Finalmente, haciendo una suposiciéon de que la masa media de las estrellas del cimulo es de
1Mg, podemos obtener la cantidad N de estrellas en el mismo, para finalmente, obtener el tiempo
de relajacion. En este caso N = 5.5 x 10° estrellas y finalmente:

trelaz ~ 270Myr (2.19)

En los ctimulos globulares con N ~ 10° y tiempo de cruce t..,ss ~ 1 Myr, el proceso de
relajacion influencia la estructura del cumulo.

La parte méas importante es que la dindmica en los sistemas en donde su escala de tiempo es
aproximadamente menor que el tiempo de relajacion se consideran sistemas no colisionales. Lo
que quiere decir que las particulas que estan en el sistema se mueven por el campo gravitacional,
no debido a la influencia de un conjunto de masas puntuales, més bien, de una distribucién de
masa uniforme.
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2.3. Potencial gravitacional para sistemas esféricos

= Primer teorema de Newton: Un cuerpo que esta dentro de una cascara esférica de materia,
no experimenta fuerza neta gravitacional de la cascara.

= Segundo teorema de Newton: La fuerza gravitacional de un cuerpo que yace en la parte
exterior de una cascara esférica de materia, es la misma si toda la masa de la cascara estuviera
concentrada en un punto en su centro.

Estos teoremas se utilizan para calcular el potencial gravitacional de cualquier distribuciéon
simétrica esférica de materia.

La atraccion gravitacional de un sistema de distribucion de densidad esférica p(r’) para una
unidad de masa a un radio r estd determinada por la masa interior a r:

F(r) = - G]\i(r) (2.20)
donde
M(r) = 47r/0 dr'r"p(r") (2.21)

El potencial gravitacional total, debe considerar la suma de todas las cascaras esféricas de masa
dM (r) = 4mp(r)r2dr. Calculando el potencial gravitacional en r generado por una distribucion de
densidad esféricamente simétrica p(r’), anadiendo la contribucion de cada cascaron:

(r) = —4rG [i / ' dr'r?p(r') + / h dr’r'p(r’)] (2.22)

0 T

Algunas propiedades de las distribuciones de materia esféricas son las siguientes:

= Velocidad circular: velocidad de una particula con masa despreciable en una 6rbita circular
a un radio r.

d®  Gm(r)
2
=7r|F|=r— = 2.23
o2 = rfF| =r o7 = (223)
= Frecuencia circular: es la frecuencia angular asociada.

Ve GM(r)

Q=—= 2.24
r r3 (2.24)

= Velocidad de escape: la cual nos dice que una estrella puede escapar del campo gravita-
cional @ si tiene una velocidad mayor a la de escape.

ve(r) = /2|®(r)| (2.25)

2.3.1. Energia potencial para sistemas esféricos

Tomando en cuenta la expresion de la energia potencial para un cuerpo esférico més simple:

W = —4nG /000 dr rp(r)M(r) (2.26)
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2.3.2. Masa puntual

P(r) = —g (2.27)
ve(r) = Gi\/l (2.28)

ve(r) =1/ 2€M (2.29)

Usualmente referidas como Keplerianas.

2.3.3. Esfera homogénea

Tomando una densidad constante p, tenemos M (r) = %777"3,0,

AnGp
Ve =
3

r (2.30)

En el campo gravitacional de una esfera homogénea se suelta una masa en reposo a un radio
r, su ecuacion de movimiento es:

d?r GM(r) 4nGp
=— T

a2 3

(2.31)
El tiempo que le toma a la particula para completar una fraccién de su orbita es ~ (Gp)_l/ 2,
sin importar el tamano o forma de la 6rbita. El tiempo de cruce o tiempo dindmico se define
como:
tc’ross ~ tdyng(Gp’)*l/z (232)

De la ecuacion 2.26, la energia potencial de una esfera homogénea de radio a y densidad p con
M(r) = gmpr®:
3 GM?
5 a

Se define un radio para los sistemas que tienen problema para delimitar su tamano, radio
gravitacional:

1672 @
W= —%Gf/ dr vt = — (2.33)
0

GM?
= — 2.34
Tg |W| ( 3 )

finalmente, el potencial gravitacional para una esfera homogénea de radio a es:

—21Gp(a® — 3r?) (r < a),
O(r) = (2.35)

— dnGpa” (r > a).

4999999999999999999999999999999999999999999999999999999999999999999

2.3.4. Modelo de Plummer

Este modelo corresponde a un sistema esférico con una densidad aproximadamente constante
en su centro, y que a grandes valores de los radios cae a cero.

Su potencial gravitacional es:

GM
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en donde b es la distancia de escala de Plummer y M es la masa total del sistema. Aplicandole
el operador Laplaciano a la ecuacién anterior, tenemos:

3G Mb?

26 —
Vi = (T2 +b2)5/2

(2.37)

y por la ecuacién de Poisson, tenemos que la densidad correspondiente al potencial gravitacional
es:

3M r2\ 2
plr) = 5 (1 + b2) (2:38)
finalmente, la energia potencial del modelo de Plummer es,

737TGM2

W=-—5

(2.39)

2.4. FEcuacidon no colisional de Boltzmann

La funcién de distribucién f(x,v,t)d*>xd3v (DF, por sus siglas en inglés) es una funcion
que describe la probabilidad de que a un tiempo ¢ una estrella cualquiera tenga coordenadas en el
espacio de fase en el rango x € [x,x + d*x] y v € [v, v + d®V].

Asumiendo que todas las estrellas son idénticas, todas las estrellas tienen la misma probabilidad,
entonces la funcién esta normalizada.

/d3xd3vf(x7v,t) =1 (2.40)

La funcién de distribucion tiene el mismo valor numérico en un punto dado del espacio de fase
en cualquier sistema de coordenadas canoénico. Es por esta invarianza del sistema, que suponemos
las siguientes: w = (g, p), como un sistema arbitrario de coordenadas canénicas.

La probabilidad de encontrar a una estrella que se mueve a través del espacio de fase evoluciona
temporalmente, debido a que mientras la estrella evolucione en su camino la probabilidad de
encontrarla debe conservarse, asi como en la conservacion de masa en un fluido, entonces podemos
hacer un anélogo para la ecuacion de continuidad como,

of 0
—+—-(fx)=0 2.41
S (fR) (241)
la cual es la ecuaciéon para la conservacion de probabilidad en el espacio de fase.

Posteriormente a esto y utilizando las ecuaciones de Hamilton y haciendo una manipulaciéon
algebraica, obtenemos la ecuacién no colisional de Boltzmann (CBE):

of . of . of

Bajo distintas formulaciones de la ecuacién anterior, podemos decir que la densidad del espacio
de fase alrededor de una estrella es constante.

Si consideramos ahora un marco inercial de coordenadas cartesianas en donde H = %vz +d(x,1)
siendo @ el potencial gravitacional, la CBE queda de la forma:

of of 0% af
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2.5. Teorema de Jeans

Teorema de Jeans: Cualquier solucion estable de la ecuacion mo colisional de Boltzmann
depende de las coordenadas del espacio de fase sélo por integrales de movimiento en el potencial
dado, y cualquier funcion de integrales lleva a una solucion estable de la ecuacion no colisional de
Boltzmann.

Teorema fuerte de Jeans: La funcion de distribucion de un sistema estelar estable en el cual
cast todas las orbitas son regulares con frecuencias no resonantes se puede presumir que es una
funcion de tres integrales aisladas independientes, las cuales pueden tomarse como las acciones.
9999999999999999999999999999999999999999999999999999999

En otras palabras, el teorema de Jeans nos dice que si hay I, ..., I, n integrales independientes
en un potencial dado, cualquier funcion de distribucion de la forma f(I3), f(I1, I2), ..., f(I1, ..., I,,) es
una solucién a la ecuacion no colisional de Boltzmann; y el teorema fuerte, que para un potencial
de un sistema estable en el cual las érbitas son regulares, la funcion de distribucién puede ser
representada de la forma f(Iy, Is, I3), donde Iy, I, I3 son integrales independientes.

2.6. Funciones de distribucién para sistemas esféricos

Si consideramos ciimulos globulares por ejemplo, se tiene que su forma es practicamente esférica,
esta aproximaciéon hace que los sistemas mas simples, sean esféricos, por su simetria. Debido a lo
anterior, se busca que las estrellas en el sistema sean de una tnica poblacién, esto permite que
sblo exista una sola funcién de distribucién f, asumiendo que la densidad de masa generada por
el potencial gravitacional del sistema es proporcional a [ d3vf, esto quiere decir que son auto-
consistentes, debido a que la ecuacion de Poisson determina la distribucién de densidades.

Se define una nueva expresion para la energia y el potencial gravitacional. Un potencial rela-
tivo U y energia relativa ¢, siendo ®( una constante, se tiene que:

U=—0+d (2.44)

1
e=—H+ =0 — 5112 (2.45)

si un sistema aislado se extiende hacia infinito, ¥y = 0 y la energia relativa es igual a la energia de
ligadura. El potencial relativo de un sistema aislado satisface la ecuacién de Poisson de la forma,

V20 = —47Gp (2.46)

sujeta a la condicion de frontera ¥ — ®( como |x| — oo.

Debido al teorema de Jeans y a la simetria esférica del sistema, esto nos permite que la DF sea
una funcién de energia relativa como ¢ = ¥ — %UQ y de la magnitud del momento angular con la
ecuacion de Poisson, escrita como:

Ld[,dby o 3 1,
2 (7" dr>_ drGp = 47rGM/dvf<\I/ 2v,|r><v|> (2.47)

Debido a que para obtener ¥, tenemos que escoger una DF (f), lo cual hace que no podamos
normalizarla para tener la unidad en todo el espacio de fase. En consecuencia, se propone una
nueva normalizaciéon para que la integral de f en todo el espacio de fase sea la masa total, por lo
que asumimos que la densidad de masa p esta dada por:

p= /d3vf (2.48)

Con lo que se comentd, ya podemos buscar DF que satisfagan los puntos anteriores, como lo
veremos a continuacion.
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2.6.1. Modelos politrépicos

Estos son modelos estelares que se desarrollan para obtener una comprensiéon mas profunda de
las propiedades de la estrella. En el primer caso se tiene las relaciones de gases politropicos. En
este caso, la funcién de distribucién sigue la forma:

Fen=3/2 (e >0),
f(e) = (2.49)
0 (e <0).

en donde el potencial ¥ > 0, quiere decir que tenemos un limite para la densidad p. Desarrollando
la ecuacion de la densidad de masa para el caso de la funciéon de distribucion previamente mostrada,
tenemos que:

00 1 V2vu 1
p= 47r/0 dv v2 f(¥ — 51;2) = 47rF/0 dv v* (U — 51)2)"*3/2 (2.50)
si sustituimos v? = 2Wcos?6 y agrupamos las constantes, obtenemos que
p=c,¥" (¥ >0) (2.51)
2m)3/2(n — 3N F
= (27) (n' 2) (2.52)

con n > %7 ¢, seré finito, en este caso, la densidad crece a la potencia n-esima esto cuando ¥ > 0.
Como ya tenemos el valor de p, lo utilizamos para la ecuacion de Poisson dejando todo en funcion
s6lo de ¥, como se ve a continuacion:
1d /[ ,dv
—— [ r"— | +47Gc,¥" =0 2.53
r2dr ( dr) " (2.53)

Los gases politropicos tienen como ecuacion de estado p = Kp7, por lo tanto la ecuaciéon del
equilibrio hidrostético para una esfera auto gravitante de un gas politropico es,

s-adp _ dv

K — 2.54
P dr dr ( )

para finalmente, obtener la siguiente ecuaciéon que es anéloga a la ecuaciéon (2.51) pero con otras
constantes en consideraciéon como se ve a continuacion,

S (2.55)

1/(v-1)
v—1 1
n= | — =14 - 2.56
¢ ( K~ ) i + n ( )

Todo lo anterior, nos dice que la distribucién de densidad de un sistema estelar ergodico con una
funcion de distribucion de la forma (2.49) es la misma que la de una esfera de gas politropica con
y=1+ % Por lo tanto, los sistemas estelares con esta DF, se les conoce como politrépicos. Sin
embargo, es importante la consideracién de n > %, debido a que si esto no se cumple, estas esferas
no tienen un analogo dinamico estelar.

Finalmente, resolviendo la ecuacion (2.53) y haciendo algunas consideraciones, tenemos que la
masa contenida dentro de un radio r es:

24w
M(r) = _%5 o pl=a/n — (n=3)/(n-1) (2.57)

cuando n — o0, el potencial se vuelve proporcional a Inr y se le conoce como ”esfera isotérmica
singular”. Cuando n = 5, obtenemos el modelo de Plummer. Por ejemplo, tenemos diferentes casos
con la densidad dependiendo del valor de n, cuando n < 5 la densidad se hace cero a un radio
finito, para n = 5 la densidad no es cero en todo el radio pero la masa es finita, finalmente cuando
n > 5 la densidad cae lentamente corforme el radio aumenta y la masa es infinita [14].
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2.6.2. Esfera isotérmica

La condicién para que las esferas de gas tengan un analogo dinamico-estelar es n > % 0 que
n=1/(y—1) > 1, por lo tanto el valor de v debe ser menor que 3 (y < 3). En el limite cuando
n — 00, se tiene que v = 1 y esto implicaria que p = Kp, lo cual corresponde a la ecuacion de
estado para un gas isotérmico.

Una de las formas para derivar la ecuacion es por el equilibrio hidrostatico y suponiendo una
funcién de distribucion de la forma:

U 12
fle)= (27r5;)3/2exp< 0221} > (2.58)

y si la integramos, recordando la ecuacion (2.48), obtenemos que:
p=pi1e¥/o (2.59)

donde a partir de lo anterior, obtenemos la ecuacién analoga que gobierna a las ecuaciones de
politropos:

d o dW 2 U/o? _
a (7‘ dr) +4rGpirie =0 (2.60)
Llegado este punto donde:
o2 = *T (2.61)
m

relaciona la ecuaciéon de Poisson y la derivada a partir del equilibrio hidrostético, la cual nos permite

denotar que la estructura de una esfera de gas isotérmica auto gravitante es idéntica a la estructura

de un sistema no colisional de estrellas que tiene como funcién de distribucién la ecuacion (2.58).
Una de las soluciones para la ecuacion de la esfera de gas isotérmica (2.60) es:

o2

p(r) = G2 (2.62)

la cual describe el caso de la esfera isotérmica singular, descrita por las ecuaciones siguientes:

2
M(r) = 227" ., ve(r) =Vv20 , ®(r)=20%n(r) + constante (2.63)
o2
2(R) = 5GR (2.64)

esta ultima es la ecuacién de la densidad superficial, en esta caso tiene una densidad infinita en
r=0.

Evidentemente, lo anterior causa un problema en el origen 7 = 0, lo cual lleva a definir varia-
bles adimensionales que puedan solucionar esto, reemplazando p y r por p y 7, respectivamente;
definiéndolas en términos de la densidad central pg y del radio de King 7q:

r 902
— To =
£o T0 47TGpo

(2.65)

El modelo de la esfera isotérmica tiene un defecto importante: su masa es infinita. De la ecuacion
(2.63) tenemos que M  r a distancias grandes [14].
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2.6.3. Modelos lowered isothermal

Debido al problema de la masa infinita para la esfera isotérmica, debemos obtener un modelo
que pueda solucionarlo a valores grandes de radio, pero dejando una similitud a radios pequenos
en donde las estrellas tienen valores mayores de energia relativa .

Tomando lo anterior en consideracién, se busca modificar la funcién de distribucién de la esfera
de gas isotérmica (ecuacion 2.58), para que fx = 0: ¢ < g9, obteniendo:

pr(2m0?) 32 (/7" —1) (e > 0),
fr(e) = (2.66)
0 (e <0).

Este modelo es de suma importancia debido a que define a la familia de modelos de King.
Posteriormente, integrando esta funcion de distribucion sobre todas las velocidades, recordando la
ecuacion 2.48, tenemos que [14]:

2 iVa'J 40 20
pr () =py Vet = | =/ —= 14+ —
o To? 202

y finalmente, utilizamos la ecuaciéon anterior para escribir la ecuacién de Poisson en términos de
V. de manera que:

d [ ,d¥ 2 | e VU 40 20
—(rP—=)=—-4 “af| — |-/ —= 1+ —=
dr (T dr> mGprr [6 N\ o2 + 202

De lo cual, podemos integrar la ecuacién anterior, sin embargo, dependiendo de los limites de
la integraciéon y del valor de ¥, tendremos que si integramos al exterior de éste, obtendremos un
punto donde la densidad de estrellas cae; por lo que a cierto radio ¢, ¥ se vuelve 0. Justamente a
este radio 7 se le conoce como el radio de marea (tidal radius).

La masa total del sistema esta dada por:

(2.67)

(2.68)

Tt
M(r) = 47T/ r2prdr (2.69)
0
correspondiéndole un potencial:
GM
B(ry) = — GMre) (2.70)
Tt
teniendo que el potencial central es:
®(0) = &(ry) — ¥(0) (2.71)

En la figura 2.1 se muestran perfiles de densidad de los modelos de King, que se obtienen de
integrar la ecuacion (2.68), con distintos valores de ®(0).

Notese que para alguno de estos modelos rg es méas grande que el radio a media-luminosidad
(half-light radius) rp, o el radio del ntcleo (core radius) r., definidos por la condicion

ZK(T‘C) - 1

Sx(0) 2

La razon entre el radio de marea (tidal radius) r; y el radio de King 7 se define como indice
de concentracién c:

¢ =logy(re/70) (2.72)
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Figura 2.1: (a)Perfiles de densidad de 4 modelos de King. ®(0)/0? = 12,9,6,3, (b) Densidad de
masa de estos modelos. Los cuadros muestran el perfil de brillo superficial de la galaxia eliptica
NGC 283 [14].

2.7. Cinemaética

Haciendo un pequeno resumen, tenemos que los denominados encuentros provocan una per-
turbacién gravitacional en la 6rbita de una estrella respecto a otra, en cambio la colision es el
contacto fisico entre estrellas. Denotando el efecto no-colisional o colisional, respectivamente.

Los encuentros provocan que las estrellas cambien su trayectoria y finalmente pierden cualquier
indicio de su trayectoria inicial, este proceso se le conoce como difuso. Si esto llega a pasar, debido
a muchas de estas interacciones, le corresponde la escala de tiempo conocida como el tiempo de
relajacion (t,ciqz)-

Dentro de esta escala de tiempo, es posible adoptar la aproximacion de que el potencial gravita-
cional se genera por una distribucién uniforme de masa, en cambio, cuando se sobrepasa el tiempo
de relajaciéon implica que los efectos de los encuentros sobre las o6rbitas ya redistribuyeron las ve-
locidades y nuestra aproximaciéon se vuelve incorrecta y por consiguiente la ecuacién no colisional
de Boltzmann es invalida.

2.7.1. Procesos de relajacion

Recordando el tiempo de relajacién que ya habiamos enunciado anteriormente:

0.1N
trelam ~ mtcross (273)
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en donde N es el namero de estrellas en el sistema y t.ross €S €l tiempo de cruce para una estrella
(en la Seccion 2.2 denotamos el tiempo de relajacion para el SSC-A, el cual aproximadamente es de
270 Myr). Lo anterior nos permite hacer la aproximacion de la ecuacion no colisional de Boltzmann.
Otro ejemplo puede ser el caso de galaxias, en donde el nimero de estrellas es extremadamente
grande =~ 10! y t.,.0s5 =~ 100 My, lo cual nos da un tiempo de relajacién excesivamente grande, por
lo que los efectos de estos encuentros o perturbaciones gravitacionales pueden ser completamente
ignorados. En cambio, en un ctimulo globular con una cantidad de estrellas aproximadamente de
N = 10° y un tiempo de cruce te 055 ~ 10° yr, su tiempo de relajacién aproximado seria de 100 Myr.
Un tltimo ejemplo seria el de los ctimulos abiertos, donde N ~ 102 y teross = 1 Myr, lo cual nos
darfa un tiempo de relajacion de aproximadamente 2 Myr. Entonces en sintesis, dependiendo del
sistema que queramos estudiar y su edad, podemos utilizar las aproximaciones antes mencionadas
como la CBE y las funciones de distribucion.

Retomando lo anterior, en un sistema no colisional de N estrellas de masa m las ecuaciones
que lo describen son la ecuacién no colisional de Boltzmann y la ecuaciéon de Poisson:

% +[f,H =0 , V®(x,t) = 47erN/d3vf(x,v,t) (2.74)
donde el Hamiltoniano es H(x,v,t) = %’UQ + U(x,v,t) y la funcion de distribucion f(x,v,t) repre-
senta la probabilidad de encontrar a una estrella en un volumen del espacio de fase en una posicion
(x,v).

Como se coment6 anteriormente, los encuentros o perturbaciones gravitacionales en las
orbitas de las estrellas son sumamente importantes para guiar la evolucion de los sistemas este-
lares. Inclusive, por diferentes mecanismos, por ejemplo:

= Relajacion:
Recordemos que la estrella cambia su érbita inicial debido a cada encuentro, lo que lleva a que

la entropia del sistema crezca y las condiciones iniciales dejan de ser importantes, llevando a
que el sistema tenga nucleos densos y pequenos, halos grandes y poco densos.

= Equiparticién:
Los encuentros produciran equiparticiéon de la energia cinética por la variedad de estrellas
de distintas masas, llevando a que las estrellas mas masivas, reaccionen mas al potencial

gravitacional, en cambio, las menos masivas tienden a vagar a las partes externas del sistema,
en donde la dispersién de velocidades es més pequena.

= Escape:

Debido a las perturbaciones gravitacionales, puede llegar a ocurrir que una estrella obtenga
la suficiente energia para escapar del sistema, llevando a una fuga de estrellas del sistema.
La velocidad cuadrada media de escape en un sistema con densidad p(x) es:

Wiy =27 (2.75)

donde M y W son la masa total y la energia potencial del sistema, respectivamente. Con el
teorema virial, la ecuacion anterior se convierte en:

(I = 200?12 (2.76)

que significa que la velocidad RMS de escape es el doble de la velocidad RMS. Con lo
anterior, podemos probar que una fraccién de particulas de una distribucion Maxwelliana
tendran velocidades que podran exceder la velocidad RMS, por lo tanto llamamos a esto
" evaporacion”, esta fracciéon es del orden de v = 7.38 x 1073, finalmente la tasa de pérdida
de estrellas es:

dN YN N

E N trelam B tevap

(2.77)
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donde t.yqp €s el tiempo de evaporacion, el cual nos dice la escala de tiempo en donde las
estrellas han abandonado el sistema, donde tepap = tretas/y = 140trelan

Encuentros inelasticos.

Puede ocurrir que cuando dos estrellas pasan muy cerca en sistemas estelares muy poblados,
estas provoquen fuerzas de marea, o que incluso en ocasiones pueden ser victimas de una
colisiéon fisica. Cuando existen estas colisiones cercanas, la energia se disipa, disminuyendo
la energia cinética del sistema y finalmente formando una estrella binaria, también algunas
colisiones pueden formar estrellas muy masivas jovenes, dentro de un sistema viejo, lo cual
es poco frecuente. La escala de tiempo en la cual una estrella puede sufrir una colision, viene
dada por,

teollision = (HEU>_1 (278)

en donde n es la densidad de estrellas, X es la seccion eficaz para la colision y v es la velocidad
RMS.

En los ciimulos abiertos y globulares por ejemplo, la velocidad de escape es mucho mayor
que la velocidad orbital RMS, entonces tcopiision = trelaz, POr lo tanto este proceso no juega
un papel clave en determinar la estructura del sistema. Estos encuentros pueden producir
estrellas binarias o aisladas.

Formacion de binarias por encuentros triples.

Un encuentro entre dos estrellas aisladas no puede ligarlas para formar un sistema binario,
debido a que su movimiento es a lo largo de una hipérbola, sin embargo, en un encuentro
entre tres estrellas es posible dejar a dos ligadas en una o6rbita Kepleriana. Para estimar la
tasa de formacién de binarias por este proceso, se toma que la velocidad de la perturbacion
en un encuentro de dos estrellas de masa m y velocidad relativa v es dv = Gm/bv donde b
es la distancia mas corta entre ellas y bgg ~ Gm/v? es el pardmetro de impacto en el cual la
velocidad relativa es desviada 90° en el encuentro.

Por lo tanto, para formar una binaria con tres estrellas, deberemos tener dv ~ v y b = by,
finalmente el tiempo que se requiere para este proceso es

v?
N ———— 2.
fa n2Gomb (2.79)

Usando el teorema del virial y expresandolo en términos del tiempo de relajacion:

s 10NN (2.80)

trelax

Finalmente, la cantidad de binarias formadas por cada tiempo de relajacion:

Ntrelaz ~ 0.1
t3 - N InN

(2.81)

Interaccion con binarias primordiales.

Se les dice binarias primordiales ya que no se formaron por encuentros inelasticos ni
triples. Este tipo de estrellas binarias pueden cambiar el balance de energia del camulo, ya
que su energia de ligadura puede ser mucho més grande que la propia energia cinética de un
ctimulo tipico (M ~ 10° Mg, vrars ~ 10kms™1). Por ejemplo, 100 estrellas binarias pueden
tener una mayor energia de ligadura que todo un ctimulo con 10° estrellas.
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2.8. Teorema de Liouville

Primero denotamos la posicién y velocidad de una n-esima particula por las coordenadas q,, y
Pn, en donde n = 1,..., N y si consideramos un vector hexadimensional w,, = (q,, p») en donde
este punto indica la ubicacién de una particula en el espacio fase y por lo tanto en un sistema
donde tenemos 6N dimensiones estd determinado por N vectores w,,. Aqui se introduce la funciéon
F) que es la funcion de distribucién de N-cuerpos:

/d6W1 AW (W, e, W, ) = 1 (2.82)

en donde d°w,, = d®q,,d®p,.. Y debido a que existe un analogo de la CBE que en este caso lleva
la evolucion de fV), estas son:

afr™ X g g B
o +n§_:l<qn- g TP 3pn)—0 (2.83)
o fN)
fat +{f<N>,HN]:0 (2.84)
df(N)_
=0 (2.85)

Estas tres ecuaciones anteriores son las ecuaciones de Liouville. Las cuales muestran que la funcion
de distribucién en el espacio fase es constante a través de las trayectorias del sistema o dicho de
otra forma, la densidad de probabilidad de cada punto en una vecindad de un sistema siempre se
mantiene constante, esto es el teorema de Liouville.

Si la funcion de distribucién (2.82) es separable y N > 1 se puede probar que la ecuacion de
Liouville se convierte en la ecuacién no colisional de Boltzmann.

En cambio, si la funcion de distribucion de N-cuerpos no es separable y NV > 1, se tiene que:

df
— =T 2.86
iy (2.86)
siendo T'[f] es el operador de encuentros.

T[f(w1,t)] = N/d6w2 3;)12 . Og(wy,wa,t)

- v (2.87)
en donde g es la funcién de correlacién de dos cuerpos, por lo que conduce la tasa de cambio
de la densidad del espacio-fase alrededor de una estrella, dada por el operador de encuentros, el
cual, para determinarlo hay que ver como los encuentros entre estrellas modifican la funcion de
distribucion de un solo cuerpo, por lo que significa que los encuentros toman un papel relevante a
partir de esto.

2.9. Ecuacion: Fokker-Planck

Como se coment6 anteriormente, cuando los encuentros empiezan a tomar un papel importante,
la densidad del espacio fase cambia con el tiempo alrededor de una estrella, este cambio se determina
con el operador de encuentros T'[f].

Para calcular o tener una idea mas clara de este operador, tenemos que ¥(w, Aw)d®(Aw)At
es la probabilidad de que una estrella en el espacio fase sea dispersada al volumen del espacio
fase d6(Aw) en un intervalo de tiempo At, por lo que esta probabilidad ¥ denota los efectos
de los encuentros con estrellas mientras que la ecuacién no colisional de Boltzmann, el potencial
homogéneo de todo el sistema estelar.
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Se obtiene la ecuacién maestra,

df _

i Lif] = /dG(AW)[\II(W — Aw, Aw) f(w — Aw) — U(w, Aw) f(w)] (2.88)

prosiguiendo con el desarrollo, se tiene que los encuentros van como:
8v?
Av? =~ —InA 2.89
N ( )

en donde A = %, recordando que bgg es la distancia entre estrellas, deflectadas noventa grados.

Debido al Teorema del Virial, se tiene que v? ~ GmTN en donde m es la masa de la estrella, entonces

R/bgy =~ N y debido a que N es lo suficientemente grande, se hacen algunas aproximaciones para
el estudio de la evoluciéon debida a los encuentros, se listan las siguientes:

» Encuentros débiles
= Encuentros locales

= Orbitales

2.10. Evolucion de sistemas estelares esféricos

Considerando que el proceso de relajacion lleva a una pérdida de informacion del estado inicial
del sistema, es cuando los encuentros o perturbaciones gravitacionales empiezan a jugar un papel
mucho mas importante.

Este proceso debido a que es proporcional a la densidad, las partes mas densas como el nicleo
tienden a evolucionar més de prisa, siguiendo una distribuciéon de una esfera isotérmica, anterior-
mente mencionada.

El cimulo pierde estrellas si su energia excede E; = —GM /r; donde r; es el radio de marea.
La densidad de estrellas en el halo es:

AFp(GM)'/? r\*?
n(r) = % <1 _ ) (2.90)

Tt
en donde r, = —GM/E;.

En el caso de un ctumulo aislado donde E; = 0 lleva a n(r) oc 7~ /2, sin embargo tiene algunas
implicaciones, las cuales son que en la cercania del radio de marea, la aproximacion falla, las estrellas
que escapan van como n(r) o 72, finalmente estrellas que tengan energias F > E; permaneceran
cercanas al camulo.

7/2

2.10.1. Pérdida de masa

= Pérdida por evolucién estelar

Debido a la evolucion de las estrellas, éstas eyectan parte de su masa desde su superficie, si
una estrella estd en un caimulo, tiene la posibilidad de escapar, ya sea porque tiene la velocidad
suficiente o debido a que el mismo gas que estd dentro del cimulo es barrido por el gas de la
galaxia. Si tomamos el valor de un tiempo de cruce, podemos saber que la escala de tiempo que
tiene una estrella de una poblacién para evolucionar sera mayor.

Debido a las fuerzas de marea de la galaxia huésped, éstas ponen un limite externo al ctimulo,
denotado por el radio de Jacobi r;:

GNm\ Y/?
ry = 2,/3( e > (2.91)
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donde R es el radio galactocéntrico, IV el nimero de estrellas, m la masa media de las estrellas y
V& la velocidad orbital del camulo respecto al centro de masa de la galaxia huésped [26].

Recordando el término de concentracion enunciado en la ecuacion 2.72, los camulos que
tengan un indice de concentraciéon bajo, esto es que el radio de marea r; serd mas cercano al radio
de King rg, por lo tanto son méas densos y menos susceptibles a ser destruidos por las fuerzas
de marea. En el caso de los ciimulos globulares la pérdida de masa por evoluciéon estelar no hace
un cambio significativo en la evolucién dinamica del mismo, es decir, en sus fases evolucionadas
los procesos dindmicos dominan sobre los de evoluciéon estelar, aunque en las fases tempranas si
tuvieron efecto.

= Pérdida por eyeccién y evaporacion

Recordando que si una estrella obtiene la suficiente velocidad para superar la gravedad del
cumulo, ésta escapara, hay dos procesos para que esto se lleve a cabo, evidentemente mediante los
encuentros, el primero es mediante un encuentro con otra estrella que simplemente deja a una con
una velocidad superior para exceder la fuerza gravitacional del sistema y escapar "violentamente",
se conoce como eyeccion. El otro es relativamente gradual, mediante encuentros mas distantes
que poco a poco van aumentando la velocidad de la estrella y por consiguiente logra escapar, este
proceso se le llama evaporacion.

Se definen las escalas de tiempo como:

1dN°
tej = — (th) =1 x 10*In(AN)t,, (2.92)
donde t,1, es el tiempo de relajacion a media masa y se define como:
0.17TN 3
= 2.
"7 I(N)V GM (2.93)

Debido a que la escala de tiempo del proceso de eyecciéon es mucho més grande que la de
evaporacion debido a estas perturbaciones graduales, practicamente puede ser ignorado.
La escala de tiempo del proceso de evaporacion es:

dN\ !
=-N|— = 2.94
te'uap (dt) ftrh ( 9 )

Un proceso importante que determina la tasa de pérdida de estrellas por el proceso de eva-
poracién son las fuerzas de marea de la galaxia huésped, en cambio, cuando tenemos un camulo
aislado, la expansiéon del camulo después del colapso del ntcleo provoca la aceleraciéon del proceso
de evaporacion.

2.10.2. Colapso del nucleo

El proceso de colapso del ntcleo es una contracciéon que lleva a un crecimiento intenso de la
densidad central.

En las partes mas externas del cimulo, en el halo las estrellas llegan a obtener la energia de
escape, liberdndose por el proceso de relajacion. La culminacién ocurre en 16 veces el tiempo de
relajacion a media masa [14]. Debido a que mientras evoluciona este proceso y el nicleo se va
colapsando y la densidad aumentando, su perfil de densidad en las partes externas del ntucleo sigue
una ley de potencias como p o< r~2:23, sin embargo, dentro del niicleo que se encuentra colapsando,
el parametro de anisotropia 8 se vuelve aproximadamente 0, lo que indica que la distribucion de
velocidades es isotropica.

Si utilizamos un método en donde un perfil de densidad se desenvuelva similarmente a como lo
harfa esta ley de potencias, s6lo que con una normalizacién y escala distinta, tendriamos que:

p(r;t) = po(t)p(7F) (2.95)
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F= (2.96)

con po(t) siendo la densidad central evaluada en t y ro(t) lo tomaremos como el King radius:

902
— 2.97
"=\ 4xGpo (2.97)

resolviendo para po(t), obtenemos po(t) ox 5 “(t) con o = 2.23. Con esto podemos definir: masa
del nticleo, la dispersion de velocidad central y el tiempo de relajacion en el nicleo, siendo:

Molt) = (1) (2.98)
o X pémro (2.99)
trelaz X 0'3//00 (2100)

respectivamente.
Recordando que el proceso de relajacion es el medio para el colapso del ntucleo, las escalas de
tiempo pueden compaginarse como:

1d 1 w2
=50 o ro/27 (2.101)

To dt trelaz

en donde
ro(t) o (tee — )%/ (67 o 70-53 (2.102)

donde t.. representa el momento del colapso y 7 = t.. — t el tiempo que queda antes del colapso.
Este tiempo antes del colapso va de la mano con el tiempo de relajacién del ntucleo.

tretaz(r =0) < T (2.103)

Algo que resulta interesante, es el hecho de que la existencia de estrellas binarias en el sistema,
provoca un impedimento para la evoluciéon del proceso del colapso del niicleo, aproximadamente
cuando el niicleo tiene de 10 a 20 estrellas. Y debido a que mientras que en las partes mas internas
del ctimulo evoluciona mientras pierde energia para cederla al halo, el hecho de que se formen estas
estrellas binarias proporciona una fuente de energia que detiene esta fuga hacia el halo.

La evolucién del cimulo posteriormente al colapso del ntcleo tiene la forma como:

2

Roc72/3 | M o constante , poc 7 voc 73 (2.104)

en donde 7 es el tiempo desde que el ntacleo comenz6 a colapsar [27].
La energia del ciimulo crece como

—GM?
E%G

o« —772/3 (2.105)

2.11. Modelo de King

King en 1965 [28], introduce modelos dinamicos basados en soluciones de la ecuacion de Fokker-
Planck, mencionada en las secciones previas. Estos estan basados en una esfera isotérmica modifi-
cada con una funcién de distribucion de la forma [29]:

exp(e/o3) =1 (e>0),
f(e) o (2.106)
0 (e <0).
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donde ¢ es la energia relativa del sistema y la velocidad de dispersién asociada al modelo oy viene
dada por la expresion:

4w Gpord

2 _
Oy = 9

(2.107)
con pg y 7o la densidad central y el radio de King, respectivamente. Un ejemplo de estos modelos

se muestran en la figura 2.2, en donde cerca del centro, las densidades son casi isotérmicas, sin
embargo, conforme nos alejamos caen a 0.
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Figura 2.2: Modelos de densidad superficial de King para distintos indices de concentracion c
sefialados en cada curva respectivamente [28].

King encontr6 que hay una fuerte dependencia entre cuantas estrellas logran escapar y la
concentracion central. Esto es que mientras mas concentracion se tenga, menos estrellas se pierden,
evidentemente. En un cimulo de baja concentracion las fuerzas de marea tienen mas influencia en
los exteriores, por lo que es més sencillo para una estrella, su escape. En cuanto a la distribucion
de velocidades, un entorno extendido vuelve a la distribucién mas alargada, que se asemeja a la
maxwelliana previamente comentada.

La pérdida de estrellas es importante ya que causa un cambio en el campo gravitacional del
cumulo y por consiguiente un reajuste en la densidad.

2.12. Modelo de Wilson

Wilson en 1975 [30], propuso un modelo para ajustar a los perfiles de brillo observados en
galaxias elipticas, asi como el modelo de King, éste también est4 basado en una esfera isotérmica
modificada.
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Una forma de la funcion de distribucién para el modelo de Wilson es [29):

exp(c/a}) ~1- & (£>0),

fle) x (2.108)
0 (e <0).

La diferencia entre los modelos de King y Wilson es un s6lo término en la funcién de distribucion,
en donde el término extra provee mayores halos que en el modelo de King.

2.13. Modelo Moffat-EFF

Elson, Fall y Freeman en 1987 [31] propusieron un modelo para ajustar a ctimulos ricos en la
Gran Nube de Magallanes, en donde el modelo de King no ajusté6 de manera correcta debido a la
extension en los perfiles de brillo superficial por varios érdenes de magnitud.

Para esta seccién y para obtener los pardmetros estructurales, el cual es el objetivo principal
de esta tesis; hacemos uso del modelo Moffat-EFF[31], el cual no tiene truncamiento por fuerzas
de marea.

Se emplea la siguiente funciéon para obtener los perfiles:

w(r) = po (1 + :;) o (2.109)

de la cual al integrar, se obtiene una expresion para la luminosidad:

27 i a? p2\ 172
L =—|1—-(14+—= 2.11
plr) = 20 [ (145 (2.110)

Esto es importante, ya que para conocer la dinamica de los cimulos, necesitamos informacion de
la masa del mismo, no obstante, con el cociente de masa-luminosidad podemos obtenerla. Desde
la dispersion de velocidades en el ciimulo y calculos de poblaciones estelares puede ser obtenida
esta relacion.

Una de las cantidades mas importantes para estudio es el campo de marea, el cual esta
relacionado con el 16bulo de Roche del ciimulo, esto es, cuando dicho l6bulo se llena provocando
que las estrellas que no estan ligadas gravitacionalmente sean arrancadas del mismo.

La curva de velocidad de la galaxia esta relacionada con la ecuacion

407 — K? = —R% [V;R)] : (2.111)

donde 2 y k son la frecuencia circular y epiciclica de la galaxia en el pericentro de la o6rbita del
cumulo.

Esto es que la aceleracién por marea de una estrella que esta a una distancia r del centro del
cumulo, se toma como la aceleracion diferencial a lo largo de una linea que une el centro del camulo
al centro de la galaxia.

De acuerdo a la literatura el término V' (r) puede ser una curva kepleriana o plana, dependiendo
de la curva de rotaciéon de la galaxia, ya que éste término esta gobernado por la distribucion de
masa.

La masa por unidad de volumen en un cimulo se calcula con la ecuaciéon 2.112:

oo —(y+1)/2
_ 1M 2 2y-1729pm(7) r?
p(r) = =T : dx(x® —7r%) “dr po |1+ 2 (2.112)
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en donde se tiene que:
(/2 +1/2) M
P TRt (v2) L
En el caso de los camulos globulares galacticos, la densidad en el niicleo llega a valores como
po ~ 103 — 10*Mypc=3.
Al integrar la ecuacion 2.112, se obtiene la masa dentro de un radio r donde se tiene que integrar
con r —» o0 y para y > 2:

(2.113)

_ 2 poa’ M
=2 L
De acuerdo a la dispersion de velocidades radial (o) y tangencial (o¢), en un cimulo esférico
en equilibrio hidrostatico, se relaciona con la densidad de la manera siguiente:

1 2 M
;dir(paz) + ;(02 —o}) = —GT;T) + (492 — K%)r (2.115)

(2.114)

r

tomando en cuenta que se busca obtener las regiones en donde el proceso de relajaciéon ha tomado
un papel clave. Siendo la solucién:

G r2 (1+v)/2 r a2(402 — k2 r2
co-c(rg) 10T () ew
donde oo M(ay)d
_ ay)ay
I(z) */w y2(a + y2)w+D/2 (2.117)

La dispersion de velocidades en el caso de nuestra Galaxia para los ctimulos globulares es
aproximadamente oy ~ 10 km s~! y en los abiertos es de og ~ 1 km s~!. En la figura 2.3 se tienen
la dispersion de velocidad para dos casos de ciimulo, uno aislado y el otro en un campo de marea,
la parte izquierda y derecha, respectivamente.

También definen el tiempo de cruce, como:
27’h
Te(rh) = ——— (2.118)
\/30'(7’]1)

donde 7}, es el radio que contiene la mitad de la masa en tres dimensiones.
Para el valor del tiempo para el proceso de relajacion de dos cuerpos, se puede calcular por:

0.14703(r)

() = (2.119
") = o logoh )
Asi como el tiempo de relajacion definido como:
0.06001 ~1/2y:3/2
h "h (2.120)

N G1/2(m)log;, A

La ecuacién anterior, es el tiempo de relajaciéon con una densidad promedio dentro del radio
rh, donde A es el factor de Coulumb.
Finalmente, también se calcula el radio de marea como:

GM 1/3
Asi como el radio del nucleo definido como:
re A a(22/7 —1)1/2 (2.122)

Asi como la masa total del camulo, basada en el modelo de King[28] se puede expresar como:
M; = porig(c) (2.123)

donde c¢ es la concentracion definida en la ecuacion 2.72 y g(c) es una funcion adimensional.
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Figura 2.3: Dispersion de velocidades en funciéon del radio para un cimulo aislado y en fuerzas de
marea para modelos de Moffat-EFF, los valores en el grafico son de +. [31]
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Capitulo 3
Analisis

En este capitulo se obtienen los parametros estructurales de NGC 1569-A, utilizando las
siguientes herramientas computacionales:

» IRAF : Software para la reduccion y analisis de imagenes astronoémicas (Image Reduction and
Analysis Facility), creado por el National Optical Astronomy Observatory (NOAO).

» Pyraf : Lenguaje de programacion para utilizar las tareas de IRAF en un entorno de Python.
= Python : Lenguaje de programacion de cédigo abierto.
» Jupyter notebook : Plataforma de computo interactiva para lenguaje de programacion.

= DS9 : Software para la visualizacion y analisis de imagenes astronémicas.

Para comenzar con el analisis, se procedi6é a conocer las técnicas computacionales en las herra-
mientas anteriormente mencionadas, a continuacién se explicara cada una de ellas.

En primer lugar, se hizo un trabajo de consistencia, Gnicamente para denotar que todo el
material y el software funcionaba de manera adecuada [32]. Asi que se utilizaron datos de un
cumulo perteneciente a la galaxia M82, comenzando con obtener su SBP, esto mediante la tarea
ellipse.

3.1. Tarea: ellipse

Dentro de IRAF se encuentra la tarea ellipse. La manera de acceder a ella, es la siguiente:

>stsdas

>analysis

>isophote

>ellipse

La tarea ellipse tiene la funcion de ajustar isofotas elipticas a imégenes astronémicas, ésta nos
permite obtener una serie de pardmetros integrados de la imagen.

Por ejemplo, estos parametros pueden ser la longitud del semi-eje mayor (SMA), la media de
la intensidad en cada isofota (INTENS), el error en cada una de las intensidades de la isofota
correspondiente (INT ERR), la elipticidad (ELLIP), el angulo de posicion (PA), el nimero total
de pixeles dentro de cada elipse (NPIX E), asi como muchas otras; todas estas cantidades se
guardan en un archivo manipulable.

Posteriormente, mediante Pyraf dentro de un cuaderno en Jupyter, se utilizé el archivo con los
parametros extraidos de la tarea ellipse, obteniendo el SBP de un cimulo dentro de la galaxia
MS&2, mostrado en la figura 3.1, en donde se observa una anomalia en el perfil, que va desde el
valor 9 pix a 20 pix sobre el eje x (SMA), ésta anomalia corresponde a un objeto que no es parte
del ctimulo que se estudia, lo que significa que contribuiré al SBP del ctimulo.

41



N

Analisis
3.2 Tarea: imexpr

SBP of cluster 1 without mask

[ I
""'"H-.., - :
102 i i
"c : :
= % i \
a L] i i
L o 1
e [ ] I
£ 101 % :

= l;l

...

A,
, L :

10° 10!
SMA[pix]

Figura 3.1: Grafica del perfil de brillo superficial en pasos logaritmicos, para evidenciar mas el
cambio aproximado en el valor SMA= 9 por la afectacion del objeto contaminante (izquierda).
Imagen de un ctmulo en la galaxia M82, donde dentro de la regiéon azul se observa el camulo en
cuestion, entre la region roja con limite en la azul, se encuentra el objeto contaminante (derecha).

3.2. Tarea: imexpr

Debido a la anomalia en el perfil que causa el objeto contaminante, éste puede afectar en la
correcta obtencion de los parametros estructurales, debido a que los contaminantes desvian el
perfil de su forma teorica. Por esto es que es tan importante lograr que la contribucion de este
objeto contaminante sea removida del SBP del ctimulo, para lograr esto, el procedimiento es crear
una mascara, la cual ignorara la contribucién del objeto contaminante.

La mascara se creard mediante la tarea imexpr dentro de IRAF de la siguiente manera:

cl> type expr
(sqrt ((I-b)**2 + (J-c)*x*2) <= d)

;3 cl> imexpr @expr mask.pl b=256 c=256 d=100 dims=512,512

dentro de la cual se modifican a conveniencia los valores de la tltima linea de c6digo, reemplazando
en este caso la ubicacion del contaminante (b y c), el didmetro del objeto en la méascara (d) y las
dimensiones de la imagen original (dims). Modificando los valores correspondientes, obtendremos
una mascara como la que se muestra en la figura 3.2, para finalmente implementarla a la imagen
original del camulo para ignorar la contribucién del objeto contaminante. Posteriormente, utili-
zando nuevamente la tarea ellipse, se obtiene el SBP del camulo, ahora con la ventaja de no ser
totalmente afectado por el objeto contaminante.

3.3. NGC 1569-A

Posteriormente utilizando el software DS9, se analiz6 una imagen de la galaxia NGC 1569,
tomada por el telescopio espacial Hubble utilizando el instrumento Advanced Camera for
Surveys (ACS) con especificaciones de un tamafio de pixel de 21 x 21um? y dimensiones de
101 x 101 pixeles, con el detector HRC y el filtro F555W | la cual se muestra en la figura 3.3.
Como se habia dicho anteriormente en la Subseccion 1.4.2, gracias a la resolucién del instrumento,
se encuentra una subestructura en el super cimulo estelar A (NGC 1569-A), esto se puede ver
en la secuencia de una region definida, ilustrada en la figura 3.4. Debido a esto y para una mejor
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Figura 3.2: Perfil del camulo, sin la contribucion del objeto contaminante (izquierda). Mascara en
formato de imagen para ser visualizada (derecha).

visualizacion, la figura 3.5, es un acercamiento a la zona donde se nota claramente la existencia de
sub-estructuras.

Como primer paso para abordar esto y realizar el estudio de estas estructuras, se procedité a
hacer una estimacién del valor de ruido de fondo con la tarea imstat la cual utiliza estimadores
estadisticos para obtener cantidades como la media, mediana y desviacion estdndar de imégenes.
Esto se aborda analizando las cuatro esquinas de la imagen que tiene dimensiones de 101 x 101
pixeles, obteniendo el valor de la media y la desviacion estandar para las cuatro esquinas con
dimensiones de 10 x 10 cada una, el valor minimo de la media es el escogido como el valor de ruido
de fondo siendo 0,,s = 0.2199. Este parametro es de suma importancia, debido a que los SBP
obtenidos por la tarea ellipse, contienen ésta contribucion de ruido de fondo. Por lo anterior,
buscamos restar este valor para sélo tener la contribucion del cimulo, obteniendo asi un SBP mas
confiable ya que si no se puede sobrestimar parametros como el radio de marea.

Teniendo una imagen sin la contribuciéon de ruido de fondo se procedié a obtener el perfil,
ilustrado en la figura 3.6, en donde podemos observar la evidencia de ciertos contaminantes a un
radio de SM A = 10 pix, asi como en la partes mas exteriores del perfil en donde hay otras fuentes
contaminantes.

Para tener un entendimiento mas claro de la estructura y sus caracteristicas, se utiliza la tarea
imexam, la cual tiene la funcién de examinar imégenes por medio de distintos tipos de gréficos, nos
permite hacer un uso interactivo de los mismos. En este caso se utilizé para conocer los contornos
de la estructura, asi como su superficie como se muestra en la figura 3.7. Esto nos proporciona
un entendimiento mas claro y sobre todo grafico de cual es la forma de la estructura estudiada,
permitiéndonos posteriormente hacer uso de esto en una imagen simulada.

Analizando los graficos en la figura 3.7, se sospecho la existencia no solo de una sub-estructura a
la derecha de la seccién mas intensa, sino una sub-estructura entre estas dos. Haciendo otra prueba
para reafirmar estas suposiciones, se procedié a hacer un sobremuestreo debido a que en la zona
donde necesitamos observar, estd muy limitada en el nimero de pixeles. Debido a esto, se utilizo la
tarea magnify, la cual tiene la funcién de expandir o contraer las imégenes por medio del proceso
de interpolacion, el cual es un método numérico en donde se obtienen nuevos datos partiendo
del conocimiento de un conjunto de datos. En este caso se utiliza interpolacién lineal la cual es un
caso particular, debido a que se utiliza un polinomio de interpolacién de grado 1, denotandose de
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Figura 3.3: Imagen de la galaxia NGC 1569, tomada por el HST.

Figura 3.4: Secuencia de cambios de contraste, en la regiéon de NGC 1569-A, imagen recortada de
la Figura 3.3
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Figura 3.5: Acercamiento a NGC 1569-A, denotando la existencia de una sub-estructura.
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Figura 3.6: Perfil de brillo superficial de NGC 1569-A, obtenido con la tarea ellipse.
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Figura 3.7: Grafico de los contornos de la estructura NGC 1569-A (izquierda), grafico de superficie
de la estructura NGC 1569-A (derecha), obtenidos con imexam en el entorno de python.

la siguiente manera:
flx2) — flx1)

(s — 1) (x— 1)

f(alzri o) = fla) +
En la tarea magnify el factor de magnificacién determina el tamano o el intervalo de los pixeles.
En este caso, se hizo una magnificaciéon positiva como se ve en el ejemplo siguiente:
ecl>magnify
Input two dimensional images: input.fits
Output magnified images: output.fits

X magnification factor: 10
Y magnification factor: 10

en este ejemplo se muestra un factor de magnificacion de 10 en ambos casos (X y Y). Este factor
se utilizo para el caso limite en la investigacion, utilizando como imagen la figura 3.5 en donde se
busco denotar todos los puntos donde habia una contribuciéon importante en intensidad. Especifi-
camente en la zona de la estructura donde hay la mayor contribucién, esperando observar alguna
particularidad en ella.

Haciendo el proceso correspondiente con la tarea magnify ya antes explicada, en donde se
obtuvo la figura 3.8, podemos observar del lado izquierdo la existencia de dos sub-estructuras
marcadas como la regiéon roja y verde, asi como del lado derecho, cambiando los contrastes, se nota
la evidencia de una sub-estructura mas compleja delimitadas en las regiones azul y morada.

Esto permite plantear la hipotesis de la existencia de tres o més sub-estructuras dentro
del complejo estelar NGC 1569-A. Por lo tanto el siguiente paso de la investigacion
es proponer un modelo simulado de este stper cimulo estelar, incluida la premisa de
las sub-estructuras, para finalmente poder replicar de la manera mas exacta posible el
perfil obtenido de la imagen original.

3.4. PSF

La funcién de dispersion de punto (PSF, por sus siglas en inglés) nos permite caracterizar
los efectos opticos del instrumento, por lo anterior es que se introduce dentro de las simulaciones,
para que el resultado reproduzca las condiciones instrumentales.
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Figura 3.8: Imagen obtenida de la region NGC 1569-A con menor (izquierda) y mayor (derecha)
contraste, mediante la tarea magnify.

Figura 3.9: Imagen de la PSF obtenida con SEXTRACTOR y PSFex de la galaxia NGC 1569.

El proceso de obtencion de las mismas, se hizo en primer lugar usando SEXTRACTOR el cual extrae
fuentes puntuales de una imagen. A partir de este proceso se utiliza PSFex para finalmente obtener
la PSF. Una estrella es una buena candidata para la PSF cuando es aislada, lo suficientemente
brillante pero no saturada [32], haciendo este proceso, se obtiene la PSF con la cual la modelacion
tendra los efectos opticos del instrumento, simulando el proceso de observacién, la PSF se ilustra
en la figura 3.9.

3.5. Convoluciéon

En el proceso de la simulacion, para obtener una imagen incluidos los efectos 6pticos instru-
mentales, se hace uso de la convolucién, un operador matemaético que transforma dos funciones f
y g en una tercera funciéon f* g la cual denota como la forma de una de las funciones es modificada
por la otra. Un ejemplo grafico se ilustra en la figura 3.10 y se define de la siguiente manera:

(e = [ st —nay (3.1)

definida como la integral del producto de dos funciones después de que una ha sido invertida y
desplazada.

Desafortunadamente, esto es muy costoso computacionalmente, es por esto que se utiliza la
transformada rapida de Fourier(FFT), debido a que es un algoritmo eficaz reduciendo el
tiempo de ejecucion. Dentro de las bibliotecas en Python, se encuentra astropy, que contiene esta
rutina.
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Figura 3.10: Explicacién visual de la convolucion, expresando cada funcion como f y g.

De manera que nuestra funcion f sera la simulacion realizada en la tarea mkobjects la cual se
describira posteriormente, mientras que la funcién g sera la PSF ilustrada en la figura 3.9. Este
proceso se hizo mediante una linea de cédigo en el entorno de Jupyter notebook, como se muestra
en lo siguiente:

1 import astropy.convolution
2 convolution = astropy.convolution.convolve(simulacion,b kernel,boundary=’extend’)

en donde el kernel es la PSF y la simulacidn es el modelo creado en la tarea mkobjects. Es
importante remarcar que para la convolucién, es necesario que los datos estén en pasos lineales,
esto se tomara en cuenta en las secciones siguientes.

Una de las partes mas importantes que se discutio con anterioridad, es el valor de ruido de fondo,
el cual se midi6 para la imagen original de NGC 1569-A., asi que este valor también se agrego a
la simulacion, para finalmente complementar en su totalidad todos los elementos necesarios para
reproducir la observacién.

Lo anterior se hace creando una distribucién gaussiana mediante python de la siguiente manera:
import numpy as np

import scipy
bg=scipy.random.normal (0.2,0.1,100%100) .reshape (101, -1)

w o=

en este caso los valores entre paréntesis son de la forma: (mean, standar deviation, output shape).
La densidad de probabilidad para esta distribucién Gaussiana es:

(1) = e T (32)
Tr) = ——e 20 .
b V2ro?

En donde p es la media y o es la desviacion estandar. Creando esto, obtenemos la figura 3.11.

Figura 3.11: Imagen de una distribuciéon normal con media 0.2 y desviaciéon estandar 0.1

3.6. Tarea: mkobjects

Finalmente para realizar la simulacién de las sub-estructuras, se utilizo la tarea mkobjects,
las instrucciones para acceder en IRAF son:

1 >artdata
2 >mkobjects
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La tarea mkobjets, nos permite crear imagenes en donde se anaden modelos de objetos astroné-
micos, como estrellas o galaxias. Estas imagenes se crean introduciendo los parametros necesarios,
estos son:

= Posicion
La cual se refiere a las coordenadas = y y del centro del objeto en la imagen.

= Radio

Define el tamano en pixeles del objeto a simular, en este caso para los perfiles gaussian y
moffat, se refiere al half intensity radius.

= Magnitud
Define una medida del brillo del objeto, dada por la expresion:

. 2
fAux — (e%(ptlme) . 10—044-(magnitude—magzero) (33)
distance

= Modelo

Los modelos son definidos en términos de una funcién analitica, en funcién de la intensidad
de flujo radial o cumulativa.

= Relacion axial
Define la proporcion entre el eje mayor y el eje menor.
= Angulo de posicion
Define el angulo de posicion del eje mayor del objeto.
En cuanto al parametro modelo se escogi6 Moffat, siendo su expresion la siguiente:

-8

1+(2é1)< R )21 (3.4)

I =
radius

en donde R estd definido por la tarea mkobjects, radius es el parametro de escala y [ es el
parametro de Moffat el cual esté definido por la extension o concentracion de la luminosidad del
cimulo. Posteriormente, con ayuda de algunas pruebas, los parametros se determinaran para cada
uno de los objetos.

Es importante resaltar que la ecuacion 3.4 es la expresién dentro de la tarea mkobjects, sin
embargo, la que se utiliza en el analisis es ligeramente diferente, la cual es:

R\?2
4 ()

Td
Dado lo anterior, se busca tener la relacion directa entre las variables de la ecuacion (3.4) y (3.13),
la cual es:

—/2

I = (3.5)

radius

rq = 7% (36)
B=1 (37)
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Figura 3.12: Casos de simulacion para NGC 1569-A. 3 sub-estructuras (izquierda) y 4 sub-
estructuras (derecha).

3.7. Simulacion

El proceso de simulaciéon se abord6 desde el analisis de la imagen de la region NGC 1569-
A, mediante las diferentes pruebas como el sobremuestreo, contornos, gréaficos de intensidad y
manipulaciéon de la misma, las cuales se mostraron anteriormente, por lo que de acuerdo con lo
anterior, se obtiene para cada sub-estructura la posicién, la magnitud en funcién del valor de
intensidad en la imagen, asi como una estimacion del parametro radius para que finalmente con
estos valores se comenzara el proceso de simulacion.

Cada una de las simulaciones tienen distintos valores en cada uno de los pardmetros, esto se
muestra en las tablas 3.1 y 3.2, cada una de estas corresponde a un caso especifico (ver Fig. 3.12).:

= Caso 1: 3 sub-estructuras (Al, A2 y A3)
» Caso 2: 4 sub-estructuras (Al, A2, A3y A4)

Los valores de las tablas 3.1 y 3.2 corresponden a los parametros de entrada en la tarea
mkobjects, para obtener los modelos para cada prueba.

Al tener los siguientes componentes: simulacion, PSF, simulacion del ruido de fondo, se procedio
a incorporar cada uno de estos elementos a un resultado final, una simulacién con contribucién de
ruido de fondo convolucionada con la PSF en cuestion. Este proceso se llevo a cabo de manera
similar en Jupyter notebook, como se muestra a continuacion:

import numpy as np

import scipy

import astropy.convolution

bg = scipy.random.nromal (0.2,0.1,101%101) .reshape (100,-1)

conv = astropy.convolution.convolve(modelo_simulado+bg,kernel,6boundary=’extend’)

Con lo anterior, se obtuvieron 22 pruebas satisfactorias mostradas en el Apéndice A, desde la
figura A.1 hasta la A.22. Donde se observa cada una incluyendo una imagen conteniendo a las
sub-estructuras, una grafica de su perfil de brillo superficial, sus contornos y su perfil de superficie,
ésto para cada una de las simulaciones.
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Prueba | Camulo | radius B Relacion axial ~ Angulo de posicion
Al 3 1.5 1 -
1 A4 3 1.5 1 -
A3 1 2 1 -
A2 1 2 1 -
Al 3 1.3 1 -
9 A4 3 1.3 1 -
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 2.2 1 -
Al 2.7 1.5 1 -
3 A4 2.7 1.4 1 -
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 2.2 1 -
Al 2.5 1.7 1 -
4 A4 2.4 1.5 1 -
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 2.2 1 -
Al 2.1 2.2 0.8 45°
5 A4 2.2 2.0 1 -
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 2.2 1 -
Al 2.1 2.2 0.8 45°
6 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 2.2 1 -
Al 2.1 2.2 1 -
7 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 2.2 1 -
Al 2.1 2.2 1 -
8 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 2.0 1 -
Al 2.1 2.2 1 -
9 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.3 1 -
A2 1.3 1.4 1 -
Al 2.1 2.2 1 -
10 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A2 1.3 1.4 1 -
Al 2.1 2.2 1 -
1 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 0.9 2.3 1 -
A2 1.3 1.2 1 -
Al 2.1 2.2 1 -
12 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.2 1 -
13 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.3 1 -
14 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.4 1 -
15 A4 2.2 2.0 0.8 45°
A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -

Tabla 3.1: Valores de cada pardmetro para las pruebas 1-15 correspondientes al caso 2, siendo
estos los parametros de entrada en la tarea mkobjects para finalmente obtener un modelo de la

region NGC 1569-A.
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Prueba | Camulo | radius B Relacion axial ~ Angulo de posicién
Al 2.1 2.4 0.8 48°
16 A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.4 0.8 45°
17 A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.4 0.8 45°
18 A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.4 0.8 45°
19 A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.4 0.8 45°
A3 1 2.4 1 -
20 A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.4 0.8 45°
21 A3 1 2.4 1 -
A2 1.3 1.01 1 -
Al 2.1 2.4 0.8 45°
A3 1 2.4 1 -
22 A2 1.3 1.01 1 -

Tabla 3.2: Valores de cada pardmetro para las pruebas 16-22 correspondientes al caso 1, siendo
estos los parametros de entrada en la tarea mkobjects para finalmente obtener un modelo de la
region NGC 1569-A.

Habiendo concluido el proceso de simulacién, se compar6 cada prueba con el perfil de brillo y
los contornos de la observacién, permitiéndonos escoger las pruebas mas precisas: prueba 22 y
prueba 15, mostradas en la figuras A.15 y A.22, respectivamente.

La comparacion entre los modelos escogidos (prueba 22 y prueba 15) y la observacion se hizo
respecto con sus graficos de contornos (ver 3.13 y 3.14) y sus perfiles de brillo (ver 3.15 y 3.16).

3.8. Prueba estadistica ?

Para el siguiente paso de la investigacion se introduce la prueba estadistica x? (chi cuadrado),
la cual se utilizara para extraer los parametros estructurales de los SBP y calcular los errores sobre
estos parametros estructurales.

esta prueba describe el mejor ajuste de un modelo a los datos reales y esta definida como:

N ~
(Iobsi - Imodeli)2
=) = (3.8)

i=1

en donde s, €s el i-éismo punto en el SBP observado de la imagen original y Ioder; €s el i-ésimo
punto en la simulacién convolucionada con la PSF. El término o; se refiere a los errores en las
observaciones, definiéndose por la siguiente formula:

Ointens 2 Orms Z
Oobs = N + N (39)
PiTe piTe

En donde ojntens €s el error en la intensidad de cada isofota y Ny, es el nimero total de pixeles
validos dentro de cada elipse (ver Fig 3.17).

La hipoétesis nula Hy supone lo contrario a lo que se quiere probar, con lo que con las pruebas
necesarias se demuestra que esto es falso, por lo tanto se rechaza. La distribucion del muestreo bajo
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Comparacion de contornos: Caso 1
Observacion Simulacion

Figura 3.13: Prueba 22: Gréaficos de contornos para el caso 1: 3 sub-estructuras (derecha) y
la observacion (izquierda).

Comparacion de contornos: Caso 2

Observacion Simulacion

Figura 3.14: Prueba 15: Graficos de contornos para el caso 2: 4 sub-estructuras prueba 15
(derecha) y la observacion (izquierda).
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Figura 3.15: Prueba 22: Grafico donde se muestran las imagenes de la observacion y la simulacion
del caso 1: 3 sub-estructuras, asi como la comparacion de su perfil de brillo superficial.
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Figura 3.16: Prueba 15: Grafico donde se muestran las imagenes de la observacion y la simulacion
del caso 2: 4 sub-estructuras, asi como la comparacion de su perfil de brillo superficial.
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Figura 3.17: Grafica del perfil de brillo superficial del SSC-A. Los puntos en azul corresponden a
los errores obtenidos de la intensidad mediante la tarea ellipse (0intens), €n rojo estan los errores
en la observacion mediante propagacion de errores (ver ecuacion (3.9)).

Hy de x? sigue la distribucién chi-cuadrado con v = (k — 1) grados de libertad. La distribucion
chi-cuadrado esta dada por:
2—u/2

- T[v/2]

f(z) av/?teme/? (3.10)
Esta prueba estadistica se programo6 en lineas de cédigo en el entorno de jupyter notebook,
de la siguiente manera:

import numpy as np
> chi=np.sum((f_obs-f_model)**2/(sigma_obs) **2)

Para mostrar el valor de los parametros que ajustan mejor para cada modelo, basandonos en la
prueba 2, se define una serie de elipses de error donde las variables son r4 y 7.
La region de confianza (nivel de confianza «), se define como:

X2 = Xonin + A, @) (3.11)

para nuestro caso A(v, ) = 2.30, lo que significa que:

Xo = Xonin +2-30 (3.12)
Lo que implica que las elipses estan definidas para los modelos que su valor de x? es menor igual
que x? + 2.30. El intervalo entre los maximos y minimos de 7 y 4 corresponden al semieje mayor
y menor de la elipse, respectivamente, proyectados en los ejes z v y.
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3.9. Pruebas \?

A continuacion se muestran distintas pruebas en donde se evaltia la metodologia y la técnica
de ajuste utilizada en este anélisis, por medio del test estadistico x2. Dentro de estas pruebas
tomaremos una simulaciéon de un ctamulo arbitrario producido con la tarea mkobjects, tomando
éste como si fuese la observacion y el modelo en este caso sera el ajuste del modelo de Moffat|31],
ambas pruebas convolucionadas con la misma PSF.

Como se habia expresado anteriormente en la Secciéon 3.6, las definiciones del modelo de Moffat
para el analisis y la utilizada por la tarea mkobjects son distintas, recordando:

R 2
Ta

= Definicion de Moffat en la tarea mkobjects:

= Moffat-EFF:
-v/2

I— (3.13)

—B

1+ (2% - 1) (rafius)j (3.14)

Debido a esto, las variables que introducimos en la tarea mkobjects y en la definiciéon de Moffat-
EFF seran distintas, éstas son: radius y rq, asi como [y «. Debido a esto se procede a obtener la
definicion de r4 y v en funciéon de las otras variables. Siendo asi lo siguiente:

I =

radius
rq = \/ﬁ (3.15)
3= % (3.16)

Teniendo estos componentes, se listan las pruebas y sus caracteristicas.
= Prueba 1: camulo aislado.

Esta prueba consta de un cimulo aislado con ruido de fondo. En la Tabla 3.3, se encuentran
los valores de los parametros de entrada para su simulacion tanto en su version mkobjects (ver
ecuacion 3.13) como en Moffat-EFF (ver ecuacion 3.14), finalmente las tltimas tres columnas
muestran los valores resultantes del método estadistico x2.

La figura 3.18 representa los resultados de la simulaciéon y su correspondiente prueba 2, con-
teniendo la imagen de la simulacién del camulo aislado en la parte superior izquierda, el perfil
de brillo de la simulacién en conjunto con la funciéon Moffat-EFF (ver ecuacion 3.14) en la parte
superior derecha y finalmente, el ajuste de la prueba estadistica x? en la parte inferior.

Prueba 1
mkobjects Moffat-EFF Prueba \?
radius B rq ~y rq ~y X2
5 1.01 || 5.034551 | 2.02 || 5.040816 | 2.0 | 0.4801243

Tabla 3.3: Resultados de la prueba estadistica y? para un cimulo aislado arbitrario.

= Prueba 2: ctumulo binario.

o7



Analisis
3.9 Pruebas x?

Imagen de la simulacion Perfil de brillo superficial
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Figura 3.18: Prueba 1: Imagen de la simulacion de un ctimulo aislado (superior izquierda), perfil
de brillo superficial de la simulacion comparado con la funcién de Moffat-EFF (superior izquierda)
y ajuste de la prueba estadistica x? (inferior).

Esta prueba consta de un par de cimulos donde el principal estd siendo contaminado por
el secundario. En la tabla 3.4, se encuentran los valores de los parametros de entrada para su
simulacion tanto en su version mkobjects (ver ecuacion 3.13) como en Moffat-EFF (ver ecuacion
3.14), finalmente las ultimas tres columnas muestran los valores resultantes del método estadistico
x2 para éste caso.

La figura 3.19 representa los resultados de la simulacién y su correspondiente prueba 2, con-
teniendo la imagen de la simulaciéon del cimulo binario en la parte superior izquierda, el perfil
de brillo de la simulacién en conjunto con la funcién Moffat-EFF (ver ecuacion 3.14) en la parte
superior derecha, el ajuste de la prueba estadistica x? en la parte inferior izquierda y finalmente
la elipse de error en la parte inferior derecha. Como se puede notar en los resultados de la prueba,
el ajuste no es confiable, debido al contaminante que compone este sistema. Por lo tanto para

o8



Analisis
3.9 Pruebas x?

poder obtener un resultado confiable se procedié haciendo un corte radial, es decir, no se toma
en cuenta la contribucion a partir de ese radio, evitando la contaminacion del cimulo secundario,
esto permite que el ajuste sea 6ptimo.

Prueba 2.
mkobjects Moffat-EFF Prueba 2
radius | f rq ~ rq ~ X2
2 1.8 || 2.9181 | 3.6 || 2.1020 | 2.3265 | 38.42

Tabla 3.4: Resultados de la prueba estadistica x? para el ctimulo principal en un sistema binario
sin corte radial.

En la Tabla 3.5, se encuentran los valores de los parametros de entrada para su simulaciéon con
corte radial, tanto en su version mkobjects (ver ecuacion 3.13) como en Moffat-EFF (ver ecuaciéon
3.14), finalmente las ultimas tres columnas muestran los valores resultantes del método estadistico
x>

La figura ?? representa los resultados de la simulacién y su correspondiente prueba x2, con-
teniendo la imagen de la simulacion del cimulo binario en la parte superior izquierda, el perfil
de brillo de la simulacién en conjunto con la funciéon Moffat-EFF (ver ecuacion 3.14) en la parte
superior derecha, el ajuste de la prueba estadistica x? en la parte inferior izquierda y finalmente
la elipse de error en la parte inferior derecha.

Prueba 2: con corte radial.

mkobjects Moffat-EFF Prueba x?
radius | f T4 0 Td Y X
2 1.8 || 2.9181 | 3.6 || 2.8367 | 3.3061 | 1.7503

Tabla 3.5: Resultados de la prueba estadistica y? para el cimulo principal en un sistema binario
con corte radial.

Es importante denotar que dentro del grafico del perfil de brillo superficial en la figura 77 se
encuentra una linea roja punteada, la cudl representa el corte del ajuste.

Debido a la cercania de los ciimulos teéricos en la simulacion, el corte se hace muy complicado
para distinguir entre ellos, sin embargo, por separado, la prueba estadistica mencionada y probada
anteriormente, nos da resultados favorables de que los pardmetros con los que se simul6 y se
obtuvo el producto final, fueron los adecuados. Con este paso, se concluye todo el proceso de
analisis y creacion de la simulacion, para que con los datos simulados, se obtengan los parametros
estructurales buscados.
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Figura 3.19: Prueba 2: Imagen de la simulacion de un camulo binario (superior izquierda) sin
corte radial, perfil de brillo superficial de la simulacion comparado con la funcion de Moffat-EFF
(superior izquierda), ajuste de la prueba estadistica x? (inferior izquierda) y elipses de error (inferior

derecha).
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Capitulo 4

Resultados

A continuacion, en la figura 4.1, se muestran los casos anteriormente simulados, donde ambas
imégenes son la misma observacion tomada por el HST. Los dos casos a simular, Caso 1: 3 sub-
estructuras y Caso 2: 4 sub-estructuras, correspondiéndoles la imagen de la izquierda y derecha,
respectivamente, en donde las regiones circulares y elipticas marcadas con colores, denotan las
sub-estructuras para cada uno de los casos.

Figura 4.1: Casos de simulacién para NGC 1569-A. 3 sub-estructuras (izquierda) y 4 sub-
estructuras (derecha).

61



Resultados
4.1 Caso 1: 3 subestructuras.

4.1. Caso 1: 3 subestructuras.

Haciendo las simulaciones para el Caso 1 y obteniendo la figura 4.2, en donde se tiene en la
parte izquierda el resultado de la simulacion sin la PSF, con mayor facilidad se pueden observar las
tres sub-estructuras y en la derecha, la simulacién ya convolucionada con la PSF, haciendo difusa
las delimitaciones de las sub-estructuras.

simulacion simulacion

sin PSF final

Figura 4.2: Resultado de la simulaciéon para el Caso 1 con 3 subestructuras. En la izquierda se
tiene sin la PSF y a la derecha con ella.

Los parametros de entrada para la simulacion se pueden visualizar en la tabla 4.1.

Cuamulo | radius|pix] | 8 | ralpix] | = ar | AP
Al 2.1 24 3.62 4.8 | 0.8 | 45°
A3 1 24 1.72 4.8 1 -
A2 1.3 1.01 1.30 202 | 1 -

Tabla 4.1: Parametros de entrada de la simulacién para el caso 1.

Finalmente, para obtener los parametros estructurales de cada una de las subestructuras,
se utilizé el programa nProFit, su funcion es ajustar perfiles de brillo superficial de ctimulos
estelares con modelos dindmicos [29]. Especificamente para este caso, basandose en el contenido
del Seccion 2.13, de donde se obtienen finalmente los resultados referenciados en la tabla 4.2 y 4.3.

Cuamulo | Rg4[pc| |ra[pix] | ra[pc] v [ p[mag/arcsec’| | logly | re[pc]
Al 465.7510 | 3.6291 | 1.2339 | 4.8 11.5292 5.9643 | 0.7140
A2 453.9643 | 1.3089 | 0.4450 | 2.0200 12.7712 5.4675|0.4420
A3 459.1655 | 1.7281 | 0.5876 | 4.8 12.5304 5.5638 | 0.3400

Tabla 4.2: Parametros estructurales obtenidos para la simulacién del caso 1, relacionado con 3

subestructuras.
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4.2 Caso 2: 4 subestructuras.

Camulo | rufpc] | ripc] [ Li[Lo] | Mi[Mo] [jo[L/pc’] [ po[M/pc’] [ o[km/s]
Al 0.98 [12.0143[2.9 x 10°]9.4 x 10*| 5.7921 42692 | 9.0124
A2 |5x10'[11.0044|1.8 x 107 [5.4 x 10°| 5.5208 3.9979 | 2.3258
A3 0.47 |13.6079|2.8 x 10° | 8.5 x 10®>| 5.7139 41910 | 2.8754

Tabla 4.3: Parametros estructurales obtenidos para la simulacién del caso 1, relacionado con 3

subestructuras.

4.2. Caso 2: 4 subestructuras.

De manera similar, que lo mencionado anteriormente, haciendo las simulaciones para el Caso
2 en donde se tienen 4 subestructuras, obteniendo la figura 4.3, en donde se tiene en la parte
izquierda el resultado de la simulacién sin la PSF, observando las subestructuras y en la parte
de la derecha, la simulacion ya convolucionada con la PSF, haciendo difusas las estructuras. Los
pardmetros de entrada para la simulacién se pueden visualizar en la tabla 4.4. Finalmente, los
resultados de los parametros estructurales se referencian en las tablas 4.5 y 4.6.

Cuamulo | radius|pix| | £ | ralpix] | ~ ar | AP
Al 2.1 24 3.62 4.8 1 -
A4 2.2 2.0 3.41 4.0 | 0.8 | 45°
A3 1.0 24 1.72 4.8 1 -
A2 1.3 1.01 1.30 202 | 1 -

Tabla 4.4: Pardmetros de entrada de la simulaciéon para el caso 2.

simulacion

sin PSF

]

simulacion

final

Figura 4.3: Resultado de la simulaciéon para el Caso 2 con 4 subestructuras. En la izquierda se
tiene sin la PSF y a la derecha con ella.

63



Resultados
4.3 Comparacion final y residuos

Cuamulo | Rg4[pc| |ra[pix] | ra[pc] v | p[mag/arcsec’| | logly | re[pc]
Al 465.7510 | 3.6291 | 1.2339 | 4.8 11.5329 5.9628 | 0.7140
A2 453.9643 | 1.3089 | 0.4450 | 2.0200 12.7969 5.4572 | 0.4420
A3 459.1655 | 1.7281 | 0.5876 | 4.8 12.5377 5.5609 | 0.3400
A4 465.4451 | 3.4183 | 1.1622 | 4.000 11.5286 5.9645 | 0.7480

Tabla 4.5: Parametros estructurales obtenidos para la simulacién del caso 2, relacionado con 4
subestructuras.

Camulo[ ralpe] [ relpc] [ Li[Lo] [ Mi[Ma] [jo[L/pc’] [ po[M/pc’®] | o[km/s]
Al 0.98 [12.0005[3.1 x 10°]9.4 x 10*| 5.7906 4.2677 | 8.9969
A2 |5 x10%(10.9075|1.7 x 107 [ 5.3 x 10°| 5.5105 3.9876 | 2.2983
A3 0.47 [13.5776|2.8 x 10° | 8.4 x 103 | 5.7110 4.1881 | 2.8658
Ad 1.16 ]13.9256|3.9 x 10°|1.1 x 10° | 5.7743 4.2514 | 8.9693

Tabla 4.6: Parametros estructurales obtenidos para la simulacién del caso 2, relacionado con 4
subestructuras.

4.3. Comparacion final y residuos
Finalmente, se hicieron dos pruebas residuales, para el caso en 2D y del SBP, utilizando:

Iobs - Imodel
_ 4.1
Imodel ( )

Esto se ve en la figura 4.4, en donde en la parte superior se tienen los casos de residuo 2D
para las imagenes entre la simulacién y la observaciéon, donde se puede observar en las zonas en
las que la simulacién tiene valores mas grandes de intensidad que la observacién en ambos casos,
sin embargo, el centro de la subestructura Al y A4 en ambos casos (coordenadas (51,51)), las
diferencias en intensidad son de 0.7 y 1.3, respectivamente. Las partes més externas practicamente
no tienen cambios debido a la contaminaciéon que tiene el ciimulo observado.

En la parte inferior se tienen los residuos con sus barras de error obtenidas en la Secciéon 3.8, de
igual manera que lo anterior, para cada uno de los casos, donde se puede observar que en ambos
casos tanto el perfil es cercano al valor cero y que los errores son més significativos en las partes
internas del perfil, mientras que a partir de la sub-estructura mas externa, el perfil difiere del
observado.

La figura 4.5, contiene los residuos del caso 1 y el caso 2, en la misma gréfica, permitiendo la
comparaciéon entre ambos modelos, en donde se puede observar que sus diferencias son minimas
pero significativas en la zona interna del perfil, notandose una menor diferencia entre el caso 1 con
3 sub-estructuras y la observacién. Las barras de error denotan que ambos casos son excelentes
candidatos para reproducir la observacién, sin embargo, el mejor candidato es el caso 1 con 3
sub-estructuras.

Finalmente, en la figura 4.6 se tiene la comparaciéon de cada uno de los perfiles de brillo su-
perficial, en donde la observacion se tiene en azul, asi como el caso 1 y el caso 2 en rojo y negro,
respectivamente. Como se indic6 anteriormente, en la zona interior del perfil (< 6[pix|) las dife-
rencias son mas sustanciales, sin embargo, después de este limite practicamente ambos casos son
comparables, denotando la contaminacion de la observacion.
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Figura 4.4: Residuales: Residuos 2D entre las imagenes de la observacion y del modelo para los
diferentes casos (fila superior). Residuo del SBP entre la observacion y el modelo con sus barras
de error y las lineas punteadas representando la localizacion de las sub-estructuras A2 y A3 (fila
inferior).
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Figura 4.5: Residuo del SBP entre la observacion y el modelo con sus barras de error y las lineas
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4.4 Evolucién dindmica

4.4. FEvolucion dindmica

Con el fin de estudiar la evolucion dinamica de este camulo SSC-A, se utiliz6 el programa
Evolve Me A Cluster of StarS (EMACSS) [33], con base a una metodologia ya probada [34].

El codigo esta basado en una serie de ecuaciones diferenciales acopladas que describen la la
dindmica estelar asi como la consideraciéon de los métodos de escape. Es importante resaltar que
la evolucién se da en términos de la masa y el radio; es por esta razon que la relacién masa-radio
es de suma importancia.

Usamos los parametros estructurales obtenidos anteriormente como los parametros de entrada
del co6digo, junto con otros pardmetros externos, como el radio galactocéntrico y la curva de rotacion
[35], debido a que los ciimulos que se buscan evolucionar se encuentran bajo la fuerza gravitacional
de la galaxia huésped.

Los resultados de la simulaciéon evolutiva se llevaron a cabo tanto para el caso 1 y también
para el caso 2, de donde se obtuvieron los graficos ilustrados en las figuras 4.7 y 4.8 para el caso
1y las figuras 4.9 y 4.10 para el caso 2.
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Figura 4.7: Gréfico de la simulaciéon de evoluciéon dindmica para el caso 1, refiriéndose a 3 sub-
estructuras, hecha con el cédigo EMACSS. Donde se tiene la relaciéon masa-radio, las lineas de
colores corresponden a las trayectorias evolutivas de cada uno de los ciimulos, su inicio se marca
con rombos y su final con una cruz, para cada una de las subestructuras, con su correspondiente
color, las estrellas en color negro corresponden a ctimulos globulares galdcticos del catalogo de
Harris, también se muestran los isocontornos que representan qué cumulos se concentran en ciertos
radios.
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Figura 4.8: Grafico de la simulacién de evoluciéon dindmica para el caso 1, refiriéndose a 3 subes-
tructuras, hecha con el codigo EMACSS. Se muestra la tasa de pérdida de masa en funcion del

tiempo.
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Figura 4.9: Grafico de la simulaciéon de evoluciéon dindmica para el caso 2, refiriéndose a 4 sub-
estructuras, hecha con el cédigo EMACSS. Donde se tiene la relaciéon masa-radio, las lineas de
colores corresponden a las trayectorias evolutivas de cada uno de los ciimulos, su inicio se marca
con rombos y su final con una cruz, para cada una de las subestructuras, con su correspondiente
color, las estrellas en color negro corresponden a ctimulos globulares galdcticos del catalogo de
Harris, también se muestran los isocontornos que representan qué cumulos se concentran en ciertos

radios.
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Figura 4.10: Grafico de la simulaciéon de evoluciéon dindmica para el caso 2, refiriéndose a 4 sub-
estructuras, hecha con el codigo EMACSS. Se muestra la tasa de pérdida de masa en funcién del

tiempo.
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Capitulo 5

Conclusiones

En esta tesis, se presentan los resultados relacionados a la busqueda de los parametros es-
tructurales del saper cumulo estelar A en la galaxia NGC 1569, asi como un bosquejo de su
evoluciéon dindmica, usando observaciones hechas con el telescopio espacial Hubble y cédigos de
programacioén, asi como teorfa dindmica.

Las conclusiones se listan a continuacion:

= Debido a que el proceso de relajacion el cual hace que la distribucién de velocidades interna
se acerque a una Gaussiana, el cual tiene una escala de tiempo de aproximadamente 250
millones de anos, mientras que el SSC-A de acuerdo con Mayya et. al. (2020) tiene tan solo
4 millones de anos de edad, nos permite utilizar el perfil de Moffat-EFF ya que éste se
utiliza para cimulos jovenes, en donde el proceso de relajaciéon no ha permeado al camulo.

= De Marchi et. al (1986) mostro la existencia de dos subestructuras componiendo al SSC-A,
de acuerdo a ésta tesis se confirma la existencia de subestructuras, sin embargo, se necesita
una extra para poder reproducir desde las simulaciones, la observacion, asi como su perfil de
brillo superficial.

= Gracias a la nueva distancia publicada por Grocholski et. al., 2012 de 3.06 Mpc, la separacion
entre las subestructuras més externas, esto es entre el cimulo negro y rojo para el caso 1, asi
como el camulo azul y rojo para el caso 2, es de 3 pc. Dado los radios de marea para cada
subestructura son mayores que esta separacion, se puede afirmar que estan en interaccion
gravitacional.

= Debido a la existencia de las subestructuras, se simularon 3 6 4 de las mismas, se busc6 que
la subestructura mas grande no tuviese que ser eliptica, sin embargo, en cualquiera de los dos
casos, una de las estructuras es eliptica. Siendo lo anterior, se eligié el caso 1 como la mejor
candidata para representar la observacion del HST, debido al valor obtenido por la prueba
estadistica y?.

= Los pardmetros estructurales muestran en ambos casos, que las masas estan en la magnitud
de ~ 10° My, asi como sus radios solo los mas grandes llegan hasta ~ 1 pc, sin embargo los
més pequenos solo tienen un radio de ~ .5 pc. Las variaciones en las masas y la densidad,
muestran una clara dependencia del valor del parametro de entrada (3 que se refiere a que
tan concentrado o extendido es el perfil del ctimulo.

= De acuerdo con la simulacién de la evoluciéon dindmica hecha con el programa EMACSS,
para los dos casos, el tiempo de vida de estos camulos es de ~ 2.5 Gyr. Hunter et. al (2000)
comentaba que estos cimulos podrian ser precursores de los cimulos globulares en compara-
cion a los galéacticos, sin embargo, debido a que no tienen la masa ni el radio suficiente para
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Conclusiones

sobrevivir a los campos de marea de la galaxia huésped no son candidatos para convertirse
en ctimulos globulares.

= Debido a que la edad del camulo no permite tomar en cuenta los encuentros y todo lo que
lleva a cabo este proceso, no se toman en cuenta para este trabajo.
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Apéndice A

Resultados de simulaciones de NGC
1569-A.

A continuacion se muestran los resultados de cada una de las pruebas hechas con el fin de
reproducir la observacién con modelos teodricos.

Cada figura cuenta con la imagen de la simulacion (superior izquierda), el perfil de brillo
superficial (superior derecha), contornos (inferior izquierda) y perfil de superficie (inferior derecha)
para cada prueba.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.
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Figura A.1: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 1.
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Figura A.2: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 2.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.
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Figura A.3: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 3.
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Figura A.4: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 4.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.

Imagen de la simulacion Perfil de brillo
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Figura A.5: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 5.
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Figura A.6: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 6.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.

Imagen de la simulacion Perfil de brillo
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Figura A.7: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 7.
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Figura A.8: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 8.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.

Imagen de la simulacion Perfil de brillo
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Figura A.9: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 9.
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Figura A.10: Simulacién de la region NGC 1569-A, prueba 10.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.

Imagen de la simulacion Perfil de brillo
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Figura A.11: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 11.
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Figura A.12: Simulacién de la region NGC 1569-A, prueba 12.

83



Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.

Imagen de la simulacion Perfil de brillo
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Figura A.13: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 13.
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Figura A.14: Simulacién de la region NGC 1569-A, prueba 14.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.
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Figura A.15: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 15.
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Figura A.16: Simulacién de la region NGC 1569-A, prueba 16.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.
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Figura A.17: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 17.
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Figura A.18: Simulacién de la region NGC 1569-A, prueba 18.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.

Imagen de la simulacion Perfil de brillo
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Figura A.19: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 19.
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Figura A.20: Simulacién de la region NGC 1569-A, prueba 20.
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Resultados de simulaciones de NGC 1569-A.

60

55

50

45

40

35

35

Imagen de la simulacion

Perfil de brillo

175
102 4

150
125

1
100 & 10

Intens[adu]

75

50
10° 4

25

T T
10° 10!
SMA[pix]
Perfil de superficie

122
170
14¢
128
107

Figura A.21: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 21.
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Figura A.22: Simulacion de la region NGC 1569-A, prueba 22.
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