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Prefacio

El principal objetivo de este trabajo de investigacionwesaar en el conocimiento
de las poblaciones estelares y la historia de la formacitelag de las galaxias de pri-
meros tipos. Para ello exploramos las posibilidades geeefla banda K para el analisis
espectroscopico de estos objetos. En primer lugar, daedisana parte importante de este
trabajo de investigacion a la calibracion empirica dabaorcion de CO en 2uBn, una
de las caracteristicas mas intensas en este intervadotesputilizando para ello la nueva
biblioteca estelar presentada en este trabajo. A confitligresentamos por primera vez
el analisis conjunto de las caracteristicas especteaiad Optico y en el infrarrojo para
estudiar la historia de la formacion estelar de galaxiagraeeros tipos que habitan en
diferentes entornos.

Parte de los resultados presentados en este trabajo pluerdeiies para la comu-
nidad astrofisica mas alla del estudio de las poblasieseelares de galaxias de primeros
tipos. En particular, presentamos una nueva biblioteca éamda K con un mejor recu-
brimiento del espacio de parametros atmosféricos estglana definicion del indice de
CO mas robusta y las funciones empiricas de ajuste queltEsel comportamiento de
la absorcion de CO, que pueden ser de interés en otros saropw las galaxias activas,
los cimulos globulares y la astrofisica estelar, entresotPor otro lado, los excelen-
tes datos infrarrojos obtenidos en este trabajo para galaé primeros tipos de campo
constituyen, junto con los datos previos en el 6ptico, tm para los modelos de sintesis
evolutiva y seran decisivos en el futuro analisis de laslgmmones estelares desde una
vision global en longitud de onda.
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Summary

One of the most important challenges in modern astrophysite proper unders-
tanding of the stellar content galaxies in different emwim@nts. Since the pioneering
work of Crampin & Hoyle (1961) and Tinsley (1972, 1978, 1988)s has been accom-
plished through the comparison of the photometric and spsmbpic data with so-called
evolutionary stellar population synthesis models, whicdkenuse of theoretical isochro-
nes and libraries of spectral energy distributions (SEBigher theoretical, empirical or
mixed (for more recent models see e.g. Vazdekis et al., 2BA&ual & Charlot, 2003;
Maraston, 2005). The most powerful approach to achievegtbas is to compare a num-
ber of observed line-strengths indices with their modetifmtéons, providing in this way
constraints to the relevant physical properties of theesgst namely age, metallicity,
initial mass function (IMF), and the relative abundance iffedent chemical species.
Since, obviously, the reliability of model predictions impes as more realistic physical
ingredients are included, an important effort has beentéevtm improve the quality of
the SED libraries. Theoretical libraries usually exhilyistematic discrepancies among
themselves and when compared with observational data (ejgune et al., 1997, 1998).
Although the alternative empirical libraries constituteaarse grained, and usually in-
complete (especially for non solar metallicities and ndarsabundance ratios) sampling
of the space of stellar atmospheric parameters, the usepfieat fitting functions (e.g.,
Gorgas et al., 1993, 1999; Worthey et al., 1994; Cenarro.€2@0D2) can help to reduce
these effects (e.g., Worthey, 1994; Vazdekis et al., 2003).

Up to date, most of the observational effort has been foctseltain complete set
of data in the optical range. However, a full understandihthe physical properties of
integrated stellar systems cannot be achieved ignorirgy sffectral windows. The multi-
wavelength study of early-type galaxies can help us to watded the complexity of these
objects because each observational window shows us thebedian of different types
of stars. In fact, the near-infrared (near-IR) sample®diifit evolutionary phases than the
optical—red supergiants from young populations, AGB stam intermediate-age po-
pulations, and tip of the RGB stars in the near-IR as oppastdn-off dwarfs and stars at
the base of the RGB in the optical— so that near-IR spectmse@y allow a breaking of
the degeneracy between multiple stellar populations tlzafues optical absorption-line
strength studies (e.g., Trager et al., 2000a).
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XVII Summary

This work is devoted to the study of the stellar populatiangarly type galaxies
from their analysis in the K band. Since, as already mentipadundamental ingredient
of evolutionary synthesis models are the stellar libraneshave observed a new library
of 220 stars which clearly surpasses preceding works in dherage of the stellar at-
mospheric parameters. The observed sample is a subset &3Medium-resolution
Isaac Newton Telescope Library of Empirical Spectra; &aneBlazquez et al., 2006),
a stellar library in the optical range with well known atmbepc parameters for all the
stars (Cenarro et al., 2007). Our final stellar sample iredigtars in the following stellar
parameter ranges:

2485 K < Tog < 13404 K,
—0.34 dex < log g < 5.30 dex,
—2.63 dex < [Fe/H] < +0.98 dex,

where[Fe/H]| = log Z — log Z.

After a thorough analysis of previous index definitions theate been used to mea-
sure the first CO bandhead at 2.8, we present a new index, 49, which is well suited
for stellar population studies. This new index depends littg on spectral resolution
(or velocity dispersion), is less sensitive to uncertamin radial velocities, and can be
measured with poorer S/N ratios. Thedindex is defined as @eneric discontinuityi.e.,
as the ratio between the average fluxes in the continuum ahe imbsorption bands

ne )\c,i2
3 / Foi()) dA
i=1 /A

c,iq

Z ()‘071'2 - )‘071'1)
naz:l ™

> /A Fai (M) dA
i=1

D generic —

(1)

a,iq

Z ()‘a,lé - )‘ll,il)

i=1

whereD,qnaic IS the generic discontinuity, anfl, ; () and I, ; (A) are the fluxes in the
n, absorption bands and continuum bands, respectively. Finally, ;,, and), ;, are the
lower and upper wavelength limits of tli¢ bandz (wherez is a or ¢). This new defini-
tion is similar to the B4000 index defined by Gorgas et al. @3t using more than one
bandpass to define the continuum and the absorption redithe case of the B, index,
we propose two bandpasses for the continuam= 2, with limits A\2.2460 — 2.2550 um
and A)\2.2710 — 2.2770 pm) and one bandpass for the absorption regign=€ 1, with
limits A\2.2460 — 2.2550 pm). This new index is less sensitive to spectral resolutias,
velength calibration, signal-to-noise ratio and flux cadiibn than previous definitions.



XIX

Measurements of the & index on the new stellar library have been used to com-
pute empirical fitting functions, which become a fundamkimgredient of the stellar
population models when employed to derive the index valoepdpulations of different
ages and metallicities. To improve the stellar parameteerage of our stellar library,
additional stars were included for the computation of theieieal fitting functions for
the Do. Frogel et al. (2001) and Stephens & Frogel (2004) presensanple of globu-
lar cluster giant starsi{ ~ 1500, o ~ 85 km/s), characterized by their low metallicity,
with measurements of the CO absorption at;208. The stellar atmospheric parameters
of these stars have been determined frérand K photometry. Finally, we considered
80 stars from Frogel et al. (2001) and 14 stars from StepheRso§el (2004), which,
together with the stellar library presented in this workyénbeen used to parametrize the
behavior of the CO index as a function of the stellar atmosphmarametersig, log g
and [Fe/H]). As a result of the large stellar parameter cayerof the final data set, there
is not a single fitting function able to reproduce the wholeadwor of the ;o index. For
that reason, we have divided the stellar parameter spaeaséveral ranges where local
fitting functions have been computed. The final fitting fuoctfor the whole parameter
space is then constructed by considering the derived latialgfifunctions. Since there
is a clear dichotomy in the behavior of stars depending oir gravity, first at all we
have divided the stellar atmospheric parameter space imtaio regions: dwarf stars
(logg > 3.5 dex) and giant and supergiant staksg(g < 3.5 dex). As there is also a
strong dependence of the CO absorption with the effectivpé&zature, we have subdivi-
ded each gravity group into different temperature rangesependently of their gravity,
stars with high effective temperature exhibit no traces Of &sorptions and their index
value tends to a constant {B ~ 1.05). On the other hand, due to the lack of very cold
stars in both gravity regimes, we have computed a constdme vd the index for cold
dwarf and giant stars. In short, we have considered threpdgature ranges for dwarf
stars, while we have used four different ranges for the giddesides the global beha-
vior described for giant stars, two different trends arentbéor this type of stars around
0 (= 5040/T.¢) = 1.3 — 1.4. After a careful study of these stars with a higher CO index,
we found that they are stars in the asymptotic giant bran€®B)A For that reason, we
decided to compute an independent fit for these stars in tigeefa= 1.01 — 1.56. Since
there are no AGB stars fér > 1.56, we simply extrapolate the constant value of the CO
index atf = 1.56. These fitting functions have been implemented into theugariary
synthesis code of Dr. A. Vazdekis, obtaining very prelimynpredictions for the P
index in the integrated light of SSBifnple Stellar PopulatianThis predictions indicate
that the infrared Qo index is sensitive to metallicity and the slope of the IMF qume-
sents higher values for populations below 2 Gyr, decreasitijalmost constant values
for older ages.

Users interested in implementing these fitting functions their own population
synthesis codes can make use of FIIRTRAN subroutine available at

http://ww. ucmes/info/Astrof/ellipt/CO htmi.

Finally, we have analyzed the near-infrared features df/¢gpe galaxies in dif-
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ferent environments. Mobasher & James (1996, 2000) andsJ&rdobasher (1999,
2000) presented the only systematic studies of K-band sysactpy of early-type ga-
laxies, analyzing the strength of the CO features in gataxiedifferent environments.
Their initial findings (Mobasher & James, 1996) of a systeoditference between field
and cluster galaxies were later contradicted by James & Blalrg1999), where the aut-
hors concluded that they could not detect clear evidencas offset in the CO absorption
strength between ellipticals in different environmenmshis work, we have measured the
near-infrared indices, namely Nal, Cakel) and Do , on the spectra of 12 field early-
type galaxies observed for this study. These data have edyrad simultaneously with
11 Fornax cluster galaxies from Silva et al. (2008). Due ®l#ttk of model predictions
for most of the indices, except the-B, an extensive comparison with optical data has
been carried out. From this study, we find the following masuits: (i) The R index

is sensitive to metallicity and carbon abundance. (ii) Tla¢iNdex is sensitive to metalli-
city. The strong correlation of this infrared index with &8optical index means either
sodium abundance scales with carbon abundance or CN liries tontinuum bands of
the Nal index have a more important influence in the index oreasent than the Na +
Sc and V. (iii) The Cal index is not well understood becaudiedint elements are res-
ponsible for this absorption. (iv) Th@'el) index is a good metallicity indicator for both
galaxy samples. The clear differences indand Nal measurements when comparing
field and Fornax galaxies (higher values of both indices fedfgalaxies) are interpre-
ted as differences in their carbon abundance, which vekgllyjcare due to distinct star
formation histories. Galaxies in low density environmeatsdsuffered either recent star
formation episods or a more extended star formation higtoay their counterparts in
dense environments, like those inhabiting rich galaxytelss
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Capitulo 1
Introducci on

1.1. Galaxias de primeros tipos

Llamamos galaxias de primeros tipos a las galaxias ediptyclenticulares. Esta
denominacion se debe a E.P. Hubble quien clasifico en I@#38@iterentes tipos de ga-
laxias segln su morfologia, interpretada a su vez comaseaoaencia evolutiva. Segin
esta clasificacion, las galaxias elipticas y lenticidagerian los primeros estadios en la
evolucion de las galaxias y por ello se denominan galaxeagriineros tipos. En las si-
guientes secciones se presenta un breve resumen de ldsgatiaas mas importantes de
estas galaxias, asi como una descripcion de los prirs@acenarios propuestos para la
explicacion de la formacion de galaxias de primeros tipsgs poblaciones estelares.

1.1.1. Caracteisticas generales

Las galaxias elipticas normales son objetos centralneamdensados con una lu-
minosidad superficial central relativamente alta. Las ritagas absolutas/y de las ga-
laxias elipticas normales varia dd5 a —23, presentan diametros de menos de 1 kpc
hasta casi 200 kpc y una relacion masa/luminosidad entrendsyde 10V, /L. Las
galaxias elipticas enanas (dEs) representan una clasgedesoque son fundamentalmen-
te diferentes de la secuencia normal de elipticas. Swlstilperficial tiende a ser mucho
mas bajo que el de las elipticas compactas de la misma tadgha magnitud absoluta
de las dEsMg, esta entre-15 y —19, teniendo masas tipicas de entré $a0°M,, y
diametros entre 1 y 10 kpc. Las galaxias enanas esfersi@@®ph) son el extremo in-
ferior de baja luminosidad y bajo brillo superficial de lawssmucia dEs y sblo han sido
detectadas en la vecindad de la Via Lactea. Sus magniibdetutas)/g varian entre-8
y —15, sus masas son de aproximadamenfe-100*M,,, y sus diametros oscilan entre
0.1y 0.5 kpc. En el otro extremo, las galaxias cD son objetag masivos y brillantes,
encontrados cerca del centro de cUmulos de galaxias grgraensos, y que pueden me-
dir hasta 1 Mpc de diametro. Sus magnitudes absoluiasarian de-22 a —25 y tienen
masas de 10 — 10'M,,. Las galaxias cD estan caracterizadas por un alto brijpeisu
ficial y envolturas extendidas y difusas. Presentan unarelé@ion masa/luminosidad,
excediendo algunas veces 79Q /L.
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Como primera aproximacion, las isofotas (curvas de iguaihosidad) de una ga-
laxia eliptica pueden ser representadas por elipses cejeunayoray un eje menob.
Siguiendo la clasificacion realizada por Hubble, la exteidad de una galaxia eliptica
es definida po¢ = (a—b)/a. El intervalo observado de excentricidades iria desdé).0
ae = 0.7, correspondiente a los tipos EO-E7.

Aunque inicialmente se penso que las galaxias elipticas @bjetos sencillos sin
gas en su interior, evidencias observacionales han mosfradscenario mas rico y com-
plicado para este tipo de galaxias. Por ejemplo, la muestfheter et al. (1988) in-
cluye todo tipo de estructuras relacionadas con polvo eax@e de primeros tipos. Por
otro lado, Hawarden et al. (1981), Sparks et al. (1985), teor@ Balick (1985), Sadler
& Gerhard (1985), Knapp et al. (1985), Veron-Cetty & Vero®&&8) son solo algunos
de los trabajos de la década de los 80 centrados en la detgceistudio del polvo en
las galaxias elipticas. Podemos hablar de presencia de @mmponentes en el medio
interestelar de estas galaxias (Schweizer, 1987): a) Umpaoente d&’ > 10° K de
gas caliente que emite rayos X, d€ H010°M,,, constituye la mayoria del gas presente
(posibles mecanismos de calentamiento incluyen supesnovientos estelares); b) Una
componente de gas caliente & X de 10 a 10M,,, observable en Hy que esta tam-
bien presente en forma de regiones t) Entre 10 y 10°M,, de gas H frio (10? K)
detectable en radio a 21 cm; d) Hidrogeno molecular, erfifey 10°M,., tal y como se
deduce de estudios de emision de CO.

1.1.2. Modelos de formadin y evolucbn

Clasicamente se han propuesto dos escenarios para explicanacion de las ga-
laxias de primeros tipos:

1.- Colapso monaitico. Segln este modelo, las galaxias de primeros tipos se for-
maron en épocas muy tempranas, a partir de un periodolidigiformacion estelar in-
tensa en la nube protogalactica, y han evolucionado pasivee desde entonces. Dentro
de este esquema se consideran dos posibilidades: a) Cslapgfisipacion de gas (Gott,
1973, 1975; Aarseth & Binney, 1978; McGlynn, 1984), en el tuérmacion estelar
en las galaxias seria casi instantanea, sin que traaselutiempo suficiente para que la
energia del gas se disipe y éste caiga hacia el centro ddelsigy De esta manera, el co-
lapso de la galaxia depende Gnicamente del potencialtgtario estelar y tendria como
resultado una distribucion gaussiana de velocidades @hbketp (White, 1987); b) Co-
lapso disipativo (Larson, 1974a,b, 1975; Carlberg, 1984&imoto & Yoshii, 1987), en
el que la formacion estelar se produce en todas las parfaggdéaxia con una eficiencia
gue es proporcional al tiempo de colapso de la nube. De estaradas estrellas apenas
se desplazan hacia el interior, mientras que el gas confieadas zonas mas alejadas
disipa energia cayendo a zonas cada vez mas internasrabrtiempo que se enriquece
progresivamente el medio interestelar debido a la forameestelar. Estos modelos tienen
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en cuenta los efectos de disipacion de energia por el gasa€ion estelar, eyeccion de
masa por las estrellas y produccion de metales. Tambatuyien el efecto de los vientos
galacticos, que aparecen cuando la energia termicadeagpera la energia de enlace de
la galaxia 'y que podrian provocar la pérdida del matedaegso en la galaxia, explicando
asi las pequefias cantidades de gas que se observan esistetoas.

2.- Agrupamiento jerarquico (Toomre, 1977; White & Rees, 1978). En este esce-
nario, las galaxias de primeros tipos se han formado porsiariumerger$ de galaxias
mas pequefas. Una evidencia observacional muy impertamvor de este escenario
fue el descubrimiento (Arp, 1966; Malin & Carter, 1980, 1P88 estructuras con forma
de conchas alrededor de algunas galaxias elipticas. &&Entemente, la utilizacion de
la camara ACS del Hubble Space Telescope ha permitidoiasteid mas detalle estas
estructuras (por ejemplo Sikkema et al., 2006, 2007), queegplicadas como indica-
ciones de procesos de interacciones recientes (Korme@84; Eort et al., 1986; Dupraz
& Combes, 1986; Barnes & Hernquist, 1992). Estas estrustham sido reproducidas
por simulaciones de N-cuerpos en las que se permiten fisstingalaxias de disco para
reproducir galaxias elipticas de luminosidad baja e inéglia (Barnes, 1992; Hernquist,
1992), mientras que las galaxias mas masivas son mashbeoiente el resultado de fu-
siones de galaxias elipticas sin gas (Khochfar & Burké®3? 2005; Naab et al., 2006;
Faber et al., 2007).

Las fusiones de galaxias también son predichas dentrosdaddelos cosmologi-
cos de materia oscura (por ejemplo, White & Frenk, 1991; Saiftee& Primack, 1999;
Cole et al., 2000; De Lucia et al., 2006). En estos modelssyddaxias elipticas apare-
cen mas rojas que las tardias (es decir, mas viejas ysonmedalicas) debido a que los
procesos de fusion son mas probables a desplazamientge ahas altos, y porque se
predice que, como consecuencia de la fusion entre galaegsroducen brotes de for-
macion estelar que consumen o expulsan el gas restantegolio de vientos galacticos,
finalizando por tanto con la formacion estelar (Kauffman@@&arlot, 1998). Esta depen-
dencia cosmologica del ritmo de fusiones sugiere que |akapiones estelares de estos
sistemas deberian depender de la masa y del entorno en leabjiten, en el sentido de
gue las galaxias mas masivas tendrian una metalicidadmydgs galaxias en cimulos
densos presentarian poblaciones estelares mas vip@ga( por evidencias observa-
cionales de algunos estudios como Bower et al., 1990; Guetaln 1992; Rose et al.,
1994; Terlevich et al., 1999; Trager et al., 2000a; Poggetrdl., 2001; Caldwell et al.,
2003; Thomas et al., 2005).

Se pueden utilizar diversas estrategias para investigalitdez de estos dos esce-
narios de formacion de galaxias, como por ejemplo el estielia evolucion del tamafio
de las galaxias desde desplazamientos al rojo altos hagtasante. Gracias al avance
de la instrumentacion necesaria para la observaciontde ebjetos, se han presentado
diversos trabajos en este campo en los tltimos afos (eygldet al., 2004, 2006; Franx
et al., 2008; Kriek et al., 2008; Buitrago et al., 2008; van\Wel et al., 2008) desde~ 3



12 Introducci bn

0.6 T T T T T
Red sequence _
04 -
C Tracks:
02 -
Mixed
m quenching +
4 00 3 =
dry merging
02 - _
Blue cloud
04 [ -
06 1 1 1 ] ]
12 11 10 9 8

Log stellar mass, Mg,

Figura 1.1:Esquema para la evolucion de galaxias propuesto por Falaér (@007)
(figura extraida de dicho trabajo). Ver explicacion eregtd.

hasta el presente, que muestran la evolucion del tamafas dmlaxias en el sentido de
gue las galaxias mas masivas eran mas compactas (mafipsyen eépocas pasadas que
las galaxias masivas en el universo local. Trujillo et @0@), y mas recientemente van
Dokkum et al. (2008), indicaron que un escenario monalipiero no puede explicar es-
ta evolucion (ya que la relacion entre masa y tamafio exs gstlaxias no debe cambiar
durante la evolucion de la galaxia desde su formaciomgntras que los mecanismos de
fusiones de galaxias (con y sin gas) son los mas adecuadosyjicarlo (ya que la re-
lacion entre la masa y el tamafio evolucionara como @doltel aumento en el tamaio
después de cada fusion).

Cuando se representan en un diagrama el color de las gafparsegemplol/ — B)
frente a otras caracteristicas como por ejemplo la masa sea segregacion clara en-
tre una secuencia roja (habitada fundamentalmente podgslelipticas) y una secuencia
azul (donde se encuentran las galaxias de Ultimos tipabgrfet al. (2007) han propuesto
un escenario mixto de formacion de galaxias en el que sefeerfusiones entre galaxias
ricas en gaswet mergers seguido por procesos que paran la formacion estqlan-
ching) y fusiones entre galaxias elipticas sin gty (merger} para producir las galaxias
elipticas mas masivas. La Figura 1.1 es el esquema decéwmolgue presentan estos au-
tores. Este escenario parece el mas viable para explEgardpiedades de las galaxias
de primeros tipos cercanas y lejanas por varias razonesrii@erplugar, las fusiones
que producen pequefias galaxias esferoidales serianneaysuia ricas en gas, mientras
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gue las fusiones posteriores a lo largo de la secuencia edjansprogresivamente mas
pobres en gas (compatible con las simulaciones de Naah 2086, por ejemplo). Por
otro lado, el punto de ruptura entre las elipticas con tssftipoboxyy disky(explicado
con mas detalle en la siguiente seccion) se corresp@nden las galaxias azules mayo-
res que han migrado recientemente a la secuencia roja. Bse gl ruptura esta en el
rangoMy = —20 a —21, donde coexisten ambos tipos de galaxias (Faber et al., 1997
Lauer et al., 2007). Dentro de este esquema de evolucionhi¢éa la relacion masa—
metalicidad observada para las galaxias de primeros tjpeee de forma natural como
consecuencia de la misma relacion que ya existia entgalagias precursoras (azules 'y
con formacion estelar). Si la cantidad de fusiones sin gassndemasiado grande, esta
tendencia sobrevivira para formar la contribucion deatietiad de las relaciones de es-
cala de la poblacion estelar de las galaxias E/SO obseh@dalonde las galaxias mas
masivas son las mas metalicas. De este modo, la relacsa-rmetalicidad de las gala-
xias de primeros tipos de hoy puede simplemente ser eldésiha relacion preexistente
entre los progenitores azules. Por Ultimo, este esceeaniativo puede también explicar
la anticorrelacion entre edad y metalicidad. Las galap@ian llegar a una misma ma-
sa en la secuencia roja por varios caminos. Algunas halta@mpsoducidas por fusiones
de dos galaxias azules ricas en gas que pasan a la secugaaaspués de los proce-
sos dequenchingy que posteriormente sufren fusiones sin gas. En este easgalaxias
formadas tendran una metalicidad baja (que refleja la roietadl de sus progenitores)
pero una edad vieja (por las fusiones sin gas producidasiégs@or el contrario, las
galaxias que han parado su formacion estelar mas tareéganla su posicion en la se-
cuencia roja con una masa similar a la estudiada tendras miétalicidades (reflejando
también progenitores mas masivos), pero su edad proraerianas joven (por la forma-
cion estelar mas extendida yaenchingnmas tardio). De esta manera, la anticorrelacion
edad—metalicidad puede ser explicada dentro de este escena

En cualquier caso, debemos tener en cuenta que los difeestenarios de forma-
cion de galaxias deben explicar no sbélo las caracteastiel Universo a gran escala, sino
gue también deben ser capaces de predecir las propied#idiesacas de las galaxias in-
dividuales. La aparente uniformidad que presentan laxigalalipticas en sus relaciones
globales contrasta con la enorme variedad de estructueasegencuentran en ellas, por
lo que son el laboratorio ideal para estudiar los proceseshgu ocurrido en la forma-
cion y evolucion de galaxias a lo largo de la vida del Uréee/A continuacion se detallan
algunas de las caracteristicas mas importantes de gstaetigalaxias.

1.1.3. Caracteisticas observacionales

Perfiles de luminosidad

Las galaxias elipticas se caracterizan por perfiles denlosidad que decrecen de
manera suave desde el centro a los extremos. Clasicansest@erfiles de brillo su-
perficial se han ajustado a perfiles de de Vaucouleurs (184i8jitras que las galaxias
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esferoidales y las elipticas enanas se ajustan mas aldenanate a perfiles exponenciales
de brillo superficial (Binggeli & Cameron, 1991). En reatid&raham & Colless (1997)
muestran que ambos tipos de galaxias pueden ser ajustad@nteauna ley de Sérsic
del tipo

I(r) = 1(0) exp[ by ((r/res)'" — 1)] (1.1)

dondel (0) representa la intensidad central; es el radio efectivo de las galaxias (defini-
do como el radio donde la galaxia contiene la mitad de su losiiad), yn es el parame-
tro de forma que controla la curvatura del perfil de luminadidEl parametré,, se ajusta
de manera qué(r.z) Se corresponda con la intensidad a un radio igual al radctiede
de la galaxia, de manera que se relacionascqor la expresiom, = 1.999n — 0.327.
Obtenemos un perfil exponencial para- 1y b, = 1.67, mientras que el perfil clasico de
de Vaucouleurs se corresponde eos 4y b, = 7.67. De esta manera, las dEs aparecen
como una continuacion de las Es clasicas en el extremojdéumainosidad (Binggeli &
Jerjen, 1998).

Debido a que las nuevas imagenes de las zonas centraletagiagalipticas ob-
tenidas con el HSTHubble Space Telescopao se ajustan a perfiles de este tipo, Lauer

et al. (1995) introdujeron la expresion
_a] (r=8)/e
-
1+(—) ] , (1.2)
Ty

-

I(r) =1, 9(B—=7)/a (L)
Ty

que tiene cinco parametros de ajuste para reproducirigl, lyrgue se conoce como perfil

de Nuker.a, 3y ~ son parametros libres en el ajuste. En realidad, este pstdildescrito

esencialmente por dos leyes de potencia que se unen en ordeadiptura r;,, que se

corresponde con el punto en el que la pendiente es la med&denty, y que es el radio

de méaxima curvatura en coordenadas logaritmicas. Ewripiin este parametro puede

ser medido de manera independiente al ajuste del perfil derNEkvalor I, establece

la escala de intensidad, de tal manera gue- I(r,). Para zonas externas (> ),

I(r) o< r=P, que describe una ley de potencias compatible con el pefiiad de de

Vaucouleurs. Para las zonas mas centrales (1), /() « r~7 describe la distribucion

del centro« indica como de brusca es la transicion entre ambas regi®oe Gltimo hay

que sefalar que en las zonas centrales aparecen dos tipedilds:power-lawo cuspen

el caso de que el perfil de luminosidad continle creciendtahal centro donde diverge

(NGC596 en la Figura 1.2), gore, donde el perfil se aplana en el centro y presenta un

valor finito (NGC1399 en la misma figura).

Morfologiay cinematica

Parece existir una clara separacion en la familia de lasga elipticas en funcion
de sus propiedades cinematicas y morfologicas. Lasialgpde baja luminosidad son
compatibles con un tensor de dispersion de velocidada® y se encuentran general-
mente soportadas por rotacion, muestran una rotacionefegen torno a su eje menor
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Figura 1.2:Ejemplo de perfiles de luminosidambre (NGC1399) y
power-law(NGC596). Figura extraida de Lauer et al. (1995).

y sus isofotas tienden a mostrar desviaciones en forma de dan respecto a la for-
ma perfecta de una elipse, razbn por la que reciben el notebgalaxiaglisky (Bender,
1988; Kormendy & Bender, 1996). Por otra parte, las galaxias luminosas rotan mas
lentamente, son anisotropicas, exhiben una rotacioitapte en torno al eje menor y
muestran isofotas con desviaciones rectangulares coaatesa una elipse, de ahi que
se denomineiboxy). Debido a esta clara dicotomia, Kormendy & Bender (1996pp-
sieron una revision de la secuencia de Hubble para lasigalakpticas, clasificandolas
en funcion de la forma de sus isofotas, ya que éstas a swowezrsindicador implicito
de su anisotropia. Por otro lado, se ha comprobado queddicd&ion de las galaxias
en power-lawy core propuesta por Lauer et al. (1995), segun el perfil de lunnilaals
observado en el centro esta intimamente relacionadaropiepades fisicas globales vy,
en particular, con la clasificacion de las galaxias elggtierboxyo disky.

1. Las galaxiasoreson en promedio mas luminosas quefdaser-law estas Ultimas
dominando por debajo d&, ~ —21 y galaxiascoredominando a luminosidades
mayores (Faber et al., 1997).

2. Las galaxiasorepresentan normalmente isofotas tipaxy, mientras que lagower-
law sondisky(Nieto et al., 1991; Kormendy & Bender, 1996; Faber et al97)9
compatible con las luminosidades caracteristicas de sijus de galaxias.

3. Las galaxiasorerotan lentamente, mientras que las galag@aser-lawson rapidos
rotadores (Faber et al., 1997); paralelamente, se ha @okeque las galaxias con
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isofotas tipoboxyincluyen lentos rotadores y laliskyrotan rapidamente (Bender,
1988; Bender et al., 1989, 1994; Kormendy & Bender, 1996).

4. Las galaxiagzore/boxymuestran rotacion en el eje menor que indica triaxialidad,
mientras que las galaxiaéskysin nucleos no (Kormendy & Bender, 1996).

5. Las galaxiagore son sistematicamente mas redondas que las galpaiasr-law
(Jaffe et al., 1994; Ferrarese et al., 1994; Ryden et al.];208uer et al., 2005),
igual que las galaxias brillantes Ippxy) son mas redondas que las galaxias débiles
(y disky) (Tremblay & Merritt, 1996).

6. Las galaxiagore correlacionan con nlcleos activos intensos en radio (Gape
Balmaverde, 2005; Balmaverde & Capetti, 2006), al iguallquecen las galaxias
con isofotashoxy (Bender et al., 1989). También las galaxase correlacionan
con una fuerte emision en rayos X (Pellegrini, 2005), igyse las galaxiaboxy
(Bender et al., 1989).

7. La mayoria de las galaxias elipticas masivastsnty, mientras que dos tercios de
las elipticas de baja masa stisky(Bender et al., 1992).

Esta dicotomia en las galaxias elipticas hace pensarajupddido tener distintas
historias de formacion estelar, lo que también viene agoypor la aparente influencia
del entorno, ya que las elipticaexytienden a encontrarse en cumulos o regiones densas,
mientras que ladiskyse encuentran principalmente en el campo (Faber et al.).1087
hecho, Khochfar & Burkert (2005) y Naab et al. (2006) seftadautilizando modelos
semianaliticos de fusion de galaxias, que se pueden girogliaxias con isofotas tipo
boxypor la fusién de galaxias de disco de masa similar o poofudg€ galaxias elipticas
independientemente de la proporcion entre las masas dmlasias, mientras que las
galaxias tipodisky serian fruto de la fusion de galaxias de disco de difererdsa (en
particular,major mergerscon M, /M, < 3.5, siendoM; > M) o por la caida posterior
de gas. Estas combinaciones también explican la conewidtos perfiles centraleore
o power-lawde los dos tipos de galaxias expuestas anteriormente @agtoes comparan
los resultados de sus simulaciones con la muestra obsenehde Rest et al., 2001, en-
contrando una buena correlacion entre ambos). El esogmanpuesto por estos autores
es compatible con el esquema revisado por Kormendy & Bed@&6| para la clasifica-
cion de galaxias, en el que aumenta la importancia de lpatigin del gas conforme nos
movemos de galaxias elipticasxya disky(y posteriormente a galaxias espirales). Por
otro lado, el papel de la disipacion del gas en la forma destdetas de los restos de las
fusiones también ha sido investigado en varios estudigs Barnes & Hernquist, 1996;
Bekki & Shioya, 1997; Springel, 2000). Estos estudiosredtacuerdo en afirmar que la
disipacion del gas hace que los restos de las fusionesrtenga forma de disco. Poste-
riormente, Kauffmann & Haehnelt (2000) y Khochfar & BurkE&003, 2005) mostraron
gue el papel de la disipacion en la formacion de esferaitkesivos no es importante en
comparacion con su papel en la formacion de esferoideajdentasa. Por otro lado, Kho-
chfar & Burkert (2003, 2005) y Naab et al. (2006) demostrayoe las elipticas masivas
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deberian haberse ensamblado predominantemente endsigintie galaxias elipticas do-
minadas por bulbos y sin gadry merger3. Estos trabajos concluyen que las propiedades
caracteristicas observadas de las galaxias elipticaisasgodrian reflejar la fisica de las
fusiones entre galaxias de primeros tipos, que en este ef&vidn conducir a sistemas
predominantemente tigmoxy, lentos rotadores y anisotropicos, independientemenke d
proporcion entre la masa de los progenitores. Esto astaricontraste con las fusiones
entre espirales, que producen sistemas tipry anisotropicos solo si los progenitores
tienen masa similar. Los modelos semianaliticos de KlamcaBurkert (2005) predicen
gue las fusiones de primeros tipos también se produceroa bagplazamientos al rojo.
Estos restos alin parecerian ser viejos si el gas que cdernpiacion estelar consecuente
fueran despreciables durante y después de las fusiongabBjo de Naab et al. (2006)
apoya que las fusiones entre galaxias de primeros tipoafjuagpapel fundamental en el
ensamblaje de galaxias elipticas incluso a bajos desplantos al rojo y muestran que
las poblaciones estelares de las galaxias elipticas asasgguiran siendo viejas aln des-
pués de los procesos de fusion. Esto esta de acuerdo partdssuperior del diagrama de
Faber et al. (2007) (Figura 1.1 que sugiere fusiones sindrgferger3 entre galaxias
rojas para explicar la formacion de galaxias elipticgagies.

Relacion color—-magnitud

Faber (1972) detectb por primera vez que las galaxias gmertiun color mas
rojo son también las mas luminosas (y masivas), mostrémtlamada relacion color—
magnitud de estos objetos. Esta relacion se ha intergrefadicamente como una re-
lacion masa—metalicidad, en el sentido de que las galamés masivas albergan una
poblacion de estrellas mas metalicas (Faber, 1973 avisthan & Sandage, 1977) y es
apoyado por el hecho de que la intensidad de las lineadicastaumenta con la disper-
sion de velocidades (Terlevich et al., 1981; Bender e1883; Colless et al., 1999), y, por
tanto, con la masa o la luminosidad (relacion de Fabersteckaber & Jackson, 1976).
Esto estaria de acuerdo con los modelos de colapso disipgdi que debido a su poten-
cial gravitatorio, aquellas galaxias mas masivas sexapaces de atraer mas eficazmente
el gas después de un brote inicial de formacion estelaesbemanera, la formacion es-
telar seria mas extendida y alcanzaria metalicidadesrguwes (Larson, 1974b; Carlberg,
1984b; Arimoto & Yoshii, 1986). Las explosiones de supeasoserian capaces de ex-
pulsar el gas de las galaxias menos masivas pero no de lamasags (Matteucci &
Tornambe, 1987; Brocato et al., 1990; Pipino & MatteuccQ£Matteucci et al., 2006).
Por otro lado, los vientos galacticos también se dedarrah méas tarde en las galaxias
mas masivas (Larson, 1974b; Arimoto & Yoshii, 1986; Reatldl., 2008), favoreciendo
también una formacion estelar méas extendida.

Plano fundamental

Una caracteristica muy importante de las galaxias efiptes que al representar
en el espacio tridimensional su dispersion de velocidadeadio efectivor, y la lu-
minosidadL (o, de manera equivalente, el brillo superficial dentro aelia efectivo
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I, = L/27r?) no se distribuyen por todo el espacio sino que lo hacen cudim en
un plano, llamado plano fundamental (FP, del ingtéedamental PlareDjorgovski &
Davis, 1987; Dressler et al., 1987), cancx o¢I°, donde los exponentesy b dependen
de la banda utilizada para medir la luminosidad. La proyetdel FP en cualquier pareja
de ejes reproduce las relaciones de escala ya conocidasitioadad: la relacion de
Kormendy entre el radio efectivo y el brillo superficial (Koendy, 1977, 1985a,b, las
galaxias mas compactas presentan brillos superficialgenes) y la relacion de Faber-
Jackson entre la luminosidad y la dispersion de velocisl@8aber & Jackson, 1976, las
galaxias mas luminosas tienen una dispersion de veldesdaayor). La existencia de un
tercer parametro en ambas explica buena parte de la d@péerieial encontrada en estas
dos relaciones. Posteriormente, Bender et al. (1992) greqmn un cambio de coordena-
das a un sistema ortogonal ( k-, k3) en el que las tres nuevas magnitudes son propor-
cionales dog(o?r.) o log M, log [I. (M/L)"3] y log(M/L) respectivamente, siendo
M la masa de la galaxia. En este nuevo sistema de coordenadasnses claramente la
existencia del FP, observandose de cara en el ptarek; y de canto, con muy poca
dispersion, en el plank; — k;. La inclinacion observada del FP no es compatible con
la hipotesis de que la relaciaW /L permanece constante en funcion de la luminosidad.
Por ello, tanto la inclinacion y el punto cero del FP ha sidgpkamente estudiado para
explicar si las diferencias son debidas a sus poblaciomelsies (combinacion de edad y
metalicidad; por ejemplo Worthey et al., 1995; Pahre etl@B5, 1998; Scodeggio et al.,
1998; Mobasher et al., 1999; Jun & Im, 2008) o a desviacionéa estructura global de
estos objetos en la materia visible (como variaciones eargkaido y/o distribucion de
la materia estelar y la materia oscura, anisotropia, yréepotacional Ciotti et al., 1996;
Prugniel & Simien, 1996; Ciotti & Lanzoni, 1997; Cappellatial., 2006). Truijillo et al.
(2004) defienden que un cuarto de la inclinacion es debidapalblacion estelar de las
galaxias (es decir, a una combinacion de la edad y la miekadiry tres cuartas partes son
debidas a variaciones en la homologia estructural entakdision de la materia visible.
Sin embargo, el trabajo presentado recientemente por UaeBaet al. (2008) para una
muestra de 1430 galaxias (datos opticos de SizS6frarrojos de UKIDSJ indica que
la pendiente es consistente con variaciones Unicamebidadea la no homologia. En
cuanto a la influencia del entorno en el FP, Bernardi et aD32@ncontraron diferencias
muy pequeias, pero detectables, en el punto cero del FHal@ageen diferentes entor-
nos en una muestra que incluye galaxias hasta(.3. Estas diferencias son utilizadas
para indicar que la galaxias en zonas de baja densidad soafios mas jovenes que
aquellas que se encuentran en camulos.

1.1.4. Modelizacon del contenido estelar

Debido a las limitaciones técnicas en la observacion getad lejanos y débiles,
el estudio de las poblaciones estelares de galaxias habdstathdo a la luz integrada
procedente de las galaxias como un todo. Sélo en el cascsd#bjetos mas cercanos

1Sloan Digital Sky Survet t p: / / www. sdss. or g/
2UKIRT Infrared Deep SKy Surveyi t p: / / www. uki dss. or g/
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y brillantes se pueden resolver individualmente las datetle manera que es posible
hacer un analisis directo de su composicion estelar. IBipaego esto no ocurre asi con
la mayoria de las galaxias y por ello se han desarrolladcetosdie sintesis de pobla-
ciones que permiten estudiar su composicion estelarsibstalelos se clasifican en dos
tipos: modelos de sintesis empirica y modelos de sgwssiutiva. Los primeros buscan,
partiendo de una biblioteca de distribuciones espectddesnergia, la combinacion de
estrellas que mejor consigue reproducir el diagrama colaghitud observado para una
galaxia, utilizando para ello muy pocas restriccioneséisicas. Sin embargo, los mode-
los de sintesis evolutiva de poblaciones estelares EinB72; Tinsley & Gunn, 1976;
Tinsley, 1978, 1980), partiendo de primeros principiosKJNasa de formacion estelar,
etc.), predicen una nube de gas con una determinada con@mogidmica. Modificando
dicha composicion y la historia de la formacion estelartijzando bibliotecas de distri-
buciones espectrales de energia, se predicen espettpanos para diferentes edades.
De esta manera, comparando dichas poblaciones sintétindas observadas realmente
conseguiremos una aproximacion a la composicion esielta galaxia que estudiamos.
Este segundo método asegura que los resultados son eatesstiesde el punto de vista
de la evolucion estelar y ha sido el méas utilizado en lasak décadas (por ejemplo, Gui-
derdoni & Rocca-Volmerange, 1987; Arimoto & Yoshii, 198688Y; Bruzual & Charlot,
1993, 2003; Worthey, 1994; Bressan et al., 1996; Vazdelas. 1996, 2003; Vazdekis,
1999; Thomas et al., 2003; Maraston, 2005).

Como se acaba de mencionar, junto con las teorias de evolesielar, las bibliote-
cas estelares son fundamentales en el desarrollo de lodonalgesintesis evolutiva. Una
biblioteca estelar es un conjunto de espectros sintatickesespectros individuales de es-
trellas reales que nos ayudaran a estudiar el comportsmtemna o varias caracteristicas
espectrales en funcion de sus parametros atmosfétmopératura efectiva, gravedad y
metalicidad). Hasta el momento, el mayor esfuerzo obsenvalkse ha centrado en el in-
tervalo 6ptico hasta 9000 A, como por ejemplo la biblioteca de Silva & Cornell (1992),
la del grupo de Lick (Burstein et al., 1984a; Faber et al. 51 ®irstein et al., 1986; Gor-
gas et al., 1993; Worthey et al., 1994), Pickles (1998), Geret al. (2001), STELIB de
Le Borgne et al. (2003), Indo-US de Valdes et al. (2004) y MBLde Sanchez-Blazquez
et al. (2006), entre otras. Mas recientemente, los avacéss detectores infrarrojos ha
permitido el desarrollo de bibliotecas estelares que y&eiwtros intervalos espectrales
como la banda J (por ejemplo, Joyce et al., 1998; Wallace. e2@0D0; Ranade et al.,
2007), la banda H (por ejemplo, Lancon & Rocca-Volmerai§8?2; Origlia et al., 1993;
Dallier et al., 1996; Meyer et al., 1998; Lancon & Wood, 2P90a banda K (veg 2.1).

Aunque los modelos de sintesis evolutiva son una herraanperiente para el estu-
dio de poblaciones estelares hay que tener en cuenta digntasiones en su utilizacion.
En primer lugar, la mayoria de los modelos de sintesisuévalasumen que todas las
estrellas de la galaxia se formaron al mismo tiempo con urtalitidad uniforme, de
manera que las predicciones se restringen a poblacionpiesifsSP, del ingleéSimple
Stellar Populatiol. Sin embargo, la poblacion de las galaxias es, por lo gémesultado
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de una combinacion de varios episodios de formacionagsielas edades y metalicida-
des derivadas de la comparacion con estos modelos somrior valores promedios,
pesados con la luminosidad de las estrellas individualesedda manera, las edades y
metalicidades inferidas en cada intervalo espectral@st@sgadas hacia las estrellas que
mas contribuyen en luz en esa ventana observacional. Easelde! infrarrojo cercano,
la mayoria de la luz procede de estrellas rojas supergiganiasivas, estrellas de masa
intermedia que evolucionan a lo largo de la AGB (del ingdaymptotic Giant Branch
rama asintotica de las gigantes) y estrellas poco maséraa detkip (punto mas alto) de
la rama de las gigantes rojas (RGB, del ingRed Giant Branchrama de las gigantes
rojas) (por ejemplo, Renzini & Buzzoni, 1986; Chiosi et 4086). En especial, el es-
tudio de la banda K es muy interesante debido a la presen@bsteciones debidas al
CO en~ 2.3 um . Las variaciones observadas en dichas absorcionednmésite fueron
interpretadas como indicadores de poblacion de edad jevatermedia (Mobasher &
James, 1996; Mayya, 1997; Puxley et al., 1997; lvanov e2@00), pero es necesario un
estudio mas detallado para distinguir los efectos quedd,dd metalicidad y diferencias
en las abundancias relativas de elementos (en particulae§&iar el CO) tienen en
esta caracteristica espectral.

Otra fuente de incertidumbre importante en los modelos tdtiade conocimien-
to de algunos aspectos que influyen en la evolucion de leallast(como opacidades,
mezcla de elementos pesados, contenido de helio, coomepérdidas de masa, difusion
atobmica, etc.). Variaciones en estos parametros puedbiaade forma considerable el
modo en el que las estrellas se distribuyen a lo largo de veeoisa y producir estima-
ciones errbneas en la sintesis espectral.

Por tanto, los modelos de sintesis evolutiva son una peddrerramienta para el
estudio y analisis de las poblaciones estelares al compamabbservaciones de galaxias,
pero hay que tener en cuenta las limitaciones que presehnitaterpretar los resultados
obtenidos.

Degeneracbn edad—metalicidad

Uno de los principales obstaculos para determinar loagrpatros de una poblacion
estelar consiste en distinguir los efectos de la edad y lalitieftad sobre el espectro in-
tegrado de una poblacion estelar, ya que un aumento en dapedduce un efecto muy
similar en las caracteristicas observables (colonesali espectrales) de la galaxia que un
aumento en la metalicidad. Este efecto, conocido como @egeidn edad—metalicidad,
fue cuantificado por Worthey (1994), mostrando que una e@maconjunta de la edad y
la metalicidad” siguiendo la linea\edad ~ —3/2AZ produce el mismo efecto en los
colores de banda ancha y en la mayoria de los indices éaslifutilizados para medir
caracteristicas espectrales). Para romper esta degémeealad—metalicidad, se utilizan
diagramas indice—indice donde se representa un inditebde fundamentalmente a la
edad (en el optico, H, Hy y Hé que miden las lineas de Balmer y cuya contribucion
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proviene principalmente de estrellas en el punto de giradetuencia principal) frente
a un indice sensible principalmente a la metalicidad (cugsgor contribuciobn proviene
fundamentalmente de estrellas de la rama de las gigantesjgmoplo, C4668 o0 Mgb).
Un diagrama de este tipo es tanto mas til para romper kerdeggcion edad—metalicidad
cuanto mas ortogonales sean las lineas de edad y madlicahstantes en el diagra-
ma. Este método ha sido utilizado ampliamente (por ejentpdmzalez, 1993; Jgrgensen
et al., 1999; Kuntschner, 2000; Trager et al., 2000a; S&métazquez et al., 2006b) para
estimar las edades y metalicidades relativas (pesadasdaminosidad) de las pobla-
ciones estelares de galaxias de primeros tipos. Sin emlatgocomo advierten Cardiel
et al. (2003), la utilizacion de diagramas lo mas ortodesmposible no asegura una esti-
macion mas realista de la edad y la metalicidad, ya quesettaacion esta sujeta también
alos errores en la medidas de los indices espectralesegeaden a su vez de la relacion
sefal-ruido de los espectros. Por tanto, junto con la ortalidad del diagrama indice—
indice a utilizar, hay que tener en cuenta los errores cemle se pueden medir los
indices espectrales representados.

Abundancias relativas de elementos

Al estudiar las poblaciones estelares de galaxias masiaghey et al. (1992)
mostraron que los elementos tipo(O, Ne, Mg, Si, S, Ca y Ti, producidos principal-
mente en supernovas tipo Il, SNII) son tipicamente mas@dmies con respecto al Fe
(producido principalmente en supernovas tipo la, SNIa)lqubservado en el disco de
la Via Lactea. Otros autores también han sefaladosest@abundanciade elementos
(por ejemplo, Worthey et al., 1994; Origlia et al., 1997;genet al., 2000a). Los mo-
delos de sintesis de poblaciones tradicionalmente harcaldulados sin tener en cuenta
posibles variaciones en las abundancias de elementos gpecte a lo observado en la
vecindad solar (debido a que las bibliotecas empiricasistaldiciones espectrales de
energia se han construido a partir de estrellas de la \ettisalar, las Unicas disponibles
para ello) y por esa razbn no pueden reproducir estas @rienes.

Como ya hemos dicho, uno de los ingredientes fundamenteléssdnodelos de
sintesis evolutiva son las bibliotecas estelares que Sliwadas para asignar ciertas ca-
racteristicas observables a las estrellas en un estatldievaleterminado, ya sea utili-
zando el espectro completo o funciones de ajuste que desardmo los indices espec-
trales varian en funcion de los parametros estelarag@mtura efectivd.;, gravedad
superficiallog g y metalicidad [Fe/H]). Las bibliotecas empiricas tienen el inconveniente
de estar limitadas observacionalmente a estrellas de iadat solar, mientras que las
bibliotecas teodricas intentaban reproducir los espectales de estrellas, y por ello tam-

3Decimos que un elemento ssbreabundanteuando la abundancia de ese elemento con respecto al Fe
es mayor que lo que se encuentra en el entorno solar. Hay faksgue algunos autores, como Trager
et al. (2000a) indican que en realidad es el valor de Fe el g@asuentra por debajo del valor solar. De
igual manera, diremos que un elements@sabundanteuando aparece en menor proporcion con respecto
al Fe que lo obtenido en la vecindad solar.
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poco reproducian espectros de estrellas con abundaftatisaele elementos diferente a
la solar. Para intentar solucionar este problema, al menp&ieamente, Tripicco & Bell
(1995), Houdashelt et al. (2002), y Korn et al. (2005) caowh funciones de respuesta
tedricas que cuantifican como cambian los indices dedidariaciones individuales de
algunos elementos quimicos. Tipicamente, estas fueside respuesta son calculadas
sb6lo para tres combinaciones de temperatura efediya y gravedad superficialdg g),
gue se corresponden con una estrella en la secuencia ptingia estrella en el punto de
giro y una estrella gigante roja para una poblacion de 5o&d@ edad. A partir de ahi, se
asume que todas las estrellas en una misma fase evolugancen de la misma manera
a la variacion de la abundancia. Estas funciones de retspgésicas son aplicadas por di-
versos autores (por ejemplo, Trager et al., 2000b; Thonas 8003; Proctor et al., 2004;
Tantalo & Chiosi, 2004; Lee & Worthey, 2005; Annibali et &Q07; Schiavon, 2007) a
las funciones empiricas de ajuste para predecir ciemttisds de lineas con proporciones
de abundancias variables. De manera alternativa, puedezarge funciones de ajuste
tedricas con una dependencia explicita agie (por ejemplo, Barbuy et al., 2003). Re-
cientemente, diversos autores (Gustafsson et al., 2008; 8Hauschildt, 2005; Coelho
et al., 2005; Munari et al., 2005) han presentado biblicteéearicas que consideran-
breabundanciale elemento& que tratan de solucionar estos problemas. Los modelos de
sintesis presentados por Coelho et al. (2007) constitalyprimer intento de modelizar
poblaciones con abundancias relativas diferentes a lad®lana manera consistente, ya
que utilizan una biblioteca estelar que considera estéceftbrica en este caso Coelho
et al., 2005) y las nuevas trazas evolutivas de Weiss et@)7j2también calculadas para
diferentes valores de/Fe.

Sin embargo, aln teniendo en cuenta todos estos avandagiad®son necesarios
modelos capaces de reproducir las caracteristicas eslpsalie las galaxias en otros in-
tervalos de observacion diferentes del 6ptico y de coplkama posibilidad de que las
abundancias relativas de elementos sean diferentes adevatia en la vecindad solar.

1.1.5. Poblaciones estelares

Tradicionalmente se ha pensado que las galaxias eligfeasobjetos rojos y vie-
jos, que habian formado sus estrellas a altos desplaz@mmi@irojo y que habian evolu-
cionado pasivamente desde entonces sin sufrir episodio®rraes de formacion es-
telar (escenario de colapso monolitico), lo que explicéas estrechas relaciones ob-
servadas para ciertas caracteristicas fundamentalessdgalaxias que hemos comen-
tado anteriormente. Sin embargo, el estudio de poblacestetares de Gonzalez (1993)
mostro que su muestra de 39 galaxias elipticas cercaeasrgaba una dispersion en
edad incompatible con la vision anterior. Posteriormetes autores (e.g. Trager et al.,
1998; Jagrgensen et al., 1999; Trager et al., 2000a; Ten&iEorbes, 2002; Caldwell
et al., 2003; Sanchez-Blazquez et al., 2006b) han cordiorgae las galaxias en regiones
de baja densidad presentan una amplia dispersion en edaabsthnte, esto no parece
ser asi al estudiar las poblaciones estelares en galdiitisas en cimulos. Kuntsch-
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ner & Davies (1998) (Kuntschner, 2000) centraron su estadiel cimulo de Fornax,
encontrando que las galaxias elipticas de dicho cUmallo eompatibles con tener una
misma edad pero que presentaban una dispersion en |daisbm de metalicidades. Sin
embargo, las edades de una muestra de galaxias lenticdé&nmeésmo cumulo exhibian
una importante dispersion hacia edades mas jovenestaapo a una historia de la for-
maciobn estelar mas extendida. Poggianti et al. (2001)o§tguiormente Mehlert et al.,
2003), en su estudio de las poblaciones estelares en gafsed@necientes al cimulo de
Coma, encontraron el mismo comportamiento que el obsemadbcimulo de Fornax:
las galaxias elipticas eran de nuevo compatibles con terepoblacion vieja, mientras
gue las galaxias lenticulares mostraban una edad relaivamoven. Estas diferencias
en las poblaciones estelares de galaxias que habitan eardéde entornos ha sido ex-
plicada como diferencias en su historia de la formacitelastSanchez-Blazquez et al.
(20064a,b) analizaron una muestra de 98 galaxias eligjficasontiene galaxias de campo
y del cUmulo de Virgo (galaxias en entornos de baja den¥igldd Coma. Los resultados
de estos autores estan de acuerdo con los trabajos apsetas galaxias en entornos de
baja densidad presentan una dispersion mayor en las eglanleslicidades que la que
muestran las galaxias de Coma (un ctmulo rico de gala¥ta$).fue interpretado como
gue las galaxias en entornos de baja densidad han sufridustoga de la formacion es-
telar mas extendida que las galaxias del cmulo de ComatRdado, las pendientes en
las relaciones indice—dispersion de velocidadgdue explicada por Sanchez-Blazquez
et al. (2006a) por variaciones en la metalicidad a lo largadecuencia de en el caso
de galaxias de Coma, mientras que eran necesarias vagadtano en la edad como en la
metalicidad para explicar la pendiente observada en lasigalde campo. Estos autores
también encuentran que los modelos que mejor reprodus@efalientes son aquéllos en
los que los elementas varian mas que los elementos del grupo del Fe en funcida de
dispersion de velocidades, mientras que aaidada, las galaxias mas viejas muestran un
[a/Fe] mayor. Todos estos resultados pueden ser explicados de siusyasume que las
galaxias del cimulo de Coma han sufrido una historia trdacke la formacion estelar y
de enriguecimiento quimico en comparacion con una ligstler la formacion estelar mas
extendida en el caso de galaxias en entornos menos densos.

Otra aproximacion para estudiar la formacion y evoloaé las galaxias de prime-
ros tipos es el analisis de las abundancias de distintosel®s. Los modelos jerarquicos
predicen que las galaxias elipticas en cimulos ricos saneiblaron completamente a
altos desplazamientos al roje ¢ 3), mientras que las galaxias de campo pueden ha-
ber sufrido una historia de la formacion estelar méas ahtleny compleja (Kauffmann
& Charlot, 1998). Ya que los diferentes elementos quimaams vertidos al medio in-
terestelar por estrellas que evolucionan en diferentedassde tiempo, el estudio de las
proporciones entre las abundancias de elementos quipiese proporcionar informa-
cion sobre la formacion estelar que ha tenido lugar y asnatsa entender la historia de la
formacion estelar que han experimentado las galaxiasferedtes entornos. El proceso
de enriquecimiento quimico es producido principalmertela explosion de superno-
vas SNla (principales productores de elementos tipo Fepgraovas SNII (responsa-
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bles de elementos tipe@ como el Mg). Debido a que las SNIa (con tiempos de vida de
~ 1 Gaho) aparecen después de las SNII (que explotan en eseatiempo menores,
< 1 — 10 Myr), la proporcion[Mg/Fe] viene determinada por la duracion de la forma-
cion estelar y la funcion inicial de masas (e.g. Wortheglgt1992). Varios autores (e.g.
Worthey et al., 1992; Peletier, 1989; Vazdekis et al., 19%#) indicado que Mg/ Fe]

es sobreabundanten galaxias elipticas masivas con respecto a lo observad -
cindad solar. Tanto Jgrgensen et al. (1999) como Kuntsatradr (2002) estudiaron el
[Mg/Fe] entre galaxias de campo y de ciUmulos, no encontrando ddeseentre gala-
xias que habitan en diferentes entornos. Por otro lado, @sGam elemento que por su
nucleosintesis deberia comportarse como un elemertatipero los estudios de este
elemento a partir del indice Ca4227 (el indice de Lick sexssible a Ca segln Tripic-
co & Bell, 1995) indican que el Ca no aparece en mayor proporgue el Fe, sino que
ademas parece que esta deprimido con respecto a estetddalecontrario que el Mg).
El estudio de los indices Ca4227 y CaT entre galaxiasi@ipte campo y del cimulo
de Coma de Cenarro et al. (2004) mostro diferencias sigtiifas en estos indices entre
ambos grupos de galaxias, lo que confirma que el Ca no se ctangpono un elemento.

Aparte de estos elementos, hay otros elementos que no sducpios en las SN.
Por ejemplo, durante |la fase AGB las estrellas masivas ayetimedio interestelar can-
tidades importantes deHe, 12C, 13C y “N, enriqueciendo el medio donde se formaran
nuevas estrellas. En particular, el N es producido tantestellas de masa baja e inter-
media (e.g. Chiappini et al., 2003) como en estrellas mage/g. Carigi et al., 2005), y
puede tener un origen primario (durante la nucleosinieisisl junto con el Cy el O en
los ciclos CNO y CN, y es independiente de la metalicidad)cuséario (sintentizado
a partir del C y el O ya presentes en la estrella, y en este caabushdancia es propor-
cional a la de estos elementos). Por otro lado, el C es un sterpemario que se puede
producir en estrellas de baja masa e intermedia (e.g. Ghiagipal., 2003, con masas
entre 1 y 4 M,) o estrellas masivas (e.g. Prantzos et al., 1994; Henry.,e2@00, con
masas entre 4 y 8 Mpara estos ultimos). Carigi et al. (2005), sin embargo, strae
que el enriguecimienfade C del medio interestelar en la vecindad solar se debe a am-
bos tipos de estrellas en la misma proporcion. La evotud®los dos tipos de estrellas
depende de los vientos estelares, el tratamiento de la @dbwey del ritmo de la reac-
cion 2C(a, v)1°0, que son fendmenos todavia no bien entendidos. Caraji ¢€2005)
proponen un escenario en el que la pérdida de masa por viestelares aumenta con-
forme lo hace la metalicidad en el caso de estrellas masiiasiras que decrece con la
metalicidad para estrellas de masa baja e intermedia, aundican que es necesario un
estudio mas completo tanto de los vientos estelares corfeoatsveccion y el ritmo de
la reaccion'?C(a, v)'%O para entender correctamente el enriquecimiento de Cvaluker
en nuestra Galaxia. Es importante sefalar que ciertoegosccomo la pérdida de masa
por vientos estelares, dependen de la metalicidad. Ercplanti el enriquecimiento de C
producido por estrellas masivas aumenta conforme lo haoetalicidad y la pérdida de

4El enriquecimiento quimico del medio interestelar delsibmaterial procesado en la evolucion estelar
de las estrellas se denomina en ingliesd.
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masa por vientos estelares, ya que estas dos cantidadeg@sationadas. En cualquier
caso, las estrellas responsables de la produccion de @isdarhentalmente estrellas de
edades intermedias que eyectan el C en estadios tempralzogidie de una galaxia.

En resumen, el C y el N son elementos producidos por estddlatades inter-
medias, mientras que los elementos tipgon producidos por estrellas de edades muy
tempranas (en las SNII) y los elementos del grupo del Fe smtupidos por las SNla (de
escala de tiempo mayores). Por esta razon, el estudio o aletmentos en las galaxias
de primeros tipos puede imponer nuevas limitaciones erstaria de la formacion este-
lar sufrida por las galaxias. Sanchez-Blazquez et aD3p@nalizaron las caracteristicas
espectrales que involucran al C y al CN en galaxias en ergatadaja densidad y del
cumulo de Coma, encontrando diferencias sistematics ambos grupos de galaxias
gue fueron interpretadas como variaciones en las aburedadei C y/o N entre ellas.
Segln estos autores, las galaxias de cimulo deberianseatbrmado completamente
antes de que las estrellas masivas de segunda generagian dapaces de incorporar y
eyectar el C y el N producido por las estrellas de masa bajtesredia de la primera
generacion. Sin embargo, las galaxias en entornos de agdad presentan usabre-
abundanciade C y/o N debido a que han sufrido una formacion estelaaxi@ndida que
ha permitido incorporar estos elementos en sus nuevaia&stRor tanto, aunque todavia
hay muchas incertidumbres en el conocimiento de la evatuestelar, el analisis de las
abundancias relativas entre diferentes elementos, enicaoimn con el analisis de gala-
xias en diferentes entornos, puede ser la clave para llegamarender la formacion y
evolucion de las galaxias de primeros tipos dentro de alglerios escenarios propuestos
anteriormente.

1.2. Observaciones en la banda K

Este trabajo de investigacion se centra en el estudio detegisticas espectrales en
la banda K. Por esta razbn resumimos a continuacion asgearacteristicas interesantes
de la observacion en este intervalo espectral.

1.2.1. Detectores infrarrojos

El problema fundamental en el desarrollo de la astrononfiarroja fue tener de-
tectores sensibles a esas longitudes de onda. Para elledasario contar con materiales
semiconductores con diferencias entre las bandas de iamlede conduccion menores
a los utilizados por los CCDs (del ingl&ouple Charged Devicalispositivos de car-
ga acoplada, construidos con silicio y sensibles en elvalerespectral de 300 nm a
1 um para la observacion en el 6ptico). Los materialesdpmue forman los detectores
infrarrojos incluyen PtSi, InSb y HgCdTe. Los detectores gucluyen uno de estos dos
ultimos compuestos aprovechan la tecnologia mas adardel Si para formar detectores
hibridos Estos nuevos detectores estan compuestos por un suysratayoria de los
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Thinned backside illuminated
detector array

Indium ''bumps'' connecting
detector elements to multiplexer
unit cells

Figura 1.3:Esquema de un detector infrarrojo. En la base vemos indiebhuilti-
plexor de Si, que se une al material detector de la superficavés de lobumpsde
In.

casos zafiro), transparente a las longitudes de onda quengoedetectar, sobre el que se
deposita el material detector, que se une a un multiplex&i dae se encarga de recoger
la sefal a través de unos conectores de indlimpsde In). La Figura 1.3 presenta un
esquema de la estructura de este tipo de detectores.

Una de las caracteristicas mas interesante de los deggatdrarrojos es que, debi-
do a su particular construccion, permiten llevar a cabttas no destructivas. Al realizar
el resetinicial se aplica un voltaje a todos los pixeles, forzandmea todos ellos tengan
un valor determinado. Cuando se empieza la exposiciomaRipe un pequefio salto a
un nivel de voltaje variable llamadmedestalque depende fundamentalmente de la tem-
peratura. A partir de entonces, durante la exposicion eatgnlinealmente con la carga
recibida (ver Figura 1.4). Al final de la integracion se léeaor que ha alcanzado el
voltaje y se vuelve al valor inicial mediantereket Por lo general, se realiza una primera
lectura justo en el instante inicial de la exposicion, delmque la resta de este valor del
obtenido al final de la integracion nos da el voltaje realadedrga que ha sido recibida
por el detector, eliminando el pedestal anteriormentelgcitaotros excesos de sefial que
pudieran existir. Sin embargo tiene el inconveniente deeguian el ruido de lectura en un
factor /2 ya que el ruido procedente de dos lecturas se introduce eanicaimagen.
Del mismo modo que realizamos una lectura inicial y otra fisalpueden realizar lectu-
ras intermedias que permite reducir el ruido de lecturaoBorlado, aunque el detector
infrarrojo es Unico, la lectura se realiza en canales deemaaimdependiente (ver Figu-
ra 1.5), disminuyendo asi el tiempo necesario para coamlet lectura.

Esta forma diferente de realizar la lectura en los detegiofearrojos, en compara-
cion con los CCDs utilizados en el 6ptico, hace que seascesarias ciertas imagenes de
calibracion. En el caso de observaciones en el visiblebgergen imagenes deas(ima-
gen en ausencia de iluminacion, con tiempo de exposicifm) para eliminar la constante
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Figura 1.4:Esquema de lectura de un pixel en un detec-
tor infrarrojo. Representacion de la variacion del elen
valor absoluto a lo largo del tiempo.
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Figura 1.5Esquema general de lectura en un detector in-
frarrojo (Hawaii-l, 1024 x 1024 pixeles). Aunque es un
Unico detector, la lectura de cada cuadrante se realiza de
modo independiente, lo que aumenta la velocidad de lectu-
ra de todo el detector.
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Figura 1.6 Mentanas observacionales en el infrarrojo debidas a lartrisibn
atmosfeérica.

de bias (seflal constante, muy plana, introducida en el mecanisarieatura para evitar
posibles cuentas negativas debidas al ruido de lecturadimtido por el detector) y la
posible sefial existente aun con tiempo de exposiciéo. r&ih embargo, al realizar la
doble lectura del detector explicada anteriormente noguaamos de que las imagenes
no presentabias. Tampoco son necesarias las imagata® (imagenes de largo tiempo
de exposicion obtenidas con el obturador cerrado, de raanex no recibimos luz en el
detector y que permiten eliminar la corriente de oscuridgmeguena sefal introducida
por el ruido térmico en los detectores CCDs en ausenciaudanbcion y que depende
del tiempo de exposicibn) porque para sustraer el cielo aleena adecuada en el infra-
rrojo se restan imagenes consecutivas con el mismo tiem@xgosicion y, al hacerlo,
eliminamos los posibles efectos que en el 6ptico buscabawrregir con loslarks(ver
§1.2.2).

1.2.2. Limitaciones observacionales en el infrarrojo

En la atmosfera terrestre encontramos moléculas quemeaslineas de absorcion
0 emision en el infrarrojo que dificultan las observacioesde Tierra. Las transiciones
moleculares que las producen pueden ser tanto vibracgwal@o rotacionales (aun-
que estas Ultimas son dos 6rdenes de magnitud mas s)élildvecho de que moléculas
homonucleares no presenten transiciones dipolares dbies ni rotacionales es muy
importante porque de este modo elYel N,, principales constituyentes de la atmosfera,
son inactivos en la region infrarroja.

A longitudes de onda mayores d€.3 ym debemos tener en cuenta fundamental-
mente la emision térmica de la atmosfera y del telesgapientras que para longitudes
de onda menores la sefal del cielo esta dominada por |#endis las moléculas presen-
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Figura 1.7:Contribuyentes a la absorcion atmosférica en el interval
espectral de 1 a @m. En nuestra region de estudio, la banda K, los
principales absorbentes son®, CO,, CH; y NO.

tes en la atmoésfera. Asi mismo, la atmoésfera bloquea jppatie de la ventana espectral
del infrarrojo cercano, por lo que las observaciones deésda fjuedan limitadas a ciertas
ventanas atmosféricas (ver Figura 1.6). En particulaglenfrarrojo cercano contamos
con las bandas J, Hy K centradas en 1.25, 1.65 y/&h2espectivamente.

Para longitudes de onda comprendidas entre Lkm6el H,O es la molécula absor-

bente dominante, con bandas muy importantes en 1.1, 1&8#8,2.7 y a partir de xm,

y algo mas débiles en 0.94 y 3.2th . También el C@es un absorbente muy importante,
presentando fuertes bandas cerca de 2.0, 2.7 ym.3y absorciones mucho mas débiles
enl.2 1.4, 1.6,4.0,4.8y5/2m. Por Ultimo, el CH (2.4y 3.3um), el NG; (2.1, 2.2,
2.47,2.6,2.9,4.71m),yel G (3.3, 3.57 y 4.7um) también producen parte de extincion
en el infrarrojo cercano (Figura 1.7). En particular, endade K las absorciones mas
importantes son debidas a®y al CO,, y en menor medida a N al CH,.

Por otro lado, las observaciones en el infrarrojo tambgareafectadas por la emi-
sion atmosférica conocida coragglow, que es la fuente de fondo dominante en la region
del infrarrojo cercano y que se origina a partir de la emisiél radical OH a una altitud
entre 85y 100 km. Los radicales son producidos duranteaedetjln la reaccion

H + 03 — OH* + 0. (1.3)

Estas lineas de emision aparecen entre QY 2.62:m, y se corresponden a transicio-
nes entre los niveles vibracionaldss = 2 — 5 (Rousselot et al., 2000). Dichas lineas
pueden ser identificadas en nuestros espectros (ver Fig)ra 2
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Figura 1.8:Espectro de un cuerpo negro a T = 280 K en el infrarrojo cer¢paoel
izquierdo) y en toda la region infrarroja (panel derechaps zona sombreadas representan
el flujo integrado para los diferentes filtros. EIl maximoaeurva esta en,,,, =10.4um .

Como ya se ha mencionado, otro aspecto importante a la hoealitear observa-
ciones en el infrarrojo cercano es la contribucion del tot&mico. Ademas de la emision
y absorcion debidas a la atmoésfera, debemos tener eraog@mexisten limitaciones adi-
cionales debidas a que el espejo primario, la estructurdetiscopio, la clpula y, en
general, todos los elementos que rodean el instrumentmasdde la atmosfera, emiten
un espectro similar al de un cuerpo negro. Para minimizawjel férmico debido a estas
fuentes, todas las partes del instrumentos son enfriadiasafin asi hay una contribucion
importante que debemos tener en cuenta al elegir los tiedgesposicion ya que pode-
mos saturar debido no a la sefial procedente de nuestro odijet a la correspondiente a
la contribucion de la atmosfera y al fondo térmico de ttwdgue rodea al instrumento. En
la Figura 1.8 se muestra el espectro de un cuerpo negro amparaura de T = 280 K
= 7° C. La region del infrarrojo cercano es el final del espectdthnck y longitudes
de onda cortas para temperaturas ambientes tipicasspondientes a,., ~ 10 um,
de modo que la intensidad espectral crece exponencialrtegrtaximacion de Wien). El
fondo térmico es la fuente dominante del flujo par&2.2 ymhaciendo que las expo-
siciones en la banda K desde observatorios terrestre saatangas, y extremadamente
dificiles a partir de 2.5um.

1.3. Estudios previos de galaxias de primeros tipos en la
banda K

Debido a las dificultades técnicas para la observacion barida K explicada en la
seccion anterior, hasta la fecha hay pocos estudios quantestudiado en profundidad
el contenido estelar de las galaxias de primeros tipos enirgstrvalo espectral. El pri-
mer estudio fotométrico de este tipo de galaxias en elnmj@(JHK) fue presentado por
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Frogel et al. (1978). Estos autores analizaron una muestsd galaxias elipticas y len-
ticulares, midiendo por primera vez las bandas de absomi@.3um. Con estos datos
dedujeron que la luz en las zonas centrales de las galax&ésetominada por estrellas
de tipo espectral M y que el estudio de la absorcion de CO 2pra.imponia fuertes
limitaciones a la proporcion de estrellas enanas-giggmesentes en las galaxias, debido
a la dependencia de las lineas de CO con la clase de lumadosid

Desde el trabajo de Frogel et al. (1978), el Unico estudie@soscopico sistemati-
co de este tipo de galaxias es el realizado por P.A. James yoBasher, quienes ana-
lizaron posibles diferencias en la absorcion del CO eny2i®n galaxias situadas en
diferentes entornos. Inicialmente Mobasher & James (1886pntraron diferencias es-
tadisticamente significativas en la medida del CO en unatrauge 21 galaxias de campo
y de cimulo, que interpretaron como una evidencia de la&pois de una poblacion es-
telar intermedia, indicativa de una formacion estelas méendida o reciente en galaxias
de campo en comparacion con las galaxias de cimulo. Siargmbdichas diferencias
no fueron encontradas en un trabajo posterior (James & Mebat999) al ampliar la
muestra a 50 galaxias de primeros tipos. En este trabajogslEutores encontraron una
distribucion bimodal para galaxias de campo, estandciceladas directamente con el
grado de aislamiento de las galaxias. En particular, ereamt que las galaxias muy ais-
ladas parecen formar una poblacion muy homogénea, siosige formacion reciente
(es decir, valores bajos para la medida del CO para estosealtoun pequeio inter-
valo de metalicidades (obtenido a partir del indice;M&or otro lado, las elipticas en
grupos mostraban frecuentemente evidencias de poblacestelares intermedias (valo-
res mas altos de CO) y un amplio intervalo en metalicida@lesiltimo, las elipticas en
cumulos presentaban propiedades intermedias entre ambague en esta ocasion no
encontraron diferencias claras entre galaxias de campeiyrdelo, los autores proponen
en ambos trabajos que todas las galaxias elipticas hamadarla mayor parte de sus es-
trellas en una época temprana, y que aquéllas que contstrellas mas jovenes las han
adquirido recientemente por pequefias fusiones con galakas en gas. Posteriormente,
Mobasher & James (2000) analizaron 31 galaxias en el cendio Igs partes externas
del cimulo de Coma, donde encontraron que las galaxiadsisuen las zonas exterio-
res presentaban una absorcion del CO mas intensa qudadasgaituadas en el centro
del cimulo. Los autores interpretaron de nuevo el efecsemiado por la presencia de
una poblacion estelar joven (estrellas gigantes y sugenggs) en las galaxias elipticas
de las regiones mas externas (zonas de baja densidad)mdels;’y que las galaxias en
estas regiones eran relativamente mas jovenes queuasiait en el centro del cmulo.
Esta interpretacion esta de acuerdo con el escenaricu@stpen primer lugar para las
diferencias observadas entre galaxias de campo y de cUPalaltimo, James & Mo-
basher (2000) analizaron el CO medido en 21 galaxias cDnéracwlo que este indice
es bastante constante en todas ellas. Esta homogeneidatefpeetada como resultado
una historia de la formacion estelar mas uniforme y prégrabnte mas temprana que la
de las galaxias elipticas normales, mientras que la mitatl no fue considerada como
parametro responsable de la absorcion del CO en estedipaldxias. Hay que sefalar
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que el estudio realizado en todos estos trabajos era painugmte cualitativo, ya que no
comparaban sus resultados con modelos de sintesis deipolelay la baja resolucion de
los espectrosK ~ 230 — 900) tiene un impacto critico en la credibilidad de la sustrac-
cion del cielo. Quizas por esa razon fundamentalmentauderon llegar mas alla en el
analisis de la comparacion de galaxias en diferentesrergo

Mas recientemente, Davidge et al. (2008) han presentadstudio de las poblacio-
nes estelares a lo largo del radio en tres galaxias elgptiompactas (M32, NGC4486B
y NGC5846) utilizando observaciones espectroscopicée lemnda K. Estos autores han
medido las absorciones espectrales mas importantes ggresgentran en este intervalo
espectral y, comparando con los indices en estrellas decladad solar, llegan a la con-
clusion de qgue NGC4486B y NGC5846 presentan una mezcladeatos diferente a la
solar, al contrario que para M32.

También este aio, Silva et al. (2008) han publicado elissa&spectroscopico
de 11 galaxias de primeros tipos de Fornax. Los espectrasyercla linea de Naen
~ 2.2 umy la banda de CO en 2;3m, y se han obtenido con una resolucion espectral
R ~ 2500. Junto con estos datos, también han observado estrellegnudos abiertos
galacticos con las que comparan las medidas obtenidadgsagalaxias. Estos autores
analizan conjuntamente los indices infrarrojos Nal, Ci&d]) y CO, y los comparan con
medidas en el optico para hacer un estudio comparativo dddd y la metalicidad de
las galaxias. En su trabajo analizan por separado las ti@damdel cimulo mas jovenes
(con valores de H elevados), haciendo la suposicion de que estas galaxiasifrédo un
brote de formacion estelar reciente (llamada componaitente en su articulo, con un
namero significativo de estrellas A/F enanas o subgigagtesse superpone a una pobla-
cibn mas evolucionada (denominada componente friahgtriemente viejax 8 Ganos)
y metalica (Fe/H| > —0.3), dominada por estrellas gigantes K tardias o M tempranas
(de acuerdo con los primeros analisis fotométricos dgéiret al., 1978). Los autores
estan limitados a utilizar los modelos de Thomas et al. 2@@ra intentar ajustar los
indices opticos, en particulary derivar la proporcion de las dos componentes que
deben estar presentes en estas tres galaxias, en una paipn@xanacion al estudio de
las poblaciones estelares de estas galaxias, y sefialaodaidad de modelos de sintesis
capaces de analizar los indices infrarrojos. Por otro, lldoindices Nal y CO medidos
sobre los espectros de galaxias sin signos de formacietaestciente (valores de/H
bajos) presentan una alta correlacion con la dispersbretbcidades, como ocurre con
otros indices en el optico para estas galaxias (KuntscB@e0).

La muestra de galaxias de Fornax presentada por Silva @08I8) sera analizada
en este trabajo junto con la muestra de galaxias de campoomstitaye el nlcleo de
esta tesis, o que nos permitira estudiar las poblaciostetages en galaxias de diferentes
entornos en la banda K (Capitulo 7).



1.4 Motivacion y objetivos de este trabajo 33

1.4. Motivacion y objetivos de este trabajo

El infrarrojo cercano, y en particular la banda K, es un weakr espectral poco ex-
plotado hasta el momento debido fundamentalmente a queltntletectores como los
instrumentos no eran eficientes para la observacion en ditdrvalo. Sin embargo, el es-
tudio simultaneo de las poblaciones estelares de galesidgerentes longitudes de onda
es imprescindible para llegar a entender por completo laalaza y evolucion de dichos
objetos, ya que cada ventana espectral muestra luz prdeatkedisitintos tipos de estre-
llas. En particular, la luz en la banda K esta dominada pineléess de la RGB y la AGB,
gue apenas contribuyen en otros intervalos espectrales eladptico. Ademas, en la ban-
da K se encuentra una de las bandas de absorcion mas speodacidas por el CO, que
esta dominada fundamentalmente por el carbono. El trate&af@anchez-Blazquez et al.
(2003) mostrd que las galaxias en entornos de baja dengidaentaban valores mayores
de los indices 6pticos C4668 (sensible fundamentalnactebono) y CN (dependiente
tanto de carbono como de nitrbgeno) que las galaxias emalilo’rico de Coma. Estas
diferencias fueron interpretadas por estos autores comdagugalaxias en entornos de
baja densidad habian experimentado una historia de |laafoom estelar mas extendida
en comparacion con las galaxias del cimulo de Coma, ldeschabrian visto truncada
su formacion estelar antes. Por esta razbn, este trabajwestigacion se centra en el
estudio de las poblaciones estelares en galaxias de partipos que habitan en dife-
rentes entornos, utilizando para ello las caractersespectrales mas importantes en la
banda K, prestando especial atencion a la absorcion deriC3um. Sin embargo, pa-
ra realizar este analisis es imprescindible el desarddloiertas herramientas necesarias
en el estudio de poblaciones estelares. En primer lugamp$ietrservado una biblioteca
estelar que mejora el recubrimiento en el espacio de pamdsnamosféricos estelares
(Tew, log g y [Fe/H]) de trabajos previos (Capitulo 2) para poder tener unatrauiesmas
amplia posible de estrellas de diferentes tipos espestraiemos definido un indice, el
Dco (Capitulo 3), para medir la absorcion de CO en/218 Hemos medido este nuevo
indice en las estrellas de la nueva biblioteca estelarif@apt) y hemos parametrizado
su comportamiento con los parametros atmosféricosaestetalculando las funciones
de ajuste que permitiran calcular el indice para cuatquoejunto de valore§.g, log g
y [Fe/H] (Capitulo 5). Estas funciones de ajuste son el ingrediemeamental de los
modelos de sintesis evolutiva que se utilizan para depaeametros fundamentales de la
poblacion de una galaxia, como su edad y su metalicidadulforo, hemos observado
una muestra de galaxias de primeros tipos de campo (Cagifujue ha sido analizada
paralelamente con la muestra de galaxias del cimulo deaka®a Silva et al. (2008),
observada con la misma configuracion instrumental (Qkpn).

En este trabajo se presenta, por tanto, el primer estudémssico para analizar las
poblaciones estelares de galaxias de primeros tipos eriuliés entornos utilizando para
ello las caracteristicas espectrales mas intensasvalolseren la banda K, junto con la in-
formacion espectroscopica en el dptico disponible, lyssedesarrollado las herramientas
necesarias para el estudio en profundidad del indigg D
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Capitulo 2
Nueva biblioteca estelar en la banda K

Como parte del trabajo realizado en esta tesis, hemos @lokeywgenerado una
nueva biblioteca estelar en la banda K para la caractebizaig la banda de absorcion de
CO en 2.3um. En este capitulo se presenta la muestra de estrellaxplézaeel proceso
de reduccion que ha sido necesario realizar para obtemesfiectros estelares.

2.1. Bibliotecas previas en la banda K

El infrarrojo cercano ha despertado el interés de la codashastronbmica desde
gue se empezaron a desarrollar detectores capaces deavlesedicho intervalo espec-
tral. Las primeras observaciones fueron realizadas pquef@n el observatorio McDo-
nald (Kuiper et al., 1947), utilizando el primer detectdranrojo de PbS. Desde entonces
se ha realizado un gran esfuerzo por mejorar tanto en skaesibcomo en resolucion.
Los primeros espectros de estrellas (siete gigantes fag®n obtenidos por Woolf et al.
(1964) utilizando para ello un espectrometro a bordo deloinog lo que permitio la pri-
mera aproximacion al estudio de la absorcion producid&p80 en\2.3 um en diferen-
tes estrellas. Posteriormente, ya con un espectrometrerean McCammon et al. (1967)
estudiaron un conjunto de 12 estrellas tipo M. Con el debarde los espectrometros
infrarrojos basados en transformadas de Fourier (Mer&5;18onnes, 1970), Montgo-
mery et al. (1969) obtuvieron por primera vez un espectroltderesolucion de Arturo
(K1.5l1Ip), estudiando detalladamente las lineas olzatas en el intervala)\ 11407 —
25129A. Forbes et al. (1970) observaron una muestra de 26 esto#laltimos tipos y
fueron los primeros en sugerir una posible relacion emti@Ebkorcion observada para el
CO Yy la luminosidad y la composicion (metalicidad) de lasedsis. Johnson & Mendez
(1970) presentaron la primera biblioteca estelar en lad&ndin estudio de 32 estrellas
entre los tipos A0 y M7 con espectros de resoludibr 550, incluyendo en su estudio
siete estrellas de carbono y dando una descripcion de fastedsticas observadas en
el rangoA\ 1.0 — 4.0um. Por otro lado, Baldwin et al. (1973) (Frogel, 1971) midrer
las bandas de absorcion producidas por el CO enuhpara 163 estrellas de Gltimos
tipos. Estos autores representaron los colores 3 — [2.2 um] frente a la anchura
equivalente de la banda de CO &gnv 2.3 umy frente al tipo espectral para utilizarlos
como indicadores efectivos de dicha absorcion en la bandadicando la dependencia
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del indice propuesto con la luminosidad (disminuye conréavedad) y con la tempera-
tura (disminuye con ella para gigantes). Kleinmann & Haflg8) (de aqui en adelante,
KH86) presentaron una muestra de 26 espectros de estreNagé diferentes clases de
luminosidad y metalicidad solar con resoluciBn= 2500 — 3100, y los utilizaron para
definir el primer indice espectroscopico para las abspes del CO. Con los espectros
de esta biblioteca se mostro graficamente por primeraaveariacion del indice de CO
con la temperatura efectiva. La biblioteca de Lancon & Redaimerange (1992) con-
tiene una muestra de 56 estrellas de metalicidad solar, ertegvalo A\1.4 — 2.5um
(comprende las bandas H y K), con una resoluciorkRde 550. Otras bibliotecas, de-
dicadas al estudio de estrellas de gravedad determinadéssde Ali et al. (1995), con
un total de 33 espectros de estrellas enanas frias de ¢cEsolntermedia R = 1380), y

la de Ramirez et al. (1997), con 43 estrellas gigantes fres®lucionk = 1380, 4830).
Wallace & Hinkle (1996) publicaron una reducida biblioteleal?2 estrellas frias pero de
muy alta resolucion R = 45000) que permitio un estudio muy detallado de todas las
lineas en este intervalo espectral. Posteriormente aééalk Hinkle (1997) observaron
una biblioteca de 115 espectros de resoludida 3000 que comprende estrellas de ti-
pos espectrales de O a M, tanto gigantes como supergigamtesnas, de metalicidad
fundamentalmente solar. Tanto Forster Schreiber (200@ocLangon & Wood (2000)
presentaron bibliotecas de estrellas gigantes y supettgigfias: 31 espectros con reso-
lucion R = 830, 2000 en el intervalo espectral\1.90 — 2.45um el primero y 77 estrellas
en el rangd.5 — 2.5um de resoluciom? = 1100 el segundo. Por Gltimo, Ivanov et al.
(2004) publicaron una biblioteca de 218 espectros de kstrfelas no calibrados en flujo
de resolucior? = 2000 — 3000 en el rango\A1.48 — 2.45um.

La Tabla 2.1 resume las bibliotecas estelares anteriorss &rabajo que se encuen-
tran en la literatura. Hay que destacar que ninguna de ekagpta espectros de estrellas
gue recubran adecuadamente el espacio de parametrogétouss(temperatura efecti-
va, gravedad y metalicidad) que permitan un estudio deiailee poblaciones estelares
en el infrarrojo cercano. En la Figura 2.1 se representardpsctros de una estrella en
comUn en las bibliotecas de KH86, Wallace & Hinkle (1997ya&nbv et al. (2004). Se
puede ver como esta Ultima no esta calibrada en flujoivelgitsu resolucion es peor.
Por otro lado, debido a problemas observacionales (logesigeialan un patron de in-
terferenciasfringing producido por el vasdewaro el filtro), los espectros de Wallace &
Hinkle (1997) han sido suavizados con un filtro de Fouriezdodolos a coincidir con
los de KH86.

En este trabajo se presenta una nueva biblioteca estelabandia K que mejora el
recubrimiento en el espacio de parametros estelaresdsg$emperatura efectiva, grave-
dad y metalicidad) y que permitira realizar en un futuro studio mas detallado de las
poblaciones estelares compuestas.
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Ivanov et al. (2004)

Flujo (unidades relativas)

" Kleinmann & Hall (1986)

2.15 2.2 2.25 2.3

A (um)
Figura 2.1:Espectros de la estrella HD095735 en las bibliotecas de KM&tlace &
Hinkle (1997) e Ivanov et al. (2004), en sentido ascendérdiblioteca de Ivanov et al.
(2004) tiene peor resolucion y no esta calibrada en flugoa fa biblioteca de Wallace &
Hinkle (1997) se han representado los dos espectros querpimpan los autores: en trazo
fino el inicial obtenido (con ruido) y en trazo grueso el esecorregido (los autores
utilizan como referencia la biblioteca de KH86 para dichaeaxzxion).



Biblioteca NUmero de A Resolucién Tipos

de referencia Estrellas m) Espectral Espectrales Comentarios

Johnson & Mendez (1970) 32 1.2-25 550 A-M, |-V  Baja resolucion

Kleinmann & Hall (1986) 26 20—-25 2500-3100 F-M, |-V Abundancias solares

Lancon & Rocca-Volmerange (1992) 56 1.4—-25 550 O-M, I-V  Baja resolucion

Ali et al. (1995) 33 2.0—-24 1380 F-M, V Estrellas enanas

Hanson et al. (1996) 180 20-22 800-3000 O-B,I-V Estrellas calientes, no region del CO
Wallace & Hinkle (1996) 12 2.02 —2.41 > 45000 G-M, I-V  Pocas estrellas

Ramirez et al. (1997) 43 2.19-2.34 1380, 4830 K—M, Il Estrellas gigantes

Wallace & Hinkle (1997) 115 20-24 3000 O-M, |-V  Abundancias solares

Forster Schreiber (2000) 31 1.90-245 830, 2000 G-M I-Il  Estrellas gigantes y supergigantes
Lancon & Wood (2000) 77 0.5—2.5 1100 K—M, I-lll  Estrellas gigantes y supergigantes
Ivanov et al. (2004) 218 1.48 — 2.45 2000-3000 G-M,I-V No calibradas en flujo

Hanson et al. (2005) 37 2.0—-2.2 8000-12000 O-B, |-V Estrellas calientes, no region del CO
Cushing et al. (2005) 26 0.6 —4.1 2000 M-T, V Estrellas enanas extremadamente frias
Ranada et al. (2007) 114 2.05—-2.19 2200 O-M, I-V  No region del CO

Este trabajo 220 2.11 —2.34 2500 O-M, I-V  Cubrimiento en metalicidad mejorado

Tabla 2.1:Bibliotecas previas de espectros estelares en el infoacajcano. Para cada una de las referencias encontrada$iteratara se

indica el nUmero de estrellas, el intervalo observado agilod de onda, la resolucion espectral y los tipos esplestrde las estrellas que

comprenden. También se indica un comentario sobre catiatbeda en particular.
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2.2. Selecdn de la muestra

La nueva biblioteca estelar que se presenta en este trairdjerte 230 estrellas ob-
servadas en la region de la banda K, en el intervalo espaci2al 1 —2.37 um . La selec-
cion de estrellas se ha realizado para mejorar el recubmimidel espacio de parametros
de las bibliotecas anteriores (Tabla 2.1, Figura 2.2),exto especial interés en estrellas
gigantes y supergigantes rojas, ya que la contribuciost@e estrellas en el infrarrojo cer-
cano es mas importante y son las que presentan mayoresiabssrdebidas al CO, pero
sin olvidar que, para realizar una calibracion realistdodeindices y aplicar la sintesis
de poblaciones estelares, necesitamos estrellas con er meyibrimiento de parame-
tros posible. En la Figura 2.2 presentamos en paneles siegalas estrellas enanas y
gigantes de las bibliotecas de KH86, Wallace & Hinkle (19%gnov et al. (2004) y la
presentada en este trabajo. Como se puede ver, la nuewatdshlipresenta un recubri-
miento mas homogéneo en metalicidades, tanto para ecamaspara gigantes, e incluye
estrellas calientes olvidadas en bibliotecas anteri@gsecialmente interesante es el re-
cubrimiento en metalicidad obtenido para estrellas fdgsartir def = 5040/ T = 1),
gue nos permitira estudiar mejor el comportamiento deblasm@iones debidas al CO en
funcion de la metalicidad. En general podemos ver que ebraniento de parametros
de la nueva biblioteca es mucho mejor que el de KH86 y Walla¢tirkle (1997), con
estrellas de metalicidad alrededor de la solar, y que laa®olet al. (2004), ya que han
sido incluidas estrellas con un mayor intervalo en tempesat el recubrimiento general
en metalicidades es mas homogéneo.

La muestra considerada es un subconjunto de una bibliotas@amplia observada
en el optico, MILES (Sanchez-Blazquez et al., 2006; @@net al., 2007), con parame-
tros atmosféricos ya perfectamente determinados, aumgues tenido en cuenta las bi-
bliotecas anteriores en el infrarrojo. Por ello, nuestididtieca tiene 8 estrellas en comun
con la biblioteca de KH86, 23 con Wallace & Hinkle (1997) y @dvanov et al. (2004).

El recubrimiento final de parametros que tenemos es

2485 K < Ty < 13404 K,
—0.34dex < log g < 5.30 dex,
—2.63 dex < [Fe/H] < +0.98 dex,

donde[Fe/H| = log Z — log Z,.

La Figura 2.3 muestra un pseudo-diagrama HR de las estoditasvadas para la
nueva biblioteca estelar.

2.3. Observacbn de la muestra

La mayor parte de la biblioteca estelar que presentamogetrasajo se observo en
el telescopio d&.5 m del Centro Astronomico Hispano Aleman (CAHA) en Calardilt
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Kleinmann & Hall Wallace & Hinkle Ivanov et al. Este trabajo
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Figura 2.2:Comparacion de la biblioteca estelar presentada en abigarcon las bibliotecas

anteriores de KH86, Wallace & Hinkle (1997) e Ivanov et aDd2). En puntos pequefios
se indican las estrellas cuyos parametros atmosfériocaon conocidos y por ello han sido
derivados a partir de su tipo espectral utilizando las saptaporcionadas por Lang (1991),
considerando metalicidad solar. En el caso de la bibliotezdvanov et al. (2004), se han
adoptado los parametros indicados por los autores enisulartA partir de esta comparacion
grafica es facil ver que la nueva biblioteca en este trapggeenta un recubrimiento mucho
mejor del espacio de parametros atmosféricos estelespscialmente en metalicidad, tanto
para estrellas gigantes como para enanas.
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[Fe/H]
0 >0.25 :
O (—0.25,+0.25)
A (=0.75,-0.25)
(-1.25,-0.75)
Y (—1.75,—1.25)
& <—1.75
*x desconocido

log(g)

6 (=5040/T_,)

Figura 2.3Pseudo-diagrama HR de las estrellas observadas en la ribkoteba estelar. Los
diferentes colores y simbolos se corresponden con lowadds en metalicidad indicados en
la leyenda.
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Almeria, utilizando el instrumento OMEGA-CASS para reati la espectroscopia. El
detector utilizado es un RockwelD24 x 1024 pixeles HAWAII-1, que consiste en un
detector de HgCdTe mas un MOSFET de Si con una lectura noudega. Para las ob-
servaciones utilizamos un filtro en la banda K que permitiGntervalo de observacion
de A2.008 a A2.427 umYy el grisma #1 que, con una rendija de 0.6 arcsec de anclaga, n
proporciond una resoluciaR ~ 3300 con una dispersion de 2.527pixel.

En total, fueron trece noches de observacion repartidasnen campanas en las
que se obtuvieron espectros de 230 estrellas (Tabla 2.2adenoche se tomaron espec-
tros de Vega, como estrella estandar para realizar unatwadibracion en flujoy2.4.7),

y se repitieron estrellas entre campafas para eliminatesfsistematicos entre las mis-
mas. Para realizar una correcta sustraccion del di?o(2), cada estrella fue observada
varias veces en distintas posiciones de la rendija. Logptisrde exposicion varian desde
el tiempo minimo permitido por el detector (0.824 s paraeflas muy brillantes) hasta
100 s. En la Tabla A.1 se presentan las estrellas que coestita biblioteca estelar y
gue han sido utilizadas para el calculo de las funcionegu$teadel indice de CO (ver
Capitulo 5).

Una submuestra de la biblioteca estelar fue observada d® coe el Telescopio
Nazionale Galileo (TNG) d8.56 m en el Observatorio del Roque de los Muchachos en
La Palma, utilizando el instrumento NICS para realizar [zeefroscopia. El detector uti-
lizado es un Rockwell024 x 1024 pixeles HAWAII-1, igual que el utilizado en Calar
Alto. Para las observaciones utilizamos el grisma KB quenfi&r un intervalo de obser-
vacion en este caso dé.95 a A\2.34 um que, con una rendija de 0.75 arcsec de anchura,
nos proporciond una resolucidh ~ 2040 con una dispersion de 4.37gpixel. En to-
tal, 62 estrellas de la biblioteca estelar fueron repetados campafas de observacion
(Tabla 2.3) en las que parte del tiempo observacional se@eda observacion de dichas
estrellas siguiendo el mismo procedimiento que en Calar. Alinto con estas estrellas
repetidas también se observaron tres estrellas nuevasesantes para mejorar el recu-
brimiento del espacio de parametros atmosféricos.

La Figura 2.4 es la representacion de la FWHNEkdida en cada campaiia de ob-
servacion en Calar Alto frente a la longitud de onda. Paleuta dicha FWHM se uti-
lizaron los espectros de los arcos de cada noche, una vbrachs en longitud de onda
siguiendo el método explicado €n2.4.4, de manera que las FWHM son medidas so-
bre espectros que han sido calibrados del mismo modo quspesteos de las estrellas.
Se midio la FWHM para siete lineas de todos los arcos de wadae de observacion
(puntos pequeiios en la Figura 2.4), y se calculo el valationgara cada linea (circu-
los vacios de la misma figura). Con esos valores medios asaiinkeas consideradas se
realizd un ajuste polinbmico que nos indica la variadiienla FWHM con la longitud
de onda para cada noche de observacion. Como se puede laegara correspondien-

LAnchura a media altura, siglas procedentes del inglét Width at Half Maximum
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FWHM (Angs.)
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2.15%x10% 2.2x10% 2.25%x10* 2.3x10% 2.35%x10*
LONGITUD DE ONDA (Angs.)
Figura 2.4:Representacion de FWHM\ frente a longitud de ondal] para lineas obser-
vadas en los espectros de arco en las distintas campandsseearion en Calar Alto. El
comportamiento observado para las campafas de enero 8ef@bero y marzo del 2003 es
similar (ajustes en negro, rojo y verde, mas altos en elrdimg), del mismo modo que ob-
servamos un comportamiento muy parecido en todas las ndehles campafas de enero y
abril de 2005 (resto de ajustes). Hay que resaltar que auslee parte azul del espectro el
comportamiento de la FWHM con la longitud de onda difieredrgstentre las primeras cam-
panas y las Gltimas, en la zona alrededord23000A las diferencias en FWHM no son muy
importantes (FWHM) = 6.84 £ 0.15).
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Tabla 2.2:Campafias de observacion llevadas a cabo en Calar
Alto. En cada caso se indica el nUmero de noches, el ntroedo t
de estrellas observadas y FWHM promedio en la zona del CO.

Campanfa NUmerode Estrellas FWHM
de observacion noches observadas A) (
Junio 2002 1 34 7.03
Febrero 2003 2 21 6.82
Marzo 2003 2 46 6.59
Enero 2005 2 75 6.93
Abril 2005 6 85 6.85
Total 13 230 6.84

Tabla 2.3:Campafias de observacion llevadas a cabo en La Pal-
ma. Como en la Tabla 2.2, se indica en cada caso el nimero de
noches, el nimero total de estrellas observadas y FWHMegrom
dio en la zona del CO.

Campaia NUmerode Estrellas FWHM
de observacion noches observadas A) (
Febrero 2006 2 11 11.35
Mayo 2007 3 54 11.18
Total 5 65 11.26

te a las absorciones del CO (2.3 um) la FWHM es similar para todas las campaias,
no variando demasiado en ese entorno. Por ello considedan®®¥HM promedio cal-
culada en esa zona con todas las campafias, obten{@WVdEIM) = 6.84 & 0.15 A
(Tabla 2.2) yR = A\/AX = 23000/FWHM =~ 3300, como se indicd anteriormente.
Del mismo modo se procedio con las observaciones reazagéa Palma, obteniendo
(FWHM) = 11.26 + 0.13 A (Tabla 2.3) yR ~ 2040.

Estrategia de observadn

Al realizar las observaciones sabemos que en nuestragimadgenemos la sefial
procedente tanto de los objetos observados (en este caslbasytcomo del cielo. Por
ello es muy importante realizar una buena sustraccionidil, ¢ya que esta sefal aditi-
va se superpone a los espectros de las estrellas. La vigiaabdel cielo en el infrarrojo
(Ramsay et al. (1992) indican periodos de variabilidad deeény 15 minutos) hace que
necesitemos buscar un método que nos asegure una bueaasastdel cielo. Por eso,
se realizan tipicamente dos observaciones consecutviseastrella en diferentes posi-
ciones de la rendija. Asi, restando dichas imagenesreimos el cielo en la zona donde
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tenemos los espectros.

Por otro lado, en el caso de las observaciones llevadas aetafalar Alto, en
cada apuntado realizamos un total de once exposiciones@adasobjeto, eliminando la
primera imagen y salvando sumadas las diez siguientesirainos la primera exposi-
cion porque sistematicamente la primera imagen de cataesa diferente al resto (pero
iguales todas las primeras imagenes de cada serie). Denagtra obtenemos un con-
junto homogéneo de observaciones. Este efecto puedelsidodealga diferencia en la
lectura del detector dependiendo de que esté un tiempopesadcaso de la primera
imagen) o que estemos realizando lecturas consecutivge (e las imagenes). Dicho
efecto no aparecia en las observaciones realizadas enrha,Pa que en este caso nos
permitio optimizar el tiempo de observacion tomando nséntagenes para cada estrella.

2.4. Reducoon de las observaciones

Las imagenes tomadas originalmente estan afectadasadeeuie@ de defectos y
alteraciones debidos al proceso de observacion y que daberorregidos de manera
adecuada. En general, la optica del telescopio y el ingntiop y, en el caso particular
de la espectroscopia, la rendija y la red de difraccidizatias, son los responsables de
dichas alteraciones.

El esquema de la reduccion estandar en el caso de la espagita en el infrarrojo
es el siguiente:

Calibracion de la respuesta del detectiatfield).
Sustraccion del cielo (sustraccion de imagenes coiisas).
Eliminacion defectos cosméticos.

Correccion de distorsion C.

Calibracion en longitud de onda.

Extraccion final del espectro.

Correccion de extincion atmosférica.

Calibracion en flujo.

© 0o N o g M 0 N oPRE

Correccion de velocidad radial.

El proceso descrito anteriormente se ha realizado utdiaai paquete de reduc-
cion REDHSE? (Cardiel, 1999) desarrollado en el Departamento de Fict Tierra,

Znty p: // www. ucm es/ i nf o/ Astrof/sof t ware/ reducene/ reducene. ht m
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Astronomia y Astrofisica Il del la Universidad Complusende Madrid. Dicho paquete
de reduccion permite un tratamiento paralelo de las imégeientificas y de errores, de
manera que al final de todo el proceso de reduccion tenenzosnagen en la que pixel

a pixel existe una estimacion realista de la propagad#los errores aleatorios inicial-
mente presentes en las imagenes (ruido fotonico y ruidedara). Ademas, BDHSE
permite al usuario conocer en todo momento cual es el tratdnde la informacion,
los algoritmos utilizados y el razonamiento cientifico tpag detras de cada uno de los
programas y subrutinas utilizados en el proceso de reoicgial estar programado en
un lenguaje altamente difundidB@RTRAN) es facilmente modificable en caso necesario.

Tal y como indicamos anteriormente (Tablas 2.2 y 2.3), hetoosado con cinco
campafias de observacion (trece noches en total) en Citdapaxa completar la biblio-
teca estelar, y dos campafas de observacion en La Palnzes eué parte del tiempo
observacional fue utilizado para la repeticion de una sudstra de la biblioteca. Debido
a problemas técnicos encontrados en las observacionggjamellas han sido reducidas
de la misma manera. Por ello, en los siguientes apartadassimdicando los puntos en
los que hay diferencias y las soluciones adoptadas en cada ca

2.4.1. Calibracion de la respuesta del detectorfiatfield)

El primer paso que llevamos a cabo en el proceso de reduesidarregir nuestras
imagenes por la respuesta del detector utilizado. Cuslgigitector presenta variaciones
en la sensibilidad de los pixeles que lo componen, de majueralos pixeles contiguos
presentan diferente eficiencia cuantica y por ello se predna estructura a alta frecuen-
cia que debemos tener en cuenta al reducir las imagendsicasn Para ello, exponemos
el detector a una fuente de sefal plana, sin estructurasdsen la direccion espacial
ni espectral. En nuestro caso, tomamos imagenes de urellpatd la cupula que ilu-
minamos 0 no con lamparas de tungsteftet-on, flat-off respectivamente), de manera
que al apuntar con el telescopio obtenemos una imagen péaseial aproximadamente
constante.

El proceso de reduccion de las imagenes de flatfield es @ksig: en primer lu-
gar restamos las imagenes tomadas con las lamparas &leegdapagadas (tomadas
consecutivamente y con el mismo tiempo de exposicion), déongue eliminamos la
contribucion debida al fondo térmico. A continuacibihcodamos un espectro promedio
normalizado de toda la imagen suavizada por un filtro de magsumando los espectros
de todas las filas en la direccion espacial, y dividimos lagem de flatfield por este es-
pectro. Asi obtenemos la imagen de flatfield que utilizaepara corregir las imagenes
cientificas, aplanando la forma espacial de las imagewesrigiendo la respuesta pixel
a pixel del detector.

Para todas las campafias de observacion se tomaron iesagefiatfield en modo
espectroscopico, de modo que en dichas imagenes tenencogm/ta también las varia-
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ciones debidas a la presencia de la rendija. Sin embargolgsatampafas de observacion
realizadas en 2005 en Calar Alto no pudimos utilizar laggen@s de flatfield observadas
en modo espectroscopico. Durante las diferentes nochegaitiando la posicion de la
rendija conforme moviamos el telescopio, lo que hizo quevwbramos imagenes rota-
das con diferente inclinacion que no se ajustaban a lastfielélgFigura 2.5). Por ello,
utilizamos flatfield en modo imagen (reducidos de forma singue los espectroscopi-
COS) que nos aseguran tener la respuesta pixel a pixeetiltdr aunque perdamos las
variaciones producidas por la presencia de la rendija (&ig.6). En cualquier caso, el
no realizar esta Ultima correccidon no es un problema yasgleeestamos interesados en
una calibracion en flujo relativa.

2.4.2. Sustracadn del cielo

Como ya hemos dicho anteriormente, para observacionesrdragtojo, el cielo es
variable y para evitar problemas en su sustraccion, seaeah al menos dos imagenes
consecutivas de la misma estrella en diferentes posicomésrendija. Restando ambas
imagenes nos aseguramos de eliminar de una forma masdialiéo, ya que esperamos
gue su variacion en ese intervalo de tiempo no haya sidosladwimportante. Sin em-
bargo, en los casos de exposiciones mas largas vemos qiengestos después de dicha
sustraccion. Para eliminarlos, partimos de las imagenas/ez corregidas de distorsion
C y calibradas en longitud de onda, y elegimos zonas de lagmkigres de espectro en
la direccion espacial donde interpolamos linealmenternob a columna la sefial, de ma-
nera que obtenemos una estimacion del nivel del residutbeen la zona donde esta el
espectro de la estrella. La imagen residual de cielo ashald se resta para realizar una
correccion de segundo orden a la sustraccion del cielo.

2.4.3. Eliminacion de defectos cos#@ticos

Una vez hemos realizado la calibracion de flatfield y elimanal cielo, vemos que
nuestras imagenes siguen presentando pixeles con usoexakefecto de sefial que no
esperariamos. Son defectos cosméticos en el detectiaciespixeles que tienen un com-
portamiento no lineal con la sefal y que para exposiciordguhl tiempo no registran
la misma sefal. Por eso es muy importante realizar una ada@osmeética del detector,
eliminando los pixeles defectuosos en los primeros pasda ceduccion. Para ello se
utilizd cl eanest , un programa que forma parte dglB{{E, que nos permite seleccionar
los pixeles que consideramos defectuosos y sustituirigl per el resultado de una in-
terpolacion lineal en la direccion espacial entre lo®[@s de su entorno, no modificando
asi la forma del espectro.

2.4.4. Correccdn de distorsbn C y calibracion en longitud de onda

Para poder transformar la informacion recogida por elalete una escala en lon-
gitud de onda lineal necesitamos conocer de forma precfsartea en la que la longitud
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Figura 2.5:Flatfield en modo espectroscopico para la campana de d#bril
2005 en Calar Alto. Se puede ver que la region iluminadagamdija esta in-
clinada y que las lineas oscuras debidas a la presencidaettateen la rendija
no son perfectamente horizontales.

Figura 2.6:Flatfield en modo imagen para la campafia de abril de 2005 en
Calar Alto. Se puede ver que los defectos observados enfadlflagdn modo
espectroscopico permanecen en el mismo lugar, aunquerpesda informa-
cion debida a la presencia de la rendija.
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de onda se distribuye en toda la superficie del detector. Bnmiagen vemos por lo ge-
neral como la dispersion de los espectros varia endardé’ la longitud de onda y como
existen desplazamientos en la direccion espectral ado I la direccion espacial, pro-
duciendo la llamada distorsion C. Dicha distorsion hage Ias lineas observadas a lo
largo del detector en la direccion espacial (por ejempi®mas de cielo) aparezcan cur-
vadas, presentando desplazamientos, con respecto a laertna del detector, mayores
conforme nos acercamos a los bordes, de manera que una roisgitadl de onda traza
una curva sobre la superficie del detector que debemos oofffegura 2.7, izquierda).
Por otro lado, también debemos realizar la calibracioloegitud de onda, que nos per-
mite conocer la distribucion de la longitud de onda en caxia pe la direccion espectral.

Tanto para corregir de distorsion C como para realizarllarezion en longitud de
onda se utilizan imagenes de arcos de comparacion deskipatfectamente conocidas.
Para el rango espectral que observamos, contamos comuparkade argbn que presenta
un total de seis lineas con longitudes de onda bien detadag(Figura 2.8) que nos han
permitido corregir de distorsion C nuestras imagenesey/mps han proporcionado una
primera aproximacion a la calibracion en longitud de onda

Durante las campaias de observacion en Calar Alto, se panma cada estrella una
imagen de arco de la lampara de argon en la misma posieideldscopio para realizar
una correcta correccion de distorsion C y calibraciotoagitud de onda. De esta manera
evitamos las diferencias que aparecian debido a las i@exque se pudieran producir
por pequefias flexiones del instrumento al variar la posidel telescopio. Para las obser-
vaciones llevadas a cabo en La Palma, la estabilidad debimehto permite tomar una
Unica imagen de arco durante el dia, dentro del procedimigabitual de observacion de
imagenes de calibracion.

También hemos utilizado las imagenes de los arcos paeandieir la resolucion
espectral que se ha conseguido en cada campafa. Pargusiianmes el continuo de las
lineas con un polinomio de grado uno y la forma de las limeasa gaussiana. De estos
ajustes obtenemos los valores de FWHM que ya se presentatas €blas 2.2y 2.3.

Correccion de distorsibn C

Para corregir las imagenes de distorsion C, extraemospgcto a partir de unas
cuantas filas en la zona central del detector y determinaososiaximos de las lineas
mas brillantes. Asi, podemos ajustar a un polinomio Iepzamientos observados de
los maximos a lo largo de las lineas en la direccion egpaoin respecto al maximo cen-
tral. Obtenemos una coleccion de polinomios (uno para eagactro), de manera que
s6lo tenemos que aplicarlos a la imagen original para hatmeegido de distorsion C.
Mediante un proceso iterativo, vamos calculando los patins necesarios para endere-
zar laimagen. En esta ocasion, tres iteraciones son suésipara conseguir corregir las
imagenes de la distorsion C que presentan.
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Figura 2.7:1magen de arco antes (izquierda) y después (derecha) igjicda distorsion C.

La Figura 2.7 es un ejemplo de una imagen de arco antes yeatedpLcorregir de
distorsion C. Se puede ver la curvatura de las lineas emdgen de la izquierda, mas
importante en los bordes que en el centro, y como se endedespués de aplicar la
correccion explicada anteriormente en la imagen de lactare

Calibracion en longitud de onda

Una vez hemos corregido de la distorsion C que presentaméagenes, debemos
calibrarlas en longitud de onda. Para ello utilizaremosbié@mlos arcos de la lampara
de argbn procediendo de la siguiente manera: despuédidardps polinomios de co-
rreccion de distorsion C a las imagenes de los arcosaexins un espectro que sea la
mediana de los espectros de cada imagen, de forma que noo®erencuenta los pixe-
les defectuosos, y sobre dicho espectro identificamosrasd del arco. Como ya se
dijo anteriormente, tenemos seis lineas de argon ideadidis (Figura 2.8) en el intervalo
espectral estudiado. Utilizando el prografiia | i n de ReEDH{E calculamos los polino-
mios, en este caso de grado dagx) = a + bxr + cz?), que calibran las imagenes en
longitud de onda en primera aproximacion.

Correccion de la calibracion en longitud de onda

Después de haber aplicado el procedimiento habitual deaailon en longitud de
onda, vemos que al comparar con espectros de otros autdf#8sKvallace & Hinkle,
1997; Ivanov et al., 2004) dicha correccion no es lo sufteierente buena debido al bajo
namero de lineas de arco de que disponemos, sobre todparidanas roja. Esto ocurre
tanto en los espectros obtenidos en Calar Alto como en Laa&?&or ello realizamos
una correcciobn a la calibracion en longitud de onda odeeanteriormente utilizando un
espectro de cielo con muy buena sefal y calibrado en lahdgiuonda haciendo uso de
su arco correspondiente. En ese espectro podemos iderlifieas de OH (Figura 2.9)
con longitudes de onda perfectamente conocidas (Oliva §i@ri1992; Rousselot et al.,
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longitudes de onda tebricas en vao@c).(
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2000), de manera que es posible calcular las diferencias lastlongitudes de onda ob-
tenidas en la calibracion en longitud de onda inicial y édgitas.

En el caso de las observaciones realizadas en Calar Altdifeasncias obtenidas
no son lineales con la longitud de onda. Representandoddifeaencias frente a la lon-
gitud de onda de las lineas con la calibracién inicial (Fag2.10), podemos calcular el
polinomio de correccion a la calibracion en longitud del@wue aplicaremos en todas
las campanas.

El polinomio final de calibracion en longitud de onda puegleexpresado como
W(z) = Az) + 2(A(x)), (2.1)

siendo)(x) la aproximacion inicial a la calibracion en longitud dedan

n

AMz) = Z a;x’, (2.2)

=0

dondez; son los pixeles en la direccion espectral; ypon los coeficientes del polinomio
de calibracion de grade. En nuestro caso, los polinomios obtenidos con el arco dmarg
son de segundo grado E 2).

Por otro ladoz(\) es la correccion de segundo orden que aplicamos, que viene
dada por la expresion

z(Mz)) = ijw', (2.3)

dondez(\) son las diferencias entre las longitudes de onda obtenatakcalibracion
inicial y las teoricas, y; son los coeficientes del ajuste de gragoEn nuestro caso, el
polinomio de correccion es de segundo grado (Figura 2.10).

Si tenemos en cuenta la ecuacion 2.2 obtenemos que lacémrguiede ser expre-

sada como
l

z(z) = i b; < i aixi) = Z cra®, (2.4)
j=0 i=1 k=0

dondec;, son los coeficientes del nuevo polinomio de correccion enifun del pixel:;
de gradd = m - n.

Asi, con los polinomios de calibracion en longitud de omilgiales (ecuacion 2.2)
y su correspondiente correccion (ecuacion 2.4) obtesdospolinomios correctos en
calibracion en longitud de onda (ecuacion 2.1).

Por Gltimo, una vez hemos calibrado correctamente en tihgie onda, redistri-
buimos linealmente la sefal siguiendo la expresiprn) = \¢ + disp - x, dondedisp es
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Figura 2.10Correccion a la calibracion en longitud de onda. Reptesé@n de
las diferencias observadas entre las longitudes de ondidasedas la calibracion
inicial y las esperadas tedricamente, frente a las lodg&we onda medidagr)
en el caso de los espectros observados en Calar Alto. Ebpailinde ajuste obte-
nido es aplicado a los polinomios iniciales de calibradérnongitud de onda, tal
y como se explica en el texto, para obtener una correctaraaiiim en longitud
de onda final.

la dispersion reciproca epixel y ), es la longitud de onda inicial del espectro.

En las observaciones realizadas en La Palma, las difeseabiervadas entre las
longitudes de onda de las lineas de cielo en los espectrba &alma y las lineas del
espectro de cielo corregido de Calar Alto son constantaselRy la correccion de la
calibracion en longitud de onda que aplicamos inicialrae® Gnicamente un desplaza-
miento del polinomio de calibracion en longitud de ondaiali AUn asi, al comparar
las caracteristicas espectrales de los espectros odesrea La Palma con los de otros
autores, vemos que existen pequeiias diferencias en gisities de onda (seguramente
producidas por el hecho de que las estrellas no rellenabapletamente la rendija n el
momento de la observacion) y que hemos eliminado desplazelnespectro completo
por dichas diferencias. De este modo aseguramos una @ocaditiracion de las lineas de
absorcion de interés.

Correccion de distorsbn C y calibracion en longitud de onda para estrellas sin arco

Para la noche de observacion 21/03/2003 en Calar Alto, teblemos el arco de
calibracion para una de las estrellas. En ese caso segeinposcedimiento explicado
anteriormente para la correccion de distorsion C y cadildn en longitud de onda de la
estrella correspondiente. Para el resto de observaciatasigo a que la forma funcional
de la distorsion C en cada imagen es diferente, derivansogdtinomios de correccion
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a partir de las lineas de cielo presentes en las imagedsdrisionales de cada una de
las estrellas. Como hemos dicho anteriormente, dispondmuarias imagenes para ca-
da estrella, con tiempos de exposicion cortos por tradesebjetos brillantes. Por ello,
en primer lugar sumamos las diferentes imagenes que tenpara cada estrella para
obtener una imagen final con lineas de cielo mas intensdse &sta imagen, mapea-
mos dichas lineas de cielo, obteniendo los polinomios quégen la distorsion C de las
imagenes bidimensionales que contienen los espectras dstrellas.

Para obtener el polinomio de calibracion en longitud deacadiecuado para cada
estrella, partimos de los espectros de cielo extraidoaderlagenes bidimensionales ya
corregidas de distorsion C. Realizamos una calibragiaal en longitud de onda utili-
zando el Gnico polinomio de calibracion de que disponepana esa noche y calculamos
las diferencias en longitud de onda de las lineas de ci¢te ehespectro de cielo al que
realmente le corresponde el polinomio de calibracion yaath de los espectros restan-
tes. A continuacion, desplazamos el polinomio obtenidaréindel arco por la diferencia
en longitud de onda observada para los espectros de ciedmldérnagen. De este modo,
obtenemos un polinomio de calibracion en longitud de oradla pada estrella a partir del
Gnico arco disponible y de las lineas de cielo observadasada una de las imagenes.
En la Figura 2.11 estan representados los espectros deaoiels y después de realizar la
calibracion en longitud de onda, y el espectro de cieloespondiente a la Unica imagen
para la que disponemos de arco de calibracion. Como se peedel solapamiento de
estos dos Ultimos espectros nos indica que el método deazabn en longitud de onda
funcionay que estamos obteniendo los polinomios que rnaocess para calibrar nuestros
espectros correctamente.

2.4.5. Extraccbn final del espectro

Aungue consideramos las estrellas como fuentes puntuidbsgjo alseeingy a
efectos instrumentales vemos que en nuestras imagenesapaon un determinado
perfil en la direccion espacial. Por ello, debemos extragespectros teniendo en cuenta
gue no ocupan una Unica fila de pixeles en la direccioncésihede modo que debemos
sumar un namero suficiente de filas para considerar tod&#. $n nuestro caso, calcu-
lamos la zona de extraccion de los espectros (positivo gtivegen las imagenes A-B)
ajustando en la direccion espacial una gaussiana (coasiie el continuo sobre el que
se superpone). El centro de esta gaussiana nos indica laffitke el espectro de la estre-
lla tiene la maxima intensidad (fila central del espect@mnsideramos que para tener en
cuenta toda la sefal de la estrella necesitamos sumar ldefddecentral hasta seis veces
o (desviacion tipica dada por el ajuste gaussiano) a analos |

2.4.6. Correccon de extincbn atmostrica

Una vez extraidos los espectros debemos tener en cuenttinieiGn atmosférica
sufrida por la luz de las estrellas por el hecho de atravesamhosfera terrestre. Esta
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Figura 2.11Comprobacion de la calibracion en longitud de onda paratagenes sin
arco. Se representa el espectro de cielo de una imagen sidareferencia antes (linea
de puntos) y después (linea s6lida) de la calibracioioegitud de onda siguiendo el
método explicado en el texto. Este Gltimo espectro sotayael espectro de cielo de
la imagen con arco propio (linea pespunteada), lo queangie el método aplicado
funciona para obtener una correcta calibracion en lodgigionda final.

disminucion de fotones recibidos por el detector debida alsorcion y dispersion de
la luz en la atmobsfera depende de la distancia cenite$ decir, depende de la masa de
aire, X (z), a la que observamos dicho objeto. Podemos expresar laiéxtimtmosférica
como

My = Mobs — AZX<Z)7 (25)

dondem, es la magnitud real del objeta,,;,; la magnitud observaday; es el coeficiente
de extinciobn que debemos tener en cuenta en la banda

En el caso de la banda K, dicha extincion tiene una compertsitida a dispersion
Rayleigh y a la presencia de aerosoles en la atmosfera.

La extincion Rayleigh viene dada por la expresion (Haydsaéham, 1975)

4
Aray (A, h) = 9.4977 x 10‘3N2(%> (2.6)

donde\ viene dado enum, h es la altura del lugar de observacion (en kmyyes el
indice de refraccion dado por

LOT6 x 10° 0.93161
146 — (1/0)2 41— (1/N)2

La extincion debida a los aerosoles es

N = 0.23465 + (2.7)

Apero( A, h) = A8 exp(—h/1.5). (2.8)
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Asi, la extincion total que sufren nuestros objetos es

A=F1XApey + F2 X Ayero (2.9)

donde los factores’'l y F'2 son 1.50y 1.25 en verano y 1.25y 1.00 en invierno, respec-
tivamente, valores obtenidos para el observatorio de @diarn2=2.168 km) por Hopp

& Fernandez (2002). Para el caso de las observacioneza@asi en La Palma, esos coe-
ficientes no son conocidos de manera que hemos considesdossino valores que en
Calar Alto ya que sb6lo estamos interesados en una calioramxi flujo relativa, hemos
considerado los mismos valores que en Calar Alto.

2.4.7. Calibracon en flujo

El siguiente paso en la reduccion es la obtencion de laacdewespuesta y la ca-
libracion en flujo de los espectros. La curva de respuestsiste en la correccion de la
diferente sensibilidad del conjunto telescopinstrumento a la radiacion como funcion
de la longitud de onda. Debido a que cada noche puede haksrigaes en las condicio-
nes de observacion, la respuesta conjunta varia y poredsmntbs obtener tantas curvas
de calibraciobn como sea posible. Para ello disponemos slenadriones de Vega como
estrella estandar de flujo para las observaciones reabzawl Calar Alto, y de estrellas
tipo Vega (AO) para las observaciones llevadas a cabo en InaaP&legimos estrellas
de este tipo ya que su espectro tebrico es perfectameneidory en el infrarrojo ape-
nas presentan caracteristicas espectrales. La curvaspleesta del detector se obtiene
entonces dividiendo el espectro observado de la estrafimdzr por el teorico. En la
Figura 2.12 estan representados el espectro teobrico gk, ¥eobservado y la curva de
respuesta obtenida finalmente para una de las campafasewaition de Calar Alto y
otra en La Palma. Dividiendo nuestros espectros por su cdéavaspuesta conseguimos
los espectros calibrados en flujo (relativo).

Calibracion en flujo a partir de una estrella de referencia

El procedimiento explicado anteriormente para la obtemde la curva de respues-
ta es valido en el caso de conocer el espectro teorico dirkle utilizada como estandar
de flujo. Sin embargo, para la campana llevada a cabo en éa&@05 en Calar Alto no
tenemos observaciones de una estrella estandar de fluppc&8irar en flujo esa cam-
pafa partimos de observaciones de la estrella HD 095785ugwbservada en todas las
campafias de observacion en Calar Alto y que hemos utilizacho estrella de referencia.

Para obtener la curva de respuesta de esa noche, partimos dsplectros de la
estrella de referencia en las campafas anteriores yaamoiben longitud de onda, corre-
gidos de distorsion C, extincion atmosférica y nornmedias. Haciendo correlacion cru-
zada entre cada uno de ellos y los espectros de la estrekdedencia de esa noche en el
mismo estado de reduccion nos aseguramos de que todosadgemisma posicion. A
continuacion, para eliminar pixeles defectuosos enpeaso de la estrella de referencia,
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Figura 2.12:Espectros de Vega teorico (linea discontinua), obseryhdea fina
continua) y curva de respuesta finalmente obtenida (lineesg continua) para una
de las campafas de observacion en Calar Alto (figura superiLa Palma (figura
inferior).
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calculamos la mediana de todas las observaciones paradsa Dividiendo el espectro
de dicha estrella en cada una de las campafas anteriorestp@spectro obtenemos las
diferencias entre ambos debidas a la curva de respuegtantek esta Ultima imagen
utilizando un filtro de Savitzky—GoldySavitzky & Golay, 1964), eliminando puntos que
estén a mas d&v, y ajustamos un polinomio a dicho espectro. En este cas® poele
utilizar un Unico polinomio, por lo que dividimos la imagen dos zonas que ajustamos
por separado y en la zona de empalme realizamos una inteiqolaara obtener un es-
pectro suave. Esta curva que obtenemos es la correccittetpaenos aplicar a la curva
de respuesta de noches anteriores para obtener la cunspdesta de la campafa para la
que carecemos de observaciones de Vega. Dichas correz@stdm representadas en la
Figura 2.13. Como se puede ver, la correccion que hay gigaagpllas curvas de respues-
ta de otras noches es bastante similar, lo que nos indicaqespuesta en conjunto del
telescopio e instrumento no es muy diferente en las difesambches y campaias de ob-
servacion. La Figura 2.14 presenta en diferentes colassgirvas de respuesta corregidas
de las distintas campafias de observacion. Tal y comoasuans, la curva de respuesta
obtenida para la campafa de enero de 2005 a partir de lavatisaes de la estrella de
referencia en distintas campafas es muy parecida (safiaciaes en las absorciones
telGricas que trataremos mas adelante), de manera qitindes tomar el promedio de
todas ellas (espectro en trazo mas grueso negro en la Riddhecomo curva de respuesta
de esta campafia de observacion.

2.4.8. Correccdn de velocidad radial

Debido al efecto Doppler, los espectros de las estrellas esectados por la velo-
cidad radial efectiva a la que estan observadas, de modts@spectros finales sobre
los que se han de realizar medidas deben estar corregidetamidad radial. Para ello,
debemos tener en cuenta tanto la componente radial (erelecidin de observacion) de
la velocidad debido al movimiento de las estrellas como fapmmente debida al mo-
vimiento de la Tierra, por ser nuestro lugar de observadiarvelocidad radial efectiva
vendra dada por la composicion de ambas velocidadedeadile manera que para cada
noche de observacion y para cada estrella debemos teneeetasu propia correccion.

La velocidad radial de la mayoria de las estrellas ha sioh@ata del catalogo Hip-
parco$ (Turon et al., 1992). Las velocidades radiales de las &sgrglie faltaban han sido
tomadas de la base de datos astrondmica SIMBAB componente debida al movimien-
to terrestre en la direccion de observacion de cada unasdestrellas ha sido calculada
utilizando el programavel de REDHSE. Dicha aplicacion permite, ademas, introducir la
velocidad radial de la estrella, de modo que compone amiasidades proporcionando

3Filtro suave en el que cada punto es obtenido con un ajustéptto a2n + 1 puntos vecinos (siendo
el punto central el que vamos a ajustar), @anigual 0 mayor que el orden del polinomio de ajuste. En
realidad es un ajuste polinbmico movil sobre el conjurgadtos a suavizar.

“ntt p: // cdsweb. u- strasbg. fr/vi z-bin/ftp-index?/ ftp/cats/I/196

Shtt p: // si nbad. u- strasbg. fr/ Si nbad
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Figura 2.13:Correccion que hay que aplicar a las curvas de respuestasdiéiférentes
campafias para obtener la curva de respuesta de enero da 2@06r de la estrella de
referencia HD 095735.
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Figura 2.14Curvas de respuesta de diferentes campanias (diferembessjaina vez apli-
cada la correccion necesaria para calibrar en flujo la cRenga enero de 2005. La curva
de respuesta promedio considerada finalmente esta pietiatiazo grueso negro.
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1

Figura 2.151magen de febrero de 2003 con exceso de sefial en el cuadrerter izquierdo
(izquierda) y después de realizar la correccion (depetltss lineas verticales que se observan son
residuos de las lineas de cielo que se eliminan como seaxif 2.4.2.

la velocidad radial efectiva que hay que aplicar a nuestspsaros. Con el programa
rvshi ft desplazamos los espectros corrigiendo de la velocidadlraldtenida, man-
teniéndolo en escala lineal con la misma longitud de ondaainy dispersion que el
espectro de entrada.

2.4.9. Problemas especiales en la reduoai de la biblioteca

En algunas campafas de observacion hemos encontraderpestparticulares que
hemos tenido que solucionar al margen de la reducciome@staEn esta seccion se ex-
plican cada uno de ellos y los procedimientos llevados a patesu solucion.

Observaciones realizadas en Calar Alto

Diferencias de s@al en los cuadrantes

Una vez restamos imagenes consecutivas para eliminagle| esperamos que el
fondo de las imagenes resultantes sea homogéneo. Simgambhrevisar este paso de
la reduccion en febrero de 2003 vemos que el cuadrantédniequierdo presenta un
exceso de sefal evidente en algunas de ellas (ejemplo araR2dL5). Este exceso de
sefal es mas importante para imagenes de tiempos de@gporayores, pero se puede
encontrar a menor escala en casi todas las imagenes. Ragbayaceso de reduccion sea
lo mas homogéneo posible, al menos dentro de cada cardpaiservacion, eliminamos
el exceso de sefial observado en todas las imagenes damegtaia. Para ello tomamos
varias regiones del mismo tamafo en los cuadrantes indsritel detector libres de es-
pectro donde calculamos la sefal media. La diferencia iti@l ®atre ambos cuadrantes
es el exceso que observamos y que eliminamos restando ditdrava region afectada.
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Ruido residual en la direccbn espectral

En las primeras campafas de observacion (enero de 2002;,de/ marzo de 2003)
observamos un ruido residual en la direccion espectrahopdifica la sefial de toda la
imagen (Figura 2.16) y que es diferente en la parte supeiidegor del detector. Para
eliminarlo, creamos dos imagenes independientes paezmath que reproduzca el ra-
yado observado con el mismo procedimiento que el utilizaata pliminar los residuos
de cielo § 2.4.2) y que combinamos para generar una Unica imagen gradrezca di-
cho rayado. Finalmente obtenemos la imagen corregidandsta la original la creada
anteriormente (Figura 2.17).

Sdial residual en zonas no expuestas a la luz

En las campanas realizadas en 2005 aparece un problen@natie exceso de
sefial en las zonas del detector que no son expuestas a leokedpnte de la rendija.
Tanto en la parte superior como en la parte inferior encordsarestos de sefial que no
deberiamos encontrar si el disefio del instrumento fulera.i En principio, esperariamos
gue dicha sefal estuviera relacionada con el tiempo des@ipo de cada una de las
imagenes y que al restar dos imagenes consecutivas desiapa el exceso de sefial ob-
servado. Sin embargo, parte de la sefial permanece y aden@smporta de manera
diferente a ambos lados del detector, tal y como se puedeeviariha cualitativa en la
Figura 2.18. Por ello, decidimos calcular la mediana de maainelependiente en dos re-
giones de la zona superior e inferior de la imagen, de mangrgegneramos una nueva
imagen que columna a columna tiene la mediana de la sefthlaépara la parte superior
e inferior del detector. Restando esta imagen de la origmateguimos eliminar el exce-
so de sefal, obteniendo una imagen como la de la Figuradbfée la sefal esta entorno
a cero en las zonas externas de la rendija.

En la Figura 2.20 vemos el espectro extraido de una regola gharte superior
de la imagen ejemplo suficientemente alejada de la zona dsndacuentra la rendija
(filas entre 900 y 1000) para asegurarnos de que fuera unadpoa no esperariamos
sefal. En la parte inferior (cuentas absolutas negataEskece el espectro obtenido en la
imagen original y en la parte superior (cuentas entorno@ etespectro obtenido en la
imagen después de haber aplicado la correccion explar@g@aormente. Como ya vimos
de forma cualitativa en la Figura 2.19, tras dicha cormteliminamos la sefial residual
gue observamos en las imagenes originales. También leaglegiacar la variacion de la
sefial en funcion de la posicion, mostrando clarameffgéeaticias entre los cuadrantes de
la derecha y de la izquierda.

Defectos en los espectros

En ocasiones puede ocurrir que los defectos cosméticoprggenta el detector
estén justo en las filas donde la sefal del espectro es nuyoranera que tenemos pixe-
les que presentan una seflal andmala que esta influyerdsehal final que considera-
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Figura 2.16 Ejemplo de imagen que presenta un ruido residual vertical im
portante. Se puede ver que no es un patron que se repite r@gdoda la di-
reccion espacial y que existe un desplazamiento vertetakdiduo justo en la
zona de cambio de los cuadrantes superiores a los inferiores

c00044—co0045.ubcs
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Figura 2.17:Imagen anterior corregida del ruido residual vertical camo
explica en el texto.
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co0065—-co0066.u
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Figura 2.181magen obtenida como resta de dos imagenes consecutilasrie-
ma estrella. Vemos en positivo y en negativo los espectnoesmmondientes a las dos
exposiciones, asi como los reflejos producidos por la j@en8le puede apreciar cla-
ramente la diferencia de sefial observada entre los cuadrme@recho e izquierdo aln
después de haber restado imagenes consecutivas.

co0065—-co0066.ua

400 600 00 1000

200

200 4OO 600 800 V » WOO
Figura 2.191magen obtenida después de haber eliminado el excesmdeobservado
en la figura anterior siguiendo el método explicado en ¢btex
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Figura 2.20Espectros extraidos de la parte superior de las imagenkss driguras 2.18
y 2.19. Ambos espectros son presentados en cuentas absd@utéa parte inferior, con
cuentas negativas, encontramos el espectro corresptndiea imagen original, donde
se puede ver claramente el cambio entre los cuadrantes chdexézquierda. En la parte
superior, con un valor medio de las cuentas entorno a cezongamos el espectro después
de haber aplicado la correcciébn explicada en el texto.

remos en el espectro. En el caso de las campafas realizad@6% el hecho de utilizar
un flatfielden modo imagen hace que para ciertos defectos grandes égaorr pixel a
pixel de las imagenes cientificas no sea tan buena combigiramos utilizado ufiatfield
observado en modo espectroscopico (Figura 2.21). Paralseaf la sefal del espectro,
en esas ocasiones decidimos no utilizar el prograheanest para interpolar dichos
pixeles. Como tenemos observaciones repetidas de lafias{al menos, dos espectros
para cada una de ellas), utilizamos la informacion del megpectro para introducirla en
el que presenta absorciones o emisiones andmalas (Fid®a Rara ello empleamos el
programai nt er | i nes de REDHSE, que nos permite sustituir una parte de un espectro
por otro. Para no introducir variaciones debidas a positifesencias en el continuo, el
programa normaliza localmente ambos espectros y los edeat@nera adecuada la zona
a sustituir. En los casos en los que todos los espectros drédla presentan defectos
en la misma zona se utilizd el programat er p sobre la imagen que presenta menor
namero de pixeles defectuosos para interpolarlos y gemestio no perder demasiada
informacion de esa zona.

Problemas con la curva de respuesta obtenida en Calar Alto

Al estudiar los espectros obtenidos de Vega en las difesemiehes observamos un
salto entre la parte derecha e izquierda que se corresponad# cambio de cuadrante en
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diff_flats.norm

200 400 600 800 1000
Figura 2.21:Ampliacion de la imagen obtenida dividiendo Ifatfieldsen modo
imagen y espectroscopico obtenidos en Calar Alto. Vemesequconjunto no hay
grandes diferencias, salvo zonas puntuales donde vemesoéaefecto de sefial. Las
lineas oscuras son introducidas por la rendija. Exammaod cuidado la imagen
encontramos defectos mayores que presentan una partnteril} otra oscura, lo
gue nos indica que aparecen pequefias diferencias alunirdd rendija y tomar
espectros.
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Figura 2.22Ejemplo de espectros corregidos de defectos adicionastan Eepre-
sentados los espectros inicial (linea fina), de referemiatos) y final corregido
(linea gruesa). Notese que, aunque el continuo no c@nelgrocedimiento seguido
normaliza los espectros localmente, de manera que seucta espectro escalado
adecuadamente.
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el detector (pixeles 512 — 513). Para poder corregirlo gifaar una correcta calibracion
en flujo, se realizd una serie de 20 observaciones de Vegaelguhdo de exposicion en
tres posiciones diferentes de la rendija, de modo que aa®g@sruna buena sustraccion
del cielo y nos permiten estudiar el comportamiento de laadisnuidad en diferentes
zonas. Después de calibrar en longitud de onda, corregilistersion C las imagenes
y extraer los espectros de Vega para las diferentes posgia la rendija, observamos
claramente el salto entre la parte derecha e izquierda tetde La Figura 2.23 es una
imagen de los 20 espectros obtenidos para la la posicidraten la rendija donde po-
demos ver que el salto observado entre la parte derecha ierdgulel detector no es
constante y que la diferencia de sefal se invierte en afgca®os. Los espectros que no
presentan esa discontinuidad entre los cuadrantes s@adidis para calcular un espectro
promedio que servira para corregir aquellos espectrosalbn. Los espectros originales
son divididos por el espectro promedio sin salto, de mansrahtenemos las diferencias
gue hacen que aparezca la discontinuidad. Generamos ugerirsaave aplicando un fil-
tro de Savitzky—Golay a cada lado del detector, eliminandtdgs a mas deds3 Para la
zona del salto, calculamos los pixeles donde se encuerdisadontinuidad después de la
calibracion en longitud de onda y la correccion de distor€, y en la zona de empalme
realizamos una interpolacion para asegurar la obtergéduan filtro suave y no falsear
la sefial. De este modo vemos como a gran escala estandiéeyason unas ondas que
cuando aparecen desfasadas a ambos lados del detectomacsa produzca el salto
observado (Figura 2.24). Por Gltimo, dividimos los especbriginales por estas ondas,
obteniendo como resultado los espectros sin salto. En la& )25 podemos ver la ima-
gen de los espectros de Vega en la posicion intermedia dméija una vez han sido
corregidos del salto. Como podemos comprobar, conseguiarcegir la discontinuidad
observada a ambos lados del detector después de aplicgacetipniento explicado an-
teriormente.

Para conseguir los mejores espectros sin salto de una nabjeteva, se ha rea-
lizado el procedimiento explicado anteriormente de maiterativa, de manera que los
espectros obtenidos después de cada iteracion son etatid sin salto en la siguiente
ocasion. De este modo, la estimacion subijetiva inicialodeespectros sin salto pasa a
ser la real obtenida por este método de blusqueda. Dedpu&sda iteracion, compara-
mos los espectros obtenidos (Figura 2.26) con los de laiteranterior y de este modo
decidimos que tres iteraciones son suficientes para oldtenespectros sin salto.

Correccion de las absorciones téricas

Las absorciones tellricas son lineas y bandas de absajug se observan en los
espectros debidas a la presencia en la atmosfera tetestagor de agua @), oxigeno
molecular (Q) y otras especies moleculares. Dichas absorciones daptnde de la ma-
sa de aire a la que se realizan las observaciones como de &hdrde la atmosfera, y
debido, a la variabilidad de esta Gltima durante la nockeyey dificil de modelizar. En
nuestro caso, después de haber calibrado en flujo utilizlanclrva de respuesta corres-
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Figura 2.231magen de los distintos espectros tomados para Vega enitagoomtermedia

de la rendija. Se puede ver cualitativamente la difereneigafial entre la parte derecha e
izquierda del detector y la variacion entre las diferemtgzosiciones, no siendo constante en
valor absoluto ni en signo.
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Figura 2.24Ejemplos de las diferencias obtenidas al dividir los espeatriginales de Vega

por aquellos que no presentaban salto en la posicion iethende la rendija.

Vega_all_filteredB.iter3
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Figura 2.251magen de los distintos espectros tomados para Vega enitagoomtermedia
de la rendija una vez corregidos del salto observado. La amamdn de esta imagen con la que
se presenta en la Figura 2.23 demuestra la validez del pnoiegdio seguido.
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Figura 2.26 Comparacion de las tres primeras iteraciones en el catirila cur-
va de respuesta sin salto entre cuadrantes. El espectréoeigiis se corresponde
con la primera iteracion, en rojo a la segunda y en azul adart@. Como se puede
ver, después de la segunda iteracion el resultado es yduemp.

pondiente a cada noche como se explic§ 8m.7, vemos algunas absorciones en ciertas
zonas de los espectros de las estrellas repetidas en tifeampanas. Esto nos hizo
pensar en que pudieran existir variaciones de las absexim@tiricas de la atmosfera
durante la noche de observacion y que no corregimos de fadeeuada al considerar la
curva de respuesta.

Para estudiar las absorciones tellricas, partimos ds tad@urvas de respuesta de
que disponemos (noches de junio de 2002, febrero y marzo@® 0.3, 14, 15, 16 y
18 de abril de 2005; recordar que para la campaia de enefiD8es2 genero la curva de
respuesta a partir del resto, tal y como se explic§ 2.7) y las dividimos por la curva
de respuesta que utilizamos para eliminar el salto entidrantes y que es el patron utili-
zado. El resultado son los residuos observados debido bdascéiones tellricas para las
diferentes noches de observacion. En la Figura 2.27 vestos eesiduos y la transmision
de la atmosfera en el intervalo de observacion. Salvo eazespecialmente ruidosas, es
facil ver como se reproducen las lineas de menor tram@mégmosférica en los residuos,
lo que nos indica que al utilizar las curvas de respuestalealas no estamos eliminando
correctamente las absorciones tellricas esas noches.

Para poder corregir los espectros de estas absorcionesmss@l siguiente proce-
dimiento, que aplicaremos tanto a las curvas de respuesta adas estrellas. En primer
lugar, tomamos como referencia un espectro con residuobstgcones tellricas im-
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Figura 2.27Grafica de los residuos obtenidos debido a absorcionasces. En el panel
superior esta representado el espectro correspondidatéransmision atmosférica en el
intervalo espectral de observacion en Calar Alto. En ekpanierior estan representados
los residuos obtenidos al dividir las curvas de respuestad& noche por la curva utilizada
para corregir el salto observado entre cuadrangt@s4(9). Se corresponden a las campafas
de observacion realizadas en Calar Alto las noches de 002, febrero y marzo de
2003, y 13, 14, 15, 16 y 18 de abril de 2005, en sentido ascenden
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Figura 2.28:Correcciones a aplicar a las curvas del 18 de abril de 20G8Bidgs superiores)
y de junio de 2002 (graficas inferiores). Los paneles dedaié&zda muestran la parte azul del
espectro, mientras que los paneles de la derecha son lespondientes a la parte roja. En todos
los paneles, las franjas grises indican las bandas sobori¢éase ha calculado el mejor factor a
aplicar (zonas con absorciones tellricas). Los espeairok rojo y negro son los de referencia
(febrero de 2003), inicial (18 de abril de 2005 en el panekgopy junio de 2002 en el inferior)
y el de referencia escalado por un fackoyrespectivamente, tal y como se explica en el texto.
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portantes (febrero de 2003) y lo vamos modificando para goseeproducir las lineas
telGricas del espectro problema siguiendo la expresion

Sk =(S—1)x K +1 (2.10)

dondesS, es el espectro de referencia (normalizado a 1 en el contilitgctor K’ es un
parametro que modula la intensidad de las absorcionascs’ con relacion al continuo
(paraK = 1 se obtieneSx = Sy; paraKk > 1 se amplifican las absorciones tellricas
y paraK < 1 se disminuyen; par& < 0 se cambia el signo de las absorciones). Para
nuestro casai varia desde-0.5 al.5 en intervalos de 0.002. De este modo, obtenemos
un conjunto de espectros que dependen de la correcci@adai que vamos a compa-
rar con el espectro problema.

Como las absorciones tellricas pueden ser debidas arddsrelementos, no es-
peramos que todas ellas se comporten del mismo modo. En mmargraproximacion,
decidimos estudiar por separado la zona azul y roja del &spe&ra ver si el compor-
tamiento en esas zonas era similar. Elegimos bandas ssteadas lineas que presentan
absorciones mas importantes (Figura 2.28), de forma gsiaseguramos de que estamos
teniendo en cuenta solo la contribucion de las absorsiteiéricas y no otro tipo de va-
riacion. Dividimos entonces el espectro problema por péeso de referencia corregido
por un factorK y calculamos el valor r.m.srqot square meandel nuevo espectro en
las bandas que hemos definido anteriormente. EI mejor fdetaorreccion sera el que
proporcione un valor r.m.s. menor. En la Figura 2.28 vemaseajemplos de espectros
de Vega corregidos de manera independiente en las zonasanjd, con sus correspon-
dientes factores de correccion. Si analizamos con detatis espectros vemos que con
un Unico factor de correccion para cada zona no conseguiepooducir las absorciones
telUricas del espectro problema. Por ello, decidimosutatel mejor factor de correccion
en cada banda, y aplicarlo al espectro problema para cooastdg linea de absorcion por
separado. En la Figura 2.29 representamos los ajustesiddmgrara calcular el valor
r.m.s. para cada una de las bandas en el caso de Vega en laieatepanio de 2002.
En la Figura 2.30 izquierda se presenta un histograma deeine@s de los factores de
correccion necesarios para las diferentes bandas en sgamrmampaina. Como se puede
ver, el espectro de valores del factor a corregir es ampigando desder 0.5 a~ 1.3,
lo gue nos indica claramente que hay que corregir cada uresdi@méas por separado.

Por Gltimo, generamos un espectro que contiene las cosrexcque debemos apli-
car banda a banda. Dividiendo el espectro problema por spec#o nos aseguramos
de haber eliminado la mayor parte de la contribucion delbasr@iones telUricas. En la
Figura 2.30 derecha se puede ver un detalle de una de las devaspuesta corregidas
de este modo. Vemos como hemos modificado la profundidaaksdenkas tellricas para
tres de las bandas definidas, en este caso cerca de la zondidelde CO, sin modificar
el resto del espectro.
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Figura 2.29Representacion del valor r.m.s. frente al factor de coidecds para cada una
de las bandas consideradas para el espectro de Vega de @eadgjunio de 2002. En gris
aparecen todos los valores de r.m.s. calculados para cetda &4 en rojo se representan
los puntos utilizados para el ajuste, en azul se represemardbola de ajuste a los puntos
anteriores y en naranja se indica el mejor factor de coadgi obtenido al minimizar la
funcibn anterior.
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Figura 2.301zquierda: Histograma para los factores de correcciomsidiferentes bandas
para la campafa de junio de 2002. Derecha: Espectros derlasdae flujo de junio de
2002 antes (trazo fino) y después (trazo grueso) de habegaw las absorciones tellricas
siguiendo el procedimiento explicado en el texto, en ehitale espectral cercano a la zona
del indice de CO. Como se puede ver, se han corregidonessitelUricas correspondientes
a las definiciones de tres de las bandas adoptadas, sin rapdifiesto del espectro.
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Observaciones realizadas en La Palma

Sdial residual debido a problemas con la electinica

En el caso de las observaciones realizadas en el Telescagiordle Galileo, las
imagenes estan afectadas por un efecto introducido peletdronica del instrumento.
La sefal positiva detectada en un cuadrante dado prodatms rée sefial negativa en
los otros tres cuadrantes debido al acoplamiento entrealoales electronicos que son
leidos simultaneamente en las cuatro secciones deltdetEste efecto es denominado
cross-talkingy debe ser corregido en el primer paso de la reduccion. Raraitlizamos
un programa eRORTRAN proporcionado por el telescopio que elimina dicho efecta pa
imagenes no saturadas.

2.5. Resumen

En este capitulo se ha presentado una nueva bibliotedarg®20 estrellas en to-
tal) en la region de 2.am que mejora el recubrimiento en el espacio de parametros at
mosféricos de trabajos anteriores, especialmente endicdd. La muestra observada es
un subconjunto de la biblioteca MILES (Sanchez-Blazageteal., 2006), una biblioteca
estelar en el 6ptico cuyas estrellas tienen perfectantkrtégminados los parametros at-
mosféricos (Cenarro et al., 2007). El recubrimiento firalparametros de la biblioteca
es2485 K < Ty < 13404 K, —0.34dex < logg < 5.30 dex, —2.63 dex < [Fe/H] <
+0.98 dex.

Se ha presentado una descripcion detallada del procesaldecion de las image-
nes infrarrojas, explicando especialmente los pasos amaplicados y que pueden servir
de guia para futuras reducciones en el infrarrojo.

La nueva biblioteca estelar ha sido fundamental en el ddkade esta tesis, ya que
sobre sus espectros hemos realizado las medidas del maigee - para cuantificar la
absorcion del CO en 2.3m (definido en el Capitulo 3). Como veremos en el Capitulo 5,
las medidas de este nuevo indice han sido utilizadas plxdardas funciones empiricas
de ajuste encargadas de describir la dependencia de disbeci@n con los parametros
atmosféricos estelares (temperatura efectiva, gravedpdrficial y metalicidad). Estas
funciones de ajuste se han introducido en los modelos desgrevolutiva del Dr. A.
Vazdekis que se utilizan en el Capitulo 7 de esta memore g@alizar las poblaciones
estelares de una muestra de galaxias de primeros tipos.



74

Nueva biblioteca estelar en la banda K




Capitulo 3

Dco : un nuevoindice para la medida
del CO en 2.3um

En este capitulo se presenta la definicibn de un nuevoédratipectroscopico para
medir la intensidad de la absorcion del CO en 203(D¢o). Se ha llevado a cabo una
amplia comparacion entre este nuevo indice y los defippd®samente por otros autores,
teniendo en cuenta su comportamiento frente a la dispedgodvelocidades, errores en
calibracion en longitud de onda y estimacion de velocidatial, calibracion en flujo, y
relacion sefal-ruido de los espectros medidos. Pandltse presentan las expresiones
necesarias para convertir las medidas segln las defiagi@alizadas por otros autores
y el nuevo indice.

3.1. Indices de intensidad deineas

Los indices de intensidad déneason una medida de la intensidad de una cierta
caracteristica espectral con respecto al continuo. Siwcipsl virtud es que establecen
inequivocamente una manera objetiva y repetible de masliineas que observamos en
un espectro dado. Desde el trabajo pionero de Faber (19&3)ndices han sido utili-
zados para entender la historia de la formacion estelgr Beiwrstein et al., 1984b; Bica
et al., 1990; Gorgas et al., 1990; Worthey et al., 1992; J&&¥orthey, 1995; Pon-
der et al., 1998; Trager et al., 2000b; Kuntschner, 2000;a@eret al., 2003; Cardiel
et al., 2003; Tantalo & Chiosi, 2004; Sanchez-Blazqued.e2003; Thomas et al., 2005;
Sanchez-Blazquez et al., 2006b; Annibali et al., 200@lakka et al., 2007; Peletier et al.,
2007; Trager et al., 2008; Michielsen et al., 2008) y junto zoayuda de los modelos de
poblaciones estelares podemos obtener gran informagckire parametros tan importan-
tes como los valores promedio (pesados en luz) de la edadthidiodad o incluso las
abundancias relativas de elementos. Por todo ello, Idsdsdle lineas son una valiosa
herramienta en el estudio de poblaciones estelares.

Definimos comdndices abmicosaquellos producidos por especies atomicas, me-
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didos generalmente en téerminos de anchuras equivalditesegn la expresion
W= [ 1= s0/c)an (3.1)
linea

dondeS(\) es el flujo correspondiente al espectro observa@d@)y) el flujo del continuo
en la zona de la linea. En realidad, a la hora de calcularésadle lineas de forma clasica
(Gonzalez, 1993; Gorgas et al., 1993; Worthey et al., 1884%ideramos una banda cen-
tral que incluye la caracteristica espectral de estudimsybdndas laterales, a la izquierda
(banda azul) y a la derecha de la linea (banda roja), pacalaelkl continuo que debe-
mos considerar para dicha caracteristica . No hablamosrdmao (Geisler, 1984; Rich,
1988), sino de umpseudocontinualefinido por una interpolacion lineal del flujo en las
bandas roja y azul, ya que varia dependiendo de la zonapkdtes donde se encuentre
la caracteristica espectral. En este caso, el indicedado por la expresion

I, = / LS00 /C)] dA, (3.2)

€1

donde)., y A, son los limites de la banda centrél,\) es el espectro observad@i(\)
es el pseudocontinuo local, que se calcula segun la erpresi

A A—Np

A —
c\) = Sb)\r . + ST)\T W (3.3)
donde
A Ar
2 S(N) dA f "2 S(N) dA
Sy = fAbl—, S, = A’l—, (3.4)
Ao, — by Ary — Ary
)\b = ()\bl + )\bg)/27 )\r = ()\r1 + )\r2)/2,
(3.5)

siendo),,, \s,, Ay, A, lOS limites de las bandas azul y roja, respectivamente.

Por otro lado, hablamos dedices molecularesuando medimos caracteristicas
espectrales debidas a especies moleculares. En esteaasagdites son normalmente
medidos en magnitudes (mag) y se calculan siguiendo la €kpre

1,
I,=-25log |l - —2% | 3.6
o8 { )‘02 - )‘CJ ( )

dondel, es el indice atomico ¥., Yy A, son los limites de la banda central, del mismo
modo que en la ecuacion 3.2.

El error aleatorio en la medida de los indices atbmicos leoubares se realiza si-
guiendo las expresiones analiticas presentadas poreCatail. (1998). Dichas expresio-
nes son obtenidas realizando una adecuada propagaciomresesobre las definiciones
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de los indices (ecuaciones 3.2 y 3.6).

Por Gltimo, losindices gearicosintroducidos por Cenarro et al. (2001) son una ge-
neralizacion de la definicion clasica para indicesntds en la que se utilizan un nimero
arbitrario de bandas tanto para estimar el continuo coma ipedir las caracteristicas
espectrales. Las contribuciones relativas de cada unadmfalas con absorciones que
contienen las lineas de estudio al valor total del indéceueede modificar mediante la in-
troduccion de un factor multiplicativo para cada una dasglle manera que puede que no
todas ellas tengan la misma importancia en la estimaciindiee. La expresion general
de este indice viene dada por

Ny

Acy (k)
7.3 =) {ak) / [1—S(\)/C(N)] dA}, (3.7)

i=1 €1 (k)

dondeN; es el numero de bandas con absorciogés) es el factor multiplicativo aso-
ciado a cada una de estas bandak, yk) y A, (k) son los limites de |&-ésima banda.
En este caso, el pseudo-contintio)\) se obtiene a partir de un ajuste lineal por mini-
mos cuadrados pesado con errore§ . abandas de continuo. En esta nueva definicion
es fundamental el hecho de que todas las caracteristigastedes comparten el mismo
pseudo-continuo, de manera que el indice no es Unicartzestena de diversos indices
clasicos pesados con diferentes factores multiplicatisiendo especialmente importante
el calculo de errores del nuevo indice (para una explicanias detallada consultar las
expresiones presentadas por Cenarro et al., 2001).

3.2. Absorcbn debida al CO

Las absorciones debidas a la molécula de CO son una de dasarésticas espectra-
les méas importantes en el infrarrojo cercano. Las tramsés posibles para esta molécula
son tanto vibracionales (producidas por las oscilacioedasiposiciones de los nlcleos
con respecto de las posiciones de equilibrio, con enefigiaas de~ 0.001 a~ 0.1 eV)

y rotacionales (producidas por la rotacion de los ngleos energias tipicas menores
de 0.001 eV). Por lo general, debido a que las energias argaepara producir transi-
ciones rotacionales son dos 6rdenes de magnitud makesigjie las vibracionales, las
lineas también presentan una componente debido a ti@mesaotacionales. En el infra-
rrojo generalmente encontramos tres secuencias de liogagibracionales producidas
por el CO que son, en orden decreciente de intensidad: fusrdai{Ar~ = 1) cerca de

5 um, primerovertone(Arv = 2) cerca de 2.3im, segundmvertone(Ar = 3) cerca de
1.6 um . El tercerovertone(Ar = 1) cerca de 1.2:m es solo visible en algunas estrellas

(por ejemplo,xy Cyq).

En el caso de la banda K, las absorciones que observamosahrciolas por tran-
siciones vibracionales semiprohibidas entre nivéles= +2, es decir, un salto de dos
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Tabla 3.1:Principales caracteristicas espectroscopicas en kdabiin
(extraidas de KH86).

Especie A Transicion Estado inicial
(m) de energia (eV)
HiBry 2.1661 420 — 172G 12.70
Nal 2.2062 4S5 — 4p2P10/2 3.19
Nal 2.2090 4s%Sy)s — 4p2P£/2 3.19
Fel 2.2263 25F) — 5Dy 5.07
Fel 22387  2°FY —¢°D, 5.04
Cal 2.2614 4Ad*Ds35q — Af3F) 4.68
Cal 2.2631 4d*D35q — Af3FY 4.68
Cal 2.2657 4d*D3oq — 4Af3FY 4.68
Mg 2.2814 4d*Dszy —6f°Fys, 6.72
12CO(2,0) 2.2935 banda (2,0) 0.62
12C0O(3,1) 2.3226 banda (3,1) 0.86
13C0O(2,0) 2.3448 banda (2,0) 0.32
12C0O(4,2) 2.3524 banda (4,2) 1.12

niveles vibracionales al que se superponen muchas linasanales por el gran nimero
de transiciones rotacionales permitidas para cada tiansitracional. En dicha banda,
estas lineas son debidas a la raRnas decir, aquellas que se corresponden con disminu-
ciones unitarias del nUmero cuantico rotacional.

Ya que en las atmosferas de las estrellas podemos encamti@*C como'3C, las
absorciones son producidas por moléculas que incluyemsimbtopos. En la Tabla 3.1
presentamos las diferentes transiciones que dan lugaradsasciones del CO que ob-
servamos en la banda K. En esta tabla también se incluyas especies que producen
importantes lineas de absorcion en dicho intervalo ésgePor Gltimo, en la Figura 3.1
mostramos el espectro de una estrella gigante sobre el qastseialado las caracteristi-
cas espectrales mas importantes.

3.3. Definiciones previas para eindice de CO

Desde la aparicion de detectores en el infrarrojo, y debiglaoe las absorciones pro-
ducidas por el CO en 2,3m son las mas importantes en la banda K, varios autores han
presentado hasta la fecha definiciones de indices para dielas caracteristicas espec-
trales. Baldwin et al. (1973) fueron los primeros en estudiabsorcion producida por el
CO en el infrarrojo cercano estableciendo un sistema fetooo para medir la intensidad
de la banda del CO basado en dos filtros de bandas estréchasd.10m) centrados
en 2.30umy 2.20pum para la absorcion y el continuo, respectivamente. BEtende CO
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Flujo (unidades relativas)

2.25%x10% 2.3x10% 2.35%x10%
A (R)

Figura 3.1 Principales caracteristicas espectrales en la bandadfasks en el espectro
de la estrella HD114961 (M7111) observada en La Palma.

2.2x10%

fue definido entonces como la diferencia en magnitudes dddsdiltros relativa a lo
obtenido para la estrellaLyrae, que se tomaba como referencia. De este modo obtenian
una primera medida de la intensidad de la absorcion del CO.

Siguiendo con esta idea, Frogel et al. (1978) definieromdite fotométrico de
CO mas utilizado (CQ,), con unos parametros de filtros ligeramente diferentes a |
utilizados por los autores anterioresX = 0.08 um para el filtro centrado en 2.36ny
AX = 0.11 um para el filtro utilizado para estimar el continuo).

El primer indice espectroscopico para medir la banda deilC®23um fue definido
por KH86 como un indice de color segin la expresion

Fa
COyxt = —2.51log COkn = —2.51og T (3.8)
dondeCOky = F,/F. es larazon entre los flujos integrados en la banda que ocentie
la linea AA2.29305 — 2.29832 um) y el continuo cercano\(\2.28728 — 2.29252 um), y
COyyt viene expresado en magnitudes. Los limites de las bandasigstas por estos
autores aparecen en la Tabla 3.2.

Posteriormente, Doyon et al. (1994) estudiaron la utilidatindice fotométrico
CO,1ot propuesto por Frogel et al. (1978) y enumeraron varios proas a tener en
cuenta. Primero, el indice de CO definido de esta forma essengible a la pendien-
te del espectro entre 2.20 y 2.361y por ello esta técnica tiene serias limitaciones al
medir la profundidad de la banda de CO en algunos sistemas) ndcleos activos de



80 Dco : un nuevoindice para la medida del CO en 2.3:m

galaxias (AGNSs) y galaxias con brotes de formacion esfstarburs), donde la pendien-
te del continuo esta muy afectada por la extincion y coirtada por fuentes no estelares
(como polvo de temperatura entre 600 y 1000 K, y emisioremaita). Segundo, existe
una dependencia del indice con el desplazamiento al rdjmlal@ que los filtros tienen
una longitud de onda determinada. Y tercero, el filtro carsido para obtener el conti-
nuo puede estar contaminado por emision,Bmision que es pequefia@.02 mag) en
galaxiasstarbursty AGNs (porque el continuo de la banda K es relativamenteadjer
pero importante, por ejemplo, en galaxias compactas gzaylespresentan un continuo
débil.

Por todo ello, Doyon et al. (1994) introdujeron una nuevanitgfin espectroscopica
del indice para intentar resolver estos problemas:

COSP = —2.510g<R2.36>, (39)

donde(R, 35) es el valor medio del espectrectificado(normalizado al continuo) en-
tre 2.31y 2.40um . El espectro rectificado se obtiene ajustando a una ley @agas
(F\ o« \%) a zonas del continuo sin caracteristicas espectrales 210 y 2.29:um.

Se justifica la eleccion de una ley de este tipo debido a laxapecion de la ley de
Rayleigh-Jeansi, o A\~%) del espectro estelar en el infrarrojo. En realidad, talypao
gueda explicado por Origlia & Oliva (2000), estos autoredaniesta caracteristica es-
pectral en el intervalo 2.31 — 2.40m normalizado con el continuo, que es extrapolado
desde longitudes de onda menores.

La precision del nuevo indice medido por Doyon et al. ()93ta limitada por la
incertidumbre al ajustar el continuo utilizando una ley deéepcias. Cuando el espec-
tro no estéa afectado por la fuerte absorcion debida,&l Bh 2um, esta incertidumbre
esta limitada esencialmente por la relacion sefaler(8dN) de los datos. En la practica,
el error debido al exponente del flujo es despreciab@@1 mag) si S/N 40. Pero si el
espectro esta afectado por la absorcion ¢® Ein 2um (ocurre en estrellas de los Ultimos
tipos espectrales, a partir de M5), el error en el indicg @stinado por la incertidumbre
en el exponente del ajuste del continuo, independiententenka S/N. En la practica, el
error nunca supera 0.05 mag, que es relativamente pequefo teniendo en cusntasy
valores tipicos son de 0.3 para enanas de Ultimos tipos (Doyon et al., 1994).

Otros autores propusieron medir la absorcion producideep@€O en 2.3umen
funcion de anchuras equivalentes. Por ejemplo, LangcomécR-Volmerange (1992) de-
finieron el indice de CO siguiendo la ecuacién 3.2 como

max 1 )\
EW = / X B0) ), (3.10)

m n

dondeF'(\) es el flujo del espectro, Y = 2.29umy A.x = 2.40pum son los limites
para el calculo del indice, de manera que se tienen enatmhs las bandas de CO en
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este intervalo espectral (Tabla 3.1). En este caso, el pseatinuo se aproxima por el
correspondiente a un cuerpo ned@\) para la temperatura de color de la estrella consi-
derada ajustado por el factor de normalizacion

Por otro lado, Origlia et al. (1993) también propusieroa definicion del indice de
CO en funcién de la anchura equivalente

AIU'&X

Wy = / (1= fy) dA, (3.11)
)\min

donde f\ es el espectro normalizado a la banda de continuo con logedirdefinidos

por KH86, y los limites donde calcular el indice sap;, = 2.2924my A\,.x. =

2.2977 um (ligeramente diferentes a los limites propuestos por ®HBon esta defi-

nicion estimaron que el error cometido en la medida deteds~ 0.5A.

También otros autores, por ejemplo Ramirez et al. (1990y$tEr Schreiber (2000),
propusieron sus propias bandas para medir la absorciorOdenC2.3umen anchuras
equivalentes, sin considerar el uso futuro del indice erasiones mas generales que las
proporcionadas por sus datos.

Puxley et al. (1997) propusieron una nueva definicibn pardinta intensidad de la
absorcion de CO en 2/8men un primer intento por tener en cuenta el ensanchamiento
de las lineas presente en el estudio de galaxias. Despugstidiar diferentes limites de
bandas para la medida del indice de CO, Puxley et al. (1¥Xidieéron extender la banda
de absorcion de KH86 hasta el final de la banda (2,380, y utilizaron tres bandas di-
ferentes donde realizar un ajuste lineal para estimar ¢inzom En la Tabla 3.2 aparecen
listados los limites de las bandas propuestos por estosesutHay que sefalar que un
indice de este tipo es lo que Cenarro et al. (2001) definiesaro indice genérico.

Frogel et al. (2001) también propusieron una definicitrimidice al estilo de los
indices genéricos fl..., medido en anchuras equivalentes). En este caso, el nivel de
continuo es medido a partir de cuatro bandas independienteldado azul de la primera
banda de CO observada. La banda de absorcion es de nuevaredepm la de KH86, y
en cualquier caso mas estrecha que la considerada poyRtde (1997) (ver limites de
las bandas en la Tabla 3.2). Este indice ha sido utilizadtedormente en el estudio de
galaxias elipticas en el cimulo de Fornax (Silva et aD8}0

Mas recientemente, Riffel et al. (2007) han medido la abénmdel CO en 2.am de
nuevo como una anchura equivalente entxe.2860 — 2.3100 um. En este caso, el nivel
de continuo es obtenido ajustando polinomios suaves soimteplibres de emision y/o
absorcion en el interval®A2.2350 — 2.3690 um, mucho mas ancho que en cualquier defi-
nicion anterior y que incluye la zona mas roja del espedade las diferentes bandas de
CO tienen mucha importancia. El principal problema de esfmidion es que el calculo
del pseudo-continuo depende de la eleccion de las zonde thacer el ajuste, en especial



82 Dco : un nuevoindice para la medida del CO en 2.3:m

en la zona mas roja, de manera que las medidas realizaddggrentes autores pueden
diferir debido a dicha eleccion subjetiva.

Conversiones entreindices

Como ya hemos visto, el indice espectroscopico de CO hadsfinido en mul-
titud de ocasiones, aunque en realidad todas ellas partdafitacion de bandas inicial
de KH86, presentando variaciones en las bandas elegidaspaontinuo y la absor-
cion, y la forma de medir la intensidad de la absorcion @amagnitudes o anchuras
equivalentes). Sin embargo, s6lo Puxley et al. (1997htaten mejorar la definicion del
indice para utilizarlos en el estudio de galaxias. Por, allmque los limites de las bandas
sean aproximadamente los mismos, la correspondencialesthedices propuestos por
los diferentes autores no siempre es evidente. Mayya (180 una revision de las
definiciones propuestas para el indice hasta la fecha gt relacion entre el indice
fotomeétrico propuesto por Frogel et al. (1978)X,..:) y el dado por Doyon et al. (1994)
(COyp)

COgp = COpp — 0.02. (3.12)

Puxley et al. (1997) publicaron las transformaciones patarer el valor de su
indice by @ partir de los indices fotométrico (Gf3;) de Frogel et al. (1978),

Ipuxey = —16.9 x 107058 Opmer 4 16,8 (3.13)
y del indice espectroscopico (GPdefinido por Doyon et al. (1994)
Ipuxiey = —16.6 x 10704090 4 16.8. (3.14)

Origlia & Oliva (2000) revisaron de nuevo las definicioneteaiores y dieron la re-
mag

lacion entre el indice de KH8BO};;; en magnitudes y en anchuras equivalentes (relacion
inversa a la presentada por Puxley et al. (1997) explicatdsiarmente)

2.2
COME = —2.51og (1 - W;(?)A 9)) : (3.15)

donde W,(2.29) es la anchura equivalente del indice definido por KH86.

Los mismos autores obtuvieron una relacion empiricaeegitindice fotométrico
CO,uot de Frogel et al. (1978) y el espectroscopicodzode KH86

COphot 2 0.57(CO™E — 0.01), (3.16)

obtenida utilizando observaciones de estrellas giganjas.rEsta relacion no es en prin-

cipio evidente, ya que las medidas del indice utilizadas @juste estan realizadas segln
diferentes definiciones que presentan distinto compoeatmifrente a los parametros es-
telares.
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Tabla 3.2:Definiciones para el indice de CO espectroscopicoy O
(KH86), Ipuxiey (Puxley et al., 1997),H.1 (Frogel et al., 2001) y Bo
(este trabajo). Las longitudes de onda estan en vacio.

indice Continuo Absorcion Comentarios
(1) (um)
COME 292873 —2.2925 2.2931 —2.2983 Indice de color
lpuxtey  2.2530 — 2.2610 2.2931 — 2.3200 indice geneérico
2.2700 — 2.2780
2.2850 — 2.2910
lprogel  2.2300 — 2.2370  2.2910 — 2.3020 indice geneérico
2.2420 — 2.2580
2.2680 — 2.2790
2.2840 — 2.2910
Dco 2.2460 — 2.2550 2.2880 — 2.3010 Discontinuidad

2.2710 — 2.2770 genérica

Por Gltimo, Frogel et al. (2001) derivaron una relacionpeima entre su indice
Imoger Y €l indice fotométricaCO,,.,,, definido por Frogel et al. (1978), utilizando para
ello las estrellas gigantes en cimulos globulares de sdiesteliminando aquellas con
una desviacion superior2a):

Trrogel () = 3.12(£0.51) + 84.4(43.8) X COppot, 72 = 0.96. (3.17)

3.4. Nueva definiobn para elindice de CO

Aunque el nimero de diferentes definiciones para meditdité de CO es eleva-
do, solo la definicion propuesta por Puxley et al. (199@séula en la definicion previa de
KH86) fue elegida teniendo en cuenta las variaciones diténcon la velocidad radial
y la dispersion de velocidades, ya que ambos parametrosrgmrtantes en el estudio
de galaxias. Por ello, en este trabajo hemos estudiado Ibilgted de encontrar una
definicion para la medida del indice de CO en 28 que mejore las existentes hasta el
momento de manera que sea menos sensible a bajas S/N, d#yrat#dido a resolucion
espectral y/o dispersion de velocidades, y a errores éraeibn en longitud de onda (o
errores en velocidad radial), asi como a errores en caldran flujo (relativa).

Después de explorar diferentes posibilidades, proposartilizar una nueva de-
finicion de indice, ladiscontinuidad geérica, definida como la razon entre los flujos
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promedios en unas bandas dadas de continuo y absorcion

3 / YR O)

i=1 7 Aesiy
Ne

Z ()‘071'2 - )‘C,il)
naz:l Aa7i2

> A F,i()\) dx
=1

Dgonorica =

(3.18)

a,iq

Z (Aa,ig - )\a,i1>

1=1

dondeD,enerica €S 1a discontinuidad genérica, By, ; (A) y Fi.; () son el flujo en lasy,
bandas de absorcionrny. bandas de continuo, respectivamente. Por Gltimg, y ..,
son los limites inferior y superior, en longitud de ondaladie-ésima banda (dondex es
a 0 ¢). Esta nueva definicion es una generalizacion del ing@00 definido por Gorgas
et al. (1999), considerando mas de una banda para las esgiecontinuo y absorcion.

En este trabajo proponemos medir la absorcion ep@8omo una discontinuidad
genérica, o, utilizando dos bandas para definir el continup £ 2) y una banda pa-
ra la absorcioni, = 1). Los limites de estas bandas aparecen listados en la J&bla
y representados en la Figura 3.2. Los limites de estas banda localizacion han si-
do elegidos teniendo en cuenta varios factores. En pringarr,lpara la eleccion de las
bandas de continuo hemos eludido las lineas deyQdg 1, tratando de no extender las
bandas demasiado hacia el azul para evitar de esta mandrep@sectos sistematicos
debidos a la calibracion en flujo que aparecen en indicesabarcan zonas mas amplias
del espectro. En el caso de la banda de absorcion, elegin@oé@nica banda igual que
en definiciones previas, ya que es suficiente para abarcamarp cabeza de banda en
2.3um. Las bandas consideradas en la definicion de este nudice iman sido elegidas
para obtener un indice mas estable especialmente fratigpersion de velocidades (es
decir, resolucion espectral) e incertidumbres en vebatiagdial.

Respecto al calculo de la incertidumbre asociada a la wiseodad genérica de-
finida en la Eqg. 3.18, siguiendo el procedimiento explicaddcCardiel et al. (1998), la
varianza esperada del la discontinuidad genérica puedxgesada como

2 2 2 2
0_2 [D ) ] - fc 0-,7:@ + f(l U]:c
enerica| —
g f;l 7

(3.19)

dondeF, es el flujo total por unidad de longitud de onda en la zona déream(z = ¢) y
absorcion £ = a), determinada por la suma del flujo en todas las bandas pomd&gn-
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tes, es decir,
N

pixeles

SY FaOw

F,=@ -l k=l , (3.20)

Z ()\x,ig - )\x,il)

1=1

siendon,. el nUumero de bandas en la region de continuo o de absofgiés la dispersion
lineal (enA/pixel), Nixeles €S €l nimero de pixeles cubiertos por la bandesima de la
regionz (conz igual ac 0 a), y A\, es la longitud de onda central del pixelésimo. La
varianza en estos flujos totales es simplemente calculada Eosuma cuadrética de las
varianzas individuales en cada pixel, es decir,

Ng Npinixcls
Z Z or,, (M)
02 =@ =L =l (3.21)

[i: (Am,ig - )\m,i1>]

1=1

donde, en particular;, . (\:) es la varianza correspondiente al error aleatorio en el
k—eésimo pixel. Es importante sefialar que en estas expessigstamos asumiendo que
los errores aleatorios en cada pixel no estan correladomn

3.5. Estudio de la idoneidad de los diferentemdices

Como ya hemos visto €13.3, diferentes autores han presentado definiciones-distin
tas para medir la absorcion de CO en 2m8. En esta seccion estudiamos la sensibilidad
de los indices espectroscopicos definidos por KH86{EPuxley et al. (1997) f,xicy)

y Frogel et al. (2001) (..., Y €l nuevo indice By, a la dispersion de velocidades (o
resolucion espectral), la calibracion en longitud deaofwetlocidad radial), la calibracion
en flujo relativo y a la relacion sefial-ruido (S/N).Tambiéstudiamos un quinto indi-
ce, Dioger, que definimos en este trabajo como una discontinuidadrigandtilizando
las mismas bandas propuestas por Frogel et al. (2001). EiguaaF3.2 mostramos las
bandas para estas definiciones, cuyos limites en longé&uhda aparecen listados en la
Tabla 3.2.

Para este estudio, seleccionamos de la biblioteca de attuogn de Wallace &
Hinkle (1996) (0.54A FHWM) tres estrellas de similar tipo espectral (M2-5, aleg
porque presentan importantes absorciones de CO) y diéeotae de luminosidad (su-
pergigante, gigante y enana), de manera que podamos esiughesten diferencias en el
comportamiento de los indices dependiendo de la clasendadsidad de las estrellas.
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Figura 3.2Limites de las bandas en las diferentes definiciones pstgsipor: a) KH86; b) Pux-
ley et al. (1997); ¢) Frogel et al. (2001); d) Nuevo indicepuresto en este trabajo. Las bandas de
absorcion (grises) y continuo (transparentes) para ogfitsiclon del indice aparecen superpuestas
al espectro de la estrella HD137704.

3.5.1. Resoludn espectral y ensanchamiento por disperén de velo-
cidades

Para estudiar la sensibilidad de los diferentes indicasreslolucion espectral o al
ensanchamiento por dispersion de velocidadgsehsanchamos el espectro de las estre-
llas seleccionadas desde su resolucion inigjak 3 km/s hastar = 400 km/s (en pasos
de 10 km/s). A continuacion, medimos los diferentes iesliEn los espectros ensanchados
y calculamos la razon entre el indice (I) medido en el gsp@nsanchado a umadeter-
minaday el indice () medido en el espectro original. La Figura 3.3 (columnaiizaia)
muestra este cociente en funcion de la dispersion de ideldes para los indices de es-
tudio. Como se puede ver facilimente, las dos discontimi@slgenéricas (B,q.1 Y Dco)
son claramente las menos sensibles al ensanchamientaspersion de velocidades.

3.5.2. Calibracibn en longitud de onda y velocidad radial

Es posible que aparezcan errores en la calibracion entlmhdé onda incluso des-
pués de una cuidadosa reduccion de los datos o debido astimea&on imprecisa de
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Figura 3.3:Estudio de la sensibilidad de los indices £ Ipuxiey, Frogel, DFrogel, ¥ Dco

(de arriba a abajo) a diferentes efectG®lumna izquierdarazén entre el indice | medido en
los espectros seleccionados ensanchados a weda y el indice | medido en los espectros
iniciales ¢o = 3 km/s, correspondiente a la resolucion de la bibliotecalastde Wallace &
Hinkle (1996)), en funcion de la dispersion de velocidade Columna central:razén entre el
indice | medido sobre los espectros desplazados unadatbcadial vy el indice ) medido en el
espectro original (g km/s), en funcion de los desplazamientos en velocidadlradiColumna
derecha:razon entre el indice | medido en el espectro de las exdrettleccionadas después de
haber sido multiplicados por un espectro curvado paranaeini porg (ver § 3.5.3) y el indice
medido sobre el espectro original, en funcion del paréorag curvaturss. Los diferentes trazos
de las lineas indican los tres tipos de estrellas que estaomsiderando en el estudio, como se
indica en la esquina inferior derecha de la figura.
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la velocidad radial (M) del objeto en estudio. Por ello, es importante definirdeslique
sean lo menos sensible posible a este tipo de incertiduniPaes cuantificar este efec-
to, desplazamos los espectros de las estrellas selecameatte—200 y +200 km/s en
pasos de 4 km/s y medimos en cada uno de ellos los indices Eeydefiniciones de es-
tudio y representamos en la Figura 3.3 (columna centradidarr entre el indice | medido
en el espectro desplazado una velociday el indice |, medido en el espectro original
(v, = 0 km/s) en funcién de la velocidad radial para los diferentes tipos de estrellas.
Como se puede ver, los indices £, Ipuxey ¥ Iroger SON Muy sensibles a este tipo de
incertidumbres, mientras que:. Y Dco Son mas robustos a este efecto.

3.5.3. Calibracion en flujo

Hay dos métodos que se emplean cominmente para calibfiaije(relativo) los
espectros estelares en el infrarrojo. Uno de ellos consistgbservar durante la noche
estrellas de tipo Vega a diferentes masas de aire. Estalmbtosido aplicado en la re-
duccion de la biblioteca estelar presentada en este argp2j4.7).

Un método alternativo consiste en observar una estrell@pdesolar cerca de la
estrella que va a ser calibrada. La estrella de tipo soladesida del mismo modo que el
resto de espectros, dividiendo al final su espectro por elgspsolar (Livingston & Wa-
llace, 1991) degradado a la misma resolucion que la esfetiblema. De esta manera,
obtenemos un espectro con la informacion de la curva deiesspy las lineas tellricas
al mismo tiempo. Este espectro es entonces rectificado pocnte entre los espectros
del cuerpo negro a la temperatura del Sol y a la temperaturespmndiente a la estrella
utilizada en la calibracion, recuperando de esta manearanginuo correcto del espectro
de correccion. Este espectro es el que se utiliza paraaaéh flujo (relativo) y corregir
las lineas tellUricas de las estrellas. La principal jarta este método es la facilidad de
encontrar estrellas de tipo solar para cada observacion.

Independientemente del método elegido, es necesariaccepespectros tebricos
para recuperar la forma real del continuo e implica el canaaito de las temperaturas
utilizadas en la calibracion. Por ello hemos estudiadmekicto de un error en la estima-
cion de las temperaturas de las estrellas de calibraci@nte la calibracion en flujo. Para
analizar este impacto cuando se utilizan estrellas de tfav en la calibracion, hemos
calculado el espectro de un cuerpo negro en el inteblo < T.¢ < 6300 K, calculan-
do la razbn entre estos espectros y el espectro del cuegpo agéemperatura solar. Para
estudiar este efecto en el caso de que consideremos estfeltgpo Vega en la calibra-
cion, hemos analizado las diferencias entre el espedriztede Vega{s ~ 9400 K) y
la temperatura real de las estrellas de tipo Vega (de 840@@014 en nuestro estudio).
En ambos casos encontramos diferencias despreciablesmdldas de los indices al
introducir cambios en el continuo producidos por diferaa@n las temperaturas de las
estrellas de calibracion.
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Figura 3.4:Ejemplos de los espectros curvados utilizados en el estigia sensibilidad

de los diferentes indices a una curvatura errbnea deteep&l parametrgd determina

la distancia al maximo/minimo en el centro del espectedigtado aqui para el polinomio
correspondiente al trazo de linea continua).

Para finalizar el estudio de la sensibilidad de los indigessibles errores en la cali-
bracion en flujo, consideramos la posibilidad de que elaspéde la estrella esté afectado
por una estructura de baja frecuencia que como resultadoipra una curvatura errbnea
en el espectrcEsta es una tipica fuente de error sistematico que debemesen cuenta.
Para estimar, en primera aproximacion, el efecto de um éereste tipo, modificamos ar-
tificialmente la forma del continuo del espectro originaltiplicandolo por un polinomio
de segundo orden. Este polinomio fue calculado a partiredepntos fijos: los extremos
del intervalo de longitud de onda de cada espectro (donddiabmio era forzado a ser
igual a 1), y un tercer punto en el centro del intervalo espkfdonde el valor del poli-
nomio dependia del valor de un parametro varigbt®n valores entre 0.5y 1.5). En la
Figura 3.4 mostramos diferentes ejemplos de estos polospdra distintos valores de
(. Es importante sefalar que de esta manera estudiamasrnigmte el efecto de un error
de una estructura de baja frecuencia en la calibracion gn flu

En la Figura 3.3 (columna derecha) presentamos la razoa erihdice medido en
el espectro estelar multiplicado por el polinomio para ulevdado des, |, y el indice
medido sobre el espectro original, es degirpara = 1 (sin curvatura adicional), en
funcion del parametr@. La sensibilidad de cada definicion al paramefraepende,
como cabia esperar, de la posicion y tamafio de las baddda,forma de calcular el
pseudo-continuo en cada definicion, y del valor absolutdritbce. Por estas razones,

CORIEs Ipuxtey Y lrroger SON l0s Mas sensibles a un error en la curva de respuesta. En

particular, CQ# depende fuertemente de la intensidad de la absorcion det¢€@ecir,
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del valor del indice. Por otro ladopiey Y lroger, definidos como indices genéricos,
extrapolan el valor del continuo hasta la banda de absurc® manera que propagan
del mismo modo la curvatura erronea. Por Gltimo, las disnaidades genéricasg,.

y Dco, son calculadas como el cociente del flujo promedio en laddsade absorcion y

continuo independientemente, y por ello son mas estatdagefa un error de este tipo,
no mostrando, ademas, diferencias entre los distintos tp estrellas.

3.5.4. Reladbn sdial-ruido (S/N)

Un importante aspecto a tener en cuenta en la definicion agriewvo indice es la
dependencia del error relativo de las medidas con la S/Nstensentido, la finalidad es
encontrar una definicion del indice que produzca los esroelativos mas bajos al ser
medido en espectros de baja S/N. Por esta razbn, hemosaéstied comportamiento
de los errores relativos medidos con las definiciones quemest considerando en este
estudio en funcion de la S/N. Para ello, hemos simuladotta pa uno de los espectros
estelares que hemos estado utilizando hasta ahora, umtwmu@ cien espectros (y sus
errores asociados) con valores aleatorios de la S/N enezl/atd 1.0-100.0. Para esta
tarea hemos utilizado el programadexf * (Cardiel, 2007), creado para medir indices de
lineas (y sus correspondientes errores) y que como unasde(gdtiples opciones permite
realizar este tipo de simulaciones. En la Figura 3.5 conmpasdos resultados obtenidos
para una estrella gigante (son los mismos para las estgajjaste y enana). Los errores
relativos en todas las definiciones siguen

(3.22)

dondec es una constante que depende de cada indice. Este resiadthdsido compro-
bado para indices atbmicos y moleculares (Cardiel e1298), y para indices genéricos
(Cenarro et al., 2001). Como se puede comprobar en la FigbiréaBnbién las disconti-
nuidades genéricas cumplen dicha expresion. Considelarecuacion 3.22, es evidente
que, para una S/N dada, el menor error relativo corresparaldndice cuya constante
¢ sea menor. En la Tabla 3.3 listamos estos valores para los tidices en estudio. A
partir de estos numeros y los datos representados en leaR3go, esta claro quedd

es comparable aR,.., mientras que CRIF, lpuxiey Y lrrogel Producen mayores errores
relativos para una S/N dada.

3.5.5. Conclusbn: mejor definicion para elindice de CO

Una vez estudiado el comportamiento de las diferentes digiives para medir el
indice de CO frente a los parametros mas relevantes sedagones anteriores, podemos
concluir que la nueva definicion propuesta en este trabgjg, es la mas adecuada.

lhttp://vwwv. ucm es/ i nf o/ Astrof/ sof t war e/ i ndexf/
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Figura 3.5:Ejemplo del estudio de la dependencia del error relativaenddida de la absor-
cion de CO en 2.3m utilizando diferentes definiciones del indice de CO cd/k. Represen-
tamos los errores relativos frente a la S/N (en escalaitogiae) medidos sobre los espectros
simulados a partir de una estrella gigante (explicaciéf &6.4). Los resultados son indepen-
dientes del tipo de estrella. Los distintos simbolos iadidiferentes definiciones para el indice
de CO, como se indica en la leyenda.

Tabla 3.3Valores de la constantede
la ecuacion 3.22 para las diferentes de-
finiciones analizadas €n3.5.

Indice c

COgy 0.7537
Ipuxley  2.0258
lpvoga  0.8123
Drroger 0.1075

Dco 0.1198
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Por un lado, CQ;’, Ipuxey Y Iroger SON demasiado sensibles a la resolucion es-
pectral y a errores de calibracion en longitud de onda ynestibn de velocidad radial.
Estas tres definiciones son también muy sensibles a idaertires en el sistema espec-
trofotométrico producidas por estructuras de baja freciae(es decir, a errores en la
calibracion en flujo).

Cuando incluimos en la comparacion el comportamiento destoores relativos
medidos segun las diferentes definiciones con la S/N, es glee las dos discontinuida-
des geneéricas, &) Y Drogel, SON las dos definiciones mejores. Ya que la utilizacion de
discontinuidades genéricas para medir la absorcion delC®23;m es introducida por
primera vez en este trabajo, y considerando qug Bs practicamente insensible a va-
riaciones de resolucion espectral (o ensanchamientoigoedion de velocidades) hasta
~ 400 km/s, proponemos el uso de la nueva definicion para elénfie,, especialmente
para el analisis futuro de espectros integrados.

3.6. Conversiones entre los diferentes sistemas olices

Tal y como hemos visto en las secciones anteriores, hayedifes definiciones que
han sido utilizadas hasta el momento para medir la absod86CO en 2.3im. En es-
ta seccion damos las expresiones necesarias para traasfar nuevo indice B, los
indices que han utilizado otros autores. Para ello, henemtido los indices en la sub-
muestra de estrellas observada en La Pad2@0(< T, < 9625 K, 0.00 < log g < 5.00,
—1.73 < [Fe/H] < +0.36). Las calibraciones han sido calculadas con ajustes pair mi
mos cuadrados a estas medidas. Estos ajustes son perfetetaom@patibles con las me-
didas de los indices sobre los espectros de las bibliotstatares de KH86 y Wallace
& Hinkle (1997), una vez transformados al mismo sistema aspietométrico.Unica-
mente tres estrellas de Wallace & Hinkle (1997) se desvias @e3c de la relacion de
ajuste debido a problemas en el continuo y en la correcadimedas tellricas de dichos
espectros. En la Figura 3.6 se muestran los datos y los spistenidos para cada caso y,
a continuacion, se dan las expresiones correspondientetadndice.

La conversion entre el indice definido por KH86 £ y el nuevo indice Bo
viene dada por la expresion

Dco = 1.0407 (£0.0021) + 0.2317 (+0.0035) COxss (3.23)

conr? = (.9863.

La expresion para calculardg a partir del indice definido por Frogel et al. (2001)
es

Deo = 1.0507 (£0.0031) + 0.0077 (£0.0005) Iprogel +
+0.00007 (£0.00002) 12, (3.24)
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Tabla 3.4:Coeficientes de las transformaciones para convertir
los indices de CO listados en la tabla en el nuevo indice@e C
utilizando la expresion Bo = a + b I + ¢ I, y coeficiente de
determinacion-? obtenido en cada caso.

indice a b c r?
COM®  1.0407  0.2317 — 0.9863

+0.0021 +£0.0035 -

COxkn 2.1119 —1.6205 0.5521 0.9867
+£0.0724 +£0.1772  £0.1071

I puxiey 1.0488  0.0051
+0.0033 £0.0001 -

I frogel 1.0507  0.0077  0.00007 0.9802
+0.0031 =£0.0005 =0.00002

0.9629

conr? = 0.9802, dondelg,.. €s medido como una anchura equivalevit)s (

La expresion para calcular el indice®a partir de .y, también medido como
una anchura equivalente, es

Deo = 1.0488 (£0.0033) + 0.0051 (£0.0001) Ipuyey (3.25)

conr? = 0.9629.

Finalmente, hemos calculado la conversion entre el ctei€Qy; (no confundir
con CQ(;f; ver ecuacion 3.8) y el nuevo indice de CO

Dco = 2.1119 (£0.0724) — 1.6205 (£0.1772) COxy +
40.5521 (£0.1071) CO%y (3.26)

conr? = 0.9867. Esta Gltima transformacion sera utilizada en el Gapi# para medir la
absorcion de CO en 2;/8n en las estrellas de la biblioteca estelar.

Todas las conversiones anteriores estan resumidas ebléa3[4, donde se indican
los coeficientes, b, ¢ para la transformacion de cada uno de los indices de COimenc
nados,/, en el nuevo indice &, siguiendo la expresiong = a + b1 + cI?.

3.7. Resumen

En este capitulo hemos definido un nuevo tipo de indiaistontinuidad geérica,
gue es la generalizacion de indices del tipo B4000 coresidi® diferentes bandas donde
estimar el pseudo-continuo y la absorcion de las canatitaas espectrales. Utilizando
este nuevo concepto, hemos definido el indigg [Para medir la banda de absorcion
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Figura 3.6:Comparacion entre medidas de la absorcion del CO epr2.80bre la submuestra
de estrellas observadas en La Palma utilizando diferemtfsiadlones. Los paneles muestran la
transformacion entre el nuevo indice®y COK1e, lrrogels IPuxiey Y COkH (de arriba a abajo, y de
izquierda a derecha). Las lineas representan los ajustesipimos cuadrados y se corresponden
con las transformaciones dadas en las ecuaciones 3.23-3.26
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en 2.3um. Por primera vez se ha estudiado detalladamente el coanpierito de los
diferentes indices propuestos para medir la intensida@@efrente a la dispersion de
velocidades, errores en calibracion en longitud de ondsisnacion de velocidad radial,
calibracion en flujo, y sefial-ruido de los espectros. Seomaprobado que el indicedd

es practicamente insensible a la dispersion de veloeglpe@s mas robusto frente a erro-
res en calibracion en longitud de onda y calibracion em fije indices medidos segln
definiciones previas. Por (ltimo, presentamos las expmesi necesarias para convertir
las medidas de la absorcion del CO segln otras definicipaksuevo indice Po.

Esta nueva definicion sera utilizada para medir la absomel CO en 2.3m sobre
los espectros de la biblioteca estelar presentada en @lilceghterior y calcular las fun-
ciones empiricas de ajuste que describan el comportamnilentlicha absorcion con los
parametros atmosféricos estelares (Capitulo 5), fures que seran implementadas en
los modelos de sintesis evolutiva del Dr. A. Vazdekis. ittmo, utilizaremos el indice
Dco medido en una muestra de galaxias de primeros tipos (Taitypara analizar su
poblaciones estelares (Capitulo 7).
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Capitulo 4
Medida de la absorcon del CO en
2.3umen la biblioteca estelar

En este capitulo explicamos detalladamente el procedimiealizado para la ca-
libracibn empirica de los indices medidos en la nuevéididra estelar, utilizando para
ello tanto las medidas en las estrellas observadas en Cladacdmo en las observadas
en La Palma. Junto con la medida del indice se hace un estatiitado de los errores
gue hay que tener en cuenta para la determinacion de latidueebres asociadas.

4.1. Medidas de la absor@n de CO en 2.3um

Al comparar de manera detallada el continuo en los espedérdas estrellas ob-
servadas en Calar Alto con los espectros de la biblioteedaeste KH86, encontramos
problemas en la calibracion en flujo de los espectros tomad&alar Alto. La forma del
continuo de estos espectros presenta una falsa estruetat@adrecuencia no reproduci-
ble superpuesta al continuo real, que afecta no s6lo lagolehcontinuo sino también las
medidas finales de la absorcion producida por el CO (ejeepla Figura 4.1). A pesar
de la cuidadosa reduccion de los datos fV&2#), no fue posible identificar y corregir esta
fuente adicional de error. Por ello, para poder realizareios una calibracibn empirica
del indice de CO medido en los espectros obtenidos en CHarobservamos de nuevo
en La Palma una submuestra de la biblioteca estelar queangiinos para corregir los
datos de Calar Alto.

Esta extraia forma del continuo en los espectros obsesvaxdalar Alto tiene
un gran impacto en las medidas del nuevo indigg,Dya que las bandas que lo defi-
nen abarcan un intervalo espectral mas o menos ampliotulimilamente, no ocurre lo
mismo con el indice CQ; (presentado ef 3.3), ya que las bandas de absorcion y el
continuo estan muy cerca en esta definicion (como ya visws)as mismas bandas de
KH86, representadas en la Figura 3.2). Por esta razorgdidexs medir el indice C;
en las estrellas de Calar Alto re-observadas en La Palmaiésineando los espectros a la
resolucion de los espectros de La Palma), y calcular lasotones de los espectros de
Calar Alto en este sistema. Por Gltimo, aplicamos la t@nsfcion de la ecuacion 3.26
para obtener el nuevo indice:p a partir de CQy.

97
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Figura 4.1:.Comparacion del espectro de la estrella HD114961 obsemadia Palma (en
rojo) y en Calar Alto (en azul; espectro remuestreado a l@ue®n de las observaciones
obtenidas en La Palma). Se ve claramente que el continuspistieo obtenido en Calar Al-
to presenta una forma anébmala con respecto al obtenido Ealbga y que las absorciones
son menos intensas.

En la Seccion 4.3 explicaremos los pasos realizados paragaoempiricamente
los indices medidos sobre los espectros observados enAlala

4.2. Determinacbn de errores

Los errores aleatorios y sesgos se encuentran inhererteeasatiados al proceso
de medida y adquisicion de datos. En el caso particular detencion de espectros este-
lares, los errores aleatorios tipicamente estan gotlesnaor la estadistica de llegada de
fotones al detector, mientras que las fuentes de efectessiicos, por su naturaleza, son
mucho mas complejas y variadas. Asimismo, mientras quertoses aleatorios pueden
ser derivados y tratados con la ayuda de métodos estadistincillos, la situacion no es
tan facil cuando se trata de cuantificar los sesgos en laglasede manera practica, el
objetivo consiste en cuantificar el efecto de los errorestat®s, manteniendo la ampli-
tud de los efectos sistematicos no corregidos dentro detnido de los primeros.

Una descripcion detallada del impacto y tratamiento defosres en la medida de
indices de intensidad de lineas puede encontrarse erelGatrdl. (1998), Cardiel (1999),
y Cardiel et al. (2003). En esta seccion realizamos unniatato similar al descrito en
las referencias anteriores, particularizado para la naegkdérica de la absorcion del CO.
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4.2.1. Errores aleatorios

Ruido fotonico y ruido de lectura

La utilizacion del paquete de reducciogBiH{E nos ha permitido obtener una pri-
mera aproximacion a los errores aleatorios mediante kciére y manipulacion en pa-
ralelo de imagenes de datos y errores. El punto de partidsiste en la creacion de
una imagen inicial de errores, obtenida a partir de las @nég originales tomadas en el
telescopio, y que se genera a partir de primeros principmssiderando el proceso de
generacion de los fotoelectrones en cada pixel del detedtarrojo. En concreto, la va-
rianza aleatoria inicial esperada en un pixel genéficd del detector puede expresarse
como

0-2[i7j] = éNc[Z,j] + U%{NU? Z]? (41)

dondeo]i, j| es el error esperado en cada pixel (en nUmero de cuentatle,Alel inglés
Anologic to Digital Uni), g es la ganancia del conversor analégico-digital{efADU),
N.[i, 7] es el nUimero de cuentas en el pilkef|, y cix [/, 7] es el ruido de lectura asociado
al mismo pixel (también en ADUSs). Las imagenes inicialesrrores asi generadas son
reducidas en paralelo junto con las imagenes de HdEbsesultado final del proceso de
reduccion produce, por tanto, una imagen espectral caampénte reducida de datos, y
una imagen asociada del mismo tamafo que contiene el errcada pixel debido a la
propagacion del ruido fotbnico y el ruido de lectura.

Como ya hemos indicado anteriormente, para las estreltesarlas en Calar Alto
hemos medido la absorcion debida al CO eni@rButilizando el indice CQy, es decir,
el cociente entre los flujos medios en las bandas de abegrcidntinuo (veg 3.3) segln
la expresion

IR
F(X\) dA
(Fy) A />\7' W
COKH = = L s (42)

(Fy) 1 [
— F(\) dA
ax Jy, FW

dondeF'(\) es el flujo en la longitud de ondg A\, Yy A, ¥ Ay, Y Ay, SON lOS limites que
definen las bandas roja y azul respectivament&)\y = A\, — A\, €s la anchura de las
bandasft =bok =r).

Para este indice en particular, la varianza esperadaaeada por

(4.3)

Plcow - o [{E)] - (B a?[(F)) + (Fy)? o [(F))

(Fp) (Fp)*

1De forma practica, todas las manipulaciones aritmétifastuadas sobre las imagenes de datos son
trasladadas, utilizando la ley de propagacion de errarkss imagenes de errores.
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donde se asume que los errores en los flujos promégjoy (F,.) no estan correlaciona-
dos.

De forma practica, las integrales en los flujos se conviegte sumatorios, por lo
gue, para un espectro unidimensional, los errores en ladaeil indice se determinan
utilizando

k

)= 33y 2 FO @4
y
o) QNII:ixcls
A= (55) L POl @5)

i=1

donde® es la dispersion lineal del espectro (asumida constantd/mixel), NE s €
el nUmero de pixeles en la bankd¢k = bo k = ),y F((\;) y o[F()\;)] son, respecti-
vamente, los espectros de datos y errores obtenidos al &hptateso de reduccion. En
la expresion 4.5 se ha asumido, ademas, que los errorésjdetn cada pixel no estan

correlacionados.

Los errores aleatorios tipicos deducidos por este mé&ednuestran en el panel
superior de la Figura 4.2 y constituyen la primera contiilmu@ los errores aleatorios
gue debemos tener en cuenta.

Errores aleatorios debido a la cosrmtica del detector

Aparte de los errores asociados al ruido fotonico y al rulddectura, debemos
tener en cuenta los errores introducidos en la medida dieldebido a la mala cosmeéti-
ca del detector, que en el caso de los detectores infraresjorportante. La estimacion
de dichos errores aleatorios se realizb mediante la detacion de la dispersion de los
espectros en regiones libres de absorciones. Dicha dispers una medida directa de
los errores aleatorios presentes en cada espectro, y eseeitne en cuenta el efecto no
so6lo del ruido fotonico y del ruido de lectura, sino tasrblas imperfecciones debidas a
la mala cosmética del detector y que no son eliminados taseeso de flatfielding. Los
valores asi determinados se representan graficamenitpametinferior de la Figura 4.2.

La comparacion de los dos histogramas mostrados en la figesior nos permi-
te comprobar que los errores aleatorios obtenidos a parfaricheros principios (ruido
fotbnico y ruido de lectura) claramente subestiman losres aleatorios medidos direc-
tamente en los espectros y que tienen en cuenta la cosrdeticketector. Por ello se
decidi6 finalmente adoptar como errores aleatorios il@si@stos Gltimos, determina-
dos midiendo la dispersion en las dos regiones especttafesdas por los intervalos
AN22685 — 22790 Ay AA22825 — 22890 A.



4.2 Determinacbn de errores 101

300
T
\

N(fotonico)
200
\
\

100
T
\

N(cosmetico)
40

—L
0 5x1073 0.01

error en COyy
Figura 4.2:Histogramas para las diferentes fuentes de error. En el paperior
se muestra el histograma para los errores aleatorio®sigibtenidos mediante el
tratamiento en paralelo de imagenes de errores y de datoRgHTE. En el panel
inferior se muestra el histograma de los errores aleatpresentes al considerar la
mala cosmética del detector. En ambos casos se presestasidtados de medir el
indice CQy en todas las estrellas observadas en Calar Alto.

Calibracion en longitud de onda y correcadbn de velocidad radial

Dentro de las fuentes de error aleatorio también debenmasd=rar los errores co-
metidos al realizar el remuestreado de los espectros eitudradge onda. Dichos errores
son introducidos en la reduccion de los datos en la caliimaan longitud de onday en la
correccion de velocidad radial. Una estimacion teodieberror cometido conjuntamente
en estos dos pasos de la reduccion es considerar que comsaiararror que es la mitad
de la proyeccion de la rendija en el detector. La misma esiibm puede ser realizada a
partir de la mitad del valor medio de la FWHM obtenida en iasds de los arcos, ya que
esta FWHM nos indica el tamafo “real” de la rendija al praégese en el detector y que
depende de las condiciones de observacion de cada nochla yposicion que ocupa la
estrella dentro de la rendija.

En el caso de las observaciones realizadas en Calar Alem@una rendija de
0.6 arcsec que se proyecta en dos pixeles (tamafo de gl@ca drcsec/pixel, resolucion
media). Con estos datos tendriamos que considerar urderxoB3 km/s en 2.3Qum . Si
hacemos los céalculos considera@@VHM) = 6.84 +0.15 A (Tabla 2.2) obtenida para
las lineas de arco cercanas a la zona del CO, obtendriamersar de~ 45 km/s. Este
altimo valor es el que vamos a considerar como cota supakriemror en calibracion en
longitud de onday correccion de velocidad radial comegiddas mediciones del indice
sobre los espectros observados en Calar Alto.
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Para las observaciones realizadas en la Palma, la rendlji@dl@rcsec utilizada se
proyecta en tres pixelgdo que se traduce en un error en velocidad radial-c& km/s
en 2.30um (para una dispersion reciproca de 4.3°Vﬁixel). La FWHM media obteni-
da en este caso (Tabla 2.3) es de 1182€n la zona del CO, gue es compatible con la
estimacion obtenida de la proyeccion de la rendija en teatler. Por tanto, en este caso
consideraremos como cota superior un error de 85 km/s.

Finalmente, las velocidades radiales de la mayoria destasllas de la biblioteca
fueron extraidas del Hipparcos Input Catalogue (Turon.e1892). Los errores medios
de estas velocidades son, en los casos menos favorablegnads.3Para aquellas estre-
llas que no tienen medidas en dicho catalogo, hemos adofaad/elocidades radiales
proporcionadas en la base de datos SIMBAD, que presentaetipicos de unos pocos
km/s. Por tanto, los errores en la estimacion de las veddeis radiales consideradas son
completamente despreciables en comparacion con logsmara calibracion en longitud
de onda mencionados anteriormente.

Calibracion en flujo

La forma adecuada para comprobar posibles errores alesmtemilas medidas de
indices debido a la calibracion en flujo es observar vaasaiellas espectrofotométricas
de referencia cada noche. Ya que esta aproximacion ingiidecar una parte importante
del tiempo de observacion a estas estrellas, decidimoprodrar de manera alternativa el
impacto de este tipo de error a través de la comparaciostdalas observadas en comin
diferentes noches de observacion y durante distintasaidasp El procedimiento seguido
aparece explicado ¢m.2.3. En nuestro caso, no encontramos diferencias eatnethes
de una misma campaha, ni entre las distintas campafiassdevabion, de manera que
consideramos que no es necesario introducir un error adicdebido a exclusivamente
a la calibracion en flujo.

4.2.2. Fuentes adicionales de error aleatorio

El error aleatorio total inicial en la medida genéricadelice de CO se obtiene su-
mando cuadraticamente la contribucion de los erroreg@ies explicados en la seccion
anterior

A2 [Co]inicial = AZ[CC)]foténico + Az [Co]ldo- (46)

Sin embargo, es posible que existan fuentes de error dteaitdicionales que no
hayamos tenido en cuenta y que contribuyan al error aleatotal en el indice de CO.
Por eso, hemos realizado un analisis de consistenciaategpara determinar si el error
aleatorio estimado inicialmente es el adecuado o si, pargtario, las fuentes conocidas
de error no explican por completo los errores aleatoriosrasips. Para ello, comparamos
la desviacion estandar de las medidas del indice de C&gaalia estrella (tenemos varias

Zntt p://ww. t ng. i ac. es/i nstrunent s/ ni cs/ spectroscopy. htm
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medidas para cada una de ellas) con el error aleatorio limetarminado a partir de
las fuentes de error conocida&|[COJinicial). D€ este modo, podemos escribir el error
aleatorio esperado como

AZ [Co]cspcrado - AZ [Co]inicial + AZ [Co]rosidualu (47)

dondeA[CO],csiaual €S UN error residual que considera fuentes de error aleatorin-
cluidas emA[COJiuicial PEro que podrian estar presentes en nuestras medidas.

El valor final del indice para cada estrella es un promedierotio para las dife-
rentes medidas pesado con los errores aleatorios indieglpara cada observacion, es

decir
Nobs (StaT)

Z [ CO(star, obs)

_ A? [Co]esperado(Star, ObS)

Covalor medio(StaT) - N(Z,bs(;f:zlzr) R (48)
oos 1
obszzl |:A2 [CO]OSporado(Star, ObS) }

donde CO(star, obs) y A[CO]esperado(star, obs) son el indice y el error aleatorio es-
perado, respectivamente, correspondientes a la esstal@n cada observacitobs y
Naps(star) es el nUmero total de observaciones repetidas de la edtet] El error en
este valor medio viene dado por

1
AQ [Co]valor medio(Sta’l“) = N (otar) (49)
obs 1
ogz:l |:A2 [CO]eSperado (StCLT’, Obs)}

Por otro lado, podemos estimar el error esperado en una anediglidual a partir
de las diferencias entre los indices promedio (4.8) y ldsrga individuales utilizados
para su calculo, es decir

N,
obs(star) Z A?[COesperado (star, obs)

A2 [Co]dosviacién tipica (Sta’r’) — obs=1

Nobs(Star) 1
(NObS(Star) N 1) Z [AQ[CO]esperadO(Star7 ObS):|

obs=1
(4.10)
El error esperado en una observacion tipica puede sedadtcutilizando las fuen-
tes de error conocidas mediante la formula

Noba (star) [[CO(star, obs) — COvalormcdio(star)]Ql

Ntotal

AZ [Co]fuentes conocidas — , (411)

Nobs (star)

1
bz:l [AQ [COlinicial (star, obs)

00s=
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Nrcp
dondeN,yt. = Z Nows(star), ¥y Ny, €S el nUmero de total de estrellas diferentes con

star=1

observaciones repetidas (en nuestro caso, debido al mé@&dbservacion, la gran ma-
yoria de las estrellas tienen varias medidas diferentdsdiee).

Para decidir si existe una fuente de error aleatorio aditigue no ha sido tenida en
cuenta (\[COJ,esiquar) realizamos un tesg en el que comparamos el error aleatorio dedu-
cido a partir de las diferencias de los indices para cadallest\ [CO] qesviacion tipica, €CUA-
cibn 4.10) con el error aleatorio esperado a partir de sednocidas[CO]uentes conocidas
ecuacion 4.11). Planteamos como hipo6tesis nula que tosesrestimados de las fuentes
conocidas son consistentes con las medidas, es decir,

A[C()]desviacién tipica(Sta’T) S A[Co]fuentes conocidas(Star) (412)

en cuyo caso no es necesaria la introduccion de una fuemtenoeida de errores aleato-
rios. Esto ocurrira si

A?[COldesviacion tipica (Star) _

2(star) = (Ngps(star) — 1
X (S ar) ( b <S CLT) ) AZ [Co]fuentes conocidas(Star) - Xa7NObS_1’

(4.13)

siendoa el nivel de significacion que nos indica la probabilidad deieocarse al recha-
zar la hipotesis nula.

Tabla 4.1:Estudio de la consistencia de errores en las medidas dadae$ medidos
sobre los espectros observados en La Palma en la campafeboerd-de 2006. En
la tabla se indica para cada estrella el nUmero de medidas Wlor final del indice
COknu (COyalor medios Promedio pesado con los errores; ecuacion 4.8), el errcel e
valor medio del indice&[CO]yalor medio; €CUaCioN 4.9), el error debido a la desviacion
estandar de las medida& [CO]gesviacion tipica; €CUACION 4.10), el error aleatorio residual
(A[CO] esidual; €CUacion 4.14) obtenido como se explica en el texto y elretebido

a las fuentes de error conocida&[CO]fuentes conocidas; €CUACION 4.11). En negrita se
sefialan los casos en los que los errores aleatorios @sai explican las desviaciones
observadas en las medidas de los indices y para los que hetragucido el error
residual correspondiente. En esta ocasion, el valon @s suficientemente grande en
todos los casos para aceptar la hipotesis nula y de este oomdiderar que los erro-
res aleatorios iniciales explican las desviaciones obsas/en las medidas de los indices.

Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HDO035601 4 0.627 0.011 0.004 0.023 -
HDO058521 4 0.625 0.011 0.002 0.021 —
HD095735 4 0.917 0.003 0.005 0.009 —
HD111631 4 0.879 0.005 0.009 0.011 —
HD114961 4 0.652 0.010 0.003 0.021 -
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Tabla 4.1: Continuacion.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]

valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD119228 4 0.750 0.010 0.004 0.021 -
HD120933 4 0.752 0.011 0.013 0.022 -
HD138481 4 0.773 0.011 0.021 0.022 -
HD148783 4 0.713 0.008 0.003 0.017 -
HD164058 4 0.766 0.009 0.001 0.019 -
HD184786 4 0.722 0.008 0.002 0.017 -

Tabla 4.2:.Continuacion de la Tabla 4.1 para la campafia de Mayo de 2007

Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual

BD+442051 4 0.934 0.005 0.002 0.010 -
HD069267 4 0.792 0.009 0.002 0.017 -
HDO073394 4 0.924 0.005 0.006 0.009 —
HDO73593 4 0.893 0.006 0.004 0.013 —
HDO074395 4 0.950 0.003 0.002 0.005 -
HDO75732 4 0.936 0.007 0.004 0.014 -
HDO076813 4 0.930 0.004 0.003 0.008 -
HDO78712 4 0.728 0.010 0.004 0.019 —
HDO079452 4 0.930 0.004 0.003 0.007 —
HD080390 4 0.731 0.011 0.003 0.023 —
HDO081192 4 0.898 0.005 0.002 0.010 -
HDO083425 4 0.805 0.010 0.003 0.020 -
HD083618 4 0.816 0.010 0.003 0.019 —
HD083632 4 0.812 0.009 0.003 0.018 —
HDO087737 4 0.993 0.001 0.001 0.002 —
HDO087822 4 0.995 0.002 0.004 0.003 -
HDO095735 12 0.923 0.002 0.002 0.008 -
HDO096360 4 0.712 0.010 0.004 0.020 -
HD099998 4 0.780 0.008 0.003 0.016 —
HD103095 4 0.999 0.003 0.003 0.006 —
HD107213 4 0.990 0.002 0.001 0.004 -
HD114038 4 0.860 0.008 0.002 0.016 -
HD114961 4 0.651 0.010 0.002 0.021 -
HD119228 4 0.761 0.007 0.003 0.015 —
HD119667 4 0.736 0.007 0.004 0.014 —
HD120933 4 0.741 0.010 0.006 0.020 —
HD121299 4 0.865 0.006 0.004 0.013 -
HD122563 4 0.986 0.001 0.003 0.003 -
HD123657 4 0.727 0.015 0.008 0.030 —
HD126327 4 0.678 0.011 0.002 0.021 —
HD130705 4 0.823 0.010 0.002 0.020 —
HD131430 4 0.816 0.006 0.002 0.012 -
HD134063 4 0.893 0.005 0.004 0.011 -
HD136726 2 0.803 0.009 0.005 0.016 -
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Tabla 4.2: Continuacion.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual

HD137704 4 0.790 0.008 0.004 0.015 -
HD145675 4 0.931 0.003 0.003 0.006 -
HD147923 4 0.735 0.007 0.003 0.014 -
HD149661 4 0.947 0.002 0.002 0.005 -
HD154733 4 0.813 0.009 0.002 0.017 -
HD163506 4 0.967 0.003 0.001 0.007 -
HD164349 4 0.815 0.008 0.002 0.017 -
HD165195 4 1.002 0.005 0.003 0.009 -
HD167768 4 0.927 0.005 0.003 0.009 -
HD168720 4 0.754 0.010 0.009 0.021 -
HD175865 4 0.695 0.010 0.003 0.020 -
HD184499 4 1.000 0.003 0.004 0.006 -
HD185144 4 0.966 0.003 0.001 0.007 -
HD187216 4 0.823 0.011 0.003 0.021 -
HD191277 4 0.853 0.006 0.004 0.012 -
HD199799 4 0.686 0.012 0.002 0.024 -
HD232078 4 0.849 0.006 0.002 0.012 -

En el caso de que podamos rechazar la hipotesis nula, eoasids que los errores
aleatorios no son explicados por completo por las fuentesadas, y debemos introducir
un error aleatorio residual

A2 [Co]rosidual = A2 [Co]dosviacién tipica — A2 [Co]fuontcs conocidas* (414)
Entonces, el error aleatorio total que debemos considsrar e
AQ [Co]ﬁnal = AQ [Co]inicial + AQ[C()]residual- (415)

Con esta nueva estimacion del error volvemos a repetiradegio hasta que no
podamos rechazar la hipotesis nula anterior y no sea mexé@sgoducir ningln error
residual adicional.

Este estudio de la consistencia en las medidas de los snplara cada estrella ha
sido llevado a cabo para todas las observaciones realizamagesultados obtenidos para
las estrellas observadas en La Palma aparecen en las Tablag 2. El valor den es
elevado en todos los casos, lo que indica que la probabitidagtjuivocarnos al rechazar
la hipbtesis nula es muy alta. Por tanto, podemos consides los errores aleatorios
considerados inicialmente a partir de fuentes conocidasssficientes y no es necesa-
rio incluir una contribucion de errores debida a fuentexomocidas para explicar las
desviaciones observadas en las medidas de los indicessfaaiazon, para cada estrella
consideraremos el valor medio del indice pesado con losex{4.8) y el error asociado
a dicho valor medio (4.9) como el error aleatorio que debeemar en cuenta.
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En las Tablas 4.3-4.15 aparecen los resultados obtenided®studio de los errores
en las medidas de los espectros observados en Calar Altdagadéderentes noches de
observacion. En la mayoria de los casos, la estimacioiairde los errores explica los
errores aleatorios esperados y por ello no es necesaralidir un error aleatorio adi-
cional. Las estrellas para las que ha sido necesario irghodn error residual aparecen
seflaladas en negrita. En estos casos, el valor final dekipgu error han sido calculados
considerando el error total (ecuacion 4.7), con el errsideeal finaf indicado en la tabla.

Tabla 4.3:Estudio de la consistencia de errores en las medidas dedae$ medidos
sobre los espectros observados en Calar Alto. Resultadadgpraoche 2002/06/28. En

la tabla se indica el nUmero de medidas N para cada este¢lalor final del indice
COku (COyalor medio,» Promedio pesado con los errores), el error en el valor medio
del indice A[COlyalor medio), €l error debido a la desviacion estandar de las medidas
(A[CO]gesviacisn tipica): €l error aleatorio residualN[CO],csidual) Obtenido como se ex-
plica en el texto y el error debido a las fuentes de error ddasdA [CO]¢yentes conocidas)-

En negrita se sefalan los casos en los que los erroresradsatuciales no explican las
desviaciones observadas en las medidas de los indicea yogajue hemos introducido

el error residual correspondiente.

Estrella N co A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
G171-010 2 0.928 0.003 0.000 0.004 -
HDO001326B 2 0.958 0.002 0.000 0.003 -
HD004628 1 0.968 0.003 - - -
HD010307 2 0.989 0.001 0.000 0.001 -
HD095735 2 0.951 0.002 0.001 0.003 -
HD113285 2 0.847 0.013 0.019 0.006 0.018
HD117176 2 0.980 0.001 0.002 0.001 -
HD119228 2 0.878 0.009 0.013 0.003 0.012
HD140160 2 0.996 0.003 0.004 0.001 0.004
HD146051 2 0.885 0.002 0.001 0.003 -
HD148897 2 0.938 0.002 0.002 0.003 -
HD149661 2 0.975 0.002 0.003 0.001 0.003
HD150680 2 0.991 0.001 0.001 0.002 -
HD154733 2 0.913 0.001 0.003 0.002 -
HD155763 2 0.997 0.006 0.008 0.001 0.008
HD156014 2 0.836 0.003 0.001 0.005 -
HD156026 2 0.946 0.003 0.002 0.004 -
HD16109% 2 0.921 0.009 0.013 0.002 0.012
HD161817 2 1.000 0.001 0.003 0.002 -
HD164058 1 0.884 0.003 - - -
HD164349 2 0.919 0.003 0.002 0.004 -
HD167768 2 0.959 0.001 0.000 0.001 -
HD168723 2 0.952 0.001 0.001 0.002 -
HD175865 2 0.851 0.003 0.004 0.004 -

3El error residual final ha sido calculado como la suma cumdrae los errores residuales que son
necesarios aplicar en los diferentes pasos de la iterheigta conseguir 4.12.
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Tabla 4.3: Continuacion.

Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD181096 2 0.999 0.003 0.004 0.001 0.004
HD182835 2 0.996 0.001 0.002 0.001 -
HD184499 2 0.996 0.003 0.004 0.002 0.003
HD185144 2 0.978 0.001 0.000 0.001 -
HD199799 2 0.825 0.004 0.004 0.005 —
HD202447 2 0.966 0.004 0.005 0.002 0.005
HD209369 2 0.995 0.003 0.004 0.001 0.004
HD216228 2 0.937 0.003 0.004 0.002 0.003
HD217382 2 0.890 0.002 0.000 0.002 -
HD223047 2 0.920 0.002 0.001 0.002 —

Tabla 4.4:.Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2003/02/23.

Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD060179 2 0.997 0.001 0.000 0.001 -
HDO073394 2 0.971 0.003 0.005 0.004 -
HDO074000 2 0.986 0.004 0.003 0.006 -
HDO078732 2 0.944 0.002 0.004 0.003 -
HDO079452 2 0.973 0.002 0.004 0.002 -
HDO87737 2 0.999 0.001 0.001 0.002 -
HDO089822B 2 0.996 0.001 0.002 0.001 -
HD095735 2 0.962 0.003 0.004 0.004 -
HD096360 2 0.871 0.004 0.006 0.003 0.005
HD114961 2 0.830 0.004 0.001 0.006 -
HD122563 2 0.994 0.001 0.002 0.001 0.002
HD123299 2 0.998 0.002 0.006 0.003 -
HD126327 2 0.843 0.004 0.005 0.006 -
HD135722 2 0.963 0.002 0.000 0.002 -
HD139641 2 0.967 0.001 0.000 0.002 -
HD141527 2 1.013 0.003 0.004 0.002 0.004
HD148783 2 0.866 0.002 0.002 0.003 -
HD164058 1 0.895 0.002 - - -

Tabla 4.5:Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2003/03/20.

Estrella N co A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]

valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
BD+442051 2 0.951 0.002 0.000 0.004 -
HD058521 2 0.812 0.004 0.006 0.006 -
HD061772 2 0.876 0.002 0.001 0.003 -
HD062721 2 0.886 0.003 0.002 0.004 -
HD069267 2 0.886 0.003 0.003 0.004 -
HDO78712 2 0.820 0.004 0.007 0.006 -
HD082074 2 0.961 0.002 0.004 0.002 -
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Tabla 4.5: Continuacion.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD083425 2 0.900 0.002 0.002 0.003 —
HDO095578 2 0.874 0.002 0.002 0.003 -
HDO095735 2 0.953 0.003 0.001 0.005 -
HDO097907 2 0.904 0.002 0.000 0.004 -
HD102224 2 0.914 0.003 0.002 0.004 —
HD111631 2 0.935 0.002 0.002 0.003 —
HD121130 2 0.867 0.003 0.004 0.004 -
HD123657 2 0.868 0.012 0.017 0.005 0.016
HD138481 2 0.878 0.003 0.000 0.004 -
HD141714 2 0.968 0.002 0.001 0.003 —

Tabla 4.6:.Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2003/03/21.

Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD025329 2 0.988 0.001 0.002 0.002 -
HD027371 2 0.947 0.002 0.001 0.003 -
HDO035155 2 0.854 0.003 0.002 0.005 -
HDO042474 2 0.830 0.003 0.003 0.005 -
HDO044889 4 0.887 0.006 0.012 0.003 0.011
HD045829 2 0.882 0.002 0.004 0.003 -
HDO048329 2 0.898 0.004 0.006 0.003 0.005
HD049331 2 0.826 0.003 0.000 0.004 -
HD052005 2 0.880 0.002 0.005 0.003 -
HD060522 2 0.893 0.007 0.010 0.003 0.009
HD064332 2 0.851 0.003 0.004 0.004 -
HDO074395 2 0.976 0.005 0.007 0.003 0.006
HD081192 2 0.952 0.002 0.003 0.003 -
HD082885 2 0.986 0.001 0.001 0.001 -
HDO083632 1 0.924 0.006 - - -
HDO085773 1 1.003 0.005 - - -
HD092523 2 0.903 0.002 0.000 0.003 -
HD095735 4 0.960 0.001 0.003 0.003 -
HD099998 2 0.897 0.008 0.012 0.004 0.011
HD102328 2 0.909 0.002 0.002 0.003 -
HD103877 1 1.008 0.004 - - -
HD104307 2 0.906 0.004 0.001 0.006 -
HD107213 2 1.000 0.003 0.005 0.001 0.005
HD114330 2 0.989 0.006 0.009 0.003 0.008

Tabla 4.7:.Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/01/21.
Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]

valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual

HDO013555 3 0.998 0.002 0.004 0.003 -
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Tabla 4.7: Continuacion.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD014662 3 1.001 0.002 0.004 0.002 0.003
HDO015596 2 0.954 0.002 0.000 0.002 -
HDO017382 3 0.981 0.003 0.005 0.002 0.004
HD020893 3 0.915 0.002 0.004 0.003 -
HD023841 2 0.927 0.005 0.008 0.003 0.007
HD026846 2 0.922 0.002 0.000 0.002 -
HD028305 3 0.946 0.001 0.002 0.002 -
HD032147 3 0.951 0.002 0.004 0.002 0.003
HDO036395 3 0.938 0.002 0.004 0.002 0.003
HD037984 3 0.928 0.003 0.005 0.002 0.004
HD038656 3 0.964 0.002 0.002 0.003 -
HD041636 3 0.938 0.003 0.005 0.002 0.004
HDO044007 2 0.976 0.006 0.009 0.003 0.008
HDO073394 3 0.970 0.003 0.004 0.005 -
HD083632 3 0.912 0.002 0.004 0.003 -
HD095735 6 0.958 0.001 0.003 0.003 -

Tabla 4.8:Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/01/22.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD020619 3 0.992 0.005 0.008 0.002 0.007
HDO021197 3 0.951 0.004 0.006 0.002 0.006
HD021910 3 0.958 0.003 0.006 0.002 0.005
HD026297 3 0.966 0.003 0.005 0.003 0.004
HD029139 3 0.886 0.002 0.003 0.004 -
HDO030959 3 0.865 0.004 0.008 0.004 0.007
HDO031767 3 0.902 0.002 0.005 0.003 -
HD037160 3 0.947 0.002 0.001 0.003 -
HD037536 3 0.820 0.003 0.004 0.005 -
HD039364 3 0.931 0.005 0.008 0.003 0.007
HDO040657 3 0.923 0.001 0.003 0.002 -
HDO047914 3 0.897 0.002 0.005 0.004 -
HD048433 3 0.935 0.003 0.005 0.003 0.004
HD048565 3 0.998 0.003 0.005 0.003 0.004
HD049161 3 0.910 0.002 0.003 0.003 -
HD068284 3 0.996 0.004 0.006 0.002 0.006
HDO095735 3 0.958 0.004 0.006 0.003 0.006

Tabla 4.9:Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/01/23.

Estrella N co A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual

HDO013043 3 0.998 0.003 0.004 0.001 0.004

HD014221 3 1.004 0.002 0.004 0.002 0.003
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Tabla 4.9: Continuacion.

Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HDO015798 3 0.989 0.001 0.002 0.001 -
HD016901 3 0.993 0.001 0.003 0.002 -
HD017361 3 0.935 0.002 0.003 0.003 -
HD021017 3 0.921 0.001 0.003 0.003 -
HD026322 3 1.003 0.003 0.005 0.001 0.005
HDO027819 3 0.999 0.002 0.003 0.001 0.003
HDO031295 3 1.000 0.003 0.006 0.002 0.006
HDO035369 3 0.954 0.003 0.004 0.002 0.004
HD036003 3 0.957 0.001 0.002 0.003 -
HDO037828 3 0.943 0.002 0.003 0.003 -
HDO039801 3 0.821 0.003 0.003 0.005 -
HD042543 3 0.818 0.003 0.004 0.006 -
HD052973 3 1.001 0.001 0.003 0.002 -
HD057264 3 0.938 0.001 0.003 0.002 -
HDO061606 3 0.971 0.001 0.002 0.002 -
HD063352 3 0.910 0.003 0.005 0.002 0.004
HD066141 3 0.916 0.003 0.005 0.003 0.004
HDO070272 3 0.891 0.002 0.004 0.004 -
HDO075732 3 0.972 0.001 0.003 0.003 -
HD083618 3 0.912 0.002 0.002 0.003 -
HDO085503 3 0.923 0.003 0.005 0.003 0.004
HDO087822 3 1.005 0.003 0.005 0.002 0.005
HD089484 3 0.936 0.002 0.002 0.003 -
HD095735 6 0.958 0.003 0.007 0.004 0.006
HD099648 3 0.954 0.002 0.004 0.002 0.003
HD101501 3 0.992 0.004 0.007 0.001 0.007
HD110014 3 0.912 0.002 0.003 0.003 -
HD121299 3 0.935 0.001 0.002 0.003 -
HD122563 3 0.992 0.001 0.003 0.002 -
HD123299 3 0.999 0.003 0.005 0.002 0.005
HD124186 3 0.917 0.002 0.004 0.003 -
HD124897 2 0.922 0.005 0.007 0.003 0.006
HD130705 3 0.915 0.002 0.004 0.004 -
HD137471 3 0.882 0.002 0.004 0.003 -
HD164058 3 0.898 0.004 0.008 0.003 0.007

Tabla 4.10Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/04/13.

Estrella N co A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HDO058207 3 0.941 0.003 0.005 0.003 0.004
HD093487 2 0.979 0.005 0.007 0.002 0.007
HD095735 3 0.955 0.003 0.004 0.002 0.004
HD105262 2 0.990 0.001 0.002 0.002 -
HD113092 3 0.914 0.002 0.005 0.003 -
HD113285 3 0.846 0.003 0.002 0.005 -
HD114038 3 0.933 0.003 0.005 0.003 0.004
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Tabla 4.10: Continuacion.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD119228 3 0.887 0.004 0.007 0.003 0.006
HD119667 3 0.859 0.003 0.003 0.005 -
HD120933 3 0.872 0.004 0.007 0.003 0.006
HD122956 2 0.965 0.002 0.000 0.003 -
HD130694 3 0.896 0.002 0.005 0.004 -
HD134063 3 0.958 0.004 0.009 0.006 -
HD137704 3 0.900 0.003 0.006 0.003 0.005
HD141714 3 0.978 0.002 0.003 0.001 0.003
HD156283 3 0.894 0.002 0.004 0.003 -
HD157910 3 0.971 0.004 0.007 0.001 0.006
HD163990 3 0.848 0.002 0.002 0.004 -
HD164136 3 1.002 0.004 0.008 0.002 0.008
HD166208 2 0.973 0.001 0.002 0.002 -
HD174638 3 1.005 0.003 0.008 0.006 -

Tabla 4.11Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/04/14.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD041597 3 0.933 0.003 0.005 0.002 0.005
HDO054810 3 0.942 0.002 0.004 0.002 0.003
HDO073593 3 0.952 0.003 0.005 0.002 0.005
HDO078732 3 0.945 0.003 0.005 0.003 0.005
HD079211 3 0.957 0.005 0.008 0.002 0.008
HD085235 3 0.997 0.003 0.005 0.001 0.005
HDO085773 2 0.978 0.002 0.002 0.003 -
HDO095735 3 0.956 0.003 0.005 0.002 0.004
HD114095 2 0.945 0.003 0.005 0.002 0.005
HD114946 3 0.957 0.005 0.008 0.004 0.007
HD117876 3 0.946 0.004 0.007 0.002 0.007
HD126681 2 0.979 0.005 0.007 0.003 0.006
HD131430 3 0.902 0.005 0.008 0.004 0.007
HD131918 3 0.896 0.004 0.007 0.003 0.007
HD132345 3 0.909 0.005 0.008 0.002 0.008
HD145675 3 0.971 0.005 0.009 0.002 0.008
HD149009 3 0.872 0.004 0.007 0.003 0.007
HD151203 3 0.866 0.002 0.006 0.004 -
HD187216 2 0.874 0.003 0.002 0.004 -

Tabla 4.12Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/04/15.

Estrella N co A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
BD+012916 2 0.958 0.005 0.008 0.002 0.007
HD061603 3 0.875 0.004 0.006 0.003 0.005
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Tabla 4.12: Continuacion.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD062345 3 0.963 0.001 0.002 0.002 -
HD063791 2 0.974 0.001 0.003 0.002 -
HD065714 2 0.954 0.005 0.007 0.002 0.007
HDO072324 3 0.952 0.001 0.003 0.002 -
HDO074442 3 0.935 0.003 0.005 0.002 0.005
HD095735 3 0.959 0.004 0.006 0.003 0.006
HD124850 3 0.995 0.003 0.006 0.002 0.006
HD126778 2 0.935 0.001 0.003 0.002 -
HD127243 3 0.959 0.005 0.009 0.002 0.009
HD136726 3 0.907 0.003 0.006 0.002 0.005
HD137759 3 0.931 0.004 0.007 0.002 0.006
HD137909 3 0.999 0.003 0.006 0.001 0.006
HD141527 2 0.995 0.003 0.004 0.002 0.004
HD147923 3 0.865 0.003 0.007 0.004 -
HD160933 2 0.986 0.002 0.003 0.001 0.003
HD168322 3 0.942 0.005 0.008 0.002 0.008
HD168720 3 0.886 0.005 0.008 0.003 0.007
HD173819 3 0.934 0.004 0.006 0.003 0.006
HD184786 3 0.858 0.002 0.006 0.004 -
HD202447 3 0.960 0.005 0.009 0.002 0.008

Tabla 4.13Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/04/16.

Estrella N CcoO A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]

valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HD061064 3 0.998 0.004 0.007 0.002 0.007
HDO076813 3 0.968 0.003 0.005 0.002 0.004
HDO076932 3 0.989 0.003 0.006 0.003 0.005
HDO078732 3 0.947 0.004 0.007 0.003 0.007
HD095735 3 0.960 0.003 0.006 0.002 0.005

HD150012 2 0.988 0.001 0.001 0.001 -
HD161797A 3 0.980 0.005 0.008 0.001 0.008
HD163993 3 0.962 0.005 0.008 0.002 0.008
HD184786 2 0.860 0.007 0.009 0.003 0.009
HD187921 3 1.000 0.006 0.010 0.002 0.010
HD195593 3 1.000 0.005 0.009 0.001 0.009

Tabla 4.14Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/04/17.

Estrella N co A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HDO072184 2 0.933 0.006 0.001 0.008 -
HD095735 2 0.953 0.004 0.002 0.006 -
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Tabla 4.15Continuacion de la Tabla 4.3 para la noche 2005/04/18.

Estrella N Co A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
BD+233130 2 0.988 0.006 0.008 0.002 0.008
HDO072905 3 0.985 0.005 0.009 0.002 0.009
HD095735 3 0.954 0.005 0.008 0.003 0.008
HD111631 2 0.932 0.003 0.004 0.002 0.004
HD188119 3 0.953 0.004 0.007 0.002 0.007
HD191277 3 0.922 0.005 0.008 0.002 0.008

4.2.3. Efectos sistem@icos

Una vez calculados los valores finales del indicexg® su error correspondien-
te para cada estrella en cada noche, debemos estudiar ibepafectos sistematicos
debido a la existencia de diferencias en el sistema espeatcneetrico entre las distintas
noches de observacion. Para ello, realizamos un estudiondgatibilidad de las medidas
del indice de CO para las estrellas con observacionesdapein diferentes noches de
observacion, comparando la medida del indice y su etOr, {che i, A[CO]noche i) CON la
media y el error pesados con los errores obtenidos con laslasedel indice en el resto
de NochesqO esto nochess A[CO]resto noches)- D€ €ste modo, eliminamos la correlacion en
las medidas y las incertidumbres que aparecerian al @masith media obtenida a partir
de todas las medidas de que disponemos para cada ésffelleste caso, para decidir si
son compatibles estas medidas realizamos urt skl que planteamos como hipbtesis
nula

COnoche i C()resto noches> (416)

es decir, si todas la medidas son compatibles entre si ystentes con sus barras de
error. Esto ocurrira siempre que

|COnocho i Corcsto nochcs| <
—— = ta/2,f7
\/A2[Co]nochc i _|_ A2 [Co}rcsto noches

ni n2

(4.17)

t (star,noche i) =

donden; es el nUmero de medidas para la estrella utilizado en@llcadiel indicef; = 1

en todos los casos, ya que comparamos una a una las medidagd#¢llas de una noche
con las medidas en el resto de las nocheSgg el nUmero de grados de libertad calculado
a partir de la aproximacion de Welch

(AQ [Co}nochc i _'_ A2[%}rcsto noches > 2

. ni no

f <Sta,r’ nOChe Z) o (A2 [Co]nochc i/n1)2 _|_ (A2[@}rcsto nochcs/n2)2 N 2 (4'18)
ni+1 na+1

“En el caso de que la estrella solo haya sido observada enodbes) estamos estudiando si ambas
medidas son compatibles y consistentes con sus barrasode err
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Tabla 4.16:Resultado del estudio de compatibilidad de medidas dé&téndOgy; en estrellas
repetidas las diferentes noches de observacion en Catard indica el nivel de significacian
en el contraste de hipbtesis nula planteado en 4.16.

Estrella | #01 | #02 | #03 | #04 | #05 | #06 | #07 | #08 | #09 | #10 | #11 | #12 | #13 |

HDO073394 0.418 0.418

HD078732 0.290 0.461 0.317

HD083632 0.154 | 0.154

HDO085773 0.068 0.068

HD095735| 0.084 | 0.193 | 0.173 | 0.098 | 0.414 | 0.484 | 0.479 | 0.255| 0.322 | 0.406 | 0.294 | 0.218 | 0.291
HD111631 0.279 0.279
HD113285| 0.476 0.476

HD119228 | 0.264 0.264

HD122563 0.146 0.146

HD123299 0.414 0.414

HD141527 0.026 0.026

HD141714 0.036 0.036

HD164058 | 0.087 | 0.076 0.184

HD184786 0.415| 0.415

HD202447 | 0.260 0.260

Tabla 4.17:Resultados para el estudio de errores de medidas estrefasidas en
diferentes campafas de observacion en Calar Alto. Erbla &e indica el nUmero de
medidas N para cada estrella en diferentes noches de otiserval valor final del
indice CQxp (COyalor medio, Promedio pesado con los errores), error en el valor medio
del indice A[CO]yalor medio), €rror debido a la desviacion estandar de las medidas
(A[CO]desviacion tipica), €rror aleatorio residual[CO],esidual) Obtenido como se explica

en el texto y error debido a las fuentes de error conocidd€ Q]suentes conocidas)- EN
negrita se sefialan los casos en los que los errores atsatoitiales no explican las
desviaciones observadas en las medidas de los indicea yogajue hemos introducido

el error residual correspondiente.

Estrella N Cco A[CO] A[CO] A[CO] A[CO]
valor medio  valor medio  desviacion tipica  fuentes codasi  residual
HDO073394 2 0.971 0.002 0.001 0.003 -
HDO078732 3 0.945 0.002 0.001 0.003 -
HDO083632 2 0.913 0.002 0.005 0.003 -
HDO085773 2 0.990 0.009 0.012 0.003 0.012
HDO095735 13 0.957 0.001 0.003 0.002 0.002
HD111631 2 0.934 0.002 0.002 0.002 -
HD113285 2 0.846 0.003 0.000 0.004 -
HD119228 2 0.886 0.004 0.005 0.005 -
HD122563 2 0.993 0.001 0.001 0.001 -
HD123299 2 0.998 0.002 0.001 0.002 -
HD141527 2 1.004 0.009 0.013 0.003 0.012
HD141714 2 0.973 0.005 0.007 0.002 0.007
HD164058 3 0.892 0.003 0.005 0.003 0.004
HD184786 2 0.858 0.002 0.001 0.003 -
HD202447 2 0.964 0.003 0.004 0.004 -
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En la Tabla 4.16 presentamos los valores del grado de siagiffico para las es-
trellas repetidas y observadas en Calar Alto incluidas éibleoteca. En todos los casos
« es suficientemente alto para aceptar la hipotesis nulé)(¢ dor tanto, las medidas del
indice para una misma estrella en diferentes noches devab&n son compatibles y no
existen errores sistematicos que debamos tener en cuenta.

Por Gltimo, debemos estudiar si los errores en las medieléssdndices para cada
noche explican los errores aleatorios esperados para sa@#lee o si por el contrario
es necesario introducir una fuente de error aleatoriouwati®ara ello, seguimos el mis-
mo procedimiento explicado €+.2.2. Los resultados de este estudio sobre las medidas
de estrellas con medidas en diferentes noches de obsenauarecen en la Tabla 4.17.
En este caso, sblo cinco de las estrellas necesitan unaeatorio residual (estrellas
sefaladas en negrita) mientras que el resto de medidaamegplicadas con los errores
derivados de las fuentes conocidas.

En la Figura 4.3 presentamos las medidas del indicg{Cgara las estrellas con
observaciones repetidas en diferentes noches en lasabgass diferencias con respec-
to a la media pesada con los errores en las ordenadas.

Para el caso de las observaciones realizadas en La Palrteanositon cuatro estre-
llas repetidas en las dos campafas de observacion. EgueaF.4 podemos comprobar
la consistencia entre las medidas y sus barras de erroreenasst.

4.3. Correccbn empirica de losindices medidos en la bi-
blioteca estelar

Como ya indicamos efi4.1, los espectros obtenidos en Calar Alto presentan pro-
blemas en la forma del continuo (ejemplo en la Figura 4.1)rqpgehan llevado a buscar
una correccion empirica de los mismos. Al comparar lasdasdle los indices sobre los
espectros de la nueva biblioteca estelar obtenidos con OMESSS en Calar Alto con
los medidos sobre los espectros presentados por KH86 (streados correctamente),
vemos que estos Ultimos son sistematicamente superi®ireembargo, al hacer dicha
comparacion sobre los espectros observados en La Palmasvgue las medidas son
similares. Por ello, utilizaremos las observaciones deesaiellas observadas de nuevo
en La Palma para obtener una correccion empirica de thseim medidos sobre los es-
pectros de observados en Calar Alto, utilizando para eflariadidas del indice G&:.

Es importante sefialar que los espectros obtenidos en S&danan sido remuestreados
a la resolucion espectral de los espectros observados &alb@za, de manera que las
comparaciones son perfectamente consistentes entre si.
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Figura 4.3:Comparacion de las medidas del indiceggQpara estrellas observadas en mas de una noche
en Calar Alto. Como hemos comprobado que no existen efeistegdaticos que debamos tener en cuenta,
hemos determinado el valor promedio de todas las medidas yuptos representados corresponden a la
diferencia de las medidas con respecto a la media pesadascendres (para la representacion, los valores
en el eje Y han sido multiplicados por un factdr®). Las barras de error indican los errores aleatorios
correspondientes en cada caso. La linea punteada refareserdiferencia nula. Para cinco de las estrellas
habria que introducir un error aleatorio residual (exion en el texto, Tabla 4.17) y en esos casos se
ha representado con una linea discontinua la diferenciaespecto a la nueva media pesada teniendo en
cuenta los nuevos errores. En estos cinco casos el valoivééde significaciornn no es suficientemente
pequefio como para poder rechazar la hipbtesis nula delaglide varianzas.
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Figura 4.4.Comparacion de las medidas del indice de CO para estotitzsvadas
mas de una noche en La Palma (representacion equivaléatEigura 4.3). Como
se puede ver, las medidas en las diferentes noches son dolegpabn sus barras de
error.

4.3.1. Consistencia de lomdices medidos en los espectros observa-
dos en La Palma frente a los medidos en los espectros de KH86

En primer lugar, comprobamos que los indices medidos dobrespectros obte-
nidos en La Palma son compatibles con los medidos sobre pestess de KH86, una
vez remuestreados a la resolucion de los espectros ollssrea La Palma. Para ello,
asignamos a cada estrella observada en La Palma una edérédldiblioteca de KH86
lo mas similar posible en temperatura efectiva y clase derlasidad (Tabla 4.18), y
medimos el indice de CO sobre su espectro. Para este estadgderamos Unicamen-
te estrellas de metalicidad solar ya que la biblioteca de@&st8o presenta estrellas de
este tipo. En nuestro caso, la resolucion de los espectrééH86 es muy similar a la
de los observados en La Palma y por ello podemos hacer la cacirade los indices
directamente. Los errores considerados en las medidas lesbespectros de KH86 han
sido calculados a partir de la dispersion del flujo en logetsps en regiones de continuo
libres de caracteristicas de absorcion (hemos emple@adoismas zonas que las conside-
radas en los espectros de La Palmagde2.1). Los espectros originales de KH86 vienen
dados en nimero de onda, con una dispersion de 0:2/@ixel y una FWHM de 1.6
cm~! que se corresponde con una velocidad radial-del0 km/s. Consideramos como
error en calibracion en longitud de onda un pixel, queaduite en un error de 15 km/s.

En la Figura 4.5 representamos los indices medidos paestigdlas observadas en
La Palma frente a las correspondientes de KH86, con sugsmasociados. El coeficiente
de determinacion? en este caso es 0.9768, que indica la buena correlaciorvataey
la consistencia entre los dos grupos de medidas.
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Tabla 4.18:Estrellas de KH86 (tercera columna) elegidas para la camajiar con las
estrellas observadas en La Palma (primera columna), juontcsas tipos espectrales. Se
seflalan en negrita aquellas estrellas para las que valeres indices no son estadistica-
mente compatibles. Las diferencias en los tipos espestydbevariabilidad de las estrellas
(sefialadas como var junto al tipo espectral) explican lgoma de los casos. Para otras es-
trellas, las diferencias se explican debido a restos de@baes telUricas en los espectros
observados en La Palma (1).

Estrella Tipo espectral  Estrella KH  Tipo espectral  Notas
Febrero 2006

HDO058521 M5Ib-Il (var)  u Cep M2la
HDO095735 M2v HDO095735 M2v
HD111631 MO0.5V HD095735 M2V
HD114961 M7 BK Vir M7l
HD119228 M211 75 Cyg M1l (var)
HD120933 K5Il ~ Dra K5Il (var)
HD138481 K5Il ~ Dra K5Il (var)
HD148783 Meélll x Peg M2l
HD164058 K5Il ~ Dra K5Il (var)
HD184786 M4.5111 x Peg M2l
Mayo 2007

BD+442051 M2v HD095735 M2V 1)
HD069267 K4l 39 Cyg K3l
HDO073394 G5lllw oUMa G5llla (var)
HDO073593 G8Iv e Vir G8lll
HDO075732 G8v o Dra KOV (var)
HDO076813 Galll oUMa G5llla (var)
HDO076813 Galll oUMa G5llla (var)
HDO078712 M6SiIII x Peg M2l
HDO079452 Gélll oUMa G5llla (var)
HDO080390 M4llla x Peg M3l
HD081192 G7lI e Vir G8lllab
HDO083425 K3l 39 Cyg K3l
HD083618 K3l 39 Cyg K3l
HD083632 K2Il x Oph K2Ill (var)
HDO087822 Fav v Peg F8lll
HD095735 M2v HD095735 M2v
HD099998 K4l 39 Cyg K3l
HD107213 F8Vs v Peg F8lll
HD114038 K1 . Cep K1l
HD114961 M7 BK Vir M7l
HD119228 M1 (var) 75 Cyg M1l (var)
HD120933 K5Il ~ Dra K5Il (var)
HD121299 K2il . Cep KOlll (var)
HD122563 F8IV v Peg F8lll
HD123657 M4l x Peg M2l
HD126327 M7.5111 SW Vir M7
HD130705 K4ll-11 39 Cyg K3l
HD131430 K2-3llI x Oph K2il
HD134063 G5l e Vir G8lllab
HD136726 K4l x Oph K2Ill (var) @)
HD137704 K4l 39 Cyg K3l
HD145675 KoV o Dra KOV (var)
HD149661 Kov o Dra KOV (var)
HD154733 K3l 39 Cyg K3l
HD164349 K0.511B RW Cep K2l
HD167768 Galll oUMa G5llI (var)
HD168720 M1l 75 Cyg M1l (var)
HD175865 M5III (var) x Peg M3l
HD184499 Gov v PEG F8lll
HD185144 KoV o Dra KOV (var)
HD199799 M1l BS 8726 MOlab
HD232078 K4-5111/ 39 Cyg K3l
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Figura 4.5indices medidos en las estrellas observadas en La Palnta fren
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(sefaladas en la Tabla 4.18) con sus correspondientess lwhererror. Las
estrellas de metalicidad no solar estan indicadas cors asjzes.
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Por otro lado, para cuantificar estadisticamente quenttisés medidos en La Pal-
ma son consistentes con los medidos sobre los espectros@terkalizamos un contraste
bilateral de igualdad de las medidas en los dos sistemascBda par de estrellas, consi-
deramos que las medidas en ambos sistemas son igualee¢isptula) cuando

|COENE — COkm|

\/ A2[COENC] N A2[COxH]

ni n2

t =

< toz/Q,f (419)

dondeCOLES y A[COENC] son el valor promedio del indice de CO y su error asocia-
do para la estrella observada en el TNG, respectivamente,eg el nimero de medi-
das del indice para dicha estrella (en el caso de obsenexien La Palmay, = 4);
COxku, A[COky] es el valor del indice y su error para la estrella elegid@asla por
KH86, y n, es el numero de medidas para dicha estrella (en estengasal), y f es el
numero de grados de libertad que viene dado por la aproomae Welch aplicada a
este caso particular

<A2[COEEG] LA [coKH1>2

ni ng

—2. (4.20)

f= (A2[COERC]/n1)? (A2[COkH]/n2)?
P na+1

Al aplicar este estudio, encontramos que los indices deakyparejas de estrellas
no son estadisticamente compatibles (estrellas en aegria Tabla 4.18). Sin embargo,
en la mayoria de estos casos las estrellas de KH86 son legrialbien los espectros de
La Palma muestran restos de absorciones telUricas, loxliezelas discrepancias. Por
ello consideramos que los indices medidos sobre los espaaiiservados en La Palma
son compatibles con los medidos sobre los espectros de KHi8@gen ser utilizados
para corregir las medidas en los espectros observados anAlal.

4.3.2. @lculo de la correccbn emprica de losindices medidos en la
biblioteca estelar

Una vez hemos demostrado que los indices medidos sobrggesteos observados
en La Palma son consistentes con los obtenidos sobre losespge KH86, utilizaremos
las medidas de las estrellas observadas tanto en La Palnoeero@alar Alto para calcu-
lar una correccibn empirica de los indices en estawa#i En la Figura 4.6 representamos
los indices medidos sobre las estrellas observadas erlioa Rante a las observadas en
Calar Alto (remuestreadas a la resolucion de las obsemesiobtenidas en La Palma),
con sus correspondientes barras de error. Aunque loesdiedidos sobre los espectros
de Calar Alto presentan valores sistematicamente supsr#los esperados, siguen una
relacion lineal con los medidos en los espectros obsesvadda Palma. Por ello, la co-
rreccion empirica que debemos aplicar es simplementeigtiedineal obtenido a partir
de los dos grupos de medidas y para el que obtenemos un aoiefidee determinacion
r? = 0.9539. En la Figura 4.7 presentamos los indices medidos en lastdiscampanas
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Figura 4.6:Comparacion del indice G@; para las estrellas comunes en las
observaciones realizadas en La Palma{&©) y en Calar Alto (CQ4T4). La
diagonal presenta la relacion 1:1 esperada en el caso degjdes conjuntos
de medidas fueran correctos. Los diferentes colores yaaslepresentan las
distintas campafias de observacion en Calar Alto. La lmmteada representa
el ajuste lineal obtenido.
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Figura 4.7:Comparacion del indice G@; para las estrellas comunes en las observaciones rea-
lizadas en La Palma (GE&“) y en Calar Alto (CQAM) para las distintas campafas de obser-
vacion en Calar Alto. La linea punteada representa eteajireal obtenido a partir de todas las
medidas disponibles representado también en la Figurd dsémedidas mas alejadas de la rela-
cion obtenida son 2002/02/28: HD199799, clasificada castreléa variable pulsante; 2003/03/20:
HDO078127, clasificada como estrella semi-regular pulséti@5/04/14: HD187216, clasificada
como estrella de Carbono.

de observacion en Calar Alto, de manera que podemos coarpgole no existen dife-
rencias sistematicas de la correccibn empirica pamististas campafas de observacion
con respecto al ajuste lineal obtenido a partir de todasstaslias en comun.

Valores finales delindice D¢

Por Gltimo, hemos utilizado la ecuacion 3.26 para coinviais medidas del indice
COky corregidas segln se ha explicado en la seccion anterilmseralores del indice
Dco que se utilizaran en el Capitulo 5 para el calculo de lasiitnes empiricas de ajus-
te. Las incertidumbres en las medidas dgbBe han calculado aplicando la propagacion
clasica de errores a partir de las incertidumbres de lasdaegara el CQy. En el caso
de las estrellas observadas en La Palma, como los espeatestam afectados de ningin
problema adicional, hemos medido directamente el indige Bn la Tabla A.1 aparecen
listadas las estrellas de la biblioteca estelar con logeslinales del By y sus incerti-
dumbres asociadas. En dicha tabla se sefialan con el siintaal estrellas que han sido
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observadas en La Palma.

4.4. Resumen

La forma del continuo en los espectros obtenidos en Calarpxisenta una falsa
estructura a gran escala que impide medir correctamentesta@bn de CO en 2.3m
utilizando la nueva definicion del indice-B presentada en el Capitulo 3. Por esta razon,
se ha utilizado el indice G@, medido sobre la muestra de estrellas repetidas en La Pal-
ma para obtener una calibracibn empirica para las medeldadice sobre la biblioteca
estelar. En este capitulo se ha discutido el proceso dedmgadialibracion de los indices,
junto con el analisis de errores realizado en todo el piotedto. Como resultado ob-
tenemos medidas realistas del indicesQ@y la estimacion de su error) para las estrellas
de la nueva biblioteca estelar. Estas medidas constitwgerdlores de partida para el
calculo de las funciones empiricas de ajuste que se pgegsen el proximo capitulo.



Capitulo 5
Calibracion emprica del indice Dqg

En este capitulo estudiamos el comportamiento la almsodzl CO en 2.3im con
la temperatura efectiva, la gravedad superficial y la nmetiad. Para ello hemos calcu-
lado las funciones empiricas de ajudttifg function$ que describen cuantitativamente
las variaciones del indicedg con los tres parametros atmosféricos simultaneamieate.
ra facilitar la utilizacion e implementacion de estasdiones de ajuste, se proporciona
€Nhttp: //ww. ucm es/ i nfo/ Astrof /el lipt/Co htni Una subrutina eRORTRAN que utiliza las
funciones de ajuste derivadas en este trabajo para caklwator predicho del indice
Dco para unos valores de entrada determinados de los pararaétrosféricos.

Estas funciones de ajuste han sido introducidas en los w®delsintesis evolutiva
del Dr. A. Vazdekis. En este capitulo se presentan las qoixties preliminares deld y
se estudia la dependencia de la evolucion temporal dedrabn la metalicidad y la
pendiente de la funcion inicial de masas.

5.1. Comportamiento cualitativo de la absoradbn del CO
con los parametros atmoséricos

Desde el inicio del estudio de la banda K con la aparicibrodenlievos detectores
infrarrojos, todos los autores que han observado en esteahd espectral han indicado
el comportamiento cualitativo de las absorciones de COrdiperdo del tipo de estrellas.
Las absorciones debidas al CO son mas profundas pardasstreds, mientras que las
estrellas calientes no presentan dicha caracteristiectal. Por otro lado, las absorcio-
nes son mas importantes conforme la gravedad superfisiaimiye, de manera que las
estrellas supergigantes presentan bandas de absortiolasial CO mas profundas que
las estrellas enanas de temperatura similar. Este compertt fue descrito desde los
primeros estudios fotométricos del CO por Baldwin et @7@), quienes indicaron la de-
pendencia del indice fotométrico definido por ellos cotipel espectral para su muestra
de estudio (Figura 5.1), mostrando que estrellas de tigmecaales mas avanzados pre-
sentan absorciones debidas al CO mas importantes. KH&&rdn su biblioteca estelar
de resolucion media para mostrar la dependencia de steiegdpectroscopico, Gtf,
con la temperatura efectiva (Figura 5.2) e indicar la depeaid con la gravedad. Poste-
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Figura 5.1:Representacion del indice fo-  Figyra 5.2:variacion de la intensidad de la
tométrico definido por Baldwin et al. (1973)  ghsorcion del CO en magnitudes con la tem-
frente al tipo espectral. Los diferentes Simbo-  haratra efectiva dada por KH86. Las estrellas
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luminosidad, tal y como se explica en la figu- - gantes con cuadrados y las supergigantes con
ra. Las lineas discontinuas representan la dis- §iamantes

persion del indice de CO para estrellas de cla-
se de luminosidad .

riormente otros autores (por ejemplo Lancon & Rocca-Voange, 1992; Doyon et al.,
1994; Wallace & Hinkle, 1997; Ramirez et al., 1997; ForSehreiber, 2000; Langcon &
Wood, 2000; Ivanov et al., 2004; Silva et al., 2008) tamlién sefalado este comporta-
miento, de manera que la dependencia del CO con la tempeeeftativa y la gravedad
es bien conocida.

Por otro lado, los estudios te6ricos de McWilliam & Lamk{@@A84) y Origlia et al.
(1993) ya indicaban que las bandas de absorcion del C@uidepender también de la
metalicidad de las estrellas (ver Figura 5.3). Terndrup.€1891) mostraron que las es-
trellas de la ventana de Baade presentan profundas ban@43 ee 2.3um, y utilizaron
dicha observacion para indicar la posible alta metalttdiaestas estrellas. Por otro lado,
las predicciones de los modelos de Maraston (2005) tambigstran la dependencia
de las absorciones del CO con la metalicidad, y recientesradsones de poblaciones
estelares compuestas (por ejemplo Origlia & Oliva, 2006gRet al., 2007) apoyan esta
dependencia. Desafortunadamente, el recubrimiento édengairos de las bibliotecas en
la banda K hasta el momento (Tabla 2.1) no era suficiente parditicar esta dependen-
cia con la metalicidad.

Origlia et al. (1993) (ver Figura 5.3, derecha) y Origlia &v@l(2000) realizaron
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Figura 5.3:1zquierda: Dependencia del indice fotométrico del CO con la gravediad
abundancia de Carbonrg'2C), el cociente'?C/!3C y la velocidad de microturbulencia
(de arriba a abajo y de izquierda a derecha) segln los modeldcWilliam & Lambert
(1984).Derecha:Dependencia del indice de CO (medido en anchuras eqwaalér) con

la gravedad (panel superior) y la metalicidad (panel infegegln los modelos tebricos de
Origlia et al. (1993).

una aproximacion teorica al estudio de la dependenciandigle con los parametros este-
lares basicos utilizando los modelos ya mencionadosgtiég a conclusiones similares:

Dependencia con la temperatura efecfivg, bien conocida observacionalmente,
gue establece la abundancia relativa de CO/C.

Dependencia con la gravedad superfigiatambién descrita anteriormente, que
influye en el equilibrio de H/ H (y por ello en la opacidad total) y de este manera
modifica la densidad de columna total del gas de la fotosfarastrellas frias, con
CO/C~1 la densidad de columna de CO escala sop~'/3 y por ello las lineas
empiezan a ser mas opacas al disminuir la gravedad.

Dependencia con la velocidad de microturbulerGiajue determina la anchura
gaussiana de las lineas vy, por tanto, la anchura equieatkntas lineas satura-
das (las transiciones del CO son semi-prohibidas y tienas alas Lorentzianas
muy débiles).

Dependencia con la la metalicidad y la abundancia reldgévearbono, que define
el valor C/H (también indicada por McWilliam & Lambert, 198ver Figura 5.3
panel izquierdo). Para unos valores dadodgey g, las opacidades de todas las
lineas de CO escalan linealmente con la abundancia denca@él.

El valor de la velocidad de microturbulencia no puede secrehado directamente

con los parametros estelares pero, basandose en ohseesmespectroscopicas detalla-
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das, se ha encontrado que aumenta cuando la luminosidatiétalca L, también lo
hace. En primera aproximaciofiescala linealmente cdng L, y de este modo estre-
llas gigantes M de los Ultimos tipos tienen velocidades aeaturbulencia unos 0.8 km/s
mayores que estrellas gigantes K de los primeros tipos.eet@tle la velocidad de mi-
croturbulencia empieza a ser mas importante en estrelfgygigantes rojas e indica el
hecho de que estrellas de clase de luminosidad | tienencaases de CO mucho mas im-
portantes que gigantes de similar temperatura y gravedeivdlores derivados escalan
de manera aproximadamente lineal danl,;,.;, un comportamiento similar al encontrado
para estrellas gigantes. De este modo, de manera praatweaiacion del indice de CO en
supergigantes y gigantes rojas puede ser reproducido ntediaa relacion empirica que
relacione linealmente la velocidad de microturbulegaian la luminosidad bolométrica
(Origlia & Oliva, 2000)

§(km/s) ~ 20— 0.4Mb01. (51)

El analisis espectral de sistemas metalicos y viejoszagd por Origlia et al.
(1997), y de cumulos jovenes de las Nubes de Magallaneslida & Origlia (1998)
confirmaron la relacion anterior al obtener valores eiopérde acuerdo con los deriva-
dos de modelos de sintesis espectral utilizando dicheid@laAsi, mediante el diagrama
HR se obtiene una relacion indirecta de la velocidad deathidoulencia con la gravedad,
de manera que las dependencias observadas con la graveldgéinel comportamiento
con la velocidad de microturbulencia.

En la Figura 5.4 se representan espectros de estrellag@eken la nueva bibliote-
ca estelar para ilustrar las dependencias cualitativasalgsiorcion del CO en 2;3n con
los parametros atmosféricos. En la columna izquierdasestran estrellas con similar
gravedad y metalicidad, pero diferentes temperaturasiedsecDe esta manera podemos
ver como la absorcion del CO es mas importante confornenfgeratura efectiva de la
estrella disminuye. En la columna central representantoslles de similar temperatu-
ra efectiva y metalicidad, poniendo de manifiesto la depecidele la absorcion con la
gravedad superficial anteriormente descrita (estrellarantienen bandas de CO menos
importantes que estrellas gigantes). Por Gltimo, en lamwohl derecha se presentan es-
trellas de diferente metalicidad pero temperatura efectigravedad similar, mostrando
en este caso que estrellas menos metalicas presentaciabesrdebidas al CO menos
importantes que estrellas mas metalicas. Como ya se adu] esta dependencia con
la metalicidad, indicada anteriormente por otros autmas, ser cuantificada por primera
vez en este trabajo.

5.2. Trabajos previos en la parametrizadbn de la absor-
cion de CO en 2.3um

En la seccion anterior hemos mostrado como desde el idaiestudio del CO en
2.3 umse ha apuntado la dependencia de esta caracteristicaraspen los parametros
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130 Calibracion emgrica del indice Dqo

atmosféricos de forma cualitativa. En cambio, pocos agtban traducido dichas depen-
dencias en expresiones empiricas que relacionen la atrsaie CO con los parametros
atmosféricos. Lancon & Rocca-Volmerange (1992) fuemmgdrimeros en calcular una
relacion entre el indice de CO definido por elldg;o(um), y la temperatura de coldr,,
sb6lo valida para estrellas gigantes don< 9000 K,

Weo(pm) = 4.32 x 1072 — 4.58 x 1076 7.

Posteriormente, Doyon et al. (1994) parametrizaron dedqguarcial el comporta-
miento del indice CQ en funcion de la temperatura efectiva para estrellas dangis
clase de luminosidad, con una precision de 0.015 mag,

EnanasCOy, = 0.866 — 2.95T, + 2.55T%,
GigantesCOy, = 1.530 — 5.01T, + 4.10T%,
SupergigantesCOg, = 1.353 — 2.80T},

donde T, es la temperatura efectiva en unidades deKL.OEstas expresiones son vali-
das siempre que CQsea positivo. Mas recientemente, Ali et al. (1995) y Raméateal.
(1997) utilizaron sus bibliotecas estelares (centradassemellas enanas y gigantes, res-
pectivamente; ver Tabla 2.1) para obtener relaciones queitea calcular temperaturas
efectivas a partir de la medida del indice de CO para estrd diferente clase de lumi-
nosidad:

EnanasT,; = (6651 + 221) — (482 4+ 83) EW + (12.1 + 6.6) EW/?
GigantesT,.g = (5019 £ 79) — (68 + 4)EW

dondeT,s es la temperatura efectiva en KBV es el indice de CO (eA) segin la
definicion de Ali et al. (1995) en el caso de estrellas engriRamirez et al. (1997) para
estrellas gigantes (ambas definiciones comparten los rsiimdes de la banda de ab-
sorcion, pero consideran diferentes bandas de continuo).

Hasta el momento, las relaciones calculadas por otrosemutonsideran la depen-
dencia de la absorcion del CO en 2.8 con la temperatura efectiva y la gravedad. Sin
embargo, la dependencia con la metalicidad indicada pomlagelos (ver Figura 5.3,
derecha), observada en detalle por primera vez con estatbda (Figura 5.4, columna
derecha), no habia sido incluida en los estudios hastaltafe

5.3. Funciones empicas de ajuste

Como se ha indicado en la seccion anterior, no existiaahglshomento ningln
estudio sistematico de la dependencia de la absorcid@@en 2.3:m en funcion de los
tres parametros atmosféricos estelares debido, funttafmeente, al pobre recubrimien-
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to del espacio de parametros de las bibliotecas anteriesegcialmente en metalicidad
(Tabla 2.1). Por ello, uno de los objetivos fundamentalesdde trabajo es obtener de-
pendencias cuantitativas de la absorcion de CO enr®.8on dichos parametros a travées
de las llamadas funciones empiricas de ajuteng function3. Estas funciones buscan
reproducir la intensidad de un indice determinado, enase el R.o, en funcion de
los parametros atmosféricos de las estrellas indivetyjajustando para ello relaciones
matematicas, pero no pretenden explicar los mecanisisioss que producen dichas de-
pendencias.

5.3.1. Metodo general

Para obtener las funciones de ajuste que describen el ctanmpento de un indice
determinado con los parametros atmosféricos, elegimgwimer lugar los indicadores
de temperatura efectiva, gravedad superficial y metalicglee vamos a considerar. En
el caso de las funciones de ajuste dejoDadoptamos) = 5040/7.¢ como indicador
de temperatura, junto con los parametros clasicgg y [Fe/H]! para la gravedad y la
metalicidad, respectivamente. Siguiendo el método msiaupor Gorgas et al. (1999) y
Cenarro et al. (2002) (ver también los trabajos clasiobseslos indices de Lick/IDS de
Gorgas et al., 1993; Worthey et al., 1994) consideramoslduodiee I puede ser obtenido
asumiendo una dependencia polinbmica con los paranagrdes maneras:

1(0,log g, [Fe/H]) = p(0,1og g, [Fe/H]), (5.2)

1(0,log g, [Fe/H]) = constante + exp[p(#, log g, [Fe/H])], (5.3)

donde! se refiere a un indice en concretop(y, log g, [Fe/H]) es un polinomio con
terminos hasta el tercer orden, incluyendo todos los pessit&rminos cruzados entre
parametros, es decir,

p(0,logg, [Fe/H]) = > ;40" (logg)’[Fe/H]", (5.4)

0<i+j+k<3

con0<i+ij+k<3y0<i,jk

La funcibn de ajuste 6ptima es aquella que minimiza loglues de los ajustes,
es decir, cuando las diferencias entre el indice medigg) (y el indice predicho por la
funcion de ajustel(,.q) €s minima.

En general, sblo algunos de los términos del polinomicgmeados en la ecua-
cion 5.4 son necesarios para reproducir el comportamiggltéondice con los parame-
tros atmosféricos. Podemos obtener los términos neossaediante dos procedimientos
(Cenarro et al., 2002). Ambos consisten en un método ifergtsistematico basado en

YFe/H] = log Z — log Z,
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el calculo de un ajuste general junto con el analisis datemza residual del ajuste y los
errores estimados de cada coeficiente del ajuste, para wmtmdado de estrellas con
parametros atmosféricos bien conocidos y medidas daléry su error. La significacion
de cada término considerado en el ajuste es calculada piio e un test (es decir,
utilizando el error de su coeficiente para comprobar sigststadisticamente distinto de
cero). Tipicamente, consideramos que un término esfiwigtivo para un valor del nivel
de significacion por debajo de= 0.10.

El primer método consiste en calcular un ajuste inicial toalos los terminos posi-
bles dados en la ecuacion 5.4, e ir eliminando uno por unell@glgue no son significati-
vos. Este procedimiento se repite eliminando en cada paéom&ho menos significativo
hasta llegar a un ajuste en el que todos los terminos sadigstamente significativos.

El segundo procedimiento consiste en el sistema inversestnocasion partimos
de los términos de menor orden y vamos introduciendo de nnme términos de orden
superior, pero que puedan ser descompuestos en térmirdsagamos incluido ante-
riormente y que sean estadisticamente significativosdd®aeurrir que no lleguemos al
mismo ajuste con los dos métodos, ya que las decisionesajnesvtomando en pasos
intermedios influyen en el resultado final. Por ello, sezdaion ambos métodos para que-
darnos finalmente con el mejor ajuste en cada caso. Como iands anteriormente,
éste viene dado no sb6lo por el ajuste que presenta toddsriogios significativos ne-
cesarios, sino el que presenta menores residuos, es dsailiférencias entre el indice
medido en el espectro de la estrella y el obtenido con la fundé ajuste calculada son
mas pequefias. Con este analisis de los residuos tamiméprobamos que no existen
desviaciones sistematicas para grupos determinadosra@dass(por ejemplo, estrellas
de un determinado intervalo de metalicidad), de manera qeeaseguramos de que el
conjunto total de estrellas sea representado correctarpentas funciones de ajuste cal-
culadas, y que no haya grupos de estrellas que no sigan lesakzias obtenidas.

Por lo general, una Unica funcion de ajuste no es capazpdedécir el comporta-
miento global de un indice determinado en funcion de loarpatros atmosféricos. Por
ello, se hacen divisiones del espacio de parametros erediés regiones (que denomi-
naremos cajas), en funcion del comportamiento generahdale. En cada una de estas
cajas se calculan las funciones de ajuste locales que gqmaa las dependencias obser-
vadas del indice en ese rango de parametros. La funciajugdte que nos dara el com-
portamiento general del indice con los parametros a&niosk se construye por interpo-
lacion de las obtenidas en cada una de estas regiones. liRar@oun comportamiento
suave de las funciones de ajuste y conseguir reprodua asimportamiento observado
del indice, las regiones elegidas solapan en el espaciardenptros, de manera que te-
nemos estrellas en coman en las diferentes regiones. & &stas de solapamiento, la
funcion de ajuste general se calcula interpolando losrgaldel indice obtenido en cada
caja. De este modo, di(z,y,z2) Yy Ix(x,y, z) son dos funciones locales de ajuste que
solapan en el parametro genéricalefinidas respectivamente en los intervalQs (z; 2)
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Y (22,1, 22.2) CON 221 < 21 2, €l indice predicho en la region intermedia vendra daato p
I(z,y,2) = wh(z,y,2) + (1 —w)lz(z,y, 2), (5.5)
donde el pesa es modulado por la distancia a las zonas de solapamienia tegxpre-

sion
Z— 221

w=—"" (5.6)
21,2 — %21
0 por una media pesada con el coseno de la distancia seguprésién (Cenarro et al.,
2002)
o — cos F <g)} , (5.7)
2 \ 212 — 221

donde en ambos cases; < z < z-. En el estudio del indice &, = = ¢ ya que solo
consideramos solapamiento en este parametro.

Por Gltimo, para asegurarnos de que medidas anomalasi@ras altos en las me-
didas de sus indices) no influyan drasticamente en ekdjust, calculamos las funciones
de ajuste mediante un ajuste por minimos cuadrados pesadorores.

5.4. Estrellas utilizadas en el alculo de las funciones de
ajuste para el Do

La mayor parte de las estrellas consideradas en el caledsdunciones de ajuste
del indice ;o proceden de la nueva biblioteca estelar presentada emasagot(Capitu-
lo 2). Después de haber revisado detalladamente los espetchazamos aquéllos de
baja calidad que conducian a medidas errbneas del jritiam@anera que finalmente he-
mos utilizado 220 estrellas de la muestra original que, cpan@mos, mejora considera-
blemente el recubrimiento de parametros de las biblistegastentes hasta el momento.
Aln asi, para calcular las funciones de ajuste validasl éntervalo de parametros at-
mosféricos lo mas amplio posible, seleccionamos un gdgoestrellas de Frogel et al.
(2001) y Stephens & Frogel (2004) para completar nuestratraud=stos autores presen-
tan medidas del indice,l,.; para una muestra de estrellas en la rama de las gigantes rojas
(RGB, de inglesked Giant Branchde diferentes cimulos globularg® & 1500, 0 ~ 85
km/s), caracterizados por su baja metalicidad. Como vim@s3e5 (Figura 3.3), el indice
Imoger NO depende de la dispersion de velocidades a la resoldei@stos datos, de ma-
nera que podemos utilizar la ecuacion 3.24 derivadfa &6 para obtener el indicedg
a partir de sus medidasg,J... Estos autores no proporcionan el error en la medida del
indice para cada estrella, de manera que hemos estimaaooodasuperior de este error
la dispersion media de las medidaslf,...]) para las estrellas dentro de cada cumulo
que presentan los autores en su trabajo. En la Tabla B.2 senpaa las medidas dgdse
Yy o[Imogel] Para cada una de las estrellas de cmulos que utilizaremelscélculo de las
funciones de ajuste.



134 Calibracion emgrica del indice Dqo

Finalmente, consideramos 220 estrellas de la bibliotetedag presentada en este
trabajo (Tabla A.1) junto con 80 estrellas seleccionadasrdgel et al. (2001) y 14 es-
trellas de Stephens & Frogel (2004) (Tabla B.1) para caldatafunciones de ajuste que
describan el comportamiento del indiceden funcion de los parametros atmosféricos.

5.4.1. PaaAmetros atmoséricos de las estrellas de la biblioteca estelar

Como ya se ha indicado anteriormente, la muestra de estdalk biblioteca este-
lar presentada en este trabajo es un subconjunto de latbidien el rango optico MILES
(Sanchez-Blazquez et al., 2006). Cenarro et al. (200jaten un conjunto homogéneo
y consistente de parametros atmosféricos para laslastda dicha biblioteca, como re-
sultado de una compilacion extensa de datos de la litergtuna cuidadosa calibracion
y correccion de los datos. El método seguido se resumeipaimente en (ver Cenarro
et al., 2001, 2007, para una explicacion detallada delgaliotiento):

1. Seleccion de un sistema de parametros atmosféritasdes y de alta calidad.

2. Compilacion bibliografica de parametros atmostigide las estrellas de la biblio-
teca.

3. Calibracion y correccion de diferencias sistematieatre diferentes fuentes y el
sistema de referencia elegido.

4. Determinacion de los parametros atmosféricos finalemedio para las estrellas
de la biblioteca utilizando todas las referencias dispgesiborregidas al sistema de
referencia.

Con este método se obtiene para cada estrella sus pavaragtrosféricos, junto
con una estimacion de las incertidumbres en dichos parasaédde esta manera, son
perfectamente conocidos los parametros atmosféricesgyncertidumbres) de todas las
estrellas de la nueva biblioteca.

5.4.2. PaaAmetros atmoséricos de las estrellas adicionales deimu-
los globulares

Para poder utilizar las medidas de las estrellas de cUrgldbsalares de Frogel et al.
(2001) y Stephens & Frogel (2004) en el calculo de las furesade ajuste, necesitamos
conocer sus parametros atmosféricos, garantizandozsdgoe sean consistentes con el
conjunto de la biblioteca estelar. Por esa razon, losnpetr@s atmosféricos de estas es-
trellas adicionales han sido derivados siguiendo el picdedto explicado en Cenarro
et al. (2007) (ver también Cenarro et al., 2001) para éssrdle cimulos.

En primer lugar, tomamos la metalicidad de cada cUmulced@jos previos en la li-
teratura. Para ser consistentes en el conjunto completedelas, adoptamos la escala de
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metalicidad de Carretta & Gratton (1997) por dos razonedgdorentalmente. Por un lado,
el acuerdo entre la localizacion de las estrellas RGB deutiiy las isocronas correspon-
dientes en el plané/x — (J — K') es mucho mejor en el caso de considerar los valores en
la escala de Carretta & Gratton (1997) que en la escala atkbopta Zinn & West (1984),
especialmente en el regimen de altas metalicidades. Rotaolo, las metalicidades del
resto de estrellas de cUmulos incluidas en la bibliotetsdaggcon valores de los parame-
tros atmosféricos tomados de Cenarro et al., 2001, 200&1) es la escala de Carretta &
Gratton (1997). De esta manera, al adoptar la misma escatei@dicidad para las estre-
llas adicionales de cimulo, minimizamos los errores siateeos que pueden aparecer en
el calculo de las funciones empiricas de ajuste. Por thdpstempre que fue posible se
adopto6 la metalicidad de cada cumulo del trabajo prederpiar Rutledge et al. (1997),
quienes proporcionan estimaciones de metalicidad paralos globulares basadas en
las lineas del triplete de @ade sus estrellas RGB en la escala de Carretta & Gratton
(1997).Esta es la referencia utilizada para NGC0104, NGC0288, NSBZINGC5927,
NGC6553, NGC6624, NGC6712,y M69. Para los cumulos NGCES&886440, Lillerl

y Terzan2 (no presentes en Rutledge et al., 1997), se torntegealores de metalicidad
de Zinn & West (1984) y se transformaron a la escala de CargeGratton (1997) uti-
lizando la ecuacion 7 del mismo trabajo. En el caso de Mfiiatoos el valor derivado
por Cenarro et al. (2002) de acuerdo con los valores detén@aT para sus estrellas.
Por tltimo, para NGC6528 hemos adoptado el valor de la®&ergvisada del 2003 del
catalogo de cumulos globulares de la Via Lactea de sl&t696).

Posteriormente, la temperatura efectiVg:§ y gravedad superficialdg g) de estas
estrellas de cumulos globulares han sido derivadas sidaiel procedimiento explicado
en Cenarro et al. (2007) (ver también Cenarro et al., 20@4da ello se han utilizado
los datos fotométricos (corregidos de extincion y eruiojgento) de las estrellas publica-
dos por Frogel et al. (2001) y Stephens & Frogel (2004) (TBb2, y las metalicidades
asignadas en el parrafo anterior para cada cumulo. Bandainsideramos que todos los
cumulos globulares en el estudio tienen una edad de 12.88GRara cada cumulo,
hemos utilizado dos de las isocronas de Girardi a esa edathsonetalicidades mas
cercanas a la asignada a cada cumulo (lineas sélida gaamen la Figura 5.5). Para
las estrellas de cada cumulo, estimamos el valdngle interpolando enV/i para cada
isocrona. El valor final adoptado dez ¢ para cada estrella ha sido calculado como una
media pesada de los dos valores individuales, con pesogegea £n cuenta las diferen-
cias entre las metalicidades de cada isocrona y la metaticidoptada para cada cimulo,
de manera que el valor derivado de la isocrona con metaticithes cercana al adoptado
(linea so6lida en la Figura 5.5) es la que mas pesa.

Para calcular las temperaturas efectivas, se han utillaadelacione$/ — K)—T.q
dadas por Lejeune et al. (1997, 1998) pAra< 3500 K, y las derivadas por Alonso et al.
(1999) en el caso de queg > 3500 K. En particular, estas Gltimas expresiones no de-
penden de la metalicidad ni de la gravedad superficial, deeraaque se puede estimar
la temperatura efectiva directamente a partir del cofor K'), minimizando las incerti-
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Figura 5.5:Diagramas color-magnitud para las estrellas de cOmuldisulzires utilizadas
en el calculo de las funciones de ajuste, junto con las ésasr adecuadas (Girardi et al.,
2000; Lejeune et al., 1997, 1998) para cada cumulo indaidips circulos abiertos indican
las estrellas de cada cimulo para las que tenemos medataneas indican las isocronas de
12.59 Gafos para la metalicidad mas cercana a la metalicghl del cimulo (linea solida) y la
siguiente metalicidad proporcionadas por los modelogdlide trazos; todos los valores estan
indicados en las etiquetas). Los parametros atmostefinales para cada estrella de cimulo
utilizadas en este trabajo, y sus errores correspondjeajtasecen listados en la Tabla B.1.
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dumbres en las temperaturas finales. Afortunadamentehsahos necesitado aplicar las
expresiones de Lejeune para muy pocas estrellas muy irinfiasfras que en la mayoria
de los casos hemos utilizado las expresiones de Alonso(@080).

Por Gltimo, los errores en los parametros atmosférieokas estrellas de cimulos
fueron estimados aplicando la propagacion estandardeesra partir de las incertidum-
bres en los valores adoptados de [Fe/H] y los datos foticnétempleados en esta técni-
ca. Para los valores tomados de Rutledge et al. (1997) y (@estaal. (2002), se adoptaron
directamente las incertidumbres que alli aparecen. Paeste de cimulos, las incerti-
dumbres en metalicidad fueron calculadas a partir de lagsded Zinn & West (1984)
aplicando la propagacion estandar de errores a la epu@d@hn Carretta & Gratton (1997)
para pasar de la escala de Zinn & West (1984) a la de Carrettaad@ (1997). Por otro
lado, debido a que la mayoria de estrellas de Frogel et @12y Stephens & Frogel
(2004) fueron seleccionadas por ser las mas brillanteasi&uhciones de luminosidad
de cada cumulo, los errores fotométricos observacisraldas bandagy K resultaron
ser muy pequeiosi< 0.06 mag; ver por ejemplo Frogel et al., 1995; Kuchinski et al.,
1995; Kuchinski & Frogel, 1995) en comparacion con los rsdipicos en los valores
del modulo de distancia y correcciones por enrojecimieD®esta manera, los errores
enMx y (J — K) estan fuertemente dominados por estos efectos. Por eétg mnsi-
deramos errores tipicos de 0.20 mag y 0.06 mag paray (J — K'), respectivamente,
para todas las estrellas de cimulos.

Los datos finales para cada estrella de cUmulo utilizade$@culo de las funcio-
nes de ajuste (medidas del indicey su error, y los parametros atmosféericos derivados
junto con sus incertidumbres correspondientes) aparestadads en la Tabla B.1.

5.5. Funciones empicas de ajuste para elindice D¢

La Figura 5.6 muestra el comportamiento del indi¢e, [Para las estrellas consi-
deradas en el calculo de las funciones de ajuste frefite-a5040/7.¢. Hay una clara
dicotomia en el comportamiento de las estrellas depeddide su gravedad. Por esa
razbn, hemos dividido el espacio de parametros atmosten dos grupos principales:
estrellas enanas (cdog g > 3.5) y estrellas gigantes (cdng g < 3.5, donde también
incluimos las estrellas supergigantes). La misma figurastnaiéa fuerte dependencia de
la absorcion de CO en 2;3n con la temperatura, indicada en secciones anteriores-. Ind
pendientemente de su gravedad, estrellas con altas tanmmasrao presentan absorciones
de CO y el valor del indice en esos casos tiende a una coagn ~ 1.05). Por otro
lado, debido a las pocas estrellas muy frias que tenemas l@blioteca estelar, hemos
calculado también un valor constante del indice paralésirgigantes y enanas frias.
Finalmente, debido a la dependencia del indice con la teatya, hemos dividido el re-
corrido ené en tres rangos diferentes para las estrellas enanas {ealiégmermedias y
frias) y cuatro rangos para las estrellas gigantes (¢abeimtermedias, frias y muy frias).
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Figura 5.6:D¢( frente af para las estrellas de la biblioteca estelar y las estredlagichulos
de Frogel et al. (2001) y Stephens & Frogel (2004) utilizagla%! calculo de las funciones
de ajuste. Los diferentes simbolos indican metalicidaldy ttomo se explica en la leyenda
de la Figura 5.7. El tamafio relativo de los simbolos inditervalos de gravedad (simbolos
pequefios para enanas, aumentando el tamafio del sintindtorae disminuye la gravedad).

Los limites de estas regiones estan seflalados en laaFgry donde se pueden ver las
zonas de solapamiento entre regiones que hemos consigenadel calculo suave de las
funciones de ajuste globales. En la Tabla 5.1 aparecen kfgciemtes de los términos
calculados de las funciones de ajuste locales para cadawesab regiones. Después de
algunas pruebas para obtener el ajuste mas suave, hermaladalel indice en las zonas
de solapamiento considerando diferentes pesdsependiendo del caso (indicados en la
Tabla 5.1).

Al observar detalladamente el comportamiento global dest®llas gigantes, se
puede ver en la Figura 5.6 dos tendencias para este tipomdassend = 1.3 — 1.4.
A estas temperaturas, aparece una gran dispersion deltossvdel indice o has-
ta apreciarse dos ramas diferentes. Después de un estatditado de las estrellas que
presentan un indice mayor, encontramos que son estrellad&B. Por esta razon, deci-
dimos calcular un ajuste independiente para estas estegllal intervalo de temperaturas
f = 1.01 — 1.56. Por ltimo, extrapolamos el valor del indiceéer- 1.56 parad > 1.56,
ya que la biblioteca carece de estrellas de la AGB en eseahbetle temperaturas.

En general, hemos aplicado el método general explicada sedcion anterior pa-
ra el calculo de las funciones de ajuste para el indigg.[3in embargo, para las es-
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Figura 5.7 Diagramaog(g) —6 para las estrellas de la biblioteca estelar junto con lasmeg
consideradas en el calculo de las funciones de ajustele$o§ab.5). Los diferentes simbolos
indican estrellas de diferente metalicidad, como se exgitel interior de la figura. El diagra-
ma aparece dividido en diferentes cajas, que indican lasneg en las que se han calculado
funciones empiricas de ajuste independientes (locdids)como se explica en el texto.

trellas gigantes intermedias y frias hemos seguido unepliogento algo diferente. En
primer lugar, obtenemos el ajuste constante para estealli@ntes < 0.90) y muy frias

(@ > 1.55), como ya hemos explicado. Después, creamos un conjuritdsaes estrellas
de temperatura efectivh= 1.60 y con gravedad y metalicidad aleatorias (dentro de los
rangos que cubre la biblioteca estelar). El valor del ingigra estas estrellas se calcula a
partir de las funciones de ajuste locales correspondienéssrellas gigantes de esa tem-
peratura, mientras que consideramos como error en eleimidiestas falsas estrellas la
media de los errores de las estrellas frias de esa temgerataontinuacion, calculamos
las funciones de ajuste locales de las estrellas gigamss(ifri0 < § < 1.61, Tabla 5.1),
incluyendo las estrellas falsas. De esta manera, forzamos ks funciones de ajuste de
estrellas gigantes frias tiendan al valor constante zdouparad > 1.60. De un modo
similar, creamos estrellas falsas con temperattiras1.10y # = 1.13, con valores del
indice derivados de las funciones de ajuste recién @alaslpara estrellas gigantes frias.
Para el calculo de las funciones de ajuste de estrellastggantermedias también ge-
neramos un Ultimo conjunto de estrellas falsas con teryera = 0.92, cuyo valor del
indice Do se obtiene del ajuste de estrellas gigantes calientednténte, calculamos el
ajuste de las estrellas gigantes intermedias utilizandistestas estrellas falsas junto con
las estrellas reales.
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Tabla 5.1:Coeficientes y datos estadisticos de las funciones deedpestles para
cada intervalo de temperatura efectiva y gravedad corslder

Enanas calientes
ajuste exponencial
Co

0.38 <0 <090 3.59 <logg < 5.30
N =28 estrellas oy, = 0.00913
0.0499 £ 0.0011 osta = 0.00557

Intersecodn

Media pesada con cosenos 0.80 < 6 < 0.90

Enanas intermedias
ajuste exponencial

080 <0 <150 3.59 <logg < 5.30
N =39 estrellas oy, = 0.00748

o —0.0292 4+ 0.0330 osta = 0.01254
0 0.1006 + 0.0329 r? = 0.765
[Fe/H] 0.0174 4+ 0.0067

Intersecobn Media pesada con cosenos 1.45 < 6 < 1.50

Enanas frias
ajuste exponencial
Co

1.33 <0 <180 3.59 <logg < 5.30
N =7 estrellas oy, = 0.00960
0.1025 £ 0.0046 Osta = 0.01195

Gigantes calientes
ajuste exponencial
Co

042 <60 <090 —0.34 <logg < 3.50
N =15 estrellas oy, = 0.01954
0.0459 £ 0.0010 osta = 0.00398

Intersecodn

Media pesada con cosenos 0.90 < 6 < 0.93

Gigantes intermedias

ajuste exponencial

0.90 < 6 < 1.131 0.13logg < 3.5
N =63 estrellas oy, = 0.00764

o —0.3073 4+ 0.0046 osta = 0.00428
0 0.3876 + 0.0043 r? = 0.982
[Fe/H] —0.1016 £ 0.0042

0[Fe/H] 0.1072 4+ 0.0039

[Fe/H]? —0.0023 4+ 0.0005

Intersecobn Media pesada con la distancia 1.09 < 6 < 1.10

Gigantes frias
ajuste exponencial
Co

0

[Fe/H]

0[Fe/H]

92

[Fe/H)”

110 <0 <161 —-0.34 <logg < 3.41
N =167 estrellas oy, = 0.01062

—0.5224 4+ 0.0970 Osta = 0.00890
0.8257 4 0.1417 r? =0.958
0.0674 £ 0.0101

—0.0444 + 0.0065

—0.2200 =+ 0.0509

—0.0023 £ 0.0014

No intersecdn

Gigantes muy frias
ajuste exponencial
Co

1.55 < 6§ <203 —-0.07<logg < 3.50
N =7estrellas oy, = 0.02156
0.2397 £ 0.0107 osta = 0.02698

Estrellas AGB
ajuste exponencial
Co

0

92

1.01 <08 <1.56 —0.11 <logg < 1.56
N =18 estrellas oy, = 0.00612
—0.8893 4 0.2198 osta = 0.00892
1.4950 + 0.3610 r2 = 0.985
—0.4816 4 0.1461
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En la Tabla 5.1 presentamos las funciones de ajuste localesladas para cada
intervalo de parametros. En esta tabla indicamos la foumeidnal de los ajustes (en este
caso, todos los ajustes son exponenciales), los coefisisignificativos y sus errores
correspondientes, el error tipico para Msestrellas utilizadas en cada intervabtiyg =

N/ ZiNzl o; 1), la varianza residual del ajuste?(;) y el coeficiente de determinacion
(r?) obtenidos para las funciones de ajuste en las regionesionadas anteriormente.
En la misma tabla se indican las zonas de solapamiento y teldm&le interpolacion
considerado en cada caso. En la Figura 5.8 presentamositasrfas de ajuste globales
obtenidas para estrellas enanas (panel superior) y astggjantes y de la AGB (panel
inferior), para diferentes intervalos de metalicidades.

5.6. Residuosy aalisis de errores

Para explorar en mas detalle la fiabilidad de las funcioreajdste derivadas en
la seccion anterior, calculamos para todas las estralldsdviacion estandar residual del
ajuste globalgsq = 0.0093, y el error tipico en las medidas del indieg,, = 0.0025.
Después del ajuste inicial, descubrimos gug era mayor de lo que se esperaria te-
niendo en cuenta solo las incertidumbres en la medidandété o, (ver también los
valores desyq Y oy, para diferentes grupos de estrellas en la Tabla 5.2). Asleura
test /' de comparacion de varianzas aplicado a estas medidas wlémoso,, era es-
tadisticamente mayor qus,,,, de manera que es necesaria la introduccion de un error
adicional ¢, = o, — of,,) para explicar el valor de. Asumiendo que los erro-
res en las medidas de los indices estan bien determin@igscomo se explica en el
Capitulo 4.4, exploramos la posibilidad de que la disperdie los ajustes fuera debida a
incertidumbres en la determinacion de los parametrosstéricos considerados para las
estrellas utilizadas en el calculo de las funciones da&jasie no han sido consideradas
hasta el momento. Para cuantificar este efecto, estimaonus afectan los errores de los
parametros de entrada en la incertidumbre de}.Esto depende tanto de la forma fun-
cional de las funciones de ajuste locales (por ejemplo, aalisg zonas en las que existe
una dependencia suave con la temperatura, un errdizemo puede conducir a errores
incertidumbres importantes del indice) como del rangoattampetros atmosféricos consi-
derado (por ejemplo, las estrellas calientes presentanticdiembres e,z mayores que
estrellas mas frias).

Para cada estrella de la muestra, se han calculado lossenmr indice Ry de-
bidos a las incertidumbres en temperatura efectiva, ), gravedad 4., ,) y metalici-
dad @re,m)- En las Tablas A.1 y B.1 se indican las incertidumbres erplrémetros
atmosféricos para cada estrella utilizada en el céalceltad funciones de ajuste. Pos-
teriormente se ha calculado el error promedio en el indiza pada grupo de estrellas
debido a cada uno de los tres parametros, utilizando losesrindividuales correspon-
dientes a las incertidumbres en los parametros de entedadh una de las estrellas.
Finalmente, el efecto de las incertidumbres en los treapeairos estelares fue calculado
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Figura 5.8:Funciones de ajuste del indice:D estrellas enana&59 < logg < 5.30 (panel
superior) y gigantes-0.34 < logg < 3.50 (panel inferior, a la misma escala), incluyendo el
ajuste de las estrellas de la AGB (linea gruesa negra). istintds simbolos y tamafios indi-
can metalicidad y gravedad, como se explica en las Figuag 5.7. Los diferentes tipos de
linea en los ajustes indican diferentes metalicidadaspcge explica en el interior de la figura
superior. La pequefia dispersion péra 0.90 es debida a la ausencia de bandas de CO para
estrellas de estas temperaturas.
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Figura 5.9:Residuos de las funciones de ajuste frente a la temperdaativa (columna
izquierda), gravedad (columna central) y metalicidadujewla derecha). Se presentan por
separado los residuos correspondientes a las estrellasraias en Calar Alto (CAHA, fila
superior), en La Palma (TNG, fila central) y las estrellas awos globulares de Frogel
et al. (2001) y Stephens & Frogel (2004) utilizadas en eatmjo (fila inferior). El codigo
de simbolos y colores esta explicado en la Figura 5.7.

comoo?,, = o7 +op,,+ U[QFO /m)- 10dos estos errores aparecen listados en la Tabla 5.2,
indicando los valores calculados para cada grupo de estyadr separado. Por Gltimo, en
los casos en los que los errores residuatges)(no eran explicados por las incertidumbres
en los parametros atmosférices (), afiadimos el error residual extra correspondiente al
error del indice inicial.

El procedimiento descrito fue aplicado a los diferentepgsude estrellas (enanas,
gigantes, estrellas de cimulos y estrellas de la AGB) eigla un proceso iterativo hasta
explicar la dispersion observada entre los valores déowale las funciones de ajuste y
las medidas reales del indice. En el caso de estrellasdelo§ y estrellas de la AGB, no
fue necesario introducir ningun error adicional, miesiae fue necesaria una iteracion
para las estrellas gigantes y dos iteraciones para lasl&steanas. En cualquier caso,
el error adicional para las estrellas enanas es menor quecetsario para explicar las
discrepancias en estrellas gigantes. Las incertidumieréssdunciones de ajuste finales
para el indice o aparecen en la Tabla 5.3. Hay que sefialar que aunque emlglsta t
osq €S todavia mayor que,,, para todos los grupos de estrellas analizados, no son es-
tadisticamente diferentes utilizando el testle varianzas mencionado anteriormente.
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Tabla 5.21ncertidumbres en las funciones de ajuste iniciales pdradale Do para diferen-

tes grupos de estrellas y errores medios del indice debidaertidumbres en los parametros
atmosféricos consideradad’: nimero de estrellas,;q: desviacion estandar residual para el
ajuste.oy,: error observacional tipico en la medida del indice padacsubconjunto de estre-
llas. oyes: €rror residualor,, y O[Fe/H): EITOres medios en el indice debido a incertidumbres en
los valores d€ ¢ y [Fe/H] (no consideramos el error debido a incertidumbres en laasidn
delog g porque las funciones de ajuste calculadas no requieremniés en gravedad,,:
error total debido a las incertidumbres en los parametrossféricos (suma cuadratica de los
errores anterioresy,;q No es explicado por los valores dg, y o,.r para estrellas gigantes y
enanas, y por ello hemos considerado un error restduapara esos grupos de estrellas.

N Ostd Otyp Ores OT,.g U[Fe /H] Opar
Enanas 54 0.0059 0.0017 0.0056 0.0010 0.0009 0.0014
Gigantes 147 0.0108 0.0023 0.0105 0.0062 0.0019 0.0065
Estrellas de cimulos 85 0.0276 0.0236 0.0139 0.0010 0.0140
Estrellas de la AGB 19 0.0115 0.0061 0.0097 0.0000 0.0097
Muestra completa 305 0.0093 0.0025 0.0075 0.0014 0.0078

Tabla 5.3:Incertidumbres en las funciones de ajuste finales paralieiid-o para
diferentes grupos de estrellas y mismos errores que losriseos en Tabla 5.2.

N Ostd Otyp OT.q O[Fe/H] Opar
Enanas 54 0.0086 0.0078 0.0010 0.0013 0.0017
Gigantes 147 0.0123 0.0113 0.0062 0.0014 0.0064

Estrellas de cimulos 85 0.0252 0.0236 0.0135 0.0009 0.0135
EstrellasdelaAGB 19 0.0115 0.0061 0.0097 0.0000 0.0097

Muestra completa 305 0.0130 0.0114 0.0074 0.0012 0.0076
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Tabla 5.4 Errores absolutos en las predicciones de las funcionesisie gjara
diferentes valores de parametros atmosféricos. Losealtelog g varian con

la temperatura efectiva para estrellas enanas (V), gigélitey supergigantes
(I, y han sido tomados de Lang (1991). Para temperaturasneas, el valor
del indice (y su error correspondiente) es una constaotep e especifica
en la Tabla 5.1. Debido a que las funciones de ajuste tampmenden de la
metalicidad, no se especifica ningun valor{Ee/H] para 6000 y 3000 K.

o[Dcol

Te [Fe/H VIl |

6000 — 0.002 0.001 0.001
5500 +0.5 0.010 0.002 0.002
5500 +0.0 0.007 0.001 0.001
5500 —-1.0 0.006 0.001 0.001
5500 -2.0 0.011 0.002 0.002
5000 +0.5 0.010 0.001 0.001
5000 +0.0 0.007 0.001 0.001
5000 -1.0 0.005 0.001 0.001
5000 —-2.0 0.011 0.001 0.001
4500 +0.5 0.011 0.004 0.004
4500 +0.0 0.008 0.003 0.003
4500 -1.0 0.007 0.003 0.003
4500 -2.0 0.011 0.006 0.006
4000 +0.5 0.014 0.003 0.003
4000 +0.0 0.012 0.002 0.002
4000 -1.0 0.011 0.003 0.003
4000 -2.0 0.014 0.005 0.005
3500 +0.5 0.018 0.003 0.007
3500 +0.0 0.018 0.003 0.007
3500 —-1.0 0.018 0.003 0.007
3500 —-2.0 0.018 0.004 0.007
3000 — 0.005 0.014 0.014
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En la Figura 5.9 mostramos los residuddco = Dcoobs — Doo prea) para el indi-
ce Do, analizando por separado los diferentes grupos de estwilizados en el calculo
de las funciones de ajuste (estrellas observadas en CatarOMHA, estrellas observa-
das en La Palma, TNG, y estrellas de cUmulos de trabajogopjeen funcion de los tres
parametros atmosféricos. Tal y como se puede ver, noeex@gsviaciones sistematicas
para ninguno de los grupos de estrellas utilizados en ellicatle las funciones de ajuste.

Por (ltimo, calculamos los errores aleatorios en las pogaties del indice B,
para varias combinaciones de parametros atmosféricestdeda utilizando para ello las
matrices de covarianza de los ajustes. En la Tabla 5.4 geases los errores para unos
valores tipicos de parametros atmosféricos de entrada.

5.7. Modelos de gtesis evolutiva para elindice D¢

Los codigos de sintesis evolutiva de poblaciones estekon modelos que, hacien-
do uso de las teorias de evolucion estelar, predicenmeeriirelativo y propiedades de
las estrellas en los diferentes estados evolutivos qudittores una poblacion de cier-
ta edad, composicion quimica y funcion inicial de madkt=( del inglésinitial Mass
Function. De este modo, conociendo el comportamiento de ciertcaradisles (colores,
indices de intensidad de lineas, distribucion espled&@&nergia, etc.) en los diferentes
tipos estelares, los codigos de sintesis evolutiva peedesos mismos observables en po-
blaciones integradas sintéticas para su posterior cauidar con las observaciones. La
sintesis de poblaciones estelares se ha realizado tradiniente utilizando o bien bi-
bliotecas de espectros (empiricos y/o teodricos) delestrde diferentes tipos espectrales
y clases de luminosidad, o funciones empiricas ajustaatagypedecir el comportamiento
de las caracteristicas espectrales en funcion de ptn@sregmosféricos estelares basicos
(Tesr, log g, [Fe/H]). Esta Ultima aproximacion tiene la ventaja de permélcalar la con-
tribucion de cualquier tipo de estrella e incluirla en losdelos, aunque no se encuentre
en las bibliotecas estelares, ya que la interpolacionidmat entre regiones del espacio
de parametros suficientemente pobladas garantiza piauiscrealistas.

En colaboracion con el Dr. A. Vazdekis, se han introducaflunciones empiri-
cas de ajuste para el indice.®en sus modelos de sintesis evolutiva. El codigo base de
los modelos esta explicado en Vazdekis et al. (1996), \azd@999) y Vazdekis et al.
(2003). Este modelo utiliza un conjunto homogéneo de @3 estelares que se transfor-
man al plano observacional segun relaciones experinesndigiducidas a partir de biblio-
tecas estelares empiricas. Aunque la descripcion détatle los modelos se encuentra en
las referencias mencionadas, a continuacion se resurs@nihecipales ingredientes.

Funcion inicial de masas

Al igual que en Vazdekis et al. (1996), se consideran dos tiigaddependencias para
la IMF: la unimodal y la bimodal. La IMF unimodal consiste emauey de potencia del
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tipo ®(m) oc m#+Y, caracterizada por el parametro lipreLa IMF clasica de Salpeter
(1955) se corresponde can= 1.3. La IMF bimodal considera dos regimenes diferentes
para el calculo de la IMF. Para estrellas de masa mayaM,., es la misma expresion
qgue la IMF unimodal, mientras que para estrellas de masaanféisminuye el peso
de este tipo de estrellas mediante un aplanamiento pregrdsila pendiente en dicho
intervalo de masas.

Isocronas

El modelo utiliza la version actualizada de las isocroeésitas del grupo de Te-
ramo (Pietrinferni et al., 2004), validas para masas agelentre- 0.5 y 10My y que
se extienden hasta los primeros pulsos de la etapa térmitarmpulsante de la AGB (TP-
AGB). La modelizacion sintética de la AGB se realiza matkaun proceso similar al
presentado por Girardi et al. (2000). Las metalicidadegeci#ls por estas isocronas com-
prenden 10 valores de2.70 a0.40, con una distribucion escalada a la metalicidad $olar
La fraccion inicial de He varia entié = 0.245 para la composicion mas pobre en meta-
les, hasta” = 0.303 para la mas rica, coAY/AZ ~ 1.4. Alo largo de estas secciones,
nos referiremos a la metalicidad corfidd/H] = log(Z/Z), dondeZ, = 0.019. Para
cada composicion quimica adoptada, los modelos de @dolhan sido calculados tanto
teniendo en cuenta elvershooting desde los limites de Schwarzschild de los nicleos
convectivos durante la fase de combustion central del hhocsin tener en cuenta dicho
efecto (modelos canbnicos). También se ha incluido las@ameccion en el tratamiento
del la conveccion del nicleo durante la fase de comhuskidHe. EIl conjunto completo
de modelos puede ser utilizado para calcular isocronas emytio rango de edad, de
~ 30 Myr a ~ 15 Gahos. El fundamento fisico se ha actualizado introcaitidas ecua-
ciones de estado de Irwiigprincipales caracteristicas en Cassisi et al., 2003 oyiore
la estructura estelar completa a lo largo de todas las fasesgales de evolucion en un
amplio intervalo de masas. Las nuevas isocronas son caésukegin las proporciones
de las reacciones nucleares de la base de datos NACRE (Aegalg 1999), excepto
para la reaccio®’C(a, v)'*¢0O, que ha sido tomada de Kunz et al. (2002). Por @ltimo, se
consideran las opacidades de Iglesias & Rogers (1996)/para0* K y de Alexander &
Ferguson (1994) (que incluyen la contribucion de grano®keoulas) para temperaturas
menores.

Transformacion al plano observacional

Los parametros tebéricos de las isocronas se transforhpdare observacional uti-
lizando relaciones derivadas de bibliotecas estelaresietricas empiricas (en lugar de
modelos tebdricos de atmosferas), obteniendo de este namtiocolor en funcion de los

2Para estos autores, la metalicidad solar se correspondkigél) = +0.06 ya que consideran el efecto
de la difusion atbmica del He hacia el centro durante |dueitn estelar.

SPenetracion de las células convectivas con materiahtiglior estelar en regiones radiativas mas ex-
ternas.

4Disponibles entp: // astrof t p. phys. uvi c. ca.
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parametros atmosféricos que caracterizan las estreBadecir, su temperatura efectiva,
gravedad superficial y metalicidad. Para ello se emplea®relaciones dependientes de
la metalicidad de Alonso et al. (1996, 1999). La escala d@ésatura derivada esta basa-
da en el método del flujo infrarrojo y, por tanto, no depereltod modelos de atmosferas.
La compilacion empirica de Lejeune et al. (1997, 1998)tdz@ para las estrellas mas
frias de metalicidad solar (enanas ¢p < 4000 K y gigantesT.z < 3500 K). Segln
estas relaciones, se aplico una aproximacion semirezaara el resto de metalicidades
usando los modelos de atmosferas de Bessell et al. (198%) ¥9a biblioteca estelar
de Fluks et al. (1994). La compilacion empirica de Lejeenal. (1997) también se uti-
lizo para estrellas d&.¢ ~ 8000 K. Por ltimo, se utilizan las correcciones bolométricas
dependientes de la metalicidad de Alonso et al. (1995) saralkas enanas y Alonso et al.
(1999) para gigantes. La correccion bolométrica ad@ppeda el Sol es BG, = —0.12,
con una magnitud bolométrica der0, como estos autores.

Sintesis deindices espectrales

El calculo de los indices integrados de una cierta pobtese realiza utilizando co-
mo ingrediente las funciones de ajuste calculad&$eb. Estos polinomiog(d, log g, [M/H])
relacionan la intensidad del indice (en nuestro cag@,) @on los parametros atmosféri-
cos basicos, de manera que pueden ser utilizados en losasaldesintesis evolutiva. El
indice medio pesado en flujo de una SSP de edauhetalicidadM /H] viene dado por
la expresion

Sl p(m, t, IM/H)N (m, t) Fa,.(m, t, [M/H])dm
[ N(m,t) Fan,, (m,t, [M/H])dm )

m

(5.8)

Isgp =

dondeN(m,t) es el nUmero de estrellas de masg metalicidad M /H| que sigue viva
a la edad, valor que depende de la IMF adoptada,y m, son las masas limite inferior
y superior, respectivamente, de las estrellas presentesSSP, donde la masa superior
depende de la edad A, (m, t, [M/H]) es el flujo correspondiente a un cierto intervalo
de longitud de onda de referencia),., y en el caso de la estimacion de indices de
lineas es utilizado para escalar la contribucion de utrellesde masas: y edadt en un
cierto estado evolutivo. Para obtener esta cantidad, €saec en primer lugar elegir un
intervalo comdn de longitud de onda,.¢, en donde escalar el espectro correspondiente
a una estrella de estas caracteristicas. En nuestro easbgié la zona de la banda de
absorcion que define el indice:B (A\2.2880 — 2.3010 xm). Se calcula el flujda,,., a
partir de la expresion

Faxne = fo X Fk,

dondeF es el flujo en la banda K1 (94 — 2.48 um; Bessell & Brett, 1988) calculado
por el codigo utilizando las relaciones derivadas de lakdiecas fotomeétricas, ¥, re-
presenta la fraccion dex correspondiente al intervalo de normalizaci@n,.; elegido.
Debido a que el intervalo espectral de las observacioneslan 8lto y La Palma llevadas
a cabo en este trabajo no cubren la totalidad de la banda Klimes utilizar la biblio-
teca estelar de Pickles (1998) para calcular este factagsizebiblioteca, seleccionamos
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Figura 5.10:Ajustes para el calculo del factor de escala segin difesetipos de
estrellas para la estimacion del indiceden los modelos de sintesis evolutiva. Las
estrellas enanas se representan con puntos, mientrassgesrialas gigantes y su-
pergigantes son representadas con cuadrados. Las Ihdieani los ajustes a los
diferentes grupos de estrellas como se indica en la etiuetaexto).

aquellos espectros con datos reales en todo el intervablinida K, eliminando los que
presentaban zonas que eran extrapolaciones de los espebtirgitudes de onda meno-
res o del cuerpo negro a la temperatura estimada de la asfrathpoco se consideraron
aguellos espectros con defectos claros y los que no eraratinas con el tipo espectral
asignado. En los espectros seleccionados se midieron jos ftatales en la banda Ky
en la banda de absorcion del indice de @O\ (; en este caso), obteniendo las siguientes
relaciones para los diferentes tipos de estrellas:

fn = —0.008455 + 0.007653 log(Tes ), log(Tws) < 3.81 (enanas)

frn = +0.009641 + 0.002865 log(Tef ), log(Ter) < 3.86 (gigantes)

y f. = +0.0207 para temperaturas superiores en ambos casos. En la Fidirase.
muestran los ajustes obtenidos. Como se puede ver, no hdyamastrellas utilizables
en la biblioteca de Pickles (1998) para este estudio en ldebEnen especial estrellas
calientes. Por ello se ha extrapolado el valor de la Uniadichaea altas temperaturas hasta
los valores para los que si hay datos de los otros tipos dellast Estos factores se han
introducido en el codigo del modelo para obtener la contitn de cada tipo de estrella
de manera adecuada.

5.7.1. Predicciones del modelo dérgesis evolutiva

En la Figura 5.11 se representa la evolucion temporalndiité D~ para diferen-
tes valores de metalicidad y pendiente de la IMF. Debido alagiéunciones de ajuste
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Figura 5.11Evolucion del indice o con la edad para diferentes valores de la
pendiente de la IMF, indicados en el interior de cada pares. llneas de dife-
rentes trazos indican metalicidad; (.66, —0.35, —0.25, +0.06, +-0.26, de abajo
a arriba). La metalicidad sola#().06) esta representada con una linea continua.
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Figura 5.12Evolucion temporal para los indices del intervalo dptipie utilizaremos en el

Capitulo 7 para el analisis de las poblaciones estelargmidxias de primeros tipos. Al igual
que en la Figura 5.11, presentamos la variacion de cadeeindn la edad para diferentes
valores de la pendiente de la IMF y de la metalicidad.

se introdujeron en el codigo de sintesis evolutiva enlfimas semanas de desarrollo de
este trabajo, estudiamos Gnicamente el comportamientoaéMF unimodal. Como se
puede ver en la figura, para cualquier valor de la IMF el g, presenta valores altos
para edades muy jovenes y disminuye rapidamente hastedaidede~ 3 Gafios. A par-
tir de esta edad, el valor del indice se estabiliza hastaats valores aproximadamente
constantes para edades viejas. La subida que se observedaales~ 5 — 10 Gafnos
es debida a problemas en el codigo del modelo de sintesidasdsocronas utilizadas
(comunicacion privada del autor), no solucionados en eherdo de presentacion de este
trabajo, que aparecen de igual manera al estudiar la edoltemporal de otros indices
(Figura 5.12).

Para edades inferiores a 3 Gafios, las estrellas que magemin la luminosidad
de la banda K son las estrellas de la AGB y cercatigetie la RGB que, como ya vi-
mos al calcular las funciones de ajuste, presentan losesltgl indice o mas altos.
Esta sensibilidad del indice a poblaciones jovenes enmgdias ha sido utilizada para
estudiar brotes de formacion estelar recientes a partibdervaciones infrarrojas (e.g.
Doyon et al., 1994; Mayya, 1997; Puxley et al., 1997; lvanioal ¢ 2000). Sin embargo,
tal y como se ve en la Figura 5.11, el indice permaneceipaaténte constante para una
metalicidad e IMF dada en poblaciones mas viejas. Estolse @algue estas estrellas han
completado su evolucidn y su contribucion es mucho menor.
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Es importante sefialar la sensibilidad del indigg,Don la metalicidad, que ya se
puso de manifiesto en el calculo de las funciones de ajustia Eigura 5.11 representa-
mos con lineas de diferentes trazos la evolucion templelahdice para diferentes me-
talicidades [M/H] = —0.66, —0.35, —0.25, +0.06, +0.26). Como cabia esperar, el valor
del indice disminuye conforme lo hace la metalicidad.

Por Gltimo, el indice R es también muy sensible a la pendiente de la IMF. Para
1 = 0.3 (valor inferior que la pendiente tradicional de Salpetet 1.3) los valores del
indice son mayores que pata= 2.3. Esto es debido a la dependencia del indice con la
gravedad superficiaf (6.1 y 5.5). Dado que el valor de la pendiente esta relacmoad
la proporcion de estrellas de diferente masa (en parti@gtrellas enanas y gigantes) que
se forman en un episodio de formacion estelar, se obti@seralores mas altos del indice
para una pendiente de la IMF de= 0.3 (dominan las estrellas gigantes, con valores mas
altos del indice), mientras que para= 2.3 los valores del R son mas bajos porque la
proporcion de estrellas enanas es mayor (con valores eedel indice).

5.8. Resumen

En este capitulo hemos presentado las funciones engputEajustefitting fun-
ction9 que cuantifican el comportamiento cualitativo observagldadabsorcion de CO
en 2.3umcon los parametros atmosféricos (absorcion mas itapta conforme la tem-
peratura efectiva de la estrella disminuye, mas intensa @strellas gigantes que para
estrellas enanas de igual temperatura, y mas fuerte exll@stmas metalicas que en las
poco metalicas). Para ello hemos derivado las exprestreedescriben simultaneamente
las variaciones del indicedg con la temperatura efectiva, la gravedad superficial y, por
primera vez, con la metalicidad. En el calculo de estasdmes de ajuste hemos utilizado
dos grupos de estrellas: la nueva biblioteca estelar y urstraude estrellas de cimulos
globulares observadas por Frogel et al. (2001) y Stephen®§elF(2004), que han sido
seleccionadas para completar la biblioteca. Para poderautias medidas presentadas
por estos autoresil,.) hemos utilizado las expresiones derivada§ 8r6 para obtener
el indice ,o. La metalicidad promedio de los cUmulos ha sido tomada dleetatura,
mientras que la temperatura efectiva y la gravedad surdieiestas estrellas han sido
derivadas a partir de datos fotométricos en el infrarréjg ( y (J — K)o) siguiendo el
procedimiento explicado por Cenarro et al. (2001) y Cenatriad. (2007). Con estos dos
grupos de estrellas hemos calculado las funciones de ajustdescriben el comporta-
miento del indice o con los parametros atmosféricos, mostrando por primezaa
dependencia con la metalicidad ya indicada por otros aatdumto con el calculo de las
funciones de ajuste se ha realizado un estudio de las difaseentre las medidas reales
del indice y las predichas por las funciones de ajusted@es), de manera que hemos
comprobado que no existen grupos de estrellas que se desstiematicamente del com-
portamiento descrito por las funciones de ajuste.
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Para representar adecuadamente el indigg &n funcion de los parametros at-
mosféricos, hemos diferenciado las estrellas segunatedad, considerando estrellas
enanaslpg g > 3.5) y estrellas gigantes (y supergiganteg;g < 3.5) por separado, lo
gue esta de acuerdo con el comportamiento cualitativoreéide. Hay que sehalar que
en ambos grupos de estrellas encontramos una fuerte dependen la temperatura y
con la metalicidad, no apareciendo términos en gravedagiié apoya con mas fuerza
la dicotomia que hemos adoptado al elegir los dos grupogudéeaPor otro lado, es
importante sefialar que encontramos un grupo de estr@tasndices superiores a los
esperados dentro del grupo de estrellaslogy < 3.5. Hemos identificado estas estre-
llas como estrellas de la AGB y se ha calculado por primerameguste independiente
gue caracteriza este comportamiento. Hay que tener enacgaat debido a que el ob-
jetivo principal de este trabajo no era estudiar de formaceifipa este tipo de estrellas,
este ajuste ha sido realizado utilizando un numero reduwtgdestrellas, aunque muestra
claramente la importancia de este tipo de estrellas. Porsellpropone un estudio mas
detallado de las estrellas AGB para el futuro.

Por Gltimo, las funciones de ajuste han sido introducidde® modelos de sintesis
evolutiva del Dr. A. Vazdekis. La evolucion temporal dadlice D¢ indica que para eda-
des muy jovenes el indice presenta valores muy altos,inligr@ndo rapidamente hasta
edades de- 3 Gafos, donde el indice se estabiliza hasta alcanzar ana@loximada-
mente constante para poblaciones viejas. Las predicctmestos modelos preliminares
nos indican que el indiced es sensible a la metalicidad, alcanzando valores mayores de
Do cuanto mas alta es la metalicidad de la poblacion de estBdr otro lado, el indice
también es sensible a la pendiente de la IMF, en el sentiduegendientes de la IMF
menores producen valores superiores del indice.

Las predicciones de los modelos de sintesis evolutiveeptadas en este capitulo
seran utilizadas en el analisis de las poblaciones essetle galaxias de primeros tipos
gue se realizara el Capitulo 7.
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Capitulo 6

Observacon y reduccion de galaxias de
primeros tipos de campo

En este capitulo presentamos la muestra de galaxias derpgitipos de campo que
se estudian en este trabajo. En primer lugar, se hace und@pdést de las observaciones
realizadas y a continuacion se explica el proceso de ré@tude las imagenes.

6.1. Selecdn de la muestra

El objetivo de este trabajo es el estudio de las poblaciostetaees en galaxias de
primeros tipos a partir de la informacion espectrosapiesente en la banda K, en par-
ticular el indice de CO. Por ello, la muestra seleccionatia f®rmada por doce galaxias
de primeros tipos de campo elegidas para cubrir un inteteatoas amplio posible en
dispersion de velocidadesl(0 < o < 302.7 km/s). Todas las galaxias de la muestra han
sido observadas anteriormente en el 6ptico por diferenteses, lo que nos permitira la
combinacion de los datos obtenidos en diferentes inteswedpectrales. Esta muestra de
galaxias de campo complementa el trabajo presentado p@r &ilal. (2008) sobre una
muestra de galaxias pertenecientes al cimulo de Fornaxoliservaciones de estas Ulti-
mas galaxias fueron realizadas en su mayor parte con la niistmamentacion que el
trabajo que aqui presentamos, de manera que los datos mparedles de manera di-
recta. Para estudiar posibles diferencias entre ambostosjde datos, ademas de la
muestra de galaxias de campo también fueron observadamtiosas pertenecientes al
cumulo de Fornax incluidas en el trabajo de Silva et al. 80De este modo, podremos
estudiar en profundidad las poblaciones estelares deigald& primeros tipos en dife-
rentes entornos.

Enla Tabla 6.1 se presentan los datos mas importantesgsagalbxias de la mues-
tra extraidos de 2MASSPara la mayoria de los objetos no tenemos medidas del radio
efectivo en la banda K (t) y el brillo superficial en el radio efectivo (K. Por ello son
especialmente interesantes los valores.deyrK .., que nos dan una idea del radio ex-

Two Micron All SKky Surveyht tp: //irsa. i pac. cal t ech. edu/ appl i cat i ons/ 2MASS/ PubGal PS/
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tendido de la galaxia y la magnitud en banda K en ese radijpgcégsamente.

En la Tabla 6.2 se presentan los datos mas relevantes deekirade galaxias ob-
servada en este trabajo. La dispersion de velocidades gidaiglad radial incluidas en
dicha tabla son las derivadas de observaciones en el guircdiferentes autores. En la
Gltima columna se indican las referencias que contientosda el optico para cada uno
de los objetos, asi como la existencia de fotometria eahad K de la que se han deri-
vado indices fotométricos para el CO.

A continuacion, presentamos algunas caracteristicdasdgalaxias de campo ob-
servadas en este trabajo.

Caracteristicas de las galaxias de campo observadas

NGC3605 Es un claro ejemplo de galax@ower-law (Faber et al., 2007; Lauer
et al., 2005). Nolan et al. (2007) realizaron un estudio e@spgcopico de la poblacion es-
telar de la galaxia, mostrando que ha experimentado dosdipssde formacion estelar.
La mayor parte de las estrellas son viejasl() Gafos) pero hay también una poblacién
estelar joven£ 1 Gaino) importante, de metalicidad mayor. Esta alta métalitpodria
ser el resultado del inicio del brote de formacion esteladpcido por una fusion rica en
gas reciente, donde se forman nuevas estrellas produ@tigasique ha sido enriqueci-
do por metales de las estrellas del anterior episodio deditiom estelar, acuerde con la
teoria de que las galaxipswer-lawson el producto de una fusion entre galaxias ricas en
gas.

NGC3818 Los estudios de fotometria superficial de Scorza et a@&)Lehuestran
gue esta galaxia es un objeto completamente dominado paoibal festos autores pre-
sentan esta galaxia como prototipo de este tipo de sistecmas)in disco completamente
dentro del bulbo tipdoxy: El perfil del disco es exponecial en todo el objeto (Annibali
et al., 2006). A partir de los datos de Simien & Prugniel (0)99%; = 114 + 7 km/s
y o = 199 4+ 10 km/s) para obtener una estimacion de la posicion de etaigan el
plano (/,,/o, €), se puede considerar que esta galaxia no esta muy lejagelgidn de las
galaxias con una dispersion de velocidades (casi) isizadAnnibali et al., 2006).

NGC4261 Esta galaxia alberga un agujero negro supermasigae{1.0 x 108 M,
Ferrarese et al., 1996) rodeado por un disco nuclear de gmiacticamente perpendicu-
lar al radiojet (Jaffe et al., 1994, 1996). Las imagenesantas con la WFPC2 del HST
muestran una estructura espiral en el disco que probabteragplica la forma en el que
el material cae hacia el agujero. El disco no es coaxial cefeanayor de la galaxia ni
esta centrado con el nlicleo ni con el centro de la isofada dalaxia, por lo que Ferra-
rese et al. (1994) indican que el polvo tiene un origen egrtern

NGC4564 Scorza et al. (1998), a partir del estudio del perfil de ieigéd y el per-
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fil de brillo superficial, sefialan que esta galaxia presantdisco que domina frente al
bulbo en las zonas mas exteriores. Sarzi et al. (2006) ranéracon emision significativa
para esta galaxia, mientras que el analisis de las lireabgbrcion por Kuntschner et al.
(2006) mostro que los indices metalicos del Fe y Mgb priasecontornos mas aplanados
gue las isofotas propias de la galaxia, lo que interpretapomo diferencias en las pobla-
ciones estelares entre el bulbo y el disco de esta galaxia.

NGC4636 Caon et al. (2000) observaron curvas de velocidad muyulaegs a lo
largo de tres ejes de observacion. Zeilinger et al. (1906)esen que el gas en esta ga-
laxia podria sufrir movimientos turbulentos debido a miatdodavia no asentado. van
Dokkum & Franx (1995) indican que el polvo en esta galaxiasadsnado y presenta
forma de S (jetlike, S-shaped). La curva de rotacion estelgestra una region central
qgue no rota, con un radio de 0.5 kpc, que se corresponde con el pico observado en la
dispersion de velocidades (Rampazzo et al., 2005).

NGC4742 Esta galaxia ha sido clasificaca copmwer-law(Lauer et al., 2007), y
alberga un agujero negro supermasivodé0” M, (Kaiser et al., 2000). Diversos estu-
dios de indices de lineas (Gorgas et al., 1990; Trager.,e1308; Cenarro et al., 2004,
Sanchez-Blazquez et al., 2006b) han sefalado la priesga@oblacion estelar joven en
el centro. Pertenece al cumulo de Virgo.

NGC5796 Esta galaxia presenta isofotas tigiekyy un perfil central de brillo su-
perficial mixto (entrecorey power-lawLauer et al., 2007). Presenta filamentos de polvo
importantes (Tran et al., 2001).

NGC 5813 Esta galaxia presenta un nlcleo cinematico desacojzaiun et al.,
2000; Emsellem et al., 2004). La imagen WFPC2 del HST de edtxig (Tran et al.,
2001) muestra un disco de polvo, ya estudiado por van Dokkurefix (1995) y Tomita
et al. (2000). Estos tltimos autores sefialan la existateun AGN en su interior, clasifi-
cando la galaxia como LINER. Por ltimo, el perfil de lumiidasgl central de esta galaxia
es de tipocore (Rest et al., 2001; Lauer et al., 2007). Sarzi et al. (2006als@ que la
distribucion de gas ionizado en este objeto esta confirado filamento localizado a lo
largo de la galaxia. La cinematica del gas en la zona ceminalstra una rotacion cohe-
rente aproximadamente en el mismo sentido que las estngllestras que en las zonas
externas el comportamiento es mas complejo.

NGC5831 El estudio fotométrico de Reid et al. (1994) indica queafipde lu-
minosidad de esta galaxia sigue muy bien la/l€§ en todos los radios y que la galaxia
no muestra evidencias estadisticamente significativaambios radiales. En las image-
nes de WFPC2 obtenidas para este objeto no se apreciandeapabro (e.g. Tran et al.,
2001) y el perfil de luminosidad central es de tipower-law(Rest et al., 2001; Lauer
et al., 2007), con un significativo giro (Annibali et al., B)@~20°) en los 20’ centrales.
Sarzi et al. (2006) sefialan que este objeto solo tieradide emision (Tran et al., 2001)
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cerca del centro. Esta galaxia tiene un ndcleo cinemat&sacoplado (Peletier et al.,
1990; Emsellem et al., 2004).

ES0382-G016Esta galaxia no presenta evidencias de polvo (Kuntschnai:,e
2002), pero tiene una morfologia SO. Esta galaxia tieneamparnera cercana. Kuntsch-
ner et al. (2002) no encuentran evidencias de polvo en eftoob

ES0446-G049Kuntschner et al. (2002) sefalan la presencia de un azlibes-
trecho y un peculiar disco/halo externo, sin la existeneiaampaferos brillantes cerca.

ESO503-G012Kuntschner et al. (2002) indican que esta galaxia con iasftipo
boxy presenta una compafera con la que esta en interaccihygendo un brazo de
marea estrecho y lineal.

Tabla 6.1:Datos procedentes del catalogo XS&X{ended Source Catalpgle 2MASS de la
muestra de galaxias observadas.

Galaxia b/a PA Text Kext Te K Kr.
(deg) (arcsec) (mag) (arcsec) (mag/arésec

O] (3) (4) (5) (6)

NGC1379 0.96 +65.0 75.76  8.238
NGC1404 0.90 —17.0 14850 6.820 18.65 15.006
NGC3605 0.60 +15.0 46.79 9.695
NGC3818 0.62 —-75.0 72.05 8.867

NGC4261 0.86 —7.0 155.00 7.263 24.20 15.989
NGC4564 0.44 +50.0 114.39 7.937
NGC4636 0.84 —37.0 260.50 6.422 56.18 16.970

NGC4742 0.68 +80.0  70.58 8.385
NGC5796 0.88 —80.0 78.93 8.146
NGC5813 0.77 —50.0 162,50 7.413 36.20 16.860
NGC5831 0.94 —-30.0 69.17 8.437
ESO382-G16 0.72 —20.0  48.47 9.379
ESO446-G49 0.80 —15.0 44.27 9.868
ESO503-G12 0.82 —25.0 45.55 9.778

(1) b/a: relacién entre los ejes menor y mayor para las imagemeadas en la
bandaK;

(2) PA: angulo de posicion de la galaxia medido de norté@arsla banda K;
(3) rext: radio extendido de la galaxia, obtenido por extrapoladiél perfil de
brillo superficial derivado en la banda Kasta el limite considerado en dicho
calculo;

(4) Kext: magnitud total en la banda;Kentro del radio extendidgg;

(5) rk: radio efectivo en la bandagKdefinido como el radio de una abertura
circular que contiene la mitad de la luminosidad de la galexila banda K;

(6) K, : brillo superficial dentro del radio efectivo en la banda K



Galaxia RA (J2000) DEC (J2000) Tipo M PA TeB o Vv Notas
(mag) (deg) (arcsec) (km/s) (km/s)

1) 2 (3) (4) (5) (6) (7) (8) 9) (10)
NGC1379 03136m03.9" —35°26m28" E  —19.21  +70.0 23.30' 116.8+£3.6° 1324 +2 Fornax
NGC1404 03"38m51.7" —35°35m36" E  —20.20 +163.0 23.000 244.9-+8.2F 1947 +4 Fornax
NGC3605 11M16m46.6° +18°01m02" E4-5 —17.07 +17.0 17.262 91.0+1.5¢° 668+ 19 SB06
NGC3818 11M41m57.5"  —06°09m20" E5 —19.11 +103.0 21.242 187.5+1.3" 1701+7 SB06
NGC4261 12h19m23.2"  4+05°49m32" E2-3 —21.32 +160.0 38.652 302.7+1.7% 2238+7 Phot78, SB06
NGC4564  12836m27.0°  +11°26m18° E6  —10.43  +47.0 21.632 171.14+0.8° 114242 SB06

NGC4636  12M42m50.07 402°41™16° E-SO —20.78 +150.0 101.60%2 226.1+ 5.9 938+4  Phot79, SB06
NGC4742  12M51™47.9" —10°27™17" E4 —2240 +75.0 11.67° 91.9+0.5° 1270+ 15 Phot79, SB06

NGC5796  14h59m24.2" —16°37m24" E  —20.80 +89.7 18502 273.6+2.5' 2863+7 SB06

NGC5813  1501™11.3" +01°42m06° E1-2 —20.99 +145.0 48.652 257.1+1.4¢ 1972+6 Phot78, SB06

NGC5831  15804m07.1" +401°13m11”" E3 —19.72  +55.0 28.652 163.1+1.0° 1656 +4 SB06
ESO382-G16 13913m12.3" —36°43m22" E  —19.82 +160.0 13.203 237.24+5.7% 3227414 K02
ESO446-G49 14h20m14.4"7  —29°44m50" SO —20.10 +3.0  19.10> 143.7+£2.0% 3836+ 10 K02
ESO503-G12 11817m50.8" —26°08m04° E  —17.60 +147.0 10.64* 146.8+2.6% 2138410 K02

Tabla 6.2:Datos generales de la muestra de galaxias observadas. fijrilale la galaxia; (2) Ascension recta y (3) declinacibreguinocio
J2000; (4) Tipo morfologico; (5) M: magnitud absoluta; (6) PA: angulo de posicion de la galaxedido de norte a este; (7)z: radio efectivo en
el 6ptico, definido como el radio de una abertura circula gontiene la mitad de la luminosidad de la galaxia en la b&xdReferencias 1: Caon
etal. (1994), 2: Burstein et al. (1987), 3: Lauberts & Vaier(tL989Y, 4: RC?; (8) o: dispersion de velocidades. Referencias F: Kuntsch@0R i:
Sanchez-Blazquez et al. (2006a), ii: Kuntschner et @022; (9)V: velocidad radial heliocéntrica (datos procedentes dBNExcepto para las tres
tltimas galaxias (Kuntschner et al., 2002)); (10) Notagod en el azul procedentes de Fornax (Kuntschner, 20005 §&anchez-Blazquez et al.,
2006a), K02 (Kuntschner et al., 2002) y fotometria en ladaaf disponible en Phot78 (Frogel et al., 1978) y Phot79 (Eretal., 1979).

aESO/Uppsala survey of galaxigs:t p: / / vi zi er . cf a. harvard. edu/ vi z- bi n/ Vi zi eR- 3?- t 0=2\ & net a=1u\ & sour ce=VI |\ %R2F115\ %2Fesol v1
bThird Reference Catalogue of Bright Galaxiest p: // vi zi er . u- st rasbg. f r/ vi z- bi n/ Vi zi eR?- sour ce=VI | / 155
°NASA/IPAC Extragalactic Databaskxt p: / / nedwww. i pac. cal t ech. edu/

vIISONW B| 9P UMI3|9S T'9
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Tabla 6.3:Descripcion de la configuracion instrumental utilizaddacamparia
de observacion de las galaxias de la muestra. Se indicgmaldsnetros instru-
mentales mas relevantes, asi como la la resolucion nobtikmida a partir de las
medidas de la FWHM en los arcos de calibracibn tomados pala galaxia.

Fechas de observacion 26-27 Febrero 2007

Telescopio UT1len VLT
Espectrografo ISAAC
Modo SWS1-MR
Dispersion 1.2R/pixel

Intervalo espectral AAL.82 — 2.50 pm

Resolucion espectral ~ 7.3(FWHM) en 2.3um; R = 3220
Longitud de larendija 120 arcsec

Anchurade larendija 1.0 arcsec

Escala espacial 0.147 arcsec/pixel
Detector Hawaii Rockwell024 x 1024
Ganancia 4.5~ /ADU

Ruido de lectura 1%~

6.2. Observacon de la muestra

Las observaciones de las galaxias de la muestra se llevasaoaen el telescopio
UT1 de&.2m del VLT (Very Large Telescopen el Observatorio de Cerro Paranal (Chi-
le), durante las noches del 26 y 27 de febrero de 2007, utdiz! instrumento ISAAC
(Infrared Spectrometer And Array Caméyaara realizar la espectroscopia. Dicho instru-
mento cuenta con dos brazos, uno equipado con un detectddiAlBnSb1024 x 1024
para el interval®.0 — 5.0 um e imagen en bandas JHK, y otro equipado con un detector
Hawaii Rockwell1024 x 1024 para el intervald.0 — 2.5 um, que ha sido el utilizado
en nuestro caso. Las observaciones fueron realizadas evdel &WS1-MR (resolucion
media), que trabajando en el orden 2 de la red de difrac@émige un intervalo espectral
de observacion de1.82 a A2.50 um, y junto a una rendija de 1 arcsec de anchura nos
permite llegar a una resolucion medta= 3220 con una dispersion de 1.ZUpixel. Los
datos técnicos mas relevantes de la configuracion sergeesen la Tabla 6.3.

Debido a las razones explicadas$ R.3, cada galaxia fue observada en dos posi-
ciones diferentes del detector (A y B), siguiendo el esquiépieo de observacion en el
infrarrojo. Asi, al restar las dos imagenes consecutistamos eliminando la contribu-
cion del cielo con la intensidad mas parecida posible aitente durante la observacion
de cada imagen de la galaxia. Para evitar la contaminaci@ma de las posiciones por
las alas de la galaxia en la otra posicion en cada una de daeimes restadas A-B, las ga-
laxias fueron observadas a lo largo del eje menor. So6lo essel de la galaxia NGC4636,

Zhtt p: // www. eso. org/instrunments/isaac/index. htm
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Tabla 6.4:Datos observacionales para la muestra de galaxias seladaio

Galaxia Angulo Acentral Texp Masa de aire| Estrella Tipo Masa de aire
(deg) (um) (s) (galaxia) telGrica espectral (estrella)
(1) (2) ) (4) (5) (6) (7)
NGC1379 +155.0 2.25924 2400 (3) 1.20 HD028913 AOV 1.21
NGC1404 +73.0 2.26247 2400 (3) 1.18 HD030397 AOV 1.15
NGC3605 +105.0 2.25286 4000 (5) 1.74 HD105778 A4V 1.51
NGC3818 +15.0 2.26076 2400 (3) 2.55 HD109704 A3V 2.62
NGC4261 +83.0 2.26448 2400 (3) 2.54 HD116235 A2m 2.61
NGC4564  +140.0 2.25652 4000 (5) 1.55 HD120934 A1V 1.30
NGC4636 +53.0 2.25547 4800 (*) 1.67 HD115709 AllV 1.45
NGC4742 +170.0 2.25754 2400 (3) 1.22 HD123177 A0 1.29
NGC5796 +10.0 2.27022 4000 (5) 1.34 HD146254 AOllI 1.39
NGC5813 +40.0 2.26266 4000 (5) 2.11 HD137898 A8I 1.63
NGC5831 +60.0 2.26038 2400 (3) 1.16 HD137898 A8I 1.12
ES0O382-G16 +70.0 2.27222 3200 (4) 1.01 HD128532 A3V 1.02
ESO446-G49 +75.0 2.27713 3200 (4) 1.07 HD132851 A4V 1.05
ESO503-G12 +65.0 2.26425 4000 (5) 1.51 HD111786 AOllI 1.71

(1) Angulo de posicion de la rendija (orientado a lo largo delrepnor de la galaxia), medido de norte
a este;

(2) Acentral: longitud de onda central para la observacion;

(3) Texp: tiempo de exposicion total para cada galaxia. Entremtasés se indica el nimero de ciclos AB
observados. En el caso de NGC4636, se realizaron tres olgjet®-cielo-objeto, debido a su tamafio;
(4) Masa de aire promedio a la que fue observada la galaxia;

(5) Estrella observada para la obtencion de la curva deiessp, la calibracion en flujo y la eliminacion
de lineas tellricas;

(6) Tipo espectral de la estrella de calibracion segUnE3\M;

(7) Masa de aire promedio a la que fue observada la estrella.

debido a su mayor tamaio, fue necesario realizar obsenesde cielo en una zona lo
suficientemente alejada para garantizar que al restar abasbs eliminando también
parte de la propia galaxia (Tabla 6.1). Realizamos intégmnas individuales de 400 s de
tiempo de exposicion para evitar que la variabilidad deloc(Ramsay et al., 1992) nos
impidiera una correcta sustraccion del mismo.

Aungue ISAAC esta situado en el foco Nasmyth B del telescgpor ello las ob-
servaciones son muy estables, sin problemas debido a féexitat instrumento, para cada
galaxia se tomaron imagenes calibracion en la mismaiposie observacion: imagenes
deflatfieldde una una lampara halégena interna (encendida fietmn, flat-off respec-
tivamente) para la calibracion de la respuesta del detedtoagenes de lamparas de arco
para la calibracion en longitud de onda y distorsion Ctdgon estas imagenes de cali-
bracion, también fue observada una estrella calienteM@gga cerca de la galaxia y con
una masa de aire similar que ha sido utilizada para la ofiternis la curva de respuesta,
la calibracion en flujo y la correcta eliminacion de liggallricas. En la Tabla 6.4 pre-
sentamos un resumen de los parametros utilizados dueapteservacion de la muestra
de galaxias.
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6.3. Reducodbn de las observaciones

La reduccion de las observaciones se realizd, fundanmeede, siguiendo el pro-
cedimiento estandar explicado&B.4. Sin embargo, hay diferencias en el proceso debido
a que el instrumento utilizado es diferente y a que los objeleervados son galaxias. El
esquema de reduccibn en este caso es el siguiente:

1. Eliminacién deghosts

2. Calibracion de la respuesta del detectiatfield).

3. Sustraccion del cielo (sustraccion de imagenes coitisas).

4. Eliminacion defectos cosméticos.

5. Correccion en distorsion C.

6. Calibracion en longitud de onda.

7. Correccion en distorsion S.

8. Estudio de la contaminacion de la galaxia en la estiomed€l cielo.

9. Combinacién de imagenes y eliminacion de residuosngas de cielo.
10. Calibracion en flujo y correccion de las absorcionksitas.
11. Extraccion final del espectro.

12. Correccion de extincion atmosférica.

Para seguir este procedimiento, se proporciona desdeeaialario el paquete de
reduccioneclipse que es fundamentalmente una biblioteca de programas efoCada
al procesado de imagenes y espectros unidimensionales esmigos optico e infrarrojo.
Tras realizar una reduccion preliminar de las imagendagigalaxias con este paquete
de reduccion comprobamos que la correccion de la distofSia lo largo del detector no
era lo suficientemente buena. Esto es importante al extspece#os de una zona espa-
cial extensa, ya que si las lineas no estan perfectamimeadas estariamos mezclando
informacion en la direccion espectral que nos impegdda ejemplo, hacer un estudio ci-
nematico creible de la galaxia. También apareceriablpmas en la futura interpretacion
de gradientes de indices de lineas, donde se comparadasatt indices a diferentes
distancias del centro de la galaxia que pueden ser debidssde$plazamientos de las
lineas por una mala correccion de la distorsion C. Pax, elh el proceso de reduccion
se utilizo de nuevo el paquete=RHSE, excepto en el caso de la eliminaciongtests
(explicado a continuacién), cuya solucion es propomitandentro declipse
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Figura 6.1:Corte en la direccion espacial de una imagerflakield observada con ISAAC
antes (trazo fino) y después (trazo grueso) de corregiyhdsts En el panel de la izquierda
vemos la diferencia de sefial entre ambas imagenes. Emel ¢a la derecha se muestra la
normalizacion de ambos espectros y se puede ver el pedastaktamos corrigiendo al tener
en cuenta la presencia de [gisosts

6.3.1. Eliminacibn deghosts

En el manual de ISAAC se advierte de la presencia de lo quenssrdeanghosts
electronicos, sefal adicional en el detector que en ulae@ es proporcional a la suma
de laintensidad a lo largo de esa columnay de la que se enadesplazada 512 filas. La
amplitud de estoghostsdepende de la intensidad de la fuente, su posiciobn conatspe
a la fila central y a la rapidez de lectura del detector (cuaréte rapido se lea el detector,
mas intensos seran lghost3. Es importante corregir estgbostsya que afectan el nivel
del continuo y la anchura equivalente de las lineas de ailbsotanto las causadas por la
propia atmosfera como las del objeto de estudio. Para &anenenta este efecto, hemos
utilizado el procedimiento de correccion que proporciodentro deeclipsepara ISAAC.
Dicho procedimiento modifica los ficheros originales camfauna de las etiquetas de
la cabecera, de modo que nos previene para que no corrijarias veces las imagenes.

Para ilustrar el efecto de estghostselectronicos, representamos en la Figura 6.1
el corte en la direccion espacial para una imageffiatéeld con la lampara encendida
antes y después de aplicar el procedimiento corresparedi@amo podemos ver, ademas
de una diferencia importante en sefal, hay un pedestal@nteb de la imagen que hay
gue corregir para no introducir este efecto en todas lagemes.

6.3.2. Calibracibn de la respuesta del detectorfiatfield)

Como ya se ha indicado anteriormente, para cada galaxiarsedo imagenes de
flatfieldcon una lampara halégena interna encendida y apaflatiarg, flat-off respecti-
vamente) que fueron utilizadas para la calibracion deslpuresta del detector. Inicialmen-
te, el procedimento seguido es similar al realizado en laa&dn de la biblioteca estelar
(§ 2.4.1). Sin embargo, en estas observaciones apareceendis en la direccion espa-
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Figura 6.2:1lmagenes déatfield para una de las galaxias de la mued®anel superiorima-
gen deflatfieldinicial. Panel central:imagen filtrada obtenida a partir de la imagerfld#ield
inicial segln el procedimiento explicado en el texto, y qomtiene la informacion de la ilumi-
nacion de la rendijaPanel inferior: Imagen ddflatfield final después de dividir por la imagen
filtrada anterior. Como se puede ver, las diferencias dal s€id largo de la direccion espacial
no son despreciables en este detector y es importante ic@deguadamente de ello.
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Figura 6.3:Estudio de la correccion de la distorsion C en las imageateegalaxias. Estan
representados en distintos colores los espectros edgrdel cielo en diferentes partes de una
imagen después de haber corregido de distorsiobn C (iztpuiespectro completo; derecha:
zona ampliada del espectro del cielo). Como cabria espasaineas de cielo se encuentran
en la misma posicion, independientemente de la zona daceidn del espectro en la imagen.

cial debido a la iluminacion no uniforme de la rendija qug fae tener en cuenta. Para
ello, obtenemos en primer lugar la imagerflddieldnormalizada como se expli§®.4.1
(Figura 6.2, panel superior) y sobre esta imagen aplicamasecutivamente un filtro de
media en la direccion espacial (con un tamafio de 1023gsiyem la direccion espectral
x 1 pixel en la direccion espacial) y un filtro de mediana emilsma direccion (con un
tamaino de 1023 pixeles en la direccion espectrélpixel en la direccion espacial) que
nos garantizan la obtencion de las diferencias de seBaladdas en la direccion espacial
debido a las diferencias de iluminacion en la rendija. ERi¢gaura 6.2, panel central, se
presenta un ejemplo de la imagen filtrada obtenida por estegimento, donde se pue-
den ver las diferencias de sefial a lo largo de la direc@paaal. Dividiendo la imagen
normalizada por esta imagen filtrada que contiene la infoitnarelevante a la ilumina-
cion de la rendija obtenemosfidtfieldfinal (Figura 6.2, panel inferior) que utilizaremos
como respuesta del detector en todo el proceso de reduccion

6.3.3. Correccon de distorsbn C y calibracion en longitud de onda

El procedimento seguido para corregir la distorsion C ibcat en longitud de on-
da las imagenes es similar al explicado en la reduccitma téblioteca estelarg(2.4.4).
En este caso, para cada galaxia contamos con imagenesod#edémparas de argbn y
xenon, con el suficiente nUmero de lineas tanto parazadmde la distorsion C como
para una correcta calibracion en longitud de onda.

Como en esta ocasion estamos estudiando objetos extessespecialmente im-
portante garantizar que la distorsion C ha sido corregigd@@adamente. De esta forma
nos aseguramos de que no mezclamos informacion espdasdtaer espectros de una
zona espacial mas extensa (caso de estudio de indicealesmara galaxias mas débiles
para obtener la suficiente sefal-ruido) o al comparar teiaticas espectrales de dife-
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Figura 6.4:Comprobacion de la estabilidad de la calibracion en koiigde onda para las
observaciones realizadas con ISAAC. En diferentes colestsn representados los espectros
del cielo para las imagenes obtenidas de cuatro galaxissd@ cada noche de observacion).
La coincidencia de las lineas nos indica que la calibraeid longitud de onda es estable a lo
largo de cada noche y para las dos noches de observacion.

rentes zonas de la galaxia (por ejemplo, en el estudio deéegtad de indices de lineas
o el estudio cinematico). Para comprobar la correcciodistorsion C que aplicamos,
comparamos en la Figura 6.3 los espectros del cielo ersaid diferentes zonas de una
misma imagen. Como se puede ver, las lineas de cielo ceimeid posicion independien-
temente de la zona de donde se extrajo el espectro, lo quadioa la buena correccion
de la distorsion C.

Para comprobar la estabilidad de la calibracion en lodgiel onda, comparamos
espectros del cielo extraidos en diferentes imagenealdrigs dentro de la misma noche
de observacion y las dos noches diferentes de nuestra bartifigura 6.4). No encontra-
mos diferencias en las posiciones de las lineas en ningulasaasos, lo que nos indica
que la calibracion en longitud de onda es estable a lo laggia thoche y durante toda
nuestra campana.

Por Gltimo, comprobamos que la calibracion en longitucdbdda derivada de las
lineas de arco es correcta comparando con la posiciors di@éas tebricas de OH (Rous-
selot et al., 2000) en el mismo rango espectral de obsewvaComo se puede comprobar
en la Figura 6.5, la coincidencia de las lineas nos indied@uaalibracion en longitud de
onda obtenida con los arcos de argdn y xendon es muy buenaymecesarias correc-
ciones de segundo orden.

6.3.4. Correccon de distorsbn S

Llamamos distorsion S al desplazamiento observado enrél espacial con la
longitud de onda, de manera que los espectros no aparecdalpsien la direccion es-
pectral sino que, generalmente, presentan cierta cuavdlefecto de esta distorsion es
importante al extraer los espectros finales, ya que debidtaadéstorsion el espectro de
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Figura 6.5:Comprobacion de la calibracion en longitud de onda paraliservaciones

realizadas con ISAAC. Se comparan el espectro del cieloyrarale las galaxias (trazo
fino) con el espectro teorico de lineas de OH (Rousseldt, @090) para el mismo rango
espectral (trazo grueso). A diferencia de las observasioealizadas para la biblioteca
estelar con otros instrumentos, la calibracion en lodgite onda a partir de los arcos

de calibracién es muy buena en este caso, tal y como se ddspie la comparacion de
ambos espectros.
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Figura 6.6:Correccion de la distorsion S en una de las galaxias de é&strau En los paneles
superiores se presentan los cortes en la direccion ebgadaimagen restada A-B (izquierda)
y B—A (derecha). En los paneles centrales se presentandasques del centro del espectro en
la direccion espaciaktar) a lo largo de la direccién espectral (canal). La forma fomal es
diferente dependiendo de la posicion del espectro enetet(izquierda y derecha) y por ello
hay que aplicar ajustes especificos para cada una de ellls ganeles inferiores se presentan
las posiciones finales del centro del espectro en el detestovez corregida la distorsion S.
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la galaxia se encuentra distribuido de forma asimétricgl o corregimos de ello, es-
tariamos sumando regiones distintas de la galaxia al alesplos en longitud de onda.
Para corregir esta distorsion, se ajusta un polinomio ddaybajo a los maximos de los
perfiles espaciales del objeto en la direccion espacidihgroio que es utilizado para
desplazar espacialmente la sefial de cada columna cortt@spena que se toma como
referencia. De esta manera, obtenemos unos espectrostperéate alineados con las
filas del detector.

En el caso de las observaciones de las galaxias realizadaS&AC, la forma de
la distorsion S observada varia, ademas, a lo largo diedaaibn espacial del detector,
por lo que no se puede aplicar un Unico polinomio de corpecde distorsion S a los
espectros en las posiciones Ay B. Por ello, aplicamos elgglioatiento explicado ante-
riormente en la imagen restada por separado para la pogic{igura 6.6, izquierda)
y para la posicion B (Figura 6.6, derecha). Para correggr @istorsion se utilizo el pro-
gramasdi st or dentro de RDHSE que traza la distorsion ajustando los maximos de los
desplazamientos observados. Por ello, trabajamos solmaggen restada A-B para co-
rregir el espectro en la posicion Ay sobre la imagen redBadlapara corregir el espectro
en la posicion B. En la Figura 6.6 se presentan los difesgoésos en la correccion de
esta distorsion.

6.3.5. Estudio de la contaminadn de la galaxia en la estimadn del
cielo

Aunque las observaciones de las galaxias fueron realizaddlasando la rendija a
lo largo del eje menor y las posiciones Ay B fueron elegidasuliicientemente alejadas
como para evitar solapamientos de las alas de las galaxiasesta de observaciones en
las distintas posiciones, debemos estudiar los perfileacedps de la galaxia a lo largo
del detector para comprobar si finalmente las alas de laigadalapan en el proceso de
la sustraccion del cielo. Para ello, utilizamos el progaamucoul de REDHSE que per-
mite ajustar una ley de de Vaucoulelas perfil espacial de la galaxia en cada una de las
posiciones por separado y calcular la contribucion delexggasobre el nivel del cielo en
una zona determinada del detector.

En primer lugar, se elige sobre el perfil espacial de la galexzona del detector
donde queremos obtener la contribucion de la galaxia y gqperamos esté dominada
fundamentalmente por la sefial del cielo (Figura 6.7, maEnsliperiores). En esa region
se hace una estimacion de la sefial, que en nuestro caseaés ehedio de dicha region.
Después, sobre el perfil espacial de la galaxia se eligena donde ajustar el perfil de
de Vaucouleurs (Figura 6.7, paneles centrales), que ec&sbteson las partes exteriores
(correspondiente a las alas de la galaxia) cuya extragol@onstituye la contribucion de
la galaxia a lo largo del detector. Por Gltimo, se calculdifierencia entre el nivel del cielo

31, = exp(—7.67((r/re)"/* = 1)).
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Figura 6.7 Estudio de la contaminacion de la galaxia en la estimadébaielo. En los paneles
superiores se presentan los perfiles espaciales de laayalaia posicion A (izquierda) y B
(derecha). En rojo esta sefialada la zona de ajuste ddl geidie Vaucouleurs y en cyan la
zona donde se estima la contribucion del cielo. Las livesticales azules delimitan la zona
no considerada en el ajuste de las alas (parte central dealaagyaEn los paneles centrales se
muestra la variacion de la intensidad de la galaxia (ena$ogaritmica) frente a la distancia
al centro de la galaxia. En rojo se sefiala la zona elegidarpatizar el ajuste al perfil de de
Vaucouleurs (linea verde), correspondiente a la parteerterior (alas de la galaxia), ya que
es lo que queremos que esté bien representado. En los parfeléores se muestra una zona
ampliada donde se puede ver el ajuste de la galaxia (lineegua magenta) y el nivel del
cielo (linea punteada negra). Dentro de las figuras apataedor medio de cuentas obtenido
sobre el nivel del cielo en la zona de ajuste del cielo. Derastdo, obtenemos la contribucion
de la galaxia en la zona donde se encuentra la galaxia eralpagicion.
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y la contribuciébn estimada de la galaxia en la region debabbtenida por extrapolacion
del ajuste calculado en las alas de la galaxia (explicagiafica del proceso en la Figu-
ra 6.7). De este modo, obtenemos el perfil espacial de laigad largo de la direccion
espacial. La contribucion de la galaxia en el detecta kEeimmagen obtenida al multipli-
car este perfil espacial por una imagen bidimensional quigetenel espectro real de la
galaxia, de manera que obtenemos escalado el espectro @exsagn todo el detector.
Hemos considerado como espectro real de la galaxia un esplecta zona central, ya
gue comprobamos que no habia diferencias debidas a lzaatdn del espectro de una
zona central 0 una zona mas alejada en las medidas finalexlded (tanto en el espec-
tro central como las medidas sobre los espectros a diferdig@ncias del centro). Esta
imagen bidimensional, que contiene la informacion espksiguiendo el perfil espacial
de la galaxia, es la que debemos restar a nuestra imagemabpgra asegurarnos de que
no hay contaminacion en una de las posiciones de la galakiapalas de la galaxia en
la otra posicion.

En todos los casos, la contribucion de las alas de la gadexia otra posicion del
detector es practicamente despreciable (el caso masrexts el presentado en el ejem-
plo y no supera las 2 cuentas sobre el nivel del cielo), auecuénportante garantizar
gue no estabamos afectados por este efecto.

6.3.6. Combinacbn de imagenes y eliminadn de residuos deiheas
de cielo

Aunqgue la resta de imagenes consecutivas en dos posicienes, es bastante
eficiente para la eliminacion del cielo, por lo general quegdequeios residuos en las
imagenes individuales A-B. Sin embargo, al combinar tadias en una tnica imagen
estos residuos desaparecen. Esto ocurre al tener espatositivo (A) y negativo (B)
en la misma imagen. Para combinar todas las imagenesadaspds las imagenes a la
misma zona del detector y sumamos la zona de la imagen A capetto en positivo
con la zona de la imagen B en positivo también, lo que hacéiearde signo igualmen-
te los restos de cielo sobre esa zona. Como en realidad ambgsnes proceden de la
misma imagen original A-B, los restos de cielo son de la mistessidad y se eliminan
perfectamente.

NGC4636, galaxia para la que se tomaron alternativamertigaénes de galaxia
y cielo, es un caso particular ya que al ser observada de mdiferente los residuos
de cielo son mas importantes y por ello aplicamos un métiistonto. En esta ocasion,
elegimos sobre la imagen restada galaxia—cielo una zondalado de la galaxia lo
suficientemente alejada del centro como para que la coaibitbde la galaxia sea practi-
camente nula. Apoyandonos en estas zonas, interpolanesgriente la sefial columna
a columna y obtenemos de este modo una imagen bidimensmm#b€ restos de cielo
gue aparecen en la imagen original. Al restar a la imagenxigalaelo la imagen con los
restos de cielo, obtenemos la imagen final limpia de residaaselo.
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6.3.7. Calibracibn en flujo y correccibn de absorciones telricas

La calibracion en flujo se ha realizado del mismo modo quemieado en la reduc-
cion de la biblioteca estelag @.4.7). En este caso, en vez de contar con la observacion
de una estrella para obtener una Unica curva de respuestarepresentacion de toda
la noche, se observd una estrella caliente tipo Vega @ssge la observacion de cada
galaxia, de manera que las condiciones de observacion besanbjetos fueran lo mas
parecidas posibles. Asi, al mismo tiempo que calibramdbgn esperamos eliminar la
mayor parte de la contribucion de las lineas telUricaapéitar la curva de respuesta en
nuestras galaxias. En la Tabla 6.4 se indica la masa de aimgepiio a la que fueron ob-
servadas cada galaxia y la estrella de referencia corrdsgpua.

En la Figura 6.8 presentamos un ejemplo de la curva de respp@s una de las
estrellas observadas y la transmision de la atmoésferhistessalo espectral de observa-
cion. La mayoria de las lineas presentes en la curva gaesta son lineas tellricas que
dependen de la masa de aire y de las condiciones atmosféticante la observacion.

El siguiente paso en la reduccién es dividir la imagen dalaxga por la curva de
respuesta obtenida. En primer lugar nos aseguramos de gjpediciones de las lineas
telUricas estan exactamente en la misma posicion qubkesvadas en la galaxia (las di-
ferencias siempre son inferiores a un pixel, Tabla 6.5)e8ibargo, comprobamos en la
mayoria de los casos que la eliminacion de las lineastak después de esta correccion
no es lo suficientemente buena, viendo que para alguna delkasas tenemos restos
de lineas tellricas debidos a la diferente resoluciofadsstrella y la galaxia. Aunque
la configuracion instrumental fue la misma durante todatagana de observacion, las
condiciones atmosféricas, y en especiaezing variaron a lo largo de cada noche. En
alguno de los casos, debido asgeingnuy bueno, la estrella no rellenaba la rendija com-
pletamente. Por ello al dividir la imagen de la galaxia paueva de respuesta obtenida
a partir de la estrella de referencia observamos picos delaiesta diferencia de resolu-
cion (Figura 6.9, espectro inferior). Para solucionae @sbblema, estudiamos el efecto
del ensanchamiento de la curva de respuesta en el espedtrgalexia una vez dividi-
mos por ella, de manera que el valor del ensanchaméeataplicar es el que minimiza el
r.m.s. calculado en el espectro de la galaxia. Este proegdomse aplico en diferentes zo-
nas del espectro, elegidas donde aparecen un mayor numebsdrciones telUricas y se
ajustd un polinomio de segundo grado a los valores del.r@mssideramos que el valor
de ensanchamientomas apropiado en cada caso es la mediana de los valoreaasini
del ajuste en las diferentes ventanas. En la Figura 6.10esemta el estudio realizado
para cada galaxia individual. Los valores del fadiofecuacion 6.2) finales aparecen en
la Tabla 6.5.

Después de esta primera correccion seguimos viendasrdsttineas telUricas en
los espectros de algunas galaxias que no han sido bien iclasggjemplo particular en
Figura 6.9, espectro central). Debido a los largos tiemgosxghosicion de las galaxias,
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Figura 6.8:Curva de respuesta (linea en trazo fino) y transmision adéntésfera
(linea en trazo grueso) para las observaciones realizzuad el observatorio de
Paranal. Como se puede ver, la mayoria de las lineas ema da respuesta se
corresponde con lineas telricas.
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Figura 6.9:Eliminacion de lineas tellricas para la galaxia NGC428épresen-
tacion del espectro de la galaxia extraido de la imagemsiderando la curva de
respuesta inicial (espectro inferior), la curva de resjaudsspués de la primera co-
rreccion (desplazamiento y ensanchamiento @ &lecuada, espectro central) y la
curva de respuesta final (después del estudio de la inehdiel las lineas tellricas,
espectro superior).
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Figura 6.10Estudio de la resolucion de las estrellas tel(ricas. Egadfica se representa el
r.m.s. normalizado frente a tade ensanchamiento para cada una de las galaxias. Los simbo-
los representan los valores del r.m.s. para diferemtde estudio obtenidos en cada ventana
(representadas por distintos colores). Las curvas repieesel ajuste a los puntos calculados y
las lineas verticales sefalan el minimo del ajuste padta geentana. Consideramos como mejor

o de ensanchamiento a la mediana de todos los valores mipatasdados en cada ventana.
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Tabla 6.5:Parametros para la eliminacion de lineas telUricasDgsplaza-
miento observado (en pixeles) entre la curva de respudssaegpectros de las
galaxias en la regioA2.2392 — 2.2995 um , excepto en el caso de NGC4636
donde la regibn elegida fue\2.2732 — 2.2974 um . La diferencia observada
en todos los casos es inferior a un pixel; §2)le ensanchamiento calculada
para cada una de las curvas de respuesta (explicacion extal t(3) Factor
de correccion de la intensidad de las lineas telUricgsrsta ecuacion 6.2.

Galaxia Desplazamiento o K
(pixeles) (km/s)

(1) 2 @

NGC1379 +0.05 243 1.06
NGC1404 +0.24 275 1.05
NGC3605 +0.21 0.0 1.02
NGC3818 —0.37 14.3 092
NGC4261 —-0.43 23.9 090
NGC4564 —0.03 0.0 1.09
NGC4636 —0.42 0.0 0.87
NGC4742 —0.65 5.0 0.86
NGC5796 —-0.43 0.0 094
NGC5813 —0.08 0.0 0.96
NGC5831 —0.11 13.9 093
ESO382-G16 —-0.98 209 1.03
ES0446-G49 —0.27 8.6  0.97
ESO503-G12 —0.13 177 091

durante la observacion completa de cada una de ellas ladeagiee varid en ocasiones
de manera considerable. Por ello, aunque las estrellaafeérgidas de manera que estu-
vieran a una masa de aire similar a la galaxia (Tabla 6.4¢dkdad es que la intensidad
de las lineas telUricas cambi6 durante los bloques deredsion de galaxia y estrella.
Para corregir este efecto, realizamos un estudio de lasiolze de las lineas telUricas en
cada galaxia. El método empleado es similar al aplicada eorreccion de la absorcion
de las lineas tellricas en los espectros de la bibliotstedee ¢ 2.4.9).

En primer lugar, tomamos la curva de respuesta para cadaeuas galaxias({s.)
y ajustamos su continuo a un polinomi@\) de grado bajo. Eliminamos la forma del
continuo siguiendo la expresion

Co = Cga —p(\) +1 (6.1)

de manera que obtenemos la curva de respuesta de la gatabdd@ima del continuo y
normalizada a la unidad. A continuacion, vamos modificdadatensidad de las lineas
de C, para conseguir eliminar las lineas telUricas observadas espectro de la galaxia
segln la ecuacion
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Figura 6.11Estudio de la intensidad de las lineas telUricas paradksigs de la muestra.
Representacion del valor r.m.s. frente al factor de cordack” para cada una de las galaxias.
En gris aparecen todos los valores de r.m.s. calculadoscpdeafactork’, en rojo se repre-
sentan los puntos utilizados para el ajuste, en azul sesegeela parabola de ajuste a los
puntos anteriores y en naranja se indica el mejor factor de@mbdn K obtenido al minimizar
la funcibn anterior, también escrito dentro de la figura.
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donde vamos modificand®, un factor X' para obtener el espectsy,. Sumamos de
nuevo a este espectty el continuo calculado inicialmente para la curva de redpuLes
la galaxia p()\)):

Cx = Sk +p(\) (6.3)

dondeCk es la nueva curva de respuesta cuyas lineas estan moalficadactors’, que
sera aplicada a la galaxia. En nuestro caso, el factearia desde 0.8 a 1.3 en intervalos
de 0.005. De este modo, obtenemos un conjunto de curvaspleesta que dependen de
la correccion aplicad&’. Por Gltimo, dividimos el espectro central de la galaxinggias
curvas de respuesta, calculando el valor del r.m.s. pal@wadr dek” y ajustamos el
resultado a un polinomio de segundo grado. El calculo debr.se realizd en una Unica
ventana elegida para cada galaxia lo mas libre posible @detesisticas espectrales. El
valor de K que mejor corrige los restos de absorciones telUricasedariinimo de este
ajuste, que nos indica que los restos de telUricas al apdicarva de respuesta modificada
por ese factorX son menos importantes que considerando las otras curvasugesta.
En la Figura 6.11 se representa el valor del r.m.s. calcudadcada galaxia frente a los
distintos valores considerados He En cada caso, se sefiala con una linea vertical naranja
el valor del minimo, que también aparece en el interioad@lura para cada galaxiay en
la Tabla 6.5. S6lo en el caso de NGC1379, el espectro olatsimchinguna correccion es
mejor que aplicar el factor calculado. Por ello, en ese caswls considerada” = 1.00.

En la Figura 6.9 (espectro superior) presentamos el espfatat después del estudio de
la intensidad de las lineas tellricas para una de lasigald® la muestra, donde se ve cla-
ramente la eliminacion de las lineas telUricas desdaéa aplicacion del procedimiento
explicado.

Siguiendo este procedimiento obtenemos la curva de respdesnitiva que apli-
camos a cada una de las imagenes bidimensionales de lagagatde manera que ya
tenemos las imagenes completamente reducidas y preparadatrabajar sobre ellas.

6.4. Resumen

Se ha observado una muestra de 14 galaxias de primerositquesje ellas de cam-
po y dos galaxias del cumulo de Fornax. Las galaxias hanssilgacionadas para cubrir
un intervalo lo mas amplio posible en dispersion de velades. Todas las galaxias de la
muestra han sido bien estudiadas anteriormente en ebdfatique nos permitira estudiar
conjuntamente los dos intervalos espectrales.

En este capitulo se ha explicado detalladamente el prateseduccion de las
imagenes bidimensionales obtenidas para las galaxiagrdéel proceso de reduccion
hemos resaltado el procedimiento utilizado para la elisiorade restos de absorciones
telGricas, ya que en algunos casos son muy importantesdepusectar en la posterior
medida de indices espectroscopicos.
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Capitulo 7
Analisis de galaxias de primeros tipos

En este capitulo calculamos en primer lugar la curva deifriay los parametros
dinamicos (dispersion de velocidades y velocidad radialas galaxias de campo obser-
vada en este trabajo, y extraemos sus espectros centrales. €tos espectros medire-
mos los indices infrarrojos Na{Fel), Cal y Dco que utilizaremos en el estudio de las
poblaciones estelares de estas galaxias. Este analisigliza en paralelo con la muestra
de galaxias del cimulo de Fornax presentada por Silva ¢é2@08), observada con la
misma configuracion instrumental que la utilizada en leeoleion de las galaxias de
campo presentadas en este trabajo.

7.1. Curvas de rotacon

El objetivo principal de este trabajo no es analizar en hetalcinematica de las
galaxias de la muestra, bien estudiada en trabajos amg®@orel rango optico. Sin em-
bargo, necesitamos conocer las curvas de rotacion dedzigal lo largo de la direccion
espacial, de manera que podamos aplicar a cada espectro (a difedéesteaias al centro
de la galaxia) la velocidad radial que realmente le cornedpy asi evitar un ensancha-
miento ficticio de las lineas espectrales al extraer elaspeombinado dentro de una
abertura determinada. En nuestro caso, para comparar curektra de galaxias de Silva
et al. (2008), vamos a considerar como espectro final de clesig el extraido dentro
de un radid, /8, dondeb, es el radio efectivo de la galaxia proyectado sobre el ej@men
(ver siguiente seccion). Por esa razon hemos calculadtifierencias en velocidad radial
entre el espectro central de la galaxia y sus espectros r@miés distancias del centro
en la direccion espacial, hasta llegar a un radj®. Para ello, hay que tener en cuenta
en primer lugar que, debido séeingpromedio durante las noches de observacion, no es
posible obtener resolucion espacial en nuestras galpeiadebajo de 3 pixeles (0.441
arcsec). Por esa razon, realizamos sobre la imagen bidiomeh unbinningde tres pixe-
les (suma de la sefal de tres espectros consecutivos eretzidn espacial) desde el
centro de la galaxia hacia ambos extremos. A continuaextnaemos de la imagen bi-
dimensional resultante los espectros radiales de la gatkedde el centro hasta llegar al

Todas las galaxias de la muestra han sido observadas a todafgje menor, que es su direccion
espacial en este caso.
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radio b./8, exigiendo que la S/N sea como minimo 15 en cada uno de Elfte.valor
es un minimo aceptable para obtener estimaciones csedbléas velocidades radiales.
En las zonas en que la S/N es menor, se ha realizado un buevagde los espectros
hasta alcanzar el valor requerido. Es importante sefiakeq la mayoria de los casos
estebinningadicional no ha sido necesario, ya que los espectros ingiled dentro del
radiob, /8 considerado presentan suficiente sefial.

Para obtener la curva de rotacion de las galaxias, hemlizagkacorrelacion cru-
zada entre el espectro central y cada uno de los espectrimsenti2 distancia del centro,
utilizando para ello el programzor r f f t dentro de RDH{E. Este programa calcula la
diferencia en pixeles entre un espectro de referencispelotro central de la galaxia) y
un espectro problema (el espectro a una distancia detetente centro), aunque en el
proceso no calcula el error asociado a dicho desplazamieatello, para estimar dicho
error, realizamos 200 simulaciones del espectro para etsfimamos las diferencias de
velocidad con respecto al centro, afladiendo ruido gaussikespectro original segin la
expresion (Cardiel, 1999)

R(0;) = V20;7/—In(1 — 2) cos(2m2), (7.2)

dondeo; es el error en el pixel obtenido del espectro de erroreszyy 2z, son dos
nameros aleatorios entre 0 y 1. Realizamos entonces aoidalcruzada de nuevo entre
cada uno de estos espectros simulados y el central, obdieniarconjunto de medidas de
velocidad radial para cada espectro problema. Para copqoie la distribucion de las
medidas obtenidas en estas simulaciones es, aproximatigmea distribucion normal,
representamos en un histograma los valores calculadosrdmtadad radial (ejemplo en
la Figura 7.1). En ocasiones, el ruido introducido en logesps hace que la correlacion
cruzada no funcione correctamente, obteniendo medidaswi#dcidad radial claramen-
te erroneas. Por ello, eliminamos<l 5% de las medidas que mas se alejan en valor
absoluto del valor esperado. A partir del conjunto final ddiaess calculamos el error en
la velocidad, que viene dado por el r.m.s. del conjunto deisasdDe este modo, cal-
culamos en un primer paso la velocidad radial con los espentales y posteriormente
una estimacion del error en este calculo a partir de laslariones. Por Gltimo indicar
que, después de probar diferentes regiones donde realizairelacion cruzada, decidi-
mos centrarnos en la zona alrededor de la banda de CO, parcsatteristica espectral
mas importante y que proporciona resultados mas establesmedida de la velocidad
radial. En esta zona, un pixel de diferencia en la direce&pectral se corresponde con
una variacion de velocidad radial eel16 km/s.

Enlas Figuras 7.2y 7.3 presentamos las curvas de rotabténidas con este méto-
do para las galaxias de la muestra. Como podemos ver, sgaldaia ESO446-G049
presenta una rotacion clara a lo largo de la direccibnaalyhemos corregido de ello.
La galaxia ESO503-G012 presenta una pequefia curvagntqog también hemos corre-
gido, al igual que NGC3818. Para el resto de galaxias, lamswle rotacion y los errores
derivados hacen que no sea necesario corregir de rotaeitrodiel radid., /8.
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Figura 7.1:Histogramas de los valores de velocidad radial obtenido®simulacio-
nes realizadas para la estimacion de la curva de rotaGiém lp galaxia ESO503-G012.
Mostramos en paneles separados los resultados obtenicb$opaespectros a diferentes
distancias del centro, indicadas en la esquina superiaremtp. En cada panel representa-
mos el nimero de medidas en cada intervalo de velocidadl r@aédidas con respecto al
espectro central de la galaxia) calculadas en las simulesidA partir de este conjunto de
datos, estimamos el error de la velocidad radial de cada®sm®n respecto a la media, tal
y como se explica en el texto. Se aprecia claramente corceasir aumenta al alejarnos
del espectro central.
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Figura 7.2:Curvas de rotacion para las galaxias de la muestra. Senpmadas diferencias de
velocidad radial entre los espectros a diferentes distard®@| centro (misma escala para todas
las figuras) y el espectro central de la galaxia, en funcé&matiio en unidades del valég/8
para cada galaxia. Las barras de error se han estimado radeasimulaciones numeéricas, tal
y como se explica en el texto.
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7.2. Extraccion de los espectros finales

Una vez hemos obtenido la curva de rotacion para cada ga&traemos su espec-
tro final. Como ya hemos dicho anteriormente, vamos a coraidemo espectro central
de la galaxia el espectro extraido hasta un radi®, dondeb, es el radio efectivo de la
galaxia proyectado sobre el eje menor (ya que hemos oretdadndija sobre este eje).
Hemos elegido esta zona de extraccion para poder compegetatinente nuestros resul-
tados con los obtenidos por Silva et al. (2008) para una maudstgalaxias del cimulo
de Fornax, cuyas medidas se han realizado sobre espectraglex en esta abertura.
Calculamog. /8 utilizando la expresion

be = 7ot [ —, (7.2)

siendor, el radio efectivoa y b son, respectivamente, los semiejes mayor y menor de
la galaxia eliptica. El cociente/a es la elipticidad de la galaxia y es uno de los valores
obtenidos de 2MASS. En la Tabla 7.1 resumimos los datos agcspara calculdy, /8

para cada una de las galaxias, asi como la zona de extratipixeles que finalmente
hemos considerado para la extraccion de los espectraslemnt

Correccion de residuos deiheas teliricas

Para ilustrar la importancia de la correccion de los redeabsorciones telUricas
(método explicado ef 6.3.7) presentamos en la Figura 7.4 los espectros centi@ales
galaxias antes de dicha correccion, mientras que en lad&ib presentamos los espec-
tros centrales de las galaxias de la muestra después aelsprecompleto de reduccion.
Como se puede ver, el procedimiento explicad €r8.7 elimina las lineas telUricas en la
mayoria de las galaxias, resulando esta correccion ieépente importante para algunas
de ellas, como por ejemplo NGC4261 y NGC3818.

Correccion de extincbn atmosgrica

En el caso de la reduccion de la biblioteca estelar, se@pha correccion a los
espectros debida a la extincion atmosféri¢®.4.6). En esa ocasion, contabamos con
los factores necesarios para calcular la contribucionidded la extincibn Rayleigh y
debida a los aerosoles medidos en el observatorio de Catar Bdto no ocurre para
el observatorio de Paranal. Para ver las posibles difeaemmr considerar o no dicha
correccion, se ha medido el indice Ppara los espectros centrales de las galaxias antes 'y
después de corregir de extincion, considerando loswetras aplicables al observatorio
de Calar Alto. Como se puede ver en la Figura 7.6, las difeasrson muy pequeias
pero visibles, y por ello aplicamos finalmente dicha coinigatcConsiderando el rango
no muy grande de velocidad radial de las galaxias estuditalassible incertidumbre
introducida por esta correccion tendria como efecto umandita variacion sistematica



7.2 Extraccion de los espectros finales 185

Tabla 7.1Zonas de extraccion del espectro central para las galdgissmuestra.

Galaxia Te ro/8 b/a be/8 be/8 Referencias
(arcsec) (arcsec) (arcsec) (pixeles)
(1) (2 (3) (4) (5) (6)
NGC1379 23.30 2.9 - 2.90 19.9 C94
NGC1404 23.00 2.9 - 2.90 19.9 C94
NGC3605 17.26 2.1 0.60 1.63 11.1 B87
NGC3818 21.24 2.6 0.62 2.01 14.0 B87
NGC4261 38.65 4.8 0.86 4.45 30.5 B87
NGC4564 21.63 2.7 0.44 1.79 12.3 B87
NGC4636 101.60 12.7 0.84 11.64 79.7 B87
NGC4742 11.67 15 0.68 1.24 8.5 B87
NGC5796 18.50 2.3 0.88 2.16 14.8 B87
NGC5813 48.65 6.1 0.77 5.35 36.6 B87
NGC5831 28.65 3.6 0.94 3.49 23.9 B87
ES0O382-G016 13.20 1.6 0.72 1.35 9.2 AM
ES0446-G049 19.10 2.4 0.80 2.15 14.7 AM
ESO503-G012 10.64 1.3 0.82 1.18 8.1 RC3

(1) r.: radio efectivo en el dptico (Tabla 6.2);

(2) Calculo der. /8 para la extraccion del espectro central;

(3) b/a: elipticidad de la galaxia proporcionada por 2MASS. Parasb de NGC1379
y NGC1404, las dos galaxias de Fornax, tenemos los valoreged®enor proporcio-
nados por Caon et al. (1994), de manera que este parametsomeeesario;

(4) b./8: calculo de la proyeccion de /8 sobre el eje menor;

(5) b./8 en pixeles para la extraccion del espectro central;

(5) Referencias para los radios efectivos. C94 : Caon €1@94), B87: Burstein et al.

(1987), AM: Lauberts & Valentijn (1989), RC3: Third RefemnCatalogue of Bright
Galaxies.
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del sistema espectrofotométrico en el que mediremosttisds de intensidad de lineas
de las galaxias.

7.3. Determinacbn de la velocidad radial y la dispersbn
de velocidades

Como ya explicamos €h3.5, el nuevo indice B, definido en este trabajo es muy
poco sensible a la dispersion de velocidades de las galaxil error introducido en la
medida del indice por una mala estimacion de la velociddat tampoco es importante.
Sin embargo, no ocurre lo mismo con la mayoria de los isdispectroscopicos definidos
para medir otras lineas de absorcion. Por esa razonupatrabajo futuro centrado en
otras caracteristicas espectrales, hemos calculadadasptros dinamicos (dispersion de
velocidadew y velocidad radial”) de las galaxias de la muestra. Para ello, una vez hemos
corregido las imagenes bidimensionales aplicando lassute rotacion calculadas en la
seccion anterior, extraemos los espectros de cada una dalkxias en una abertura de
radio b. /8. Sobre estos espectros calculamos los parametros diosmé las galaxias,
utilizando para ello el programeovel dentro de RDHSE, basado en el procedimiento
explicado por Gonzalez (1993) y que describimos breveegbntinuacion.
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7.3.1. Metodo general

El espectro observado de una estrella viene dado por la lean®o del espectro real
de dicha estrella con la respuesta de la instrumentadicradt (telescopio, espectrogra-
fo, camara y detectof,). En el caso de una galaxia, el espectro observado depende ta
de las estrellas que la componen como de su distribucitmgaléxia, ademas de depen-
der de la configuracion instrumental utilizada. Asi, glextro observado de una galaxia
(G) es la convolucion del espectro integrado de su poblaesbelar §) con una funcion
de ensanchamieni®(v,.) que depende de la velocidad radial de sus estrellas (y que rep
senta la distribucion de las velocidades radiales de laslles proyectadas a lo largo de
la linea de vision), junto con la respuesta instrumertakspondiente a la configuracion
utilizada, es decir,

G=7 ® S B(v,) + ruido.

Por lo general, se observan conjuntamente estrellas yigalean la misma confi-
guracion instrumental, de manera que los espectros dstlafi@s reproducen las mismas
condiciones de observacion de la galaxia. Por ello, podertilizar los espectros observa-
dos de las estrellas para considéfar S ©® Z como una aproximacion a la convolucion
de la poblacién estelar de la galaxia con la respuestaimsintal, donde representa en
este caso una combinacion apropiada de espectros esigl@reeproduce la distribucion
espectral de energia de la galaxia.

Para obtener la funcion de ensanchamiéhto,.) se hacen dos aproximaciones. En
primer lugar, suponemos que la funcibn de ensanchamiestdocaracterizada por una
distribucion normal, es decir,

B(v,) = yexp [(v, = V)?/20°] ,

dondey es un parametro de normalizacion que expresa la relaecitre la intensidad de
las lineas espectrales de la galaxia con respecto a la denlaiacion de estrellas utili-
zada en la aproximacion, es la dispersion de velocidades de las estrellas de laigalax
y V es la velocidad radial promedio de las estrellas (i.e., lacidad radial de la gala-
xia), de manera que la funciébn de ensanchamiento quedecpmrfente representada si
conocemos estos tres parametros. Por otro lado, paragalkik calculos, trabajamos en
el espacio de Fourier, ya que en este caso las convoluciases @ ser productos y de
esta manera podemos calcular los parametresy V' de la funcibn de ensanchamiento
utilizando expresiones mas sencillas. La funcion demisamiento se expresa entonces
como

B = v exp(2miVv) exp(—2r2c1?), (7.3)

en funcion de la frecuenciacorrespondiente a la velocidad radigl

Para obtener los parametros de la funcion de ensanchiayserajustan los valores
de~v, oy V hasta minimizar la expresion

= / (G — TB)dv, (7.4)
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que representa las diferencias entre el espectro obsedeatiogalaxia y los espectros
de las estrellas, en el espacio de Fourier. Para ello, seguim proceso iterativo en el
gue creamos un conjunto de modelos de galaxia por combimdei espectros de las es-
trellas observadas, y asignamos unos valoresg . de y V; para determinar una funcion
de ensanchamients; utilizando la ecuacion 7.3, de manera que en cada caso ¢snem
una aproximacion a la galaxis! = 7 © B; (en el espacio de Fouriett = 715;). Ast,

las diferencias entre el espectro observado de la galgxig €l mejor modelo posible
generado a partir de las estrellas(] son debidas a la funcion de ensanchamidsitde
parametrosy;, o; y V; conocidos, y que explica la distribucion de las velocidadie las
estrellas en la galaxia que deseamos conocer.

Para aplicar el método explicado anteriormente, hay querhana serie de apro-
ximaciones y pasos intermedios. En primer lugar, como Ipsagos observados no son
infinitos (cubren un intervalo espectral determinado), gnag@ls no estan descritos por
una variable continua, ya que existe una limitacion impaupsr el tamafio finito de los
pixeles, debemos utilizar la transformada de Fouriereliaen el que las integrales pa-
san a ser sumatorios discretos. Por otro lado, para evitarparposicion de diferentes
armonicos en el espacio de Fourier (efectoslising) es necesario eliminar la forma
del continuo (dividiendo todos los espectros por un poliinatie grado bajo que lo repro-
duzca) y normalizarlos a media cero. Para reducir estecededia mayor medida posible
se aplica también un filtro de campana de coseno a los egpexta vez normalizados a
media cero. Por Gltimo, antes de minimizar la expresidn §e hace una estimacion del
ruido comparando el espectro modificado de la galaxia coalehddelo, generando una
funcion de pesos (filtro de Wiener) que corta la transforara Fourier en la zona donde
la sefial y el ruido empiezan a ser comparables, y dondeaptw, tho tenemos informa-
cion Gtil en el espectro. Con todas estas consideracgitmegpresion a minimizar pasa a
ser

i

2=y W(k)G - TB(E)? (7.5)
0

B
Il

dondelV (k) es el filtro de Wiener calculado anteriormente.

7.3.2. Aplicacbn del método

Hemos utilizado el programeovel dentro de RDHSE para calcular tanto la velo-
cidad radial como la dispersion de velocidades de los é&gzecentrales de las galaxias
(correspondientes a la extraccion en el rddjg). Este programa implementa en primer
lugar el algoritmooptema(desarrollado por Gonzélez, 1993), encargado de creao€l m
delo de la galaxia como combinacion lineal de los espedidas estrellas de referencia
y considerando una funcién fuente de parametros de enrad o;,.; Y Vini. A conti-
nuacion, se utiliza el algoritmmovel(desarrollado por el mismo autor) para aplicar el
proceso de comparacion entre el modelo y la galaxia redicexio anteriormente, obte-
niendo asi los parametros dinamicos que minimizan la@on 7.4 en ese caso. Estos
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Figura 7.7:Ejemplo de los pasos seguidos para calcalgrV” con el programarovel para
NGC1404. Enlos cuatro paneles superiores, el espectra@a se corresponde con el espectro
formado por la combinacion de estrellas de la bibliotecal@eresolucion de Wallace & Hinkle
(1996) utilizadas en el ajuste, mientras que el espectrojers el espectro central de la galaxia
para la que estamos calculando los parametros dinaniewa. utilizar el intervalo espectral
mas amplio posible, hemos desplazado las estrellas a low@dax cercana a la de la galaxia
(conocida por trabajos previos en el rango Optico), de maagae estimamos la diferencia
en velocidad radial entre la estimacion inicial y la reall@egalaxia. En el panel superior
derecho se muestra la zona utilizada en el ajuste (linsasrtinuas verticales) asi como los
ajustes de grado bajo realizados para eliminar el contirumdral de la zona de ajuste. En el
panel inferior izquierdo se muestran los espectros de &@a{rojo), combinacion de estrellas
(verde) y modelo de galaxia (azul) creado a partir de loarpatfos iniciales y la combinacion
de estrellas, todos ellos normalizados y sustraidos ldanpdra la aplicacibn del método
explicado en el texto. En el panel inferior derecho se maesircyan el filtro de campana de
coseno aplicado a los datos. Por Gltimo, en el panel infegatral se muestra el espectro de
la galaxia (rojo) y del modelo (azul) en el espacio de potngunto con el filtro de Wiener
(naranja) aplicado.
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parametros de salida entran de nuevo en el algoriptemapara calcular un modelo
de galaxia mas preciso con el que se vuelve a caleylary V', en un proceso iterativo
que termina cuando se alcanza una precision determinadagestro caso 0.2 km/s. Este
método es muy sensible a la estimacion inicial de losrpatés dinamicos, especialmen-
te o;ni Y Vini, de manera que converge mas rapidamente cuanto mejarefosevalores
de entrada iniciales. Por ello, tomamos como valores ieias derivados anteriormente
por otros autores en el azul (Tabla 6.2).

Para optimizar el tiempo de observacion durante las nootresedidas, no se ob-
servaron estrellas especificas para el calculo de lasEiros dinamicdsPor esa razon,
utilizamos las estrellas de la biblioteca de Wallace & HiNKI996) para generar nues-
tro conjunto de estrellas de referencia. Esta bibliote¢aectodo el rango espectral de
nuestras observaciones, y debido a la alta resoluciorceapde sus espectros, en com-
paracion con los espectros de nuestras galaxias, podemseglerar que tienes ~ 0
(c = 3 km/s). Para cada galaxia, se considerd una combinadiéredie de estrellas de
esta biblioteca estelar, utilizando fundamentalmentekss de clase de luminosidad Il
y'V, que eran las que mejor funcionaban a la hora de crear etlmdeé galaxia de compa-
racion. Conviene resaltar que la mezcla 6ptima calcutadaretende ser una estimacion
realista de la composicion estelar de las galaxias.

En la Figura 7.7 se muestran graficamente los pasos expiicatteriormente pa-
ra el calculo de los parametros dinamicos con el prognamva| . Hay que sefalar que
en nuestro caso los espectros observados presentan do®Gatiaas espectrales muy
importantes en ambos extremos del intervalo espectral sienadcion (linea de Naen
2.21umy las bandas de CO en 2.28n, ambas longitudes de onda en reposo), de ma-
nera que no es sencillo aplicar los filtros de coseno adesysta reducir los efectos de
aliasing sin destruir parte de la informacion espectroscopica.efo, aprovechando el
amplio intervalo espectral de las estrellas utilizadasaoeferencia y para utilizar toda
la informacion espectral de que disponemos para las galastesplazamos inicialmente
los espectros de las estrellas a una velocidad cercanaalias ghlaxias. De esta manera
conseguimos gue las estimaciones de la dispersion dedediss y velocidad radial sean
mejores. En el Apéndice C se muestran los ajustes finalesidbt para cada una de las
galaxias. Por tltimo hay que sefnalar que la velocidadtéidial de cada galaxia es la su-
ma de la velocidad radial calculada con el programa madita@sion inicial que hemos
hecho para mover las estrellas, sin olvidar la correcotrespondiente por la velocidad
de la Tierra en la fecha de observacion.

Los errores aleatorios en la determinacion de los parasidinamicos se calculan
mediante simulaciones numéricas de Monte-Carlo, paraidosg utilizan los espectros
de errores de las galaxias generados durante el procesdubeiin. En cada simulacion

2|as estrellas de referencia observadas para la caliloracifiujo y la correccion de absorciones teldri-
cas son estrellas calientes que no presentan lineas deiabsen el intervalo espectral de estudio y, por
tanto, no pueden ser utilizadas para el célcule gé//.
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se parte del espectro central de la galaxia al que que se aifiidd gaussiano utilizando
la ecuacion 7.1. Asi generamos un conjunto de espectragagdos (en nuestro caso, rea-
lizamos 100 simulaciones) con los que se determinan en esde co, y V, siguiendo

el procedimiento explicado. El valor final de los paramettmamicos viene dado por el
valor calculado con el espectro central real, mientras ag@ en la determinacion de
dichos parametros se calcula como la desviacion tipdagivalores obtenidos en estas
simulaciones. En las Figuras D.1 del Apéndice D presergdeproyeccion en el plano
de los valores, o y V' calculados en cada simulacion para todas las galaxiasmeda-
tra. Se aprecia, ademas, que los valores dstan muy correlacionados con los valores de
~, pero no con los valores dé. Por tanto, la desviacion tipica en las simulaciones ebe
ser una buena estimacion de las incertidumbres ei .

Por Gltimo, como las estimaciones dese han obtenido a partir de los espectros
de Wallace & Hinkle (1996) cuya resolucion espectral eshoumayor que la resolu-
cion instrumental de nuestros espectros, debemos codegiste efecto para obtener la
dispersion de velocidades correctas. En concreto

2 2 2
Ofinal = Oestimada — instrumental s (76)

dondeo;,sirumental = 39.6 Km/s para la resolucion de nuestros espectros (Tablal&8).
valores finales de la dispersion de velocidades y |la vedakiddial para todas las galaxias
observadas, junto con sus correspondientes errorescapdigtados en la Tabla 7.2.

7.3.3. Comparacbn con trabajos previos en ebptico

Como ya explicamos en la seccion anterior, durante lasasoabignadas no se ob-
servaron estrellas para la determinacion de los paramdinamicos y por ello hemos
utilizado las estrellas de la biblioteca de Wallace & Hinkl®96). Para asegurarnos de
gue las estimaciones realizadas de esta manera son eglistaestamos cometiendo
errores sistematicos, comparamos los valores de la diépete velocidades calculados
de esta manera con los derivados por otros autores en ebdopt la Tabla 7.2 presen-
tamos los parametros dinamicos calculados para lasigald® la muestra junto con los
valores derivados por otros autores. En la Figura 7.8 prasers la comparacion de las
dispersiones de velocidades derivadas en ambos rangadragse Como se puede ver,
aunque las dispersiones de velocidades en el 6ptico hartaiduladas en una abertura
diferente (indicadas en la Tabla 7.2 en cada caso), no seiapmriferencias sistemati-
cas con las dispersiones de velocidades estimadas enas@irLa galaxia que mas
se desvia del valor de referencia en el optico es NGC579@, |a que hemos obtenido
onr = 305.4 +22.3 km/s. Este valor es superior a la estimacion obtenida eptao por
Sanchez-Blazquez et al. (2006a)§ = 273.6 & 2.5 km/s), aunque seria compatible con
las medidas realizadas por Beuing et al. (2002).(= 291.6 £ 7.0 km/s). También obte-
nemos una diferencia considerable en el caso de la galaxZ88@, para la que hemos
obtenidoo,, ;g = 59.1 & 7.0 km/s, valor inferior al calculado por Sanchez-Blazquieal e
(2006a) 6., = 91.0£1.5). Con el fin de comprobar que no hay diferencias significativa
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Tabla 7.2:Parametros dinamicos calculados para las galaxias deuésstra junto con los
calculados por otros autores en el dptico. Referencias |pardispersiones de velocidades en
el bptico: (1) Kuntschner et al. (2002) (abertura de exitatdel espectro dé x 2 arcsec) y
(2) Sanchez-Blazquez et al. (2006a) (abertura de extrace! espectro de x 4 arcsec). Los
valores déV/,,; han sido extraidos de NED (Tabla 6.2).

Galaxia OnlIR Topt Ref. VaIr Vopt
(km/s) (km/s) (km/s) (km/s)
NGC1379 1225 +124 116.8 +3.6 1 1350.1 £10.8 1324 £2
NGC1404 236.1 +226.6 244.9+82 1 1920.8+19.8 194744
NGC3605 59.1 4+ 7.0 91.0£1.5 2 644.3 £ 6.4 668 £ 19
NGC3818 199.5+20.7 187.5+13 2 1694.3+20.1 1701+7
NGC4261 300.9 +29.4 302.7 £1.7 2 2204.5 +£23.4 2238 +7
NGC4564 184.3+24.8 171.1+08 2 1164.6 +18.9 114242
NGC4636 221.2 +23.7 226.1 £5.9 2 942.1 £ 23.9 938 + 4
NGC4742 89.2 + 9.6 91.94+0.5 2 1296.2 +£9.1 1270+ 15
NGC5796 305.4 +22.3 273.6 £2.5 2 29749 +£22.1 28637
NGC5813 226.7 257 257.14+14 2 19249+20.1 197246
NGC5831 151.0 +14.5 163.1+1.0 2 1643.8+15.6 1656 =4
ES0O382-G016 249.2 £21.0 237.2+5.7 1 3295.5 £ 18.5 3227+ 14
ES0446-G049 118.2+12.6 143.7+2.0 1 38354+12.6 3836+10
ESO503-G012 150.1 £17.9 146.8 £2.6 1 2154.7 +£13.5 2138 £ 10




7.4 Medida deindices centrales en la banda K 195

Tabla 7.3:Definiciones de otros indices espectroscopicos en lasdbEndodas estas
definiciones siguen las expresiones clasicas para la medidndices atbmicos (ecua-
cion 3.2). Las longitudes de onda de las bandas vienen éadzscio.

indice Continuo Absorcion Referencias
(1) (wm)

Nal 2.1910 — 2.1966  2.2040 — 2.2107 Frogel et al. (2001)
2.2125 — 2.2170 (medido erd)

FelA 22133 —22176 2.2250 —2.2299 Silva et al. (2008)
2.2437 — 2.2497 (medido emd)

FelB 2.2133 —2.2176 2.2368 — 2.2414 Silva et al. (2008)
2.2437 — 2.2497 (medido end)

Cal 2.2450 — 2.2560 2.2577 — 2.2692 Frogel et al. (2001)
2.2700 — 2.2720 (medido erd)

FelAy FelB son definidos para medir finalmerifel) = FIAFFeIB

entre ambos grupos de medidas, hemos realizado un ajuesteding = a+b o) alos
datos, obteniendo = —16.6333 (+13.3660) y b = 1.0726 (£1.1098 x 10~°). Este ajuste
es compatible con la relacion 1:1 y por tanto podemos afiqguamo existen diferencias
significativas entre las dispersiones de velocidades mlater@n ambos intervalos espec-
trales.

En la Figura 7.9 representamos las diferencias entre liassesbnes de la velocidad
radial derivadas en este trabajo y en el 6ptico. Realizamastudio analogo al aplicado
en las medidas de las dispersiones de velocidades y en sestel@juste nos indica que
la pendiente obtenida es compatible con ser cere (0.0156 + 0.0128), mientras que
la ordenada en el origen nos indica que las diferencias gsengdimos son compatibles
con cero ¢ = —21.0761 4+ 26.9342). Por tanto concluimos que no existen tampoco en
este caso diferencias sistematicas. Hay que sefhalarejneaVo la galaxia NGC5796
presenta las mayores diferencias entre las dos medidaentgacacion entre el espectro
real de la galaxiay el modelo final obtenido por el programeel en la Figura C.1 en el
Apéndice C nos indica que la absorcion de CO€R.32 um esta bastante bien ajustada
mientras que el ajuste sobre la absorcion de Na @23 ym no es tan bueno. También
se pueden apreciar restos de lineas tellricas que pererané@n después del detallado
tratamiento realizado durante el proceso de reduccicsbaPiemente, estos restos de
telGricas junto con un modelo de galaxia no tan 6ptimo cpai@ otras galaxias, es la
razon para que los valores de velocidad radial y disperdé&@velocidades obtenido del
ajuste sean diferentes a los valores derivados en el 6ptico
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7.4. Medida deindices centrales en la banda K

Una vez hemos reducido completamente las imagenes ydxtos espectros den-
tro de un radid. /8, medimos los indices centrales considerando las veldegleadiales
ya calculadas. Aunque en este trabajo nos hemos centradipatimente en el estudio
de la absorcion del CO en 2.@n, en la banda K hay otras lineas de absorcion importan-
tes (indicadas anteriormente en la Tabla 3.1) que tamtaarstdo estudiadas por Silva
et al. (2008). Por estas razones, junto con g} bemos medido los indices Nal, Cal,
FelA y FelB segln las definiciones presentadas en la TaBl&gtos indices atomicos
dependen, como la mayoria de los indices de lineas, destducion de los espectros
sobre los que son medidos y de la dispersion de velocidasléssdbjetos de estudio.
Debido a esta dependencia, encontramos diferencias estraddidas iniciales de los
indices de las galaxias que reflejan esta dependencia telloss corv y no diferencias
reales en las caracteristicas de las galaxias. Para poagacar de manera objetiva los
indices medidos en las galaxias, es necesario obtenezpasdencias de los indices con
o, que habra que aplicar para corregir los indices inisialgpicamente, los polinomios
de correccion por la dispersion de velocidades se calauldiendo los indices sobre es-
pectros de estrellas observadas con la misma configurexstramental (asegurandonos
asi que estan en la misma resolucion instrumental qugdlasias) ensanchados a dife-
rentes velocidades de ensanchamientie manera que el polinomio de correcci@fv)
se obtiene siguiendo la expresion

Clo) = 1(0)/1(0), (7.7)

dondel (0) es el indice medido en el espectro original de la estrelar@solucion instru-
mental), e/ (o) es el indice medido sobre el espectro degradado (coneolado con una
gaussiana de desviacion tipiea Aplicamos este polinomio de correccion para obtener
los indices de todas las galaxias a la resolucion instntethde ISAAC, de manera que
Jeorregido — (O(g) x [icial donder es la diferencia (cuadratica) entre la dispersion de ve-
locidades y la resolucion a la que se corrigen los indiossrimental en este caso). En la
Tabla 7.4 presentamos los polinomios de correccion ésileaos por Silva et al. (2008)
para los indices Nal, Cal, FelAy FelB, y que utilizaremo®ste trabajo para comparar
de la manera mas homogénea posible nuestros resultaddescpublicados por estos
autores. Hay que sefalar que el indigg,@lefinido en este trabajo es independiente de la
dispersion de velocidade$ 8.5) y por ello no hay que realizar ningn tipo de correecio
al respecto.

En la Tabla 7.5 presentamos los valores de los indices idb&sobre los espec-
tros de las galaxias de campo estudiadas y que utilizaremekamalisis posterior. Los
indices atomicos estan a la resolucion instrumentdSdeAC (7.14,5\ FWHM) y han
sido corregidos de dispersion de velocidades utilizandgblinomios de la Tabla 7.4 y
considerando las dispersiones de velocidad calculada3 én
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Tabla 7.4:Coeficientes de los polinomios de correccion por disparsi’
de velocidade€’ (o) = a + bo + co? + d o3 para los indices Nal, Cal,
FelA 'y FelB calculados por Silva et al. (2008).

indice a b c d
(x1076)  (x1079)
Nal 1.00000 —0.00010 +42.39477 +2.64590
Cal 1.00000 —0.00027 —1.75262 +9.08011
FelA 1.00000 —0.00106 -+4.29145 +1.65822
FelB 1.00000 —0.00181 +8.80672 —1.07073

Tabla 7.5Medidas de los indices centrales de las galaxias obseresdeste trabajo. Estos
indices han sido corregidos de dispersion de velocidadetan a la resolucion instrumental
de ISAAC (7.14A FWHM).

Galaxia Nal gal <F(;,‘I> Dco
A) (A) (A)

NGC1379 3.2152 £ 0.0772 2.8736 £0.1616 0.6430 4+ 0.0407 1.2005 + 0.0016
NGC1404 4.7276 £ 0.1650 2.7609 £ 0.0794 0.9080 4 0.0365 1.2117 £ 0.0022
NGC3605 3.4633 £ 0.0835 2.0025 +0.1903 0.9853 £ 0.0458 1.2038 £ 0.0016
NGC3818 4.7516 £ 0.1208 2.9764 £ 0.1386 0.8509 4 0.0387 1.2199 + 0.0032
NGC4261 5.0956 4 0.2564 2.3489 + 0.1647 0.7579 £0.0541 1.2105 4 0.0022
NGC4564 5.6794 £ 0.1421 2.8910 4+ 0.0857 1.0914 £+ 0.0276 1.2345 4 0.0020
NGC4636 4.0252 +0.1448 2.6423 £0.1617 0.8899 4+ 0.0536 1.2006 + 0.0025
NGC4742 4.1567 £ 0.0298 2.6391 £ 0.0580 0.9452 4+ 0.0146 1.2230 £ 0.0010
NGC5796 5.4787 £ 0.2110 2.7663 + 0.1217 0.9203 £ 0.0417 1.2167 4+ 0.0021
NGC5813 4.0145 £ 0.1389  2.4550 £ 0.1407 0.6990 £ 0.0390 1.2105 £ 0.0021
NGC5831 4.9486 & 0.0795 2.6484 +0.1284 0.8947 £ 0.0326 1.2220 4 0.0020

ES0382-G016 4.6110 £ 0.1435
ESO0446-G049 3.9977 £0.1119
ESO503-G012 3.8723 £+ 0.0751

2.3564 £ 0.1178
2.6945 £ 0.2706
2.1252 £ 0.1075

0.6963 £ 0.0363
0.8747 £ 0.0660
0.8731 4+ 0.0308

1.2136 + 0.0021
1.2182 4+ 0.0028
1.2181 £ 0.0014
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indices centrales de las galaxias de Fornax

Como ya hemos indicado, Silva et al. (2008) presentan ésdientrales de una
muestra de galaxias del cimulo de Fornax en la banda K, nudis indices atbmicos
Nal, Cal, FelA y FelB junto con el indice,l para el CO. Como fruto de una cola-
boracion para el estudio de las poblaciones estelareslaeagmde primeros tipos en el
infrarrojo, estos autores nos han proporcionado los essete las galaxias de Fornax pa-
ra poder medir directamente el indiced) de manera que no ha sido necesario aplicar las
conversiones calculadas 8.6 para obtener el indicedg a partir de sus medidag g
Sobre sus espectros hemos medido también los otros $ratismicos y hemos compro-
bado que ambos grupos de medidas son consistentes. Lassezrolos indices han sido
calculados considerando el error en la estimacion de tzciddd radial de sus galaxias
(datos también proporcionados por los autores). Como tencaso no disponiamos de
espectros de errores asociados a los espectros de lasagakixerror fotonico ha sido
estimado a partir del r.m.s. en las bandas de continuo da$imdra la medida del indice
Dco, que fueron elegidas por ser zonas libres de absorcionestampes. La compara-
cion entre los indices medidos en este trabajo y los prades por Silva et al. (2008) se
muestra en la Figura 7.10. Como podemos ver, las medidas dedizes realizadas por
ambos grupos son perfectamente compatibles entdngiamente obtenemos discrepan-
cias significativas para el Cal de la galaxia NGC1316, don@stna medida es superior a
la dada por Silva et al. (2008). Sin embargo, como el restoat#idas estan de acuerdo y
el procedimiento seguido ha sido siempre el mismo en nueasw, decidimos mantener
la estimacion realizada por nosotros. Por otro lado, Ilages en los indices parecen algo
sobreestimados en nuestro caso con respecto a los obteoidSdva et al. (2008), pro-
bablemente debido a que se ha realizado de diferente mag@e en cualquier caso
son perfectamente comparables. Las medidas de los iraingales para estas galaxias,
junto con sus respectivos errores, se presentan en la Tébla 7

Comparacion de galaxias comunes en ambas muestras

Con el fin de comparar las medidas de los indices en nuestpesteos con las
medidas en los espectros de Silva et al. (2008) de la maresdomogénea posible, in-
cluimos en nuestra muestra observacional dos galaxiageindNGC1379 y NGC1404.
Para poner ambos grupos de medidas en el mismo sistemarefgeatétrico, medimos
en primer lugar los indices sobre los espectros obseryamtasosotros y por Silva et al.
(2008). Para la galaxia NGC1404 disponemos de cinco eggeahrservados por estos
autores, pero solo en dos de ellos el intervalo espectraprende simultaneamente la
zona del Nal y del . La medida de cada indice en el caso de esta galaxia ha $ido ca
culada como la media pesada con los errores en la medidadited i En el caso del &),
la correccion a aplicar en cada caso ha sido calculada med@amedia aritmética de las
diferencias entre las medidas realizadas sobre nuespestess y los espectros de Silva
et al. (2008) para cada galaxia. Para los otros indices fieosiderado solo la medida
sobre una de las galaxias, debido a que los espectros de&ilv#2008) presentan restos
de lineas tellricas que afectan en las medidas. Esto sie pee claramente en la Figu-
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Figura 7.10Comparacion entre los indices Nal, CalBeI) medidos en este trabajo
y por Silva et al. (2008) en los mismos espectros de las galalé Fornax. Nbotese
gue por ello los puntos no se distribuyen alrededor de lg@ifelal:1 siguiendo una
distribucion con una dispersion dada por las barras e mpresentadas.



202

Analisis de galaxias de primeros tipos

file: NGC1379.r8_extp [[from addnf]] (# 1 scans added)
2.2x10*  221x10%  2.22x10*  2.23x10*  2.24x10°  2.25x10*  2.26x10*  2.27x10%
T T ; T - - T
g
T8¢
s
]
H
3
-
g
2
gL
. . .
o 100 200 300 400 500 600
Uotog PePLONSE2 channel plofs (REDUCEEVA.1) wors sma 20-Sep—2008 15588

file: NGC1404.r8_extp [[from addnf]] (# 1 scans added)
22x10%  221x10%  2.22x10%  2.23x10%  2.24x10%  zzsxi0t  2.2ex10%  2z7x10*
g - - | |
5 mMN\A
? W\\w
P g
dal
82
H
k]
3
-
g
s
a
gl
°
100 200 300 400 500 600
Using FOPLOTS2.2. channel oty (REDUCEMBVA.1) uowrs vma 26-Swp—2008 19:24.

file: NGC1379.r8_extp [[from addnf]] (# 1 scans added)
225x10*  2.26x10'  227x10*  228x10*  2.29x10% 2.3x10* 2.31x10*
T - - T T T

8

5
T
&
g -
¢
3
H
58 / ﬂ: 1
£
8 q
G o
g
500 600 700 BOO 900 1000
Using PGPLOTYS.2.2 channel piots (REDUCEMEv4.1) wsvre smg 26-Sep-2008 19:28
file: NGC1404.r8_extp [[from addnf]] (# 1 scans added)
2.26x10% 2.27x10* 2.28x10% 2.29x10% 2.3x10% 2.31x10% 2.32x10%
- - T T T
= i d
N ww
5
8 i
b
e
Tl
§
g
£o 4
4 W\Jr
3
2
o
=1
\ | , .
500 600 700 800 900 1000
Using POPLOTS.2.2 channel plats (REDUCEMEVA.1) wser: emg 26-Sep-2008 19:35

Figura 7.11:Espectros de las galaxias NGC1379 (paneles superiores)GLN@} (paneles
inferiores) observados en este trabajo (linea roja) y jlwa $t al. (2008) (linea negra). En
los paneles de la izquierda mostramos el intervalo especdimaspondiente a los indices Nal,
FelAy FelB (definiciones en Tabla 7.3) y en los paneles deteata los indices Cal y &.
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Tabla 7.6:Medidas de los indices centrales para las galaxias de ¥em#s espectros
originales de Silva et al. (2008). Los valores estan cidteegde dispersion de velocidades
utilizando los polinomios de la Tabla 7.4, y estan dados mesalucion instrumental de
ISAAC, al igual que los datos de las galaxias de campo de Il Tab. En secciones pos-
teriores se utilizaran estas medidas corregidas de lesedifias obtenidas entre sistemas

espectrofotométricos tabuladas en la Tabla 7.7.

Galaxia

Nal
(A)

(;,al
(A)

(Fel)
(A)

Dco

NGC1316
NGC1344
NGC1374
NGC1375
NGC1379
NGC1380
NGC1381
NGC1399
NGC1404
NGC1419
NGC1427

4.6103 £+ 0.1499
4.3313 £0.1474
4.1166 £+ 0.1284
3.4954 £ 0.2269
2.8711 £ 0.1861
4.5129 £+ 0.1024
3.3198 £ 0.1516
5.4161 £ 0.2333
4.7835 £ 0.0783
2.8560 £ 0.1678
3.4312 £0.1713

2.8911 +£0.1529
2.9350 £+ 0.2424
3.0259 £ 0.1984
2.0533 £ 0.4108
2.6684 £+ 0.3123
2.9753 £0.1631
2.3508 + 0.2493
2.2115 £ 0.2378
2.9184 £0.1211
2.1087 £+ 0.2890
2.3747 £ 0.2736

1.1494 4+ 0.0453
1.0341 £ 0.0743
0.9132 + 0.0631
0.9978 4+ 0.1200
0.6381 £ 0.0952
1.0052 £+ 0.0303
0.9862 £ 0.0762
1.0019 £ 0.1085
0.9335 £ 0.0176
0.6057 £+ 0.0854
0.8764 £+ 0.0852

1.2258 £ 0.0015
1.2029 + 0.0005
1.2062 + 0.0006
1.1878 £ 0.0006
1.1893 + 0.0006
1.1988 + 0.0002
1.2009 + 0.0005
1.2036 £ 0.0022
1.2089 + 0.0006
1.1908 + 0.0004
1.1938 £ 0.0004

ra 7.11, donde hemos representado los espectros de amassgabservados por Silva
et al. (2008) (linea negra) y en este trabajo (linea rdjaigiendo el intervalo espectral en
las regiones donde se miden los diferentes indices. Pamadizes Nal yFel) hemos es-
tudiado las diferencias en las cinco medidas de la galaxi@INIB4, ya que el espectro de
NGC1379 presenta restos de lineas telUricas que afectaadida del indice. Como para
NGC1404 tenemos varios espectros observados por Silva(20aB), hemos comparado
el rm.s. de las medidas en los espectros de estos autorelfgrencia en las medidas
de los dos sistemas. En el caso del indice Nal, el r.m.s. 828@9, mientras que las
diferencias obtenidas entre ambos sistemas es(0d&359, de manera que no podemos
asegurar que sea debido a diferencias reales entre lanassespectrofotométricos y no
a las incertidumbres propias de las medidas, por lo que idez$cho aplicar ninguna co-
rreccion. Del mismo modo procedemos con el indiéd) (el r.m.s. de las medidas del
FelA es0.2197 y del FelB es).2513, mayores que las diferencias observa@lasss y
—0.0700, respectivamente). Para el indice Cal, los espectrossdéds galaxias tienen
restos de telUricas en el caso de las observaciones deeBaa(2008), pero NGC1379
parece menos contaminado y comparable al espectro obegroadosotros. Por eso, pa-
ra el indice Cal aplicamos las diferencias con respecto @N839. El sistema adoptado
finalmente es el de las medidas realizadas en este trabajaolgcciones finales que
hemos aplicado a las medidas de las galaxias de Fornax dble7ré para que los dos
grupos de medidas estén en el mismo sistema estan ligadadabla 7.7.
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Tabla 7.7:Diferencias en las medidas de
los indices para las dos galaxias en comdn.
indice  Correccion
(campo—Fornax)
Nal +0.0000
Cal +0.2000
(Fel) +0.0000
Dco +0.0074
7.5. Informacion espectrosopica en eloptico

Tanto las galaxias observadas en este trabajo como lascell@ de Fornax de

Silva et al. (2008) han sido estudiadas anteriormente pos @utores en el optico y
disponemos en la literatura de medidas de indices espeopizos en dicho intervalo
espectral. En particular, hemos recopilado los indice3084C4668, K, Mgb, Fe5270

y Fe5335, que presentamos en la Tabla 7.10. Todos los sndaesido corregidos por
los autores de dispersion de velocidad, siguiendo el dingento explicado en la sec-
cion anterior (ecuacion 7.7). Como se indica en la tabledatos han sido tomados de
diferentes referencias:

1. Sanchez-Blazquez et al. (2006a) para los indices (54308668, H y Mgb de

las galaxias NGC de campo, medidos sobre espectros edraiduna abertura
de 2 x 4 arcsec a la resolucion del sistema de Lick/IDS. Los datesegmtados
en la Tabla 7.10 han sido medidos,&respecialmente para este trabajo y no han
sido corregidos inicialmente para estar en el mismo sistsmpectrofotométrico de
Lick;

. Trager et al. (1998) para los indices Fe5270 y Fe5335gigdmxias de campo,

medidos sobre espectros extraidos en una abertural de4 arcsec. Estos datos
fueron obtenidos con el espectrografo de baja resolw@drick (Lick/IDS) y, por
tanto, ya estan a la resolucion y en el sistema espeatrofgtico de Lick;

Kuntschner et al. (2002) para los indices Wgb, Fe5270 y Fe5335 de las galaxias
ESO de campo, medidos sobre espectros extraidos en unaralger! x 2 arcsec a
resolucion de 4.A (FWHM). Estos datos no estan en el sistema espectrofetiom”
co de Lick;

Kuntschner (2000) para todos los indices de las galaddsornax (excepto para
NGC1344, cuyos datos han sido proporcionados por Silva ,e2@08), medidos
sobre espectros extraidos en una abertuta3dlg 3.85 arcsec, a la resolucion y el
sistema de Lick/IDS.

Para poder utilizar toda esta informacion de manera cotereecesitamos que

todas las medidas estén en el mismo sistema espectradstom Tradicionalmente, el
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estudio de poblaciones estelares se ha realizado usanadanoe sintesis evolutiva dis-
ponibles Unicamente a la resolucion de Lick/IDS (quaavaon la longitud de onda) y
por ello parte de los datos de que disponemos estan a disblc®n. Por otro lado,
para asegurar que las nuevas medidas son comparables coad@ss de Lick/IDS, se
utilizan las observaciones de estrellas en comin con latgba de Lick/IDS, calculando
las diferencias entre los indices para corregir los datdagigalaxias y llevar todo al sis-
tema de Lick/IDS. Kuntschner (2000) presenta las correes@ue aplica a sus medidas
para llegar a dicho sistema (Tabla 7.8), y que hemos aplicagdmente a las medidas
gue Sanchez-Blazquez ha realizado para este trabajgrregiclas de este efecto. De
esta manera tenemos los indices de Sanchez-Blazquetsdkaer (2000) y Trager et al.
(1998) medidos en espectros a la misma resolucion, cdogsgle dispersion de veloci-
dades y en el sistema espectrofotométrico de Lick/IDS.

En el caso de las medidas de Kuntschner et al. (2002), lau@8nlde los espec-
tros sobre los que se midieron los indices es diferentey ygmrazon hemos calculado
la correccibn necesaria para obtener los valores queisamidis indices en la resolucion
de Lick/IDS. Para ello hemos procedido de la siguiente naariem primer lugar, hemos
tomados los espectros de la biblioteca MILES (resoluciGnﬁZo— ~ 60 km/s a 50004,
Sanchez-Blazquez et al., 2006), los hemos ensanchatidaassolucion de los espectros
originales de Kuntschner et al. (2002) (Al ~ 105 km/s a 50003) y hemos medido
el indicel, (H3, Mgb, Fe5270 y Fe5335 en cada caso; no tenemos datos de G4300 y
C4668 para esas galaxias). A continuacion, siguiendo acegimiento similar al expli-
cado en la correccion por dispersion de velocidades, saneanchando los espectros
desde la resolucion de 44 hasta la resolucion de Lick en la region espectral de cada
indice (225 km/s en el caso de5tH220 km/s para Mgb, Fe5270 y Fe5335,segln indican
Worthey & Ottaviani, 1997; Gorgas et al., 2007), en pasos@&ni/s. Sobre estos es-
pectros ensanchados medimos el indige). Por Gltimo, calculamos los polinomios de
correccion siguiendo la expresion

plo) = I(0)/ 1o, (7.8)

donde’, es el indice a la resolucion de 4ALy I(o) es el indice a las diferentes re-
soluciones. El indice a la resolucion de Lick correspentd sera por tantd(op;.) =
p(oniak) X o, dondeoy,;., €s el valor por el que hay que ensanchar el espectro para llega
a la resolucion de Lick en la region espectral de cada@&dil comportamiento de los
indices corr depende de la intensidad de las lineas, de manera qudies elégir un
conjunto de estrellas que sea representativo de las galaetia calcular estos polinomios.
Por esta razon, hemos considerado solamente las estrediggesentaban indicésden-
tro del intervalo de las medidas de las galaxias de Kuntsa@ira. (2002) a la resolucion
de 4.1A. En la Figura 7.12 presentamos los ajustes calculadoslgsirguatro indices
espectrales, mientras que en la Tabla 7.9 presentamosdéisientes de dicho ajuste.
Por Gltimo, para ser consistentes con los indices de mfagencias, hemos aplicado las
diferencias listadas en la Tabla 7.8.
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Tabla 7.8:Diferencias calculadas por Kuntschner (2000) entre
indices medidos en estrellas comunes por el grupo Lick§DS
estos autores (tabla 4 de la referencia). Estas diferehaiasi-

do aplicadas a los indices medidos por Sanchez-Blazeuak
(2006a) para que todas las medidas estén en el mismo sistema

indice Diferencias

G4300 +0.21 4 0.09 A
C4668 —0.194+0.17A
H3 —0.05+0.04 A
Mgb  +0.15+0.09 A
Fe5270 +0.07 & 0.05 A
Fe5335 +0.00 & 0.08 A

Tabla 7.9:Coeficientes de los polinomiggs) de la correccion
aplicada por la diferente resolucion de los datos (ecuai8).
Estos polinomios se corresponden con los ajustes repagesnt
en la Figura 7.12.

indice a b ¢ d
(x107°%)  (x1077) (x1079)
HG +0.99873  +9.7791 —7.5001 —0.4838

Mgb +1.00023 —2.3840 —5.0782 —5.0052
Fe5270 +1.00025 —2.9411 —3.7638 +4.4318
Fe5335 +1.00034 —4.2747 —5.3341 +44.0275

En el caso de la galaxia NGC1344, Silva et al. (2008) utiliparindices H, Mgb,
Fe5270 y Fe5335 a la resolucion de Lick (medidos sobre uacégpextraido en una
abertura ligeramente diferente, elegida para coincidirelcarea cubierta por los datos
de ISAAC para esa galaxia), y los hemos utilizado para unmasibn inicial de estos
indices a esta resolucion.
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Figura 7.12:Polinomios para la correccion de los indiceg,HMgb, Fe5270 y
Fe5335 dependiendo de la resolucion de los espectrazadtils. Utilizamos los es-
pectros de MILES (Sanchez-Blazquez et al., 2006, eagreltilizadas HD011964,
HD028946, HD069830, HD130322, HD191026, HD212943 y M&l2B2) para
medir el indicel, en los espectros degradados a A.1(resolucion de los datos
de Kuntschner et al., 2002) y el indidéo) medidos sobre los mismos espectros
ensanchados a diferentesy calculamos los polinomios de tercer graede) que
cuantifican la dependencia del cocietig¢ (o) cono (coeficientes del ajuste en la
Tabla 7.9). Cada indice esta sefialado por un simbolo typonde linea diferente,
como indica la etiqueta.



Tabla 7.10indices espectroscopicos en el optico. Los datos hartsidados de: (1) Sanchez-Blazquez et al. (2006a) para@G 4368, H
y Mgb y han sido corregidos para estar en el sistema de Lilikartdo los valores indicados en la Tabla 7.8; (2) Tragel. 1898) para Fe5270
y Fe5335; (3)Kuntschner et al. (2002); (4) Kuntschner (20(8) Datos utilizados en Silva et al. (2008), proporciaragor los autores.

Galaxia G4300 C4668 B Mogb Fe&°3270 F%5335 Referencia
A) (A) (A) (A) (A) (A)
Campo
NGC3605 5.718 £ 0.170 6.695 £0.297 1.992 £0.104 3.827 +0.151 3.159 +0.279 2.892 4+ 0.327 1,2
NGC3818 5.630 £0.108 8.204 £0.212 1.417£0.057 4.473 +£0.090 3.185+0.211 2.971 £ 0.260 1,2
NGC4261 5.134 +£0.106 8.712 +£0.209 0.994 £ 0.055 4.831 +£0.123 3.434 +£0.272 3.593 £+ 0.390 1,2
NGC4564 5.607 £ 0.102 10.005 +0.204 1.594 £0.051 5.192 +£0.110 2.866 £ 0.181 2.754 + 0.229 1,2
NGC4636 5.709 £ 0.379 7.453 £0.407 1.172+0.083 5.012+0.115 2.964 +0.182 2.628 + 0.245 1,2
NGC4742 3.020 £ 0.095 5.725 £0.198 3.309 £0.044 2.671 £0.109 2.522 +0.160 1.965 =+ 0.186 1,2
NGC5796 4977 +£0.130 8.9704+0.232 1.428 £0.073 5.389 £0.157 2.691 £0.398 2.561 4 0.547 1,2
NGC5813 6.208 £ 0.106  7.532 £0.212 1.117 £0.057 4.660 £0.121 3.071 £0.230 2.692 £ 0.295 1,2
NGC5831 6.063 =0.110 8.425 +£0.216 1.758 £0.059 4.163 +£0.121 3.311 +£0.175 3.262 +£0.214 1,2
ES0O382-G016 — — 1.47 £0.10 5.01 £ 0.12 3.20+£0.13 3.11 £ 0.17 3
ES0446-G049 — — 1.83 £0.11 3.82£0.11 3.11 £ 0.13 3.19 £0.16 3
ES0O503-G012 — — 1.91 4+ 0.09 3.60 + 0.09 3.30 £0.10 2.78 £0.12 3
Fornax
NGC1316 5.14 +0.11 8.02 £0.19 2.20 £+ 0.07 4.08 +0.08 3.10 £ 0.08 2.90 +£0.10 4
NGC1344 — — 2.14 £ 0.09 3.85+0.10 3.09 +£0.11 3.07 +0.14 5
NGC1374 6.21 £0.15 7.07 £ 0.24 1.57 £0.09 5.01 £0.10 3.13+£0.12 2.76 = 0.14 4
NGC1375 3.90 £0.14 4.93 £0.22 2.85 £+ 0.09 2.71 +£0.10 2.88 +£0.11 2.49+0.13 4
NGC1379 5.99 +0.14 5.16 £0.23 1.70 £0.09 4.45 +0.10 2.80 £0.12 2.474+0.13 4
NGC1380 5.92 £ 0.18 8.50 £+ 0.29 1.37 £0.11 4.86 £0.13 3.24+0.14 3.18 £0.17 4
NGC1381 6.09 £0.11 5.99 £0.16 1.70 £ 0.06 4.42 +0.07 3.15 £ 0.08 2.71 £0.09 4
NGC1399 5.90 £0.17 8.93 £ 0.39 1.41 £0.08 5.91 £ 0.16 3.36 £0.11 3.11 £ 0.17 4
NGC1404 6.03 = 0.14 8.524+0.24 1.58 £ 0.08 5.00 £0.10 3.37 £0.10 3.14 £0.13 4
NGC1419 5.75 4+ 0.15 4.97 +£0.24 1.62 +£0.10 3.93 £0.10 2.724+0.12 2.30+0.14 4
NGC1427 5.95 £+ 0.09 6.20 £0.14 1.67 £0.05 4.40 £ 0.06 3.13 £ 0.06 2.64 +£0.07 4

80¢
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7.6. Predicciones de los modelos en@ptico

Los indices en el 6ptico de la seccion anterior han sidizados para estimar la
edad y la metalicidad de las galaxias al comparar estos datokas predicciones de los
modelos de Thomas et al. (2003). En particular, hemos atiizzomo indicador de edad
el indice H3, practicamente independiente de la metalicidad y no dépete de variacio-
nes de abundancias (Tripicco & Bell, 1995; Schiavon, 2083pe&ctivamente), mientras
que hemos utilizado el indig®IgFe]”® como indicador de metalicidad, por ser menos de-
pendiente de las abundancias relatiwg8e que otros indices metalicos (Thomas et al.,
2003). En la Figura 7.13 presentamos el diagrama-HMgFe|' con los datos dispo-
nibles para las galaxias de estudio, sobre el que represestias predicciones de los
modelos de Thomas et al. (2003) pargale| solar. Mediante la comparacion de los datos
con los modelos hemos calculado las edades y metalicideti@dds en la Tabla 7.11.
Como se puede ver en la Figura 7.13, tres galaxias de campG4REd, NGC4636 y
NGC5813) se salen claramente de la zona definida por los n®gglor ello las hemos
estudiado mas detenidamente. Sanchez-Blazquez (R€0Z3 los modelos actualizados
de Vazdekis et al. (2003) para ajustar la distribucion etspkede energia de las galaxias
en el 6ptico y estima la edad y metalicidad utilizando tadaformacion que contienen
los espectros de cada una de las galaxias. En la Figura 7e$drpamos estos ajustes
para las tres galaxias que se salen de la zona definida porosl@s junto con las di-
ferencias entre el espectro real y el espectro sintétieonggjor se ajusta al espectro de
la galaxia. En el caso de las galaxias NGC4261 y NGC4636 selaemmente restos
de lineas de emision, entre los que se incluye Por tanto, esta linea debe tener parte
en emision que hace que el valor del indice sea menor det kedl. Por otro lado, los
residuos para NGC5813 son mucho menores (las escalas soenti#s en cada figura).
En la Tabla 7.12 presentamos las edades y metalicidadead@sipor Sanchez-Blazquez
(2004) y en la Figura 7.15, izquierda, presentamos la comefiar entre la estimacion de
la edad obtenida por la comparacion con los modelos de Téeira. (2003) y con los
modelos de Vazdekis et al. (2003) actualizados. En ambas chsgalaxia NGC5813
presenta una edad vieja, mientras que en el caso de lasagpM&IC4261 y NGC4636
la edad estimada en la comparacion de los modelos de Vazekedi. (2003) es mas pe-
guefia y mas acorde con el espectro completo de las gal&xida Figura 7.15, derecha,
presentamos la misma comparacion para las metalicidadeadas. En este caso, como
los modelos de Vazdekis et al. (2003) s6lo permiten ajustespectros sintéticos con
metalicidades determinadas, vemos que la informacioreapaliscretizada en valores de
[Z/H] = +0.00,40.20. No forma parte de este trabajo analizar las diferenciaa®ad-
timaciones de edad y metalicidad entre ambos modelos, pelenmos ver que, de forma
global, las edades (y las metalicidades de manera masmaBrgon consistentes en la
mayoria de los casos. En el caso de las galaxias NGC4261 yB&&Cel valor derivado
por la comparacion directa de los espectros reales y ltstisios de Vazdekis et al. (2003)
es mas acorde con la poblacion estelar integrada, ya e et espectro completo de la

3Definido por Thomas et al. (2003) corfidgFe]’ = /Mgb(0.72 x Fe5270 + 0.28 x Fe5335).
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Figura 7.13Diagrama H8 — [MgFe|' para las galaxias de Fornax (azul) y de campo (rojo)
estudiadas en este trabajo. En el mismo diagrama se hasertado las predicciones de
los modelos de Thomas et al. (2003) para estos indicesjasto /Fe| = 0.0. Las lineas
“verticales” punteadas indican igual metaliciddd/(H], mientras que las lineas “horizonta-
les” de trazos indican igual edad (Gafos), cuyos valomseyi indicados por las etiquetas
magenta y naranja, respectivamente.
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Tabla 7.11:Edad y metalicidad derivadas de los modelos de Thomas e043)
para las galaxias de Fornax y de campo estudiadas en est@irab

Galaxia Edad [Fe/H] Galaxia Edad [Fe/H]
Campo (Gafios) (dex) Fornax (Gafios) (dex)
NGC3605 3.76 £0.69 +0.38+0.17 | NGC1316 2.64+0.26 —+0.72+0.11
NGC3818 13.74 +£2.17 +0.20+0.09 | NGC1344 297+ 1.31 +0.55+0.05
NGC4261 > 15.00 40.17£0.10 | NGC1374 8.16+0.42 +0.42+0.13
NGC4564 8.05+1.71 +0.39£0.09 | NGC1375 0.86 +2.58 +0.38 £ 0.09
NGC4636 > 15.00 40.05+0.10 | NGC1379 8.21+£0.14 +0.18£0.12
NGC4742 0.65£0.32 +0.46+0.15 | NGC1380 13.30 +2.27 +0.32+0.08
NGC5796 12.99 +3.22 +0.24+0.18 | NGC1381 6.89 +4.15 +0.34 +0.10
NGC5813 > 15.00 +0.00+0.10 | NGC1399 6.99 +1.55 +40.66 + 0.06
NGC5831 5.06 £1.31 +0.42+0.09 | NGC1404 6.03 £2.73 +0.55+0.09
ESO382-G016 14.07 £3.98 +0.22£0.11 | NGC1419 11.52+2.11 —-0.05=£0.09
ESO446-G049 8.22+2.76 +0.09 +0.10 | NGC1427 7.88 +2.28 +0.30 +0.07
ESO503-G012 6.91 £2.14 +40.08 £0.08

galaxia, mientras que la edad derivada de los modelos de d$etral. (2003) esta afec-
tada de una mala estimacion del indicg, ldue probablemente se encuentra afectada de
forma importante por emision. Por esta razon, para estagalaxias hemos considerado
la edad estimada con los modelos de Vazdekis et al. (2008htras que para el resto
de galaxias utilizaremos la estimacion de los modelos aeniHs et al. (2003). Hay que
tener en cuenta, sin embargo, que la estimacion de la edachgthlicidad en todos los
casos se ha realizado considerando un SSP y que, por tamt@léwes obtenidos estan
pesados por la luminosidad de las estrellas en el intergglectral de estudio, en este ca-
so el optico, de manera que un brote de formacion estdiiviaanente reciente domina
los valores estimados de edad y metalicidad. Por ello debserocuidadosos al utilizar
esta informacion en el analisis posterior.

Para caracterizar las propiedades de las dos muestrasadéagalon las que esta-
mos trabajando resulta muy ilustrativo estudiar su distiiin en el plano edad — meta-
licidad. Para ello, en la Figura 7.16 se muestra la distithude estas dos magnitudes
tal y como se derivan de los modelos de Thomas et al. (2008y1@:i7.13). Aunque con
una cierta dispersion, se aprecia, tanto para las galdgi&srnax como para las de cam-
po, una secuencia en este plano edad—metalicidad, en elesdatque las galaxias mas
jovenes son también las mas metalicas. Un test no prenm de Spearman aplicado a
estas galaxias muestra que la correlacion es similar elscdsos (coeficiente de co-
rrelacionrs = —0.510 y nivel de significaciorg = 4.496 x 1072 para las galaxias de
campo,s = —0.673y as = 1.166 x 10~2 para las galaxias de Fornax). Este efecto seria
esperable si la formacion estelar mas reciente se estupieduciendo a partir de gas
mas enriquecido. No obstante, conviene ser cautelosaipanga correlacion de este tipo
se despliega en este diagrama en el mismo sentido que lacilagém edad-metalicidad
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Figura 7.14Ajustes de las distribuciones espectrales de energia dalaxias NGC4261,
NGC4636 y NGC5813 con los modelos actualizados de Vazdekis(@003). En cada pa-
nel, parte superior, se representa en negro el espectrobssivado por Sanchez-Blazquez
(2004) y en rojo el espectro sintético de Vazdekis et al082@ue mejor reproduce el es-
pectro real, junto con los parametros del SSP del ajustda parte inferior se muestran
las diferencias (residuos) entre ambos espectros (escplad cada galaxia). En el caso
de NGC4261 y NGC4636 hay residuos importantes en las lideasnision. Por ello, la
medida del indice H se ve afectada de esta emision (es demasiado pequefiayaldes
res derivados de la comparacion de los modelos de Thomas(80@3) en el diagrama
Hj — [MgFe]’ estan sesgados hacia edades demasiado viejas. Figueddaxtle Sanchez-
Blazquez (2004).
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Tabla 7.12:Edad y metalicidad derivadas de los modelos de Thomas et al.
(2003) (columnas 2y 3) y Vazdekis et al. (2003) (columnas 1y 5

Galaxia Edad [Z/H] Edad [Z/H]
(Gafos) (dex) | (Gahos) (dex)
Thomas et al. (2003) Vazdekis et al. (2003)
NGC3605 3.76 +0.38 8.00 +0.00
NGC3818 13.74 +0.20 8.90 +0.20
NGC4261 > 15.00 +0.17 10.00 +0.20
NGC4564 8.05 +0.39 8.00 +0.20
NGC4636 > 15.00 +0.05 7.10 +0.20
NGC4742 0.65 +0.46 2.24 +0.20
NGC5796 12.99 +0.24 8.00 +0.20
NGC5813 > 15.00 +0.00 15.90 +0.00
NGC5831 5.06 +0.42 7.10 —0.20
Edad (Gafios) Metalicidad
L | g / NGCL'742
0w NGC4638IGC4261 @C5813 <+ | |
) NGC3818 »n O NGC3805 NGC4564
= NGC5798 =
& X
—< S - = o NGC5796
- - NGC3818 .
o v © NGC4261
o s
E T ] E NGC4636
B B o |- Necss13 .
o kZ P R B ! ! : \
0 5 10 15 0 0.2 0.4

Vazdekis (2003)

Vazdekis (2003)

Figura 7.15:Comparacion de la edad (izquierda) y la metalicidad (deederivadas de
los modelos de Thomas et al. (2003) y Vazdekis et al. (2008)aEEomparacion de las
edades, la linea a trazos representa la relacion 1:ligda Eontinua representa el ajuste a
todas las galaxias excepto NGC4261 y NGC4636 (ver exphinaen el texto). De forma
global, las edades estimadas por ambos modelos son colapatib
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Figura 7.16 Edad frente 4Z/H] derivada de los modelos de Thomas et al. (2003)
para las galaxias de campo (triangulos rojos abiertos) lycdeulo de Fornax
(triangulos azules rellenos). Hemos utilizado simbalesestrellas para sefalar las
dos galaxias en comdn en ambas nuestras, NGC1379 y NGC1404.
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Figura 7.17 Edad derivada de los modelos de Thomas et al. (2003) freatélia-|
persion de velocidades para las galaxias estudiadas enraksajo. Los colores y
tipos de simbolos tienen igual significado que en la Figuté.7
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Figura 7.18]Z/H] derivada de los modelos de Thomas et al. (2003) frentpara
las galaxias estudiadas en este trabajo. Los colores ydgsénbolos tienen igual
significado que en la Figura 7.16.
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de los modelos. Es interesante comparar este resultadd poesentado por Sanchez-
Blazquez et al. (2006b), quienes encontraban una rela@ceste tipo para las galaxias
en entornos de baja densidad (campo y cimulo de Virgo) pepare las galaxias en el
ctmulo de Coma (un entorno mas denso).

También es interesante investigar el comportamientots ées parametros (edad
y metalicidad) con la dispersion de velocidades de lasxgeaEstas relaciones se pre-
sentan en las Figuras 7.17 y 7.18. Vemos en estas graficammpoela edad como la
metalicidad estan correlacionadas con la dispersioretieidades, aunque de forma di-
ferente para las dos familias de galaxias que estamos astlediConcentrandonos en las
galaxias de Fornax, no sorprende la buena correlaci¢i/dg cono (Figura 7.18), dado
que ya hemos discutido que estas galaxias forman una sézaenabjetos relativamen-
te homogéneos, cuyo parametro diferenciador es la roefadi (Kuntschner & Davies,
1998; Kuntschner, 2000). Cabe esperar que las galaxjatical en cimulos, origina-
das presumiblemente en épocas tempranas, exhiban uremesiecde este estilo, siendo
la metalicidad mas elevada en aquellos objetos cuyo mayzw gde potencial les per-
mitio retener mas elementos metalicos durante su fagma&6lo NGC1375, la galaxia
mas joven en la muestra de Fornax, discrepa claramentaalestecion. El otro objeto
de Fornax discrepante, NGC1399, es una galaxia cD. El tvatm{Cardiel et al. (1998)
y Cardiel (1999) ya mostro que las galaxias cD son objetosl@®es que albergan una
historia de la formacion estelar compleja, por lo que, aermspguiremos representando
NGC1399 en las graficas que siguen, no sera utilizada patear las tendencias gene-
rales. Si no consideramos estas dos galaxias, la cooelabitenida es des = 0.717y
ag = 1.491 x 102 para estas galaxias. Por otro lado, las edades de las gati@darnax
(Figura 7.17) también parecen mostrar cierta tendencidacdispersion de velocidades,
aungue en este caso el resultado es muy dependiente deasnobjeto, NGC1375, y
en ningln caso aparece una correlacion claga<{ 0.311 y ag = 0.191 considerando
NGC1375;,s = —0.286 y ag = 0.227 sin incluir esta galaxia en el estudio). La situacion
es, sin embargo, diferente en este sentido para las gatiieampo, que muestran una
relacion edads mas nitidafs = 0.762 y ag = 1.975 x 10~3), relacion que no muestran
en el diagrama [Z/H]e (rs = —0.329 y ag = 0.148). Sea como fuere, una vez que en
la figura edade se identifica la secuencia para las galaxias de campo,ies dd plan-
tearse el buen solape de las galaxias de Fornax en dichansegudado que NGC1375
se encuentra en la misma region del diagrama que los do®siopéas jovenes de campo
(NGC4742 y NGC3605).

Presentamos en la Figura 7.19 el indiegFe|’ frente a la metalicidaf¥./H] deri-
vada utilizando dicho indice y los modelos de Thomas e808). Como se puede ver,
hay una correlacion clara para las galaxias de Fornax dguese separan las galaxias
mas jovenes de esa muestra (NGC1316, NGC1344 y NGC13a@Bjo€imos ery 5.7, el
indice[MgFe|’ presenta valores pequefios para poblaciones jovenessnéaconforme
lo hace la edad y por ello en esta figura las galaxias masg@svee salen de la tendencia
general. Sin embargo, esto no quiere decir que presenteallmr®s mas bajos de meta-
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Figura 7.19]MgFe]’ frente a]Z/H] derivada de los modelos de Thomas et al. (2003).
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licidad, ya que el diagrama indice-indice utilizado palraélculo no es completamente
ortogonal, en especial en la zona de galaxias mas jovgries)e en cuenta este efec-
to. Como ya indicaron Kuntschner & Davies (1998) (Kuntsch2600), las galaxias del

cimulo de Fornax forman una familia relativamente homegéen edad (aunque tam-
bién presentan cierta dispersion, como se puede ver aguaal7.20) cuyas principales

diferencias son debidas a la metalicidad, tal y como enapris aqui. En el caso de las
galaxias de campo, las mas jovenes también se separaargento por las razones ex-
plicadas anteriormente y no aparece una relacion clandaeba amplia dispersion de

edades que presentan (Figura 7.20). Tanto en la Figura @r® en la Figura 7.20 las

galaxias de campo y de Fornax comparten el mismo espacioadermgue no parecen
evidentes diferencias en el indiddgFe)’ dependiendo del entorno en el que habitan.

Como el indice C4668 es un buen indicador metalico pocsiskena la edad (e.g.
Worthey, 1994; Thomas et al., 2003; Schiavon, 2007), estads de manera independien-
te la edad y metalicidad derivada utilizando este indiodaBigura 7.21 presentamos las
predicciones de los modelos de Thomas et al. (2003) en uratiegH;—C4668. Como
podemos ver, las lineas de igual metalicidad y edad apareés espaciadas que en el
caso de la Figura 7.13, raz6n por la cual este diagrama bas@de los preferidos hasta
la fecha para estimar la edad y la metalicidad de las galaeiggimeros tipos. Ademas
de ser un buen indicador metalico, el indice C4668 es musilsie a la abundancia de C
(Tripicco & Bell, 1995; Trager et al., 1998; Thomas et al.020Serven et al., 2005; Korn
et al., 2005) debido fundamentalmente a que las bandas ded®@\@ bloquean las ban-
das de absorcion del indice. Si nos fijamos en la distrilbude las medidas, las galaxias
de campo aparecen claramente desplazadas hacia valoreemdgl C4668 con respec-
to a las del cimulo de Fornax. Esta distribucion contrastala obtenida en el diagra-
ma H3 — [MgFe|’, donde ambos grupos de galaxias aparecian perfectamentdachos.
Sanchez-Blazquez et al. (2003) encontraron una terasimsilar al comparar galaxias de
campo con galaxias del cimulo de Coma, mostrando que lasigaken entornos de baja
densidad de su muestra presentaban valores del C4668mapeEstos autores interpre-
taron este resultado como diferencias en la abundancia de€galaxias de entornos de
baja densidad y galaxias pertenecientes al cimulo de Qarsaatos de que disponemos
confirman este resultado también en el caso del cUmulo me&kode manera que parece
gue la abundancia de C en galaxias que habitan en entornagadddmsidad es mayor
gue en galaxias de cumulo. En la Figura 7.22 presentamodiee’C4668 para las gala-
xias para las que disponemos de datos frente a la metalidetacda de la Figura 7.13
con el indicgMgFe|'. Aparecen claramente separadas las galaxias de camp®) (régas
del cimulo de Fornax (azules) en dos secuencias parafelas misma metalicidad, las
galaxias de campo muestran valores del indice mayoresaqumlaxias de Fornax. Sélo
las galaxias mas jovenes de la muestra de campo (NGC413IR3B05 y NGC5831) se
salen de la tendencia. Si recordamos la evolucion temgderaste indice (Figura 5.12), el
valor del C4668 es pequefio para poblaciones jovenes yraaroenforme la poblacion
envejece (comportamiento similar al mostrado pdgFe]’). Por ello estas tres galaxias
presentan un valor del indice inferior y no han sido considias al trazar la tendencia ge-
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Figura 7.21Diagrama HB—C4668 para las galaxias de Fornax (azul) y de campo (rojo)
estudiadas en este trabajo. Al igual que en la Figura 7.18) erismo diagrama se han
representado los modelos de Thomas et al. (2003) paraiadioss, asumiendfy/Fe| =

0.0. Las lineas “verticales” punteadas indican igual metiid (Z/H]), mientras que las
lineas “horizontales” de trazos indican igual edad (Gafcuyos valores vienen indicados
por las etiquetas magenta y naranja, respectivamente.
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neral representada con la linea continua en la figura catigreiet.860+0.663. El mismo
razonamiento es valido para las galaxias mas jovenesmiak, NGC1375y NGC1316,
que se salen de la tendencia general, trazada por el restdadéag de este cumulo (re-
presentada de nuevo con una linea continua). La galaxiallS&Testa clasificada como
SO/ay por ello se comporta de un modo algo diferente al réstga(axia NGC1399, co-
mo ya se ha mencionado, es una galaxia cD, y no la utilizamtseanalisis generales).
En este caso, la pendiente del ajust®.833 + 1.322, compatible con la calculada para
las galaxias de campo. Por tanto, interpretamos las ddeembservadas en el punto
cero de los ajustes de ambas galaxias como una sobreabianda® en las galaxias de
campo con respecto a las galaxias del cimulo de Fornax.cBetportamiento descri-
to para el C4668 difiere del que se encuentra al realizar lmanmparacion con los
indices|MgFe|’ (Figura 7.19) y el promedigke) = (Fe5270 + Fe5335)/2 (utilizado en
ocasiones como indicador metalico, Figura 7.24). En arnsss vemos que las galaxias
de campo y de Fornax presentan valores similares de eglioss$ra una metalicidad dada.

En la Figura 7.23 exploramos la dependencia del indice £466 la edad derivada
de los modelos de Thomas et al. (2003) en el diagrama-HMgFe|' de la Figura 7.13.
Este indice depende de la metalicidad (las galaxias méioas presentan un indice ma-
yor) y en menor medida de la edad (el indice C4668 aumentka@aad, como se puede
ver en la Figura 5.12 dg5.7). Es posible que ambos efectos se cancelen en ciertdanedi
y que por esta razbn no se observe una tendencia clara empacacion del indice con
la edad.

En la Figura 7.24 representamos el indice promé#io frente a la metalicidad
derivada utilizando los modelos de Thomas et al. (2003) [dixFe]’ como indicador
metalico. Vemos que existe una clara relacion para lasx@ga de Fornax, que nos indi-
ca que el(Fe) traza la metalicidad para estas galaxias. Para comprotaac@selacion
hemos aplicado un test no paramétrico de Spearman, obtienim coeficiente de corre-
lacion derg = 0.750 con un nivel de significacion des = 4.227 x 1073, Sin embargo
esto no es asi para las galaxias de campo, donde aparecaymeadispersion de los datos
(rs = —0.063, ag = 0.423). De esta grafica se deduce que el indiée esta midiendo
fundamentalmente Fe y no vemos diferencias en este elementpue las galaxias de
campo y de Fornax presentan cierto solapamiento a una mésalidada. Sin embargo,
parece que €lFe) depende, aunque en menor medida, de la edad, ya que no ancositr
dicha relacion para las galaxias de campo, con una di$peds edades mucho mayor
que las galaxias de Fornax.

Por Gltimo, comparamos en la Figura 7.25 las metalicidadésnidas de forma
independiente utilizando Hfrente a los indices C4668[ylgFe]’. Como esperabamos,
las metalicidades derivadas considerando el indice Cé4668ayor para las galaxias de
campo, debido a la sobreabundancia de C observada. Singambaperabamos que para
las galaxias del cmulo de Fornax las metalicidades d#avaon ambos indices fuera
similar y que sus medidas se distribuyeran alrededor dddeioa 1:1. Como se puede
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Figura 7.24:Fe) frente a[Z/H] derivada de los modelos de Thomas et al. (2003).
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ver en la figura, la metalicidad derivada con el C4668 de |ex@s de Fornax es menor
de lo que esperabamos, apuntando a una subabundancia de€3pecto a lo observado
en la vecindad solar. Thomas et al. (2003) disefiaron é&énnligke|’ para que fuera lo
menos sensible a la abundaneigFe] sin tener en cuenta otros elementos y, como vemos
en esta comparacion, encontramos de nuevo que el ind&®&8&$ un buen indicador de
abundacia de C. Hay que sefalar que el resultado mas amp@de esta comparacion es
la dependencia con el indicador metalico elegido paraestia metalicidad, de manera
gue es necesario tenerlo en cuenta al hacer analisis qoleignen este parametro. En
este trabajo vamos a utilizar en comparaciones posteti@arestalicidad derivada del
diagrama H — [MgFe|’ presentado en la Figura 7.13, a partir de las prediccioné&ssde
modelos de Thomas et al. (2003).

7.7. Predicciones de los modelos para &idice Dco

En la Figura 7.26 presentamos las predicciones prelimsndeelos modelos de
Vazdekis (2008) para el diagramaHD-o. Como podemos ver, los datos aparecen muy
alejados de las predicciones de los modelos, independiente del entorno en el que ha-
bitan las galaxias. Los valores mas altos predichos paraligle D son inferiores a los
correspondientes para estrellas gigantes frias segimddidas de estrellas de este tipo
en la biblioteca estelar (ver Figura 5.6), que son las éstrglie dominan en las galaxias
de este tipo (de acuerdo con las observaciones de Froge] £0@8; Silva et al., 2008,
por ejemplo). Esta claro que las predicciones de los medg®ea este indice no son del
todo correctas, por lo que investigar las razones por lapigpticen valores tan bajos del
Dco en un futuro.

Si analizamos en el diagramaiHD¢ las medidas del indice & de forma inde-
pendiente de las predicciones de los modelos, vemos uneasgpaentre las galaxias
del cimulo de Fornax y las galaxias de campo en el mismodgeqtie ya vimos para
el indice C4668 (Figura 7.21): las galaxias de campo aparelaramente desplazadas
hacia valores mayores del-Bcon respecto a las galaxias de Fornax. De hecho, la di-
cotomia es alin mas nitida que la mostrada en el diagneneefa C4668. Por otro la-
do, las galaxias mas jovenes aparecen mas desplazaslas @licaso del diagrama con
C4668. Esto es debido a que poblaciones jovenes dominatdda presencia de estre-
llas AGB presentan valores del indicedmas altos (Figura 5.6), al contrario que ocurre
con el C4668 (efecto ya discutido en la seccion anterion) egbargo, no todas las ga-
laxias jovenes parecen comportarse de igual manera aiastle forma comparativa el
Dco Y el C4668. Las galaxias NGC4742 (0.62 Gainos,Z/H] ~ 0.46 dex) y NGC1316
(~ 2.64 Gafos,|Z/H] ~ 0.72 dex) presentan un &) muy alto, mucho mas que el que
presentan NGC1375< 0.86 Gafnos,[Z/H] ~ 0.38 dex) y NGC3605 { 3.76 Gafios,
[Z/H] ~ 0.38 dex) al comparar con los valores de C4668. Estas diferencigmrecen
ser debidas a la edad, ya que NGC1375 es una galaxia tambiejowen, comparable
a NGC4742, y sin embargo su-Bno es tan alto como para NGC1316, con una edad
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mayor (en la que el B, ya casi ha alcanzado un valor estable, Figura 5.6). Pareckaqu
diferencia entre estas galaxias relativamente jovenes@eentra en la metalicidad de las
galaxias, ya que las mas metalicas son las que mas se,alejavalores mas altos del
Dco . Esto nos hace pensar en la posible existencia de una nadliembral a partir de
la cual la presencia de C es mas importante y por ello eténbio es mas alto. Sabe-
mos que algunos de los procesos evolutivos de las estrelfenden de su metalicidad,
variando parametros tan criticos como la opacidad detsusséeras. También la pérdida
de masa por vientos estelares en estrellas masivas aumefdance lo hace la metalici-
dad, de manera que la cantidad de masa, y en particular Gadgead medio interestelar
por estas estrellas es mayor en estrellas metalicas quaretiass poco metalicas (Henry
etal., 2000). Por tanto, podria ser que los mecanismosmeaples de la evolucion estelar
afecten a la produccion tltima de carbono, y que ello seefégjado en el g .

7.8. Entendiendo logndices en la banda K: comparaabn
con losindices en ebptico

La motivacion principal de este trabajo es ampliar el wakr espectral para estu-
diar las poblaciones estelares de las galaxias de primpass tle manera que podamos
afnadir informacion al conocimiento que ya se tiene enitadgs de onda menores. En la
actualidad, el estudio de las caracteristicas espestealel infrarrojo cercano, en parti-
cular en la banda K, todavia es pobre. Las estrellas quénfhi@gen en luz en la banda K
son estrellas RGB y estrellas AGB, que son dificiles deaddeir por los modelos debido
a su complejo comportamiento. Esta falta de conocimientallddo sobre la evolucion
de estos tipos de estrellas, junto con las limitacionestas que han existido hasta hace
relativamente poco tiempo para la observacion espeépast en el infrarrojo cercano,
se traduce en que no existen hasta el momento estudiosadetatie los indices espec-
troscopicos que podemos medir en este intervalo espeetrakllo presentamos en esta
seccibn un estudio comparativo entre los indices medidasste trabajo (&), Nal, Cal
y (Fel)) y diversos indices en el intervalo 6ptidp4.5) que nos ayudaran a entender las
dependencias de estos nuevos indices con diferentengiana.

7.8.1. Elindice Do

Los modelos presentados £6.7 nos indican que el indicedg es alto para edades
jovenes dominadas por la emision de estrellas de la AGBeydigminuye rapidamente
hasta una edad de 3 Gafnos, donde se estabiliza y alcanza un valor aproximadame
constante. Estos modelos también sefialan la depend#gidiadice con la metalicidad
global, en el sentido de que el indicedes mayor conforme los objetos de estudio son
mas metalicos.

Para comprobar de manera independiente la dependenamlabe 0o con la me-
talicidad, hemos estudiado en primer lugar el comportainida este indice infrarrojo
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tudiadas en este trabajo. En el mismo diagrama se han refadsdas predicciones preli-
minares de los modelos de Vazdekis (2008) actualizadosasofuhciones de ajuste para el
Dco presentadas en este trabajo. Las lineas “verticalesepdas indican igual metalicidad,
mientras que las lineas “horizontales” de trazos indigamliedad, cuyos valores vienen indi-
cados por las etiquetas magenta y naranja, respectivamente
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frente al indicador metalicBVigFe]’ (Figura 7.27). Hay una clara tendencia para las ga-
laxias de Fornax, en el sentido de que aumentacg) d@nforme aumenta éMgFe]'.
Dado que los objetos del cUmulo de Fornax son un grupo d&igaleon una edad mas o
menos homogénea que presentan diferentes metalicidades¢hner & Davies, 1998;
Kuntschner, 2000, Figura 7.13), en este diagrama vemosifoedtalmente la dependen-
cia del indice R con la metalicidad. Dos galaxias se salen claramente dedaneia.
Como ya indicamos en la seccion anterior, NGC1399 es uraigatD que tiene un
comportamiento andomalo con respecto al resto en todoskmsg por ello, aunque re-
presentaremos graficamente sus medidas, no la consitesuen estudios posteriores.
NGC1316 presenta un valor del indicgextremadamente alto segln la tendencia es-
perada para las galaxias de Fornax en este diagrama. Coroe &imf) 7.5, esta galaxia

es joven (2.64 Gafios), lo que explicaria en parte un vabbDdg algo elevado (el indi-

ce Do €s mayor para galaxias jovenes), y metalica (0.72 dex)]gpque los indices
metalicos en el azul estan dominados por las estrellagltielo episodio de formacion
estelar y presentan valores pequefos. Como ya se ha dsdatiedad no parece ser la
Gnica responsable de un indice tan intenso y apuntamosléasmetalicidad como posi-
ble explicacion de que el indicedg sea mayor de lo esperado. Las galaxias NGC1344 y
NGC1375, también jovenes segln vimossen5 (2.97 y 0.86 Garfos, respectivamente)
pero también menos metalicas (0.55 y 0.42 dex), presamtasomportamiento similar
aungue no se alejan tanto de la tendencia general para FQwmano la poblacion estelar
joven esta produciendo valores dedmayores e indices metalicos en el azul menores,
estas galaxias se acomodarian todavia mejor en la taadgreral si no fueran jovenes.
Por otro lado, también hay que sefalar que tanto NGC138%d¢GC1316 han sido
observadas por Silva et al. (2008) con diferente configareicistrumental que el resto de
las galaxias, de forma que no podemos estar completamentosale que las medidas
de los indices estén en el mismo sistema espectrofotimméeue el resto de las galaxias
consideradas y debemos ser cuidadosos al interpretasldsagos. Para cuantificar la co-
rrelacion entre los indicesdd y [MgFe]’ para las galaxias de Fornax, hemos aplicado un
test no paramétrico de Spearman a este conjunto de medida®fsiderar NGC1399 y
NGC1316), obteniendo un coeficiente de correlacionsde 0.733 con un nivel de signi-
ficacion dens = 1.228 x 102, Para las galaxias de campo no se observa esta correlacion
(rs = —0.161 y ag = 0.309), como cabe esperar por ser un conjunto de galaxias con una
dispersion importante en edad. NGC4742 es la galaxiaovas de campo (0.65 Gafios)

y explicamos su posicion en el diagrama con el mismo raz@rdmque hicimos para
NGC1316. NGC3605 también es una galaxia jover3(76 Gafnos segun los modelos de
Thomas et al., 2003) pero el indice.Hpara estas edades es ya practicamente constante
(§ 5.7), por lo que no esperamos que sea elevado debido a la edad.

Para estudiar la relacion directa del indicgy[@on la metalicidad global, represen-
tamos en la Figura 7.28 este indice infrarrojo frente a ébsres de metalicidad obtenidos
en§ 7.5. Vemos ahora claramente una correlacion del indiodecanetalicidad, en el sen-
tido de que galaxias mas metalicas presentan un valandele mayor, tanto para las
galaxias de Fornax-§{ = 0.770, ag = 4.611 x 10~3) como para las galaxias de campo
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(r¢ = 0.566, ag = 2.742 x 10~2). En este caso, NGC3605 vuelve a aparecer fuera de
la tendencia esperada para las galaxias de campo, pero,yeodijonos, la edad de esta
galaxia nos hace pensar que la metalicidad esté sobreéstipor el dominio de las estre-
llas mas jovenes y explica la posicion en este diagrareehdzho, esta galaxia tiene una
edad de- 3.76 Gafos y una metalicidad0.38 dex segln los calculados con los modelos
de Thomas et al. (2003), mientras que, segun los modeloaztie¥is et al. (2003%(7.5,
Figura 7.15), esta galaxia tiere8.00 Gafos y+0.00 dex. Estamos viendo, por tanto, la
degeneracion entre edad y metalicidad observada en lasigmklipticas. Si NGC3605
tuviera la edad y metalicidad derivada por los modelos del&kiz et al. (2003) que uti-
lizan el espectro completo, su posicion en este diagranealaeesperada (de igual modo
gue veremos en diagramas posteriores). Si eliminamos teliegsta galaxia, la corre-
lacion de las galaxias de campo aumenta hasta 0.764 (ag = 3.117 x 1073), muy
similar a la correlacion encontrada para las galaxias degxoEs importante sefialar que,
aunque la tendencia de las galaxias de campo es similaredarpiada por las galaxias de
Fornax (representadas por una linea solida en cada edgujjce Qo en las galaxias de
campo es mayor que en las galaxias de Fornax a una metalgtadiad Por otro lado, el
recorrido en metalicidad de las galaxias de Fornax es magpecialmente en el extremo
de metalicidad mas alta.

El comportamiento observado para eld®en la Figura 7.28 es similar al que vi-
mos erg 7.6 para el indice C4668 (Figura 7.22). Sin embargo, hagvgalaxias que se
comportan de manera diferente. En primer lugar, vemos get@dliar el R la galaxia
de campo NGC4742 y la de Fornax NGC1316 se acercan a la teadgmeral debido
al efecto conjunto de la edad y la metalicidad en ghBxplicado en la seccion anterior,
al contrario de lo que ocurria en la Figura 7.22, donde ajamecon indices pequefios
de C4668 debido a su edad. Por otro lado, NGC1375 es una@ataxi joven y poco
metalica y, por ello, tampoco sigue la tendencia de laxgadornax. De igual manera,
NGC1344 tienev 2.97 Gafos y no es tan metalica como NGC1316, y por ello también
se separa de la tendencia general, aunque en menor medieaofBgportamiento del
Dco similar al del C4668 junto con el estudio dglftente al .o de la seccion anterior
nos indica que este indice infrarrojo esta midiendo témikiiferencias en las abundan-
cias de C en ambos grupos de galaxias. Sin embargo, al eglDia, también se puede
ver una mayor dispersion de los datos de las galaxias deccqugno se observaba para
el C4668, por lo que, aparte de la metalicidad y la abundatei@, puede que la edad
esté influyendo, sobre todo en poblaciones muy jovenesbita hay que tener en cuenta
gue desafortunadamente no disponemos datos del C466&paadxias ESO de campo.

Para explorar la dependencia del indicgy@on la edad, representamos las medi-
das de este indice frente &HFigura 7.29) y frente a la edad (Figura 7.30) obtenida por
la comparacion entre los indices opticos y los modeloshdemas et al. (2003%(7.5).

En este caso, parece existir una correlacion negativadiee Do con la edad. Hay que
tener en cuenta que los modelos utilizados ajustan losasiatando a las galaxias como
un Gnico brote (SSP), de manera que la edad y la metalicidadadas estan sesgadas
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hacia las estrellas del Gltimo episodio de formacionlastEn este diagramady — edad,
las galaxias mas viejas segun los modelos se moveriaa édades mas altas y valores
mas bajos del By en el caso de no verse afectadas por una poblacion estaar osto
explicaria la correlacion negativa observada. El congmoiento del @ mostrado en la
Figura 7.30 difiere del que vimos para el C4668. En el caso dgl Bemos una clara
separacion entre los dos grupos de galaxias, exceptogsagalaxias mas jovenes. Como
ya hemos indicado anteriormente, el indices[2s mayor para edades jovenes y metali-
cidades altas, que es el mismo sentido en el que se relad@mraiad y la metalicidad
(Figura 7.16), por lo que se acenttan en mayor medida lasedifias al comparar con
la edad. De nuevo, la galaxia de Fornax NGC1375 no sigueasteamiento, probable-
mente porque su metalicidad de partida es menor y no ha slaqplerenetalicidad umbral
para que el indice alcance los valores tan elevados degalasias igualmente jovenes
pero mas metalicas. También la galaxias de campo NGCB6@fparece en la posicion
esperada, pero puede ser por la determinacion erroness geatametros, en particular,
una edad subestimada con los modelos de Thomas et al. (Ba@3)ltimo, para compa-
rar con el indice C4668 hay que recordar que la edad y la itid&d producen efectos
contrarios en el indice, y, por ello, no se observa una ielacon la edad en la Figu-
ra 7.23, como ya discutimos €rv.6.

Para verificar de manera alternativa la dependencia delemdn la metalicidad,
comparamos este indice infrarrojo con el indice C4668,mgide fundamentalmente me-
talicidad (Worthey, 1994). En la Figura 7.31 representaeh@sdice Q.o frente al indice
C4668 para todas las galaxias con datos de la muestra (T4l Existe una clara co-
rrelacion positiva entre ambos indices. Para comprobgraelo de correlacibn hemos
aplicado un test no paramétrico de Spearman a todos los @atduyendo NGC1399),
obteniendo un coeficiente de correlacionide= 0.647 (as = 1.851 x 1073), que in-
dica el alto grado de correlacion entre ambos indices. Id¥m la galaxia NGC4742
aparece fuera de esta tendencia por las razones explicat@asmente. Si eliminamos
esta galaxia del estudio, la correlacion aumenta a= 0.787 (ag = 8.956 x 107°).
Aparte de NGC1399, en las galaxias de Fornax vemos que ¢anskisepara de la ten-
dencia NGC1380, pero, como ya indicamos, es una galaxidiciéam SO/a y, por tanto,
algo diferente al resto (ya vimos que se salia del compaetamgeneral al estudiar el
C4668 en la seccion anterior). Ya que el indice C4668 midedmentalmente metali-
cidad, comprobamos que el-Btambién es un buen indicador metalico. Por otro lado,
en esta figura también se aprecia como las galaxias dexHenden a presentar valores
menores del indice C4668, mientras que las galaxias decaamecen seguir a valo-
res mayores de C4668 la tendencia trazada por las galaxiesrdax para valores mas
débiles del indice. Logicamente, reproducimos el canamaiento observado en la com-
paracion del o con la metalicidad, en el que se ve claramente una separacite los
dos grupos de galaxias. Como el C4668 es sensible fundadmenta a la abundancia
de C, esta comparacion nos indica que el indigg ambién presenta esta dependencia.
Todo ello parece indicar que existe una diferencia en eténb-o entre los dos tipos
de galaxias, debida probablemente a una diferencia en fedabaia de C entre los dos
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grupos. Este resultado esta de acuerdo con el estudionpadeegoor Sanchez-Blazquez
et al. (2003) de las medidas del C4668 en galaxias en enterbajd densidad (campo
y cumulo de Virgo) y en galaxias del cimulo de Coma, dondeientran diferencias en
ambos grupos de galaxias atribuidas a diferencias en laglaboias de C y/o N entre
ellas. En cualquier caso, también hay que considerar ldipdad de que en las gala-
xias de campo exista una poblacion de edad intermedia Gafios), no detectada en el
intervalo optico, que sea responsable de valores masddidndice R en las galaxias
de campo. Sin embargo, en la Figura 7.30 vemos que las galaréda viejas de campo
siguen presentando valores mayores dgh Bomparadas con las galaxias de Fornax. Ya
gue no esperamos una poblacion de edades intermediassmalstxias, parece que solo
la contribucion de estrellas de la AGB no es suficiente papdicar los valores mayores
de Do encontrados para las galaxias de campo con respecto a lcisdelo de Fornax.

Otro indice en el intervalo 6ptico que se ha utilizadsidamente para estudiar las
abundancias de C es el indice G4300, aunque también dblesen$a abundancia de O
y Ti (Tripicco & Bell, 1995; Thomas et al., 2003; Korn et alQ@5). De hecho, Graves
& Schiavon (2008) indican que la sensibilidad del indica abundancia de O es casi
igual que la sensibilidad a la abundancia de C (aunque erdssrdpuestos). Por otro
lado, este indice también es muy sensible a la edad (eslieeimetalico mas sensible
a la edad segun Worthey, 1994). Como indicdé Schiavon (R@3Ta sensibilidad se des-
prende principalmente de la poca ortogonalidad de los amags H—G4300 derivados
de los modelos de sintesis de poblaciones estelares (Bhetrah, 2003; Vazdekis et al.,
2003; Schiavon, 2007). Posiblemente, la complejidad deirdice explica la falta de una
correlacion clara en la Figura 7.32 y decidimos no utilz&n el estudio de los indices
infrarrojos.

Con este estudio hemos comprobado que el indiged3 sensible a la metalicidad,
como indican las predicciones preliminares de los modedositesis evolutivag(5.7).
Por otro lado, hemos encontrado que este indice infrae®gensible también a la abun-
dancia relativa de C. Esto es evidente en la comparaciobgegton la la metalicidad
derivada en el intervalo 6ptico (Figura 7.28), donde seegmm perfectamente las gala-
xias de campo y del cimulo de Fornax del mismo modo que @ctor el indice C4668
(Figura 7.22). También se observa en la comparaciomdalé con la edad (Figura 7.30),
donde, para una edad dada, las galaxias de campo preseotas vaayores de &, que
las galaxias de Fornax.

7.8.2. Elindice Nal

La banda central que define este indice (Figura 7.33 der¥¢hitace & Hinkle,
1996) contiene lineas de absorcion debidas al Sal, Sii y V I. Las lineas de Napre-
sentan una fuerte dependencia con la temperatura (KH86ad&a& Hinkle, 1996; Ali
et al., 1995; Ramirez et al., 1997), en el sentido de quarnaa$ de absorcidon son mas
intensas conforme disminuye la temperatura para estddlasalquier clase de luminosi-
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extraida de Wallace & Hinkle (1996).

dad. Wallace & Hinkle (1996) indicaron el comportamientoitr de las lineas de $¢

V 1. En particular, en estrellas gigantes y supergigantefinkeas de Scson tan intensas
como las de Napara temperaturas efectivas inferiores a 4000 K (Ramirak,e1997).

Por otro lado, las lineas de ISion importantes en intensidad para estrellas tempranas de
cualquier clase de luminosidad, mientras que se debildafocme disminuye la tempe-
ratura (Ali et al., 1995; Wallace & Hinkle, 1996; Ramirez &t 4997), al contrario de lo
gue ocurre con las lineas de N&amirez et al. (1997) indicaron que las lineas dend
superan el 30 % de las lineas deiMm el caso de estrellas gigantes y supergigantes. Los
espectros de alta resolucion de Wallace & Hinkle (1996)straa que para estrellas frias
gigantes y supergigantes aparece en todo el continuo und®dspequeias lineas de ab-
sorcion debidas al CN, practicamente inexistente erléstrenanas. Blum et al. (1996)

y Ramirez et al. (1997) indicaron que estas lineas de CNigiodrfluir en la medida de

los indices Nal y Cal, debido fundamentalmente a que tie@ddeprimir las zonas de
donde se mide el nivel de continuo. Por tanto, el indice denide tanto Na como otras
especies atbmicas y hay que tenerlo en cuenta a la hora lizaasa comportamiento
frente a otros indices metalicos.

Como no existen modelos de sintesis de poblaciones paranetite, hemos rea-
lizado un estudio paralelo al presentado para @ Eon el objetivo de entender la in-
formacion cifrada en el indice Nal. En primer lugar, hemegresentado en la Figu-
ra 7.34 este indice infrarrojo frente al indicador met@|MgFe]'. Al igual que vimos en
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la seccion anterior, hay correlacion en el caso de laxgalale Fornaxis = 0.527,

as = 5.865 x 1072). Sin embargo, vemos que las galaxias mas jovenes delilolim
(NGC1316, NGC1344 y NGC1375) se separan claramente de darieia general. Si
eliminamos estas galaxias del estudio de correlacionaos que las medidas estan
mucho mas correlacionadas (= 0.964, ag = 2.271 x 107%). La galaxia NGC1419 es
una galaxia EO con un indice Nal algo superior al esperadtapgendencia. Al examinar
la zona del espectro donde medimos este indice (Figuradt Apéndice E) vemos que
la banda azul que define el continuo cae en una zona donde sérdgaotado el flujo.
Por tanto, el Nal para esta galaxia no es del todo real, esperan valor un poco mas
bajo en el caso de que tuvieramos el espectro completo.tfadiado, al estudiar las ga-
laxias de campo observamos que la tendencia es similargédisdersion que presentan
es mayor. En este caso, al aplicar el estudio de correlatitenemos un coeficiente de
Spearman des = 0.636 (ag = 1.305 x 10~2). De nuevo, la galaxia mas joven de campo,
NGC4742, se sale claramente de esta tendencia. Si la efiagan el estudio obtene-
mosrs = 0.718 y aig = 6.400 x 10~3. Este comportamiento del indice Nal con el indice
[MgFe]” hace pensar que depende fundamentalmente de la metal@igayplie existe una
dependencia con la edad en el mismo sentido que la encopaadal Q.o ya que las
galaxias mas jovenes son las que se salen de la tendeneia@abdn la Figura 7.35 estu-
diamos la dependencia con la metalicidad comparando direxite el indice Nal con el
valor de[Z/H] derivado er§ 7.5. Al igual que ocurre con el indicedg, vemos una clara
correlacion entre ambas magnitudes, aunque en este casaeiacion entre las medidas
de las galaxias de campo y de Fornax es mas nitida y la diépean cada grupo es me-
nor. El estudio de correlacion para las galaxias de Foraaxccoeficiente de correlacion
rq = 0.842 (ag = 1.110 x 10~3), mientras que para las galaxias de campo obtenemos
rq = 0.419 (ag = 8.726 x 10~2). De nuevo, las galaxias de campo NGC4742 y NGC3605
aparecen desplazadas de la zona definida por las galaxiasyge ¢por ser galaxias jove-
nes). Si no consideramos estas galaxias, la correlactoma@rindice Nal y la metalicidad
para las galaxias de campo aumentg & 0.757 (as = 5.572 x 1073%). En cuanto a las
galaxias de Fornax, vemos que NGC1316 se sale de la tendpratiablemente por ser
también una galaxia joven. Asimismo, NGC1380 se separat@gatiencia, pero ya vimos
al estudiar el R que esta clasificada como S0/a y puede ser que por ello seocemp
de forma diferente al resto. Por (ltimo, NGC1419 presentzalor del Nal mayor que el
esperado, seguramente por el problema ya mencionado de goied del espectro donde
se apoya la banda azul definida para el indice es una exacpoldel flujo en longitudes
de onda mayores. Es importante sefalar que de nuevo estastiuna clara separacion
entre campo y Fornax, al igual que vimos en la seccion amteoin el Q.

También hemos estudiado de manera independiente laneldel Nal con los indi-
ces Mgb y(Fe) , que forman parte de la definicion del indjdégFe]’. En la Figura 7.36
presentamos el indice Nal frente al Mgb, encontrando urpootamiento muy similar
al del indice|MgFe] para las galaxias de Fornax, ya que existe una clara ralacitre
ambos indices para estas galaxias si no consideramosldéasagamas jovenes. Sin em-
bargo, para las galaxias de campo vemos algo mas de d@pqts: la observada para el



7.8 Comparacbn con losindices en ebptico

235

@ [ T I T T T T I T T T T I T T T T I ]
A Campo NGC4564
A Fornax NG.ES,?G_,
AAAAA ]
PR N
I Edad —> B
L NGCHR61 Ngcpsg9 |
NGC5831
LO — —
mé'ma NGC1
L —/ * i
= NGC13 ESOS%—G‘I#—
- NEC1316 E
~ NGC1380
NGC4742
— L NGC4438 i
P —— ES0446-G4
Z N 1 ﬂ 374 7
L NGC5813 i
ES0503-G12
L NGC‘3'75 NGC3605 i
- NGC1427 E
NGC1381
o - NGC1419 |
r NGC|379 b
1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I
[MgFe]' (&)

Figura 7.34Nal frente al indicdMgFe]’. Los simbolos estan explicados en la Figura 7.27.

o F I
| & Campo
4 Fornax

Nal (R)

4 NGC5831

NGC1316 -

NGC1487 e
NGC1381

Figura 7.35Nal frente aZ/H] derivada de los modelos de Thomas et al. (2003) utilizando el
indice[MgFe]’ como indicador metalico. Los simbolos estan explicasok Figura 7.27.

0.5
|:Z/H][MgFe]’



236

Analisis de galaxias de primeros tipos

Figura 7.36Nal frente a Mgb para las galaxias en estudio. Los simbaitésmesxplicados en
la Figura 7.27.

Figura 7.37Nal frente a(Fe) para las galaxias en estudio. Los simbolos estan expkced
la Figura 7.27.
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[MgFe]’, aunque con una tendencia similar. En la Figura 7.37 reptas®s el Nal frente
al (Fe) . En este caso vemos que no hay separacion entre las galeXtasnax y de cam-
po, al igual que vimos en la Figura 7.24, y para una metalicdttada presentan valores
similares del Nal. De nuevo la galaxia joven NGC4742 se segala tendencia general
por tener indices 6pticos pequefos debido a su edad.dlasias con mayor C4668 y
Mgb, NGC5796 y NGC4564, también se alejan de la tendenelaidd a que presentan
indices metélicos muy elevados, y por ello ocurre lo misirestudiar elFe) .

Para estudiar la posible dependencia del indice Nal coddd,dhemos representa-
do este indice frente aH(Figura 7.38) y a la edad (Figura 7.39). Al contrario que \8mo
con el Do y del mismo modo que vimos para el C4668, no vemos una coidalae
este indice con la edagy(= —0.393 y ag = 0.130 para galaxias de Fornaxyy = 0.266
y ag = 0.202 para campo). En cualquier caso, segun se desprende de pa@miodn del
Nal con la metalicidad, parece que éste es el factor magriane.

Como ya ha hemos indicado anteriormente, las bandas dengorgue definen el
indice Nal estan apoyadas en una zona poblada de line@dld€or ello, decidimos
explorar la posible dependencia del Nal con el indice C4B68a Figura 7.40 represen-
tamos este indice infrarrojo frente al C4668, obtenienu elarisima correlacion entre
ambos indices§ = 0.895 conag = 2.711 x 10~7). Esto nos indica, como ya sabiamos,
gue el indice Nal es también un buen indicador metaliomaes el caso de C4668. En la
Figura 7.40 también se puede apreciar, aunque en menodaak en el caso del indice
Dco, que las galaxias de campo presentan un valor del indiegisupl de las galaxias
del cimulo de Fornax. De nuevo, las galaxias mas joveada chuestra (NGC1375 y
NGC4742) se salen de la relacion, probablemente porguneliele’ C4668 es menor del
esperado para su edad. Si no consideramos en el estudiaestgalaxias obtenemos
rg = 0.965 conag = 8.331 x 1071, sin duda una excelente correlacion. En la Figu-
ra 7.41 presentamos el Nal frente al indice G4300, sin ebtahigual que ocurria con el
Dco, hinguna correlacion clara.

Por Gltimo, hemos explorado la posible relacion del ¢adnfrarrojo Nal con el
indice NaD en el intervalo optico. El NaD es un indice doadio fundamentalmente por
Na (Tripicco & Bell, 1995), aunque también presenta undrdmuncion menor de C (Wort-
hey, 1994, 1998). Este indice, ademas, esta afectada ebetihcion interestelar al ser
medido en las galaxias. Desafortunadamente, en la litaraflo hay disponible medidas
del indice NaD para algunas galaxias de campo (Trager, t%8). En la Figura 7.42
presentamos el indice Nal frente al NaD para las galaxiahigmos encontrado datos en
la literatura, donde apreciamos una buena correlacioe antbos conjuntos de datos. El
hecho de que el Nal y el NaD aparezcan tan bien correlaciemaalsorprende después de
haber visto la correlacion con el C4668, ya que los indicetalicos en el 6ptico suelen
presentar una relacion de este tipo. En cualquier casahaaer un estudio mas profundo
de estas relaciones seria necesario contar tambieénsareldidas de Fornax.
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Figura 7.42Representacion del indice Nal frente al indice NaD
para las galaxias de campo con datos en la literatura (Teagér
1998).

Este estudio comparativo nos ha mostrado que el indice $Nah éouen indicador
metalico (Figura 7.35) que segrega las galaxias de campd-githax de la misma manera
gue habiamos observado para los indices YYC4668 (Figuras 7.28 'y 7.22, respectiva-
mente), mientras que no parece que sea sensible a la edaxigiddaias (Figura 7.39).
De todos los indices en el dptico estudiados, resultasodente la excelente correlacion
encontrada entre el Nal y el C4668. Esta correlacion puedadebida a que el indice Nal
esta midiendo fundamentalmente C, debido al CN que contatas bandas de continuo,
o bien a que la abundancia de los elementos Nai | escalan de la misma manera que
la abundancia de C. Esta Gltima interpretacion serigraoa a la interpretacion clasica
de Worthey (1998) en la que se asume que la nucleosintédimde produce de forma
similar al Mg, en las supernovas de tipo Il.

7.8.3. Elindice Cal

La banda central que define este indice contiene linedsstecdn debidas al Ga
Sci, Tily Fel (y una muy pequefia aportacion de Sigura 7.33 izquierda, Wallace &
Hinkle, 1996). Como en el caso del Ndas lineas de Cgpresentan una fuerte dependen-
cia con la temperatura (KH86, Wallace & Hinkle, 1996; Ali & 4995; Ramirez et al.,
1997), en el sentido de que presenta lineas de absorei®mtensas conforme disminuye
la temperatura. Wallace & Hinkle (1996) indicaron que patastias de tipos espectrales
mas tempranos, esta region es similar para estrellasddes tas luminosidades, siendo
comparables en intensidad tres lineas intensas dey @Qaa linea de Fe que dominan
el espectro. A medida que la temperatura efectiva dismjrmestas lineas se hacen mas
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intensas para todas las luminosidades, aunque en el caSaideimbién hay una depen-
dencia importante con la gravedad (lineas mas intensastezllas de gravedad menor).
Sin embargo, las lineas de Sg Ti1 son mas sensibles a la temperatura efectiva que el
Cal, de manera que se vuelven mas intensas conforme dismiatgmperatura que las
lineas de Ca independientemente de la gravedad de las estrellas @&/a8laHinkle,
1996; Ramirez et al., 1997). Segln Wallace & Hinkle (1998 lineas de Scdominan

el espectro frente a las lineas dei@a estrellas tipo M tardias, aunque Ramirez et al.
(1997) sostienen que el Cas, en cualquier caso, el dominante en el indice Cal. Termbi”
en este caso hay que tener en cuenta el bosque de lineas dee@Nagece para estrellas
frias gigantes y supergigantes y que, como ya indicamobaase del Nal, podria influir

al medir el indice Cal.

Para intentar descifrar la informacion que puede aportadee Cal, hemos busca-
do relaciones entre este indice infrarrojo y los indigspahibles en el 6pticd;(7.5) de la
misma manera que hemos hecho cong) R el Nal. Sin embargo, no hemos encontrado
correlacion con ninguno de ellos, asi como tampoco haelamion con la metalicidad
global y la edad derivada de los modelos (ver Figura 7.43n&bemos visto, la banda
central del indice incluye lineas de diferentes elenmgeqte, ademas, dependen mucho
no sblo de la temperatura efectiva de las estrellas, smbién de su gravedad. Proba-
blemente, este indice engloba dependencias de los dderefementos que actlan de
manera opuesta, de manera que no observamos ningunametiia.

Por Gltimo, ya que el indice depende en parte del, adriamos estudiar la sen-
sibilidad del indice a diferencias de abundancia de Ca.|Eptéco, el indice de Lick
mas sensible al Ca es el Ca4227 (Tripicco & Bell, 1995; Tragjeal., 1998; Serven
et al., 2005), pero solo disponemos de datos para una deduuilestra de las galaxias
bajo estudio, ya que este indice quedo fuera del inteespectral de las observaciones
en el optico de Kuntschner (2000) y Kuntschner et al. (208#) embargo, como vere-
mos en la siguiente seccion, el comportamiento del in@akeconos es muy diferente
al observado por Cenarro et al. (2003, 2004) para el €a la region de\ ~ 8550 A
Estas diferencias, junto con el complicado conjunto dedsnque participan en la banda
central del indice, hace pensar que definitivamente eér@al no esta dominado por Ca.

La ausencia de modelos de sintesis evolutiva que des@ibadice Cal, junto con
gue no hayamos encontrado ninguna dependencia claradieegste indice con otros en
el intervalo 6ptico, hace que, por el momento, no sea unaméznta Util para el estudio
de poblaciones estelares de galaxias de primeros tipos.

7.8.4. Elindice (Fel)

Este indice es el promedio de los indices FelA 'y FelB dadswhra medir lineas de
Fel presentes aproximadamente en la zona central de la bandiKi¢mnes en la Ta-
bla 7.3). El indice FelA esta dominado por unas intensesat de Fepresentes en todo
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Figura 7.43:indice Cal frente a los indicedgFe]’ y C4668 (paneles superiores) y a
la metalicidad global y la edad (paneles inferiores) wtilido los indices anteriores y los
modelos de Thomas et al. (2003).
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Figura 7.44:(Fel) frente a[Z/H] derivada de los modelos de Thomas et al. (2003). Los
simbolos estan explicados en la Figura 7.27.

tipo de estrellas. Sin embargo, el indice FelB esta dodafiandamentalmente por lineas
de Sa y TiI (Wallace & Hinkle, 1996), que son mas intensas conformenitigye la
temperatura, mientras que la contribucion de las linedsedes mucho menor. Por tanto,
el indice promedi@Fel) mide la intensidad de lineas delfanto con lineas de Sg/ Ti I.

Como tampoco hay modelos de sintesis de poblaciones quedigaen el com-
portamiento del indicéFel) con la edad y la metalicidad de las galaxias, realizamos un
estudio similar al presentado para los otros indices. statse de un indice fundamen-
talmente metalico, hemos representado este indiceefieehds indices metalicos en el
optico. Sin embargo, no encontramos correlacion conumogle ellos (Mgb, Fe5270,
Fe5335) y tampoco con el indice dptico promegie) utilizado en ocasiones como in-
dicador metalico. Aunque no existen relaciones evidectasninguno de estos indices,
podemos ver en la Figura 7.44 como el indjEel) correlaciona con la metalicidad glo-
bal derivada de los modelos en el 6ptico. Un test no parisoéte Spearman indica una
correlacion derg = 0.782 con un nivel de significacion des = 3.774 x 1072 para
las galaxias de Fornax, mientras que en el caso de las gatdxieampo obtenemos una
correlacion no tan importanteq= 0.650 y as = 1.102 x 10~2). Por otro lado, si compa-
ramos el comportamiento frente a la metalicidad del indliegen el dptico (Figura 7.24)
con el observado para @fel) , vemos que el indice infrarrojo parece estar menos afecta-
do por la edad, ya que las galaxias de campo también siguela&dn marcada por las
galaxias de Fornax, mas homogéneas en edad.
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Por tanto, parece que el indice infrarrgj@I) es un indicador de la metalicidad glo-
bal derivada de los modelos en el 6ptico, aunque hay quesseajue la relacion encontra-
da es mejor para las galaxias del cumulo de Fornax. Comodtainidades utilizadas en
este trabajo han sido calculadas a partir del infNgeFe]’, que es un indicador metalico
independiente de las abundandjagke] de elementos, esperamos que las estimaciones
del (Fel) tampoco dependan de este parametro.

7.9. Relaciones entréndices infrarrojos

7.9.1. Doy Nal

Hemos visto en la seccion anterior como los indices D Nal dependen de una
manera similar, aunque no idéntica, de la metalicidad yrdiite C4668. Para explorar en
qué difieren ambos indices, representamos en la Figubee¥ Mal frente al . Como
cabia esperar, podemos ver que los datos aparecen ciomeldas de forma global, y que
inicialmente no parece existir ninguna desviacion siétéra para galaxias con alguna ca-
racteristica en comun. Para estudiar mejor esta relaajostamos los datos por minimos
cuadrados a una recta. Dado que no hay ninguna razon paar gere un indice depende
de otro, hemos realizado un tratamiento simétrico de arirmises, de manera que el
ajuste final es el bisector de las rectas de ajuste de Nal Egplyg el correspondiente
al ajuste de Py sobre Nal. Para encontrar algn tipo de relacion oculssahahora en-
tre ambos indices que explique las similitudes/difer@nen los diagramas anteriormente
mencionados, presentamos en la Figura 7.46 las diferemtissel indice Nal y el ajuste
calculado frente a diferentes parametros e indices gu$iédo estudiando a lo largo
de estas secciones. La relacion mas clara que encontesriasde los residuos con la
dispersion de velocidades para las galaxias de campe ().783 con un nivel de signi-
ficacion deng = 1.293 x 107%), mientras que no existe una relacion tal para las galaxias
de Fornaxf{s = 0.133 y ag = 0.366). Como indicamos en la seccibn anterior, no consi-
deramos en el estudio la galaxia cD NGC1399. En estas ggdfinzbien se ha sefialado
la posicion de NGC1375, que se aleja de la tendencia ercellgae los residuos frente
a o. Esta galaxia parece que tiene un valor del Nal mayor al adpesegln esta rela-
cion. Como ya discutimos previamente, esta galaxia e jpyaor ello sus indices estan
dominados por las estrellas formadas en el Gltimo episdeitormacion estelar, y esto
parecia explicar la mayor parte de las diferencias. Sireegal si miramos con detalle la
figura correspondiente a esta galaxia en el Apéndice E, semue la banda central que
define el indice Nal esta afectada por defectos que inflepela medida del indice. En
la Figura 7.47 representamos la posicion de las lineasHierDesa zona del espectro
sobre el espectro de la galaxia. La linea de OH mas intenshietervalo de observacion
esta precisamente en la posicion donde encontramosteépra en la linea de absorcion,
de manera que el defecto ha sido producido por una susiregeila linea de cielo no de-
masiado precisa y que esta sobreestimando el indicesRorazon, la galaxia NGC1375
no sigue la tendencia en la grafica de los residuos fremté.a galaxia NGC3605 parece
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gue también sale fuera de la tendencia en la grafica dedmhues frente a la dispersion
de velocidades, pero no en el resto de los casos.

La correlacion observada cenpara las galaxias de campo no se reproduce al re-
presentar los residuos con la edagd & 0.559 y ag = 2.929 x 1972) aunque, como
vimos en la Figura 7.17, ambos parametros estan reladtisnanto para las galaxias de
campo como para las de Fornax. Esto es debido probablementela relacion con la
edad incluye las incertidumbres propias de los modelos \eppores menos clara. Las
galaxias de Fornax, por su parte, no muestran ninguna teladeon la edadr§ = 0.250
y as = 0.258), del mismo modo que tampoco aparecia ninguna correlatara entre la
edad yo (Figura 7.17). Por otro lado, tampoco encontramos ningela&ion al estudiar
los residuos cof/H] derivada de los modelos de Thomas et al. (2003) para ningaino d
los dos tipos de galaxias ya que, como vimos en la secci@niantambos indices depen-
den claramente de la metalicidad y el ajuste realizado datawke dicha dependencia.
Por esta misma razbn no aparece ningun tipo de relacitGepegsentar los residuos con
el indice infrarrojo(Fel), que es un buen estimador de la metalicidad global segun vi-
mos en la Figura 7.44. Tampoco aparece correlacion aliasiod residuos con el indice
C4668, ya que tanto el & como el Nal correlacionan muy bien con este indice y dicha
dependencia desaparece al hacer el ajuste. Para losratios éstudiados (Mgb §Fe) )
vemos una cierta tendencia, debido a su relacion con ledi€m de velocidades.

7.9.2. Doy (Fel)

En esta seccibn estudiamos si existe alguna relacioae Estindices o y (Fel) ,
ya que hemos encontrado que ambos indices infrarrojoslaciwnan con la metalici-
dad global derivada en el dptico. En la Figura 7.48 repteseos el indice B frente
al (Fel) . En este caso, vemos que existe una buena relacion emisepalia las galaxias
de campo, representadas por el ajuste en la figura. Sin emlpargarece haber ninguna
relacion con las galaxias del cUmulo de Fornax. En la Rigu49 presentamos las dife-
rencias entre el indiced y el ajuste frente a la dispersion de velocidades, la edad y |
metalicidad. En estas graficas hemos sefialado la gal&@8805 que presenta un valor
del indice de(Fel) méas alto de lo normal y que vimos que discrepaba tambiéstat e
diar los indices Qo y Nal con la metalicidad, de manera que probablemente eénad
metalico de esta galaxia sea diferente y por ello se aleja tidencia marcada por las
galaxias de campo. Como podemos ver, los residuos de lagagadke Fornax no se corre-
lacionan con ninguno de los tres parametros analizadsg€diion de velocidades, edad
y metalicidad), de manera que no podemos extraer mas iafiom de la comparacion
entre estos dos indices.

7.9.3. Nal y(Fel)

De nuevo, como tanto el Nal y como @lel) se correlacionan con la metalicidad
global derivada en el 6ptico, representamos en la Figb@ambos indices para estudiar
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Figura 7.45Nal frente a Qo para las galaxias de estudio. La linea continua es el gjaste
minimos cuadrados realizado a todos los datos (ver eggican el texto). Como en figuras
anteriores, los colores sefialan galaxias de campo (ipjds)cimulo de Fornax (azules). He-
mos utilizado simbolos de estrellas para sefalar las @lagigs en comin en ambas nuestras,
NGC1379 y NGC1404. Los tamafios de los simbolos indicamlinelades (derivadas de los
modelos en el épticd;, 7.5) crecientes, segln se indica en la leyenda.
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Figura 7.46Diferencias entre el Nal y el ajuste realizado frente ab@n funcion de dife-
rentes parametros e indices. Los simbolos abiertosjemepresentan las galaxias de campo,
mientras que los simbolos rellenos en azul representayalagias del cimulo de Fornax.
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Figura 7.47Zona de la absorcion del Nal para la galaxia NGC1375. Engejo
muestra el espectro de la galaxia observado por Silva €2@G08] y en negro el
espectro del cielo de una de nuestras observaciones ennebrmtervalo espec-
tral. Como se puede ver, la linea mas intensa de ciele €125 pm coincide
con los defectos observados en la linea de absorcion del Na

si existe alguna relacion entre ellos. En este caso no &aooos una relacion clara para
ninguno de los grupos de galaxias, de manera que no podeitnasraxas informacion
de la comparacion de estos dos indices.

7.9.4. Otrasrelaciones

Por (ltimo, estudiamos las relaciones entre otros isdiciarrojos. En la Figu-
ra 7.51, paneles de la izquierda, presentamos los indiggy Dal frente al Cal. Vemos
gue en ambos diagramas la separacion entre las galaxiasn® g del cimulo de For-
nax es clara. Debido a la falta de informacion sobre lasmtigrecias del indice Cal, no
podemos hacer un estudio mas detallado del significadotdérelice. Sin embargo, en
estos diagramas la discriminacion entre ambos gruposldeigses clara 'y en el mismo
sentido de lo observado al estudiar los indiceg i Nal con la metalicidad: las gala-
xias de campo presentan valores mayores que las de Fortevadeya la idea de que la
abundancia de C es diferente en los dos grupos de galaxigseyaomo hemos visto en
secciones anteriores, tanto eld>como el Nal son sensibles a la abundancia de este ele-
mento. Este comportamiento esta de acuerdo con las obs®rga de Sanchez-Blazquez
et al. (2003) en las que encontraban diferencias en losda4668 y Chlentre galaxias
de campo y del cimulo de Comay que fueron interpretadas didferencias en las abun-
dancias en el N y/o C de ambos grupos de galaxias. ParaldlanTetoba et al. (2008)
no encuentran diferencias en la medida del indice NH33#tsikle fundamentalmente
al N, entre galaxias de campo y del cimulo de Coma, lo que jairmesultado presenta-
do en este trabajo, acota las diferencias observadas poh&aBlazquez et al. (2003) a
diferencias en las abundancias de C entre galaxias de capwgteyecientes a cUmulos.
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Figura 7.48D frente a(Fel) para las galaxias de estudio. La linea continua es el gjoste
minimos cuadrados realizado a las galaxias de campo o NGC3605, ver explicacion
en el texto). Los simbolos significan lo mismo que en la Fguabs.
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Figura 7.49Diferencias entre el By y el ajuste realizado frente &Fel) en funcion de dife-
rentes parametros. Los simbolos abiertos en rojo rep@sdas galaxias de campo, mientras
gue los simbolos rellenos en azul representan las galdeiafimulo de Fornax.
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Figura 7.50:Nal frente a(Fel) para las galaxias de estudio. Los simbolos estan
explicados en la Figura 7.45.

7.10. Diagramasndice—o en la banda K

Una de las relaciones mas estudiadas en el campo de lasagalaxprimeros tipos
es la correlacion positiva del indice Mgon la dispersion de velocidadege.g. Guz-
man et al., 1992; Bender et al., 1993; Jargensen et al., B¥tler et al., 1998; Colless
et al., 1999; Jargensen, 1999; Kuntschner, 2000; Mehlait,62003; Sanchez-Blazquez
et al., 2006a). Esta estrecha relacion ha sido interpaeti@dicamente como una relacion
entre la masa de las galaxias (indicada por la dispersi@eldeidades) y su metalicidad
(ya que el indice Mg es un indicador fundamentalmente metalico), que podkdi-e
carse bajo escenarios de formacion de colapso disipatd® colapso no disipativo si
consideramos los vientos inducidos por la explosion demgqvas. La pequeia disper-
sion observada en esta relacion ha sido utilizada com@vudancia de que las galaxias
elipticas presentan una pequefa dispersion en edad€Benal., 1993; Bernardi et al.,
1998), en contradicciobn con otros trabajos (Gonzale@31%rager et al., 1998, 2000b;
Caldwell et al., 2003). Por esta razbn, algunos autorestf\@pet al., 1995; Pedraz et al.,
1998; Jargensen et al., 1999; Kuntschner et al., 2001)ist@iruna conspiracion entre
la edad y la metalicidad de las galaxias por la cual las gadaxias jovenes (Mgmas
débil) serian también las mas metalicas {Mtas intenso), de manera que ambos efectos
se cancelarian parcialmente, ayudando a preservar klaciom . En cualquier caso, la
dispersion en la relacion Mg- o existe mas alla de la dispersion propia de los errores en
las medidas, y puede ser explicada por una variacion em&es, en las metalicidades,



7.10 Diagramasindice—o en la banda K

251

DCO
1.2 1.211.221.23

Nal (R)

|

II|IIIIIIIII|IIIII-I—-I—IIIlIIIIlIIIIlIIIIlI

6

|IIII|IIII|I__II

Illlllllll

sl
=

e
Lis
Y

g
HF

¥

18

‘%"_A_' '+N§CBBO5
S e S t‘?\iﬂ— A
| | | | | | |
L L BN AL B LA LA L
NGC1399 ’%
’_ﬁd 399
%ﬁ

_III|

e
-

I|IIII|IIII|IIII+

i lis

Fi

%

¢

2 2.5 3
cal (R)

3.90.6 0.8

1

<Fel> (R)

1.2

Figura 7.51Estudio de las relaciones entre los indices en el infrartays triangulos

abiertos rojos indican galaxias de campo observadas ertrabtgo, mientras que los
triangulos cerrados azules corresponden a las galaxigsm@x observadas por Silva
et al. (2008). En este caso, los simbolos no aparecen dssalan ningn parametro en

particular.
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en una combinacibn de ambas (ya que la edad y la metalicm@dlmuyen al Mg), o
también como una consecuencia de la variacion de otrésnedros entre galaxias.

Para investigar estas posibilidades, diversos autorees$tadiado la relacion de
otros indices en el 6ptico con la dispersion de veloadaéor ejemplo, Caldwell et al.
(2003) se centraron en el analisis de las lineas de Balararyma muestra de galaxias de
campo y en el cumulo de Virgo, encontrando en ambos casagndencia entre la edad
de las galaxias y en el sentido de que galaxias menos masivas son algo me&rseygue
las mas masivas. Denicol6 et al. (2005a,b) compararormuestra de galaxias en gru-
pos y de campo con la muestra de galaxias del cimulo de FdmExntschner (2000),
no encontrando diferencias significativas en las pendiatdgdas relaciones indiee en
ambas muestras, aunque la dispersion en las relacionssigoaer mayor para galaxias
en grupos y de campo que en la muestra de Fornax. Las edad¢sligiohedes derivadas
para galaxias en entornos de baja densidad parecen segreadio, algo mas jovenes
que las galaxias de Fornax. Aungue ambas muestras soémteancomin una galaxia
y puede que las diferencias sean debidas a efectos sigtesné@n los indices, el trabajo
de Thomas et al. (2005) apoya este resultado. Estos autarestearon que las galaxias
masivas en entornos de baja densidad parecen, en promgdimas jovenes y metalicas
(2 Gainos y~ 0.05 — 0.10 dex, respectivamente) que galaxias en cimulos del migmo ti
Sanchez-Blazquez et al. (2006a) estudiaron en conjuhfodices espectroscopicos en
el optico, que incluyen los indices de Balmer y los indioeetalicos, en una muestra de
galaxias en entornos de baja densidad (que incluyen galdgiaampo y del cGmulo de
Virgo) y galaxias del cmulo de Coma. Estos autores encar@mt que las pendientes de
las relaciones entre los indices de Balmer son diferentes para ambas muestras. En el
caso de las galaxias de campo, las pendientes encontra@guicadas como una varia-
cibn en edad y metalicidad, como indicaron otros autonese®bargo, en el caso de las
galaxias del cumulo de Coma, la relacion de los indicesrcgdlo necesita una variacion
de la metalicidad a lo largo de la secuenciareBn un trabajo anterior, Sanchez-Blazquez
et al. (2003) analizaron en detalle las diferencias en ladipates de las relaciones de los
indices C4668 y CN(ambos sensibles a la abundancia de C) entre galaxias d@gamp
galaxias del cimulo de Coma, encontrando por primera feretdlicias significativas en
las abundancias relativas de elementos entre ambos tipgsaldas. Las dependencias
de estos indices con la dispersion de velocidades s@depser explicada si las galaxias
mas masivas son también mas viejas y presentan una s@y@abundanciaparente de
Mg, Cy N (en relacion con el Fe).

Cenarro et al. (2003) extendieron el intervalo espectragsiedio a longitudes de
onda mayores, donde encontraron una anticorrelacionsdadiices que miden el triple-
te del Cal (CaT y CaT en~ 8550 A) y la dispersion de velocidades (de acuerdo con
Sagliaetal., 2002). A la luz de estas relaciones, los asisurgirieron la existencia de im-
portantessubabundanciade Ca con respecto al Fe o un aumento de la proporcion entre
estrellas enanas y gigantes (aumento de la IMF) a lo larga skecuencia de masas de las
galaxias elipticas. Al comparar galaxias de campo y delutd de Coma, Cenarro et al.
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(2004) también encontraron diferencias significativakasmelaciones indices que su-
gieren una influencia del entorno en las historias de forbmaestelar de ambos tipos de
galaxias.

Para ampliar el intervalo espectral en el que estudiar fagetticias entre las gala-
xias debido a su masa (a partir de la dispersion de veloegjadal entorno en el que
habitan, en este trabajo presentamos por primera vez uti@stotre los indices espec-
troscopicos en la banda K y la dispersion de velocidadessyrga muestra de galaxias de
campo, en comparacion con las galaxias del cimulo de kpnesentadas por Silva et al.
(2008). En las Figuras 7.52, 7.53, 7.54, y 7.55 mostramoditmramas indiceo para
los diferentes indices infrarrojos medidos en este tbapresentando conjuntamente
las medidas de galaxias de campo y del cumulo de Fornax.das tas graficas, hemos
considerado los valores de dispersion de velocidadmdculados a partir de las observa-
ciones en este intervalo espectiaf (3 para las galaxias de campo de este trabajo, y Silva
et al., 2008, para las galaxias del cmulo de Fornax). Aigoation se analiza cada una
de ellas.

Diagrama Dgp — o

En la Figura 7.52 estudiamos el comportamiento del indiggfiente a la disper-
sion de velocidades, donde se muestra el diferente coapiemto de las galaxias de
campo frente a las galaxias pertenecientes al cmulo sekdPara las galaxias de cam-
po no encontramos ninguna tendencia con respeetonaientras que para las galaxias
de Fornax hay una relacion positiva entre ambas medidaal, samntido de que galaxias
mas masivas presentan valores dg Dnayores. Para comprobar el grado de correlacion
hemos aplicado un test no paramétrico de Spearman, obdenis coeficiente de corre-
laciobnrg = 0.842 con un nivel de significacion = 1.110 x 10~3 para estas galaxias,
lo que nos indica el alto grado de correlacion de las medidantras que para las ga-
laxias de campo obtenemes = —0.168 y o = 0.301. Si analizamos con mas detalle
esta grafica, se observa que las galaxiasccan 200 km/s parecen compartir la mis-
ma zona del diagrama independientemente del entorno er dlajpitan. La galaxia con
mayor dispersion de velocidades de la muestra, NGC13@3gpta un indice &, por
debajo de la tendencia esperada para las galaxias com, g&ao al ser una galaxia cD
no es extrano que presente un comportamiento diferentst.rComo las principales
diferencias entre las galaxias del cUmulo de Fornax soidgela la metalicidad y no a
la edad (Figura 7.13 y Kuntschner, 2000), la correlaciccoatrada para estas galaxias
con el Do se explica por la sensibilidad de este indice a la metalitigl 7.8). Las di-
ferencias fundamentales entre ambos grupos de galaxiaxgendran para valores de
o menores, donde claramente las galaxias de campo tieneevale .o mayores que
las galaxias de Fornax. Al representar el indi¢e, Bente a la metalicidad derivada de
los modelos en el azul en la Figura 7.28 encontramos una stgaracion para los dos
grupos de galaxias, donde veiamos que para una metalatadizd los valores del £, de
las galaxias de campo eran sistematicamente superioossde llas galaxias de campo.
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Estas diferencias también aparecen al estudiar el imdliggrente al C4668 en la Fi-
gura 7.31, donde sefalamos que las galaxias de campo fatesevalores mayores de
ambos indices simultaneamente. Como tanto el indicé&&46el Do son sensibles a
la abundancia de carbono, estas diferencias indican peyhahte una diferencia en la
composicion de las galaxias, mas concretamente en edrmidotde C. Como ya se ha
discutido erg 7.9, este resultado esta de acuerdo con el trabajo prdsgma Sanchez-
Blazquez et al. (2003), quienes encontraron diferen¢gasfieativas entre las medidas
de los indices CNy C4668 medidos en una muestra de galaxias en entornos de baja
densidad (campo y cimulo de Virgo) y en una muestra de gaaal cGmulo de Coma,
atribuidas a diferencias en las abundancias de C y/o N emb®sgrupos de galaxias.
Toloba et al. (2008) estudian el indice NH3360, sensibid&mentalmente a la abundan-
cia de N, en dos grupos similares de galaxias, no encontidifetencias entre ellas. Por
tanto, las variaciones en la abundancia de C encontradas$estiabajo confirman la idea
inicial de Sanchez-Blazquez et al. (2003) y son apoyadaslgeciente el estudio del N.

Diagrama Nal—o

En la Figura 7.53 presentamos el indice Nal frente a la digpede velocidades
para todas las galaxias estudiadas. En este caso obserwvamtendencia global entre
el indice Nal yo para todas las galaxias, en el sentido de que galaxias nsigasa
presentan un indice mayor que las galaxias menos masivasntbargo, al igual que
otros autores han mostrado anteriormente en el analisis tdices frente a, para las
galaxias de campo hay una amplia dispersion de los datas,tgstino paramétrico de
correlacion de Spearman da un coeficientergde- 0.623 con un nivel de significacion
deag = 2.230 x 1072, La correlacion es mucho mas clara en el caso de las gsld&ia
Fornax, para las que obtenemas= 0.818 y ag = 1.907 x 10~3. Silva et al. (2008)
separan en su estudio las galaxias mas jovenes de la m(N€&IC1316, NGC1344 y
NGC1375), ya que para estos autores estos objetos no soaseapativos” del cUmulo.
Por ello hemos realizado un ajuste por minimos cuadradesta de galaxias de Fornax,
gue aparece en la Figura 7.53.

Diagrama Cal—o

En la Figura 7.54 presentamos las medidas del indice Catlefte la dispersion
de velocidades. En este caso, no encontramos correlagiammguna de las dos mues-
tras estudiadas{ = 0.175 y ag = 0.293 para las galaxias de campoy = 0.282 y
as = 0.201 para las galaxias de Fornax). Si eliminamos del estudioléxigade Fornax
NGC1399, vemos una correlacion positiva entre el indaleyG para el resto de galaxias
pertenecientes a este cimulo, con un coeficiente de atitelders = 0.722 y un nivel
de significacion dexs = 1.083 x 10~2. Por otro lado, parece que tanto para galaxias del
cimulo de Fornax como para galaxias de campo, llegamos alonde saturacion para
el indice de Cal 3.2 A parac ~ 200 km/s. Este comportamiento para el indice Cal
difiere del encontrado por Cenarro et al. (2003, 2004) paranidices CaT y CaT(que
miden esencialmente @3, los cuales aparecen anticorrelacionados con la digpedsi



7.10 Diagramasindice—o en la banda K 255

T T T T T T T T
| A Campo i
A Fornax NGC4564
8 __AAAAA __
¢
— | Edad NGC1316
NGC4742 _+_
L —+— NGC5831 NGC5796 |
NGC3B18
o F i
N | yauiny _
— L 0503-G01 C1404 |

o - NG i

&)

o L i
~— I Pr 7
a = |
— L -

NGC3605 ]
a | e NGC1399 _|
— NGC1427
L i
| NGC1375 |
1 1 1 1 1 1 1

o (km/s)

Figura 7.52D¢( frente as (en escala logaritmica) para las galaxias en estudio. Los
simbolos abiertos indican las medidas realizadas sobmbkervaciones presentadas
en este trabajo, mientras que los simbolos cerrados mdiisamedidas sobre los
espectros de Silva et al. (2008). Los colores sefialan igalae campo (rojos) y del
clmulo de Fornax (azules). Hemos utilizado simbolos deléss para sefalar las
dos galaxias en comin en ambas nuestras, NGC1379 y NGClld94amanos de

los simbolos indican edades (derivadas de los modelostgnied) crecientes, segln
se indica en la leyenda. La recta es el ajuste a las galaxi&smeax, excluyendo
NGC1316 y NGC1399.
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Figura 7.53Nal frente as para las galaxias en estudio. Los simbolos estan expli-
cados en la Figura 7.52. La recta es el ajuste a las galaxisrdax, excluyendo las
galaxias jovenes (NGC1316, NGC1344 y NGC175) y NGC1399.
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Figura 7.54Cal frente a para las galaxias en estudio. Los simbolos estan explica-
dos en la Figura 7.52.

velocidades. Este comportamiento tan diferente hace pensael indice Cal no mide
fundamentalmente Ca. Este hecho junto con las dificultadesn¢radas para utilizar el
indice Cal como herramienta para el analisis de poblasi@stelares;(7.8) hacen que
no sea posible interpretar de manera clara los resultadgostados hasta que se realice
un estudio mas detallado del indice Cal.

Diagrama (Fel) —o

Por Gltimo, estudiamos la relacion entre el indi€el) y la dispersion de veloci-
dades en la Figura 7.55. Como podemos ver, si consideramdas las galaxias no hay
correlacion entre el indic&el) y la dispersion de velocidades para ninguno de los dos
tipos de galaxiasrf = —0.510 y ag = 4.496 x 1072 para las galaxias de campo, y
rs = 0.442 y ag = 0.100 para las galaxias de Fornax). Sin embargo, si estudiamos las
galaxias de cumulo sin considerar NGC1399 (galaxia cD)NG&1375 (la galaxia mas
joven y metélica de la muestra de Fornax), obtenemos unalaoibn ders = 0.650
(g = 2.904 x 10~2). De nuevo aparece correlacion para las galaxias de Foorax,
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Figura 7.551Fel) frente as para las galaxias en estudio. Los simbolos estan expli-
cados en la Figura 7.52.

debido a que el indic&el) es un buen indicador metalico. Como cabe esperar, este re-
sultado es similar al mostrado en la Figura 7.18, donde septabamos la metalicidad
derivada en el intervalo 6ptico frente a la dispersionelesidades para todas las galaxias
de la muestra.

7.10.1. Estudio con la morfologa de las galaxias

Ademas de analizar las relaciones entre diferentesdadie lineas, para tratar de
entender la composicion estelar de las galaxias en eshatims explorado la posible
relacion entre las correlaciones observadas para exlass$ infrarrojos con las carac-
teristicas morfologicas de las galaxias. En la Tabla preE3entamos el tipo de isofotas
(boxyo disky) y el tipo de perfil de brillo centralcpre o power-law para cada galaxia
con datos en la literatura. En la Figura 7.56 representamosielvo el indice By frente
a la dispersion de velocidades, en este caso con diferigmbssde simbolos para indicar
el tipo de isofotas (figura superior) o de perfil de brillo sdip&l (figura inferior), pero
no parece haber ninguna relacion entre estos paramegiomgice .o . Sin embargo,
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al hacer el mismo estudio con el Nal (Figura 7.57), vemos gsig&laxias de campo que
mas se separan de la relacibn marcada por las galaxiasmkexson las clasificadas en la
literatura com@ower-law mientras que las clasificadas coowre permanecen cerca de
esta relacion. Debido a que la muestra de estudio no esesiiéioiente grande y que para
la mayoria de las galaxias no encontramos estudios de tikepee brillo superficiales
en la literatura, no podemos sacar ninguna conclusioa deello, aunque parece llama-
tivo que las galaxias con mayor Nal para undada sean también las clasificadas como
power-law que a su ver estan relacionadas con fusiones que invalgesavet mergers

y que, por tanto, han podido o crear estrellas a partir de simga enriquecido.
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Tabla 7.13Caracteristicas morfologicas de las galaxias estusidef
ra cada objeto indicamos el tipo de isofotas y de perfil déoleéntral
que presentan.

Galaxia Tipo  Referencia Perfil
isofotas central

Campo

NGC3605 Boxy 1 Power-law

NGC3818 Disky 1

NGC4261 Boxy 1,2,3 Core

NGC4564 Disky 1 Power-law

NGC4636 Boxy 1,2,3

NGC4742 Disky 1 Power-law

NGC5796 Disky 4 Mixto

NGC5813 Disky 2,4 Core

NGC5831 Disky 1 Power-law

ESO382-G016
ES0O446-G049

ESO503-G012 Boxy 5

Fornax

NGC1316 Boxy 2,4 Mixto
NGC1344

NGC1374 Boxy 2 Core
NGC1375 Boxy 2

NGC1379 Disky 2

NGC1380 Disky 2

NGC1381 Disky 2

NGC1399 Boxy 2,4 Core
NGC1404 Disky 2

NGC1419 Disky 2

NGC1427 Disky 2 Power-law

Referencias: (1) Bender et al. (1989), (2) Peletier et al.
(1990), (3) Caon et al. (1994), (4) Sparks et al. (1991), (5)
Kuntschner et al. (2002). La clasificaciboxy/diskyha si-

do tomada de Lauer et al. (2007).
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Figura 7.56Estudio de la relacion &, —o en funcion de los perfiles de brillo superficial
de las galaxias (figura superior) y de la forma de las isof@tderior).



262 Analisis de galaxias de primeros tipos

© —\ Power—law —
M Core i
A\ Mixto
I ; NGC4564 .
%X Desconocido NG%SQQ
i NGC5796 7
O \ nNccasis  Noc4zel —

- NGC5831 i
X

X

~~
o
- i NGC1344, .
S i \7 NGC1g#dsa13 i
AT Neca74Z o Q ]
ES0446-G049(") NGC4636
i ES0503-C012 .
i NGC>I<375 NGC1427 .
NGCISB{ i
NGC3605 %
L » |
NGC1379
™ NGC1419 _
L X |
1 1 1 1 | | ) .
o (km/s)
T T T T T I T T T
© o Boxy —
r O Disky i
| x Desconocido @) i
NGC4564 NGC1399
L O 0 |
NGC5796
O
0 O NGC4261 —
: NGC5831 i
(N@o1316
— r NCHGEI RAO< i
o £S0382-G016
e i NGC1344 .
© - o) NGc[lﬁE‘ésaw -
Z < | NGCAT4Z o o ]
ES0446—G049 [] NGC4636
i ES0503—C012 .
i NGCEI]375 NGC1427 -
o NGC1383 1
NGC3605 S
L o |
NGC1379
M NGC1419 _
L 0 ]
1 1 1 1 | | ) .
90 100 200
o (km/s)

Figura 7.57 Estudio de la relacion Nalo en funcion de los perfiles de brillo superficial
de las galaxias (figura superior) y de la forma de las isof@téesrior).
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7.11. Interpretacion general

A lo largo de este capitulo hemos estudiado paralelamanteuestra de galaxias
de primeros tipos de campo observada especificamente giaraabajo y la muestra de
galaxias del cimulo de Fornax de Silva et al. (2008) obskrean la misma configura-
cion instrumental. El estudio comparativo del indices@on los indices opticos apunta
a que las diferencias observadas en las medidas @es@n debidas fundamentalmente
a discrepancias en la abundancia relativa de C en las galstiadiadas, aunque también
hay que tener en cuenta una posible contribucion de unagohl estelar intermedia
(compuesta fundamentalmente por estrellas de la AGB) egalasias de campo. Estas
diferencias pueden ser explicadas asumiendo distintasiis de formacion estelar en
ambos tipos de galaxias. Una historia de la formacionarstehs extendida en las gala-
xias de campo (bien porque las estrellas se han formado ies eg@isodios de formacion
estelar o porque se han formado durante un intervalo de tiengyor) implicaria que las
estrellas mas jovenes habrian podido incorporar el @umdo durante la nucleosintesis
de la anterior generacion de estrellas, de manera quedblintdice O, en el infrarrojo
como el C4668 en el optico serian mayores. SancheziB&zet al. (2003) observaron
gue su muestra de galaxias en entornos de baja densidaxidgala campo y del cGmu-
lo de Virgo) presentaban indices C4668 y {ONayores que sus galaxias del cimulo de
Coma. Estos autores utilizaron los modelos de Vazdekis €@03) para cuantificar los
cambios que producen en los indices variaciones de edddlicitad y pendiente de la
IMF, e indicaron que las diferencias observadas eran plelvante debidas a diferencias
reales en la abundancia relativa de C y/o N en los distinpos tdle galaxias. Sanchez-
Blazquez et al. (2003) interpretaron estas diferenciasooel producto de una formacion
estelar mas extendida en las galaxias de campo con resplastgalaxias de Coma, aun-
gue no pudieron determinar si eran producidas por los dosegis o por uno de ellos
fundamentalmente. Hasta el momento, sblo hay disponilsias predicciones muy pre-
liminares de los modelos de sintesis evolutiva propoegios por Dr. A. Vazdekis para
utilizar el Doo en el estudio de poblaciones estelares. Como vimds &id, estas pre-
diciones quedan lejos de los valores observados de lasigmhapor el momento no se
puede realizar para el indice-Bun estudio fiable paralelo al presentado por Sanchez-
Blazquez et al. (2003) en el 6ptico. En cualquier casoptasliciones preliminares de
estos modelos nos indican de forma cualitativa que & €& mayor para poblaciones
jovenes (por debajo de 2 Gafos). Sin embargo, el indice C4668 disminuye con la,edad
de manera que poblaciones jovenes presentan indicgsagasios. De este modo, como
tanto el Qo como el C4668 es mayor en las galaxias de campo que en lasrdelade
Fornax, podemos indicar que la diferencia es debida fundtaimeente a la abundancia
de Cy no ala edad. El reciente trabajo de Toloba et al. (20@8)zando indice NH3360
en el ultravioleta cercano (indice sensible fundamerdgatmal N) en un subconjunto de
las galaxias estudiadas por Sanchez-Blazquez et al3)2@dica que no hay diferencias
en este indice entre las galaxias que habitan en diferentemos. Este resultado confir-
ma la importancia del C como elemento clave para estudiasterta de la formacion de
las galaxias de primeros tipos.
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El estudio del indice infrarrojo Nal ha mostrado que se cant@pde una manera
similar al Doo. Es sorprendente la excelente correlacion encontrada ehindice Nal
y el C4668. Si consideramos las caracteristicas espestealglobadas en la medida de
este indice (Ng Sci, V1y CN), la correlacion tan clara entre el Nal y el C4666 puede
interpretarse asumiendo que las lineas de CN tienen uneficie mucho mayor que las
absorciones producidas por los otros elementos o bien galeuladancia de Na, junto
con las de Sc y V, se escalan como la abundancia de C. Esttaestacontradiccion
con la vision presentada por Worthey (1998) en la que irchlyNa como un elemento
« que se produce principalmente en las SNII, como el Mg. Parlatto, el Scy el V
son elementos todavia poco entendidos. Por tanto, deesty este escenario, y dejando
aparte las contribuciones de Sc y V, podemos pensar quencebMa escala como el
C, o que es el C el que escala como el Na. Si el Na se produjereigaimente en las
SNII, es decir, estrellas masivas con escalas de vida quvthjamos pensar que el C
que estamos observando es producido por estrellas del niEon&in embargo, si estu-
diamos la relacion entre los indices infrarrojosgy Nal cono, vemos que difiere del
comportamiento presentado por Sanchez-Blazquez (3] para el indice Mgb, que
aparece claramente correlacionado con la dispersionldeigdades, sin diferencias entre
los valores de las galaxias en entornos de baja densida@yigmtel cimulo de Coma.
Como ya apuntaron Carigi et al. (2005), el C puede ser prdduanto en estrellas masi-
vas como en estrellas de baja masa o intermedia, de manela cu#ribucion de estas
Gltimas al medio interestelar podria ser la responsablmdyores cantidades de C y/o
Na en las galaxias menos masivas de campo (Toloba et al.),2@080 observamos en
este trabajo. Esta interpretacion indicaria que el Naegorta como el C y que ambos
son producidos tanto en estrellas masivas como de masa inégareedia. Sin embargo,
no podemos despreciar la contribucion del bosque dedideaN en todo el continuo,
aunque es dificil pensar que estas débiles lineas sedmieas responsables de la es-
trecha correlacion del Nal con el C4668. En cualquier cesmecesario un estudio mas
profundo del indice Nal que permita predicciones reaidiaeste indice por los modelos
de sintesis evolutiva que nos ayuden a completar la hastierla formacion estelar de las
galaxias de primeros tipos.

Por Gltimo, existe una buena correlacion entre los g&lal y Q.o . El analisis de
los residuos de dicha correlacion revela que éstos emicglan a su vez con la dispersion
de velocidades para las galaxias de campo, en el sentidoedlagjgalaxias de menor
masa presentan valores deddmayores, o bien valores de Nal menores. La excelente
correlacion del Nal con el C4668 sugiere que la correlacié los residuos con la dis-
persion de velocidades es mas probable que sea produridal-o . En particular, una
formacion estelar reciente en una galaxia de baja masagradalores de Bp mayores
gue la misma formacion estelar en una galaxia mayor.

En resumen, este trabajo muestra de manera definitiva larftaencia que tiene
el entorno en el que habitan las galaxias en la definicibmslpdblaciones estelares que
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albergan. La ventana infrarroja abre una nueva puerta atodies de poblaciones este-
lares en galaxias de primeros tipos, poniendo de manifiastodortancia del analisis de
diferentes especies quimicas como indicadores crommaggle las historias de las gala-
xias.

La disponibilidad de medidas precisas de indices de iitadsle lineas tanto en
el optico como en el infrarrojo constituye, a partir de aham reto para los modelos
de sintesis evolutiva, que deben incorporar un tratamiewlividualizado de diferentes
especies quimicas si se quiere realizar un analisis itatrd mas detallado de las po-
blaciones estelares y de la historia de la formacion estelgalaxias de primeros tipos.
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Capitulo 8
Conclusions and future work

8.1. Conclusions

This PhD work is focused on the study of the stellar contemany-type galaxies
from the use of K band spectroscopy, so far a poorly explatesgrvational window. The
spectral features in this spectral range have turned o é&xtellent tools for the unders-
tanding of the stellar populations in this type of galaxkes: the first time, the influence
of the environment in the star formation history is studiexf a multiwavelength spec-
troscopic analysis.

For a better understanding of the meaning of the infraretlifea, some previous
work was needed. In this sense, we have presented a new Bbetiay comprising 220
stars observed around 2u8n. This stellar library improves the coverage in the atmosp-
heric parameter space of previous libraries, especialigetallicity.

We have proposed a new line-strength index definition, daiémeric discontinuity
for the measurement of absorption features. In particsiahave defined a new index for
the first CO bandhead at 2.3n, Do, well suited for a practical study of this spectros-
copic absorption in the integrated spectra of galaxiess Tbiv index is less sensitive to
spectral resolution, wavelength calibration, signahtise ratio and flux calibration than
previous definitions. In addition, we have presented tteigis between the & and the
most used previous CO index definitions. These relations@cessary in order to com-
pare results using the new index definition with past conghssfound by previous works.

We have parametrized the behavior of the new CO index in tefrtise stellar at-
mospheric parameters {, log g and [Fe/H]), computing the empirical fitting functions
for the Do. For that purpose, we used theindex measurements of the stars in the
new stellar library and in a subsample of globular clustarsstrom Frogel et al. (2001)
and Stephens & Frogel (2004). In this work it has been shawrthg first time, the quan-
titative metallicity dependence of the CO feature at@® A FORTRANsubroutine for the
computation of the B index from these fitting functions has been made availadia@n
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The computed fitting functions have been introduced in tledutonary stellar po-
pulation synthesis models of Dr. Alexandre Vazdekis. Thaseels have provided pre-
liminary predictions that can be used to understand thevi@haf Dqo index in real
galaxies. The predicted time evolution indicates that ypstellar populations present
deep CO absorptions, which decrease steeply up to agesdaroBiGyr, when the index
stabilizes. For older ages, the:Bindex remains approximately constant. It is important
to highlight that this behavior is opposite to what is obserwith most metallic indices
in the optical, which are small for young ages and increasbeastellar populations get
older. These model predictions also show that the CO indpertts on metallicity and
IMF slope. In particular, the B, is higher for metal-rich populations but decreases as the
IMF slope increases. However, there are some uncertaintidéeese model predictions,
which are evident when comparing with real galaxy data, aneiktéensive work on them
is still needed in order to improve the reliability of theneglictions.

Finally, we have obtained spectroscopic observations efaty-type field galaxies
in the K band, using ISAAC at the VLT. We have analyzed thigdfighlaxy sample in
comparison with the 11 galaxies in the Fornax cluster oleskby Silva et al. (2008) with
the same instrumental configuration.

Our work has unambiguously shown that the infrared indicesaa excellent tool
for the study of the stellar populations. The combined asisalgf these infrared features
with the well-known optical indices has led us to the follagriconclusions:

- The Do index is sensitive to the metallicity and the relative atamzk of carbon. A
clear dichotomy between field and Fornax galaxies appeaes Wie .o index is
plotted as a function of the global metallicity derived fréime optical range. This is
the same behavior already observed with the optical C46d&«inT his dichotomy
is mainly interpreted as field galaxies having a higher caddmundance than their
Fornax counterparts, although a larger contribution frag@BAstars in field galaxies
can not be neglected.

- The infrared Nal index exhibits the same behavior as thg,3howing an even
better segregation between field and Fornax galaxies.

- Both the ;o and Nal indices strongly correlate with the C4668, esplciaé Na
feature. This result was expected for thedbecause it is mainly measuring the CO
absorption band at 2,2m, but it is remarkable for the Nal. This index encompasses
Nal, Scl and VI lines in its central absorption band, and a forest of smélitines
which are contaminating the full wavelength range. For teason, this correlation
is showing that either Nia Sci and VI scale with C, or that the CN bands have
more influence than the absorption of the previous elements.

- The infrared Cal index does not show any clear correlatiih @ther indices. Furt-
hermore, there are no model predictions describing thevilmhaf this spectral
feature. For those reasons, no definitive conclusion caxtoaoted from its study.
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- The (Fel) index is a good indicator of the global metallicity, as estied from the
HpF—[MgFe] diagram in the optical range. This infrared index is less#ie to the
age of the stellar populations than other metallic indieeg.(Fe) in the optical).

- There is a good correlation between the Nal ard, ihdices. When analyzing the
residuals of the previous relationship, a new correlatiati welocity dispersion
appears for field galaxies, in the sense that lower massigalaiiow higher o or
lower Nal values than the more massive objects. The stromglation between
the Nal and C4668 indices, previously mentioned, suggéststhe relation bet-
ween the residuals and the velocity dispersion is likelydpoed by the Do . In
particular, the same amount of star formation should leddgbédr Do values in a
galaxy with low mass than a in a more massive object.

- We find a clear correlation in &, —o, Nal—o and (Fel) —o diagrams for the For-
nax galaxy sample. Field and Fornax galaxies are segrematiedse diagrams for
velocity dispersions lower than 200 km/s, but they overlahigher velocity dis-
persions.

The differences in carbon abundance in field and Fornax ga@an be interpreted
as field galaxies having suffered a more extended star fawmhistory than Fornax clus-
ter galaxies. This result agrees with the conclusions oicBéz-Blazquez et al. (2003),
derived from the analysis of the optical C4668 and,@Mlices. Since very recent results
from Toloba et al. (2008) indicate that the NH3360 index i@ tiear-ultraviolet range is
similar for both field and cluster galaxies, we can concluds C is a key element for
disentangling the star formation histories of early-typéagies.

In summary, this work has highlighted the relevance of threnment in the stellar
population content of early-type galaxies, and has stdeds®importance of analyzing
individual chemical elements as chronological tracershefdtar formation history. We
have demonstrated that the K band is an excellent windowtétlas population studies
of early-type galaxies, especially for tracing interméel@ge stellar populations. The sig-
nificance of the infrared spectroscopic measurements mesén this thesis can hardly
be overestimated. The availability of accurate measuré&m&nine-strength indices in
both the optical and near infrared represents a unprecadiehtllenge for the evolutio-
nary stellar population synthesis models, which in thehfmoming years should provide
definitive clues for the comprehension of galaxy formatiad avolution.
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8.2. Future work

This thesis has revealed that the K band is a useful obsenghivindow for the ste-
llar population and star formation history studies. Howeadditional work is still needed
in order to fully understand the near-infrared data. Inipakar, an improved treatment
of the RGB and AGB stellar phases in the evolutionary symshasdes is mandatory to
obtain reliable model predictions. In this sense, we wilif@en a detailed observatio-
nal study of RGB and AGB stars in this spectral range. In otd@heck the predictions
of simple stellar population (SSP) models, integrated ffata globular clusters will be
analyzed. This work is the first step to face the new specpioatata that will be availa-
ble with the new generation of near-infrared instrumentl@l0 m-class telescopes (like
EMIR in GCT). In particular, our main interest is the studyeafrly-type galaxies from
different approaches, such as the analysis of elliptidabggs in additional clusters, as in
different regions (e.g. inner vs. outer) of the same cluterexternal regions of elliptical
galaxies, dwarf galaxies in Coma and Virgo cluster, andgexcluster systems, among
others.



Apéendice A
Estrellas de la nueva biblioteca estelar

En la Tabla A.1 presentamos las estrellas que comprenderla miblioteca este-
lar. Para cada una de ellas indicamos su tipo espectrah $adiase de datos SIMBAD,
la magnitud en la banda K, sus parametros atmosféritgs lpg g y [Fe/H]) junto con
las incertidumbres asociadas a dichos parametr@3q(, o[log g] y o[Fe/H], respecti-
vamente), nimero de observaciones para cada estrel@peldel indice R y el error
estimado en dicho indicer(Dco]). Las estrellas consideradas como de la AGB para el
calculo de las funciones de ajuste aparecen sefialadas con

Esta tabla se encuentra disponible en formato electr@rico
http://ww. ucmes/info/Astrof/ellipt/CO htmi .
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Tabla A.1: Biblioteca estelar utilizada en el calculo de fanciones de ajuste. Las
estrellas marcadas cdrhan sido observadas en La Palma. Las estrellas de la AGB esta
marcadas CoR.

Nombre Tipo K Tee o[Teg] logg oflogg] [Fe/lH] o[Fe/Hl N Dco o[Dco)
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)

BD+012916 Kllvw +6.47 4150 60.9 0.10 0.18 —-1.99 0.09 2 1.092 0.010
BD+233130 GO +6.95 5039 75.0 242 0.40 —2.55 0.15 2 1.058 0.012
BD+442051 M2V +4.77 3696 60.9 5.00 0.18 —1.50 0.09 4 1.105 0.010
G171-010 M6eV +593 2799 609 512 0.18 - 0.09 2 1.129 0.009
HDO001326B M6V +5.95 3344 609 5.30 0.18 —1.40 0.09 2 1.092 0.009
HD004628 K2V +3.68 4960 75.0 4.60 0.40 -0.29 0.15 2 1.080 0.009
HD010307 G2V +3.57 5838 60.9 4.28 0.18 +0.03 0.09 2 1.057 0.009
HD013043 G2V +5.38 5695 60.9 3.68 0.18 +0.10 0.09 3 1.048 0.009
HD013555  F5V +4.12 6378 60.9 4.01 0.18 —0.35 0.09 3 1.048 0.009
HDO014221  F4V +5.25 6342 609 391 0.18 —-0.35 0.09 3 1.042 0.009
HDO014662  F7lb +4.18 5933 117.6 1.30 0.21 -0.03 0.09 3 1.045 0.011
HD015596  GS5IlI-IV.~ +3.86 4755 75.0 2.50 0.40 -0.70 0.15 3 1.097 0.011
HD015798  F5V +3.47 6345 609 3.85 0.18 —0.16 0.09 3 1.057 0.009
HD016901  GOlb-II +3.56 5345 117.6 0.85 0.21 +0.00 0.09 3 1.053 0.010
HD017361  K1.5llI +2.09 4600 60.9 2.85 0.18 —0.02 0.09 3 1.120 0.011
HD017382 K1V +5.61 5065 75.0 4.50 0.40 -0.13 0.15 3 1.066 0.009
HD020619 GO +5.46 5652 60.9 4.48 0.18 —0.26 0.09 3 1.054 0.010
HD020893  Ka3llI +2.19 4340 609 2.04 0.18 +0.08 0.09 3 1.146 0.011
HDO021017 K4l +2.88 4410 609 2.36 0.18 +0.00 0.09 3 1.138 0.011
HD021197 K5V +5.12 4657 117.6 4.59 0.21 +0.33 0.10 3 1.100 0.010
HD021910  G8IlIl-IV.~ +4.99 4582 609 1.75 0.18 —0.60 0.09 3 1.092 0.011
HD023841  K1lll +3.80 4279 60.9 1.67 0.21 —-0.95 0.09 2 1.130 0.012
HD025329  K1Vsb +6.20 4787 75.0 4.58 040 -—-1.72 0.15 2 1.058 0.009
HD026297  G5-6lvw +6.12 4316 75.0 1.06 0.40 -—-1.67 0.15 3 1.083 0.011
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Tabla A.1:; Continuacion.

Nombre Tipo K Tex o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco)
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)

HD026322  F2IV-V +4.48 7072 60.9 3.49 0.18 +0.16 0.09 3 1.043 0.011
HD026846  Ka3llI +2.27 4541 609 2.62 0.18 +0.15 0.09 2 1.137 0.011
HDO027371  KOlIll +1.51 4271 60.9 3.00 0.18 +0.34 0.09 2 1.105 0.011
HD027819 A7V +4.41 8129 609 4.00 0.18 —0.20 0.09 3 1.047 0.009
HD028305  G9.5llI +1.42 4846 609 2.68 0.18 +0.11 0.09 3 1.106 0.011
HD029139 K5Il —-3.04 3910 75.0 1.59 0.40 -0.34 0.15 3 1.188 0.011
HD030959 M3Svar —0.66 3451 117.6 0.80 0.21 -0.15 0.10 3 1.220 0.010
HD031295  AQOV +4.41 8991 117.6 4.08 0.21 -0.89 0.10 3 1.046 0.009
HD031767 K2l +1.34 4120 609 1.78 0.18 +0.26 0.09 3 1.164 0.011
HD032147 K3V +3.71 4658 100.0 4.47 0.50 +0.02 0.30 3 1.100 0.009
HDO035155  S?I +2.13 3600 117.6 0.80 0.21 -0.72 0.10 2 1.237 0.012
HDO035369  G8lli +2.06 4863 75.0 2.50 0.40 —0.26 0.15 3 1.097 0.011
HDO03560t M1l.5la +1.66 3550 60.9 0.00 0.18 +0.00 0.09 4 1.301 0.010

HD036003 K5V +4.88 4465 60.9 4.61 0.18 +0.09 0.10 3 1.093 0.009
HD036395 M1V +4.00 3590 60.9 4.90 0.21 —0.45 0.09 3 1.116 0.009
HD037160  G8IllI-IV. +1.80 4668 75.0 2.46 0.40 —0.50 0.15 3 1.105 0.011
HDO037536 M2labs +0.97 3789 117.6 0.70 0.21 -0.15 0.10 3 1.294 0.010
HDO037828 KO +4.06 4296 75.0 1.14 0.40 -1.38 0.15 3 1.110 0.011
HDO037984  K1lll +2.21 4404 609 245 0.18 —-0.26 0.09 3 1.129 0.011
HDO038656  G8llI +2.24 4928 60.9 252 0.18 —0.22 0.09 3 1.085 0.011
HD039364  G8Ill/IV  +1.40 4550 60.9 2.10 0.18 —-0.94 0.09 3 1.125 0.012
HDO03980t M2lab —-3.56 3547 60.9 0.00 0.21 +0.03 0.10 3 1.292 0.010
HDO040657  K1.5llI +1.64 4370 60.9 242 0.18 —0.58 0.09 3 1.136 0.011
HDO041597 G8lll +2.89 4700 75.0 2.38 0.40 -—-0.54 0.15 3 1.123 0.011
HD041636  GOlll +3.97 4709 609 250 0.18 —-0.20 0.09 3 1.116 0.011
HD042474 MZ2labpe... +1.85 3789 117.6 0.70 0.21 -0.36 0.10 2 1.277 0.010
HD042543 Mlla-ab +0.80 3789 117.6 0.00 0.21 —0.42 0.10 3 1.298 0.010
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Tabla A.1: Continuacion.

Nombre Tipo K Tt o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco]
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)

HDO044007 G5IVw 4+6.97 4969 75.0 2.26 0.40 —1.47 0.15 3 1071 0.012
HD044889 KOl +3.60 3775 117.6 0.40 0.21 -0.20 0.10 4 1.186 0.014
HD045829 KOlab +3.35 4500 117.6 0.20 0.21 -0.01 0.09 2 1194 0.010
HDO047914 K5l +1.70 3962 60.9 1.50 0.18 +0.05 0.09 3 1.172 0.011
HD048329  G8Ib +0.12 4150 60.9 0.80 0.21 +0.20 0.09 2 1.170 0.012
HD048433 K1l +1.93 4460 100.0 1.88 0.50 -0.25 0.30 3 1.120 0.011
HD048565 F8 +5.80 5929 60.9 3.59 0.18 —0.70 0.09 3 1.048 0.009
HDO049161 K4l +1.58 4176 60.9 1.69 0.18 +0.08 0.09 3 1.153 0.011
HD04933t M1l +0.56 3600 117.6 0.70 0.21 -0.03 0.10 2 1284 0.010
HDO052005 Kd4lab +2.10 4117 60.9 0.60 0.18 —0.20 0.09 2 1.197 0.011
HD052973  GOlbvar  +2.13 5659 117.6 1.37 0.21 +0.34 0.10 3 1.045 0.010
HDO054810 Kolll +2.44 4697 60.9 2.35 0.18 -0.30 0.09 2 1111 0.011
HDO057264  G8lll +2.75 4620 60.9 2.72 0.18 -0.33 0.09 3 1.116 0.011
HD058207  KaOlll +1.56 4788 60.9 255 0.18 —0.12 0.09 3 1.113 0.011
HDO05852% MSlb-llvar —0.68 3238 60.9 0.00 0.18 -0.19 0.09 4 1.315 0.010

HD060179  AlV +1.64 10286 117.6 4.00 0.21 +0.98 0.10 2 1.049 0.009
HD060522  MOllI-lllb  +0.23 3899 60.9 1.20 0.18 +0.12 0.09 2 1177 0.015
HD061064  F6llI +4.21 6449 609 3.21 0.21 +0.42 0.09 3 1.048 0.011
HD061603 K5l +2.17 3870 60.9 1.50 0.18 +0.24 0.09 3 1.204 0.012
HD061606 K2V +4.88 4833 117.6 4.55 0.21 +0.07 0.09 3 1.077 0.009
HDO061772  Kalll +1.33 3995 60.9 147 0.18 +0.08 0.09 2 1.203 0.011
HD062345  G8llla +1.52 5017 60.9 2.63 0.18 —0.08 0.09 3 1.086 0.011
HD062721 K5l +1.23 3954 609 152 0.18 —0.22 0.09 2 1.188 0.011
HD063352  KOlll +2.87 4226 60.9 2.20 0.18 -0.31 0.09 3 1.153 0.011
HDO063791 GO +5.42 4629 75.0 1.76 0.40 -1.63 0.15 2 1.074 0.011
HD064332  S?I +2.30 3500 117.6 0.50 0.21 -0.34 0.10 2 1242 0.010
HDO065714  G8lll +3.91 4840 609 1.50 0.18 +0.27 0.09 2 1.097 0.012

v.c

1e|9]Sa ©29)0I|]I] BASNU B[ 9p Se||a.1ST



Tabla A.1:; Continuacion.

Nombre Tipo K Tex o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco)
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)
HD066141 K2l +1.44 4258 60.9 1.90 0.18 —-0.30 0.09 3 1.145 0.011
HD068284  F8V +6.26 5860 60.9 3.98 0.18 —0.57 0.09 3 1.050 0.009
HD069267  K4lll +0.19 4043 609 151 0.18 —-0.12 0.09 4 1170 0.011
HDO070272 K5Il +0.37 3900 60.9 1.05 0.18 +0.04 0.09 3 1.180 0.011
HDO072184 K2l +3.50 4624 609 261 0.18 +0.12 0.09 2 1.123 0.013
HDO072324  GOlll +3.97 4887 609 213 0.18 +0.16 0.09 3 1.099 0.011
HD072905 G1.5Vb +4.17 5864 60.9 4.48 0.18 —0.04 0.09 3 1.061 0.010
HDO073394  G5lllw +4.95 4500 60.9 1.10 0.18 -1.38 0.09 4 1.088 0.011
HD073593  G8IV +2.96 4717 609 2.25 0.18 —0.12 0.09 4 1.120 0.011
HDO074000  F6VI +8.39 6166 60.9 4.19 0.18 —2.02 0.09 2 1.061 0.010
HDO074395 G2lab +2.85 5250 117.6 1.30 0.21 -0.05 0.09 4 1.076 0.010
HDO74442 KOl +1.56 4657 60.9 251 0.18 —0.06 0.09 3 1.120 0.011
HD075732  G8V +4.01 5079 75.0 4.48 0.40 +0.16 0.15 3 1.076 0.009
HDO076813  G9lll +3.15 6072 117.6 4.20 0.21 —-0.82 0.10 4 1.082 0.010
HD076932  F7-8IV-V  +4.36 5866 100.0 3.96 0.50 -0.93 0.30 3 1.057 0.009
HDO078712  M6SI —1.87 3202 60.9 0.00 0.18 -—0.11 0.09 4 1.216 0.010
HD078732  G8ll +3.20 4900 117.6 2.00 0.21 +0.24 0.10 8 1.108 0.011
HD079211 MOV +4.14 3710 609 471 0.18 —0.40 0.10 3 1.093 0.010
HDO079452  G6lll +3.86 4829 609 235 0.18 —0.84 0.09 4 1.086 0.012
HD081192  G7IlI +4.11 4705 75.0 2.50 0.40 —-0.62 0.15 4 1101 0.011
HD082074  G6IV +4.15 5055 117.6 3.30 0.21 —-0.48 0.10 2 1.088 0.011
HD082885  G8IV-V +3.69 5488 60.9 461 0.18 +0.00 0.09 2 1.061 0.009
HDO083425  Ka3lll +1.58 4120 60.9 2.00 0.18 —0.35 0.09 4 1176 0.011
HDO083618  Ka3llI +0.87 4231 609 1.74 0.18 —0.08 0.09 4 1161 0.011
HDO083632  K2llI +4.72 4214 609 1.00 0.21 -1.39 0.09 4 1.160 0.011
HD085235  A3IV +4.37 11200 1176 3.55 0.21 —0.40 0.10 3 1.049 0.009
HDO085503  KOlll +1.36 4472 75.0 2.33 0.40 +0.23 0.15 3 1.136 0.011
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Tabla A.1: Continuacion.

Nombre Tipo K Tt o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco]
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)

HD085773  G:w?I +7.95 4463 60.9 0.98 0.18 -—2.17 0.09 1 1.056 0.014
HDO087737  AOIlb +3.29 9625 60.9 1.98 0.21 -0.04 0.10 4 1.058 0.010
HD087822  F4V +5.13 6590 60.9 4.15 0.18 +0.14 0.09 4 1.049 0.009
HDO089484  Kllllb —0.81 4470 609 235 0.18 —-0.49 0.09 3 1.119 0.011
HD089822B AOsp?Ill  +3.39 5538 117.6 2.44 0.21 +0.51 0.10 2 1.050 0.010
HD092523  Kalll +1.55 4090 60.9 1.96 0.18 —-0.38 0.09 2 1.163 0.011
HD093487 F8 +6.76 5250 60.9 1.80 0.18 —1.05 0.09 2 1.068 0.012
HD095578  MOllI +0.80 3700 60.9 1.40 0.18 —-0.23 0.09 2 1.206 0.011
HD095735 M2V +3.25 3551 60.9 4.90 0.21 -0.20 0.09 8 1.108 0.009
HD096360  M?I +2.76 3550 117.6 0.50 0.21 —-0.58 0.10 4 1.244 0.012
HD097907  Kalll +2.43 4351 609 2.07 0.18 -0.10 0.09 2 1.162 0.011
HD099648 G8llI-1l +2.83 4850 117.6 1.90 0.21 +0.36 0.10 3 1.097 0.011
HD099998  K4lll +1.24 3863 609 1.79 0.18 —0.16 0.09 4 1.186 0.011
HD101501 G8Vvar +3.58 5401 60.9 4.60 0.18 —0.13 0.09 3 1.054 0.009
HD102224  KOlll +0.98 4383 75.0 2.02 0.40 —0.46 0.15 2 1.148 0.011
HD102328  Kalll +2.63 4390 60.9 2.09 0.18 +0.35 0.09 2 1.155 0.011
HD103095 G8Vp +4.37 5025 60.9 4.56 0.18 -1.36 0.09 4 1.043 0.002
HD103877 AmV +5.88 7341 117.6 4.00 0.21 +0.40 0.09 1 1.038 0.009
HD104307  Ka2lll +3.68 4451 117.6 2.00 0.21 -0.01 0.10 2 1.159 0.012
HD105262 B9 +6.75 8542 117.6 1.50 0.21 -1.37 0.10 2 1.056 0.010
HD107213  F8Vs +5.13 6298 60.9 4.01 0.18 +0.36 0.09 4 1.051 0.009
HD110014 K2l +2.01 4399 60.9 1.47 0.18 +0.10 0.09 3 1151 0.011
HD111631 MO0.5V +4.88 3785 60.9 4.75 0.21 +0.10 0.09 4 1.109 0.011
HD113092 K2l +2.11 4283 60.9 1.95 0.18 —0.37 0.09 3 1.148 0.011
HD113285 M8llI —1.06 2485 117.6 0.00 0.18 - - 1.250 0.012
HD114038 K1l +2.72 4530 609 271 0.18 —0.04 0.09 4 1132 0.011
HD114095 G5 +5.88 4650 60.9 2.40 0.18 —0.70 0.09 2 1.108 0.011
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Tabla A.1:; Continuacion.

Nombre Tipo K Tex o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco)
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)
HD114330 AVl +4.30 9509 117.6 3.80 0.21 -0.01 0.10 2 1.057 0.011
HD114946  G6V +3.11 5171 609 3.64 0.18 +0.13 0.09 3 1.093 0.010
HD11496 M7l +1.50 3012 112.8 0.00 0.18 —-0.81 0.09 8 1.295 0.010
HD117176 G5V +3.50 5525 60.9 381 0.18 —0.10 0.09 2 1.067 0.009
HD117876  G8lll +3.87 4782 75.0 225 0.40 —0.50 0.15 3 1.106 0.012
HD119228  M2lll +0.33 3600 60.9 1.60 0.18 +0.30 0.09 8 1.208 0.011
HD119667 K5 +4.18 3700 117.6 1.00 0.21 -0.35 0.10 4 1.219 0.011
HD120933  K5llI —0.00 3820 60.9 1.52 0.18 +0.50 0.09 8 1.226 0.012
HD121130 M3l —0.24 3672 117.6 1.25 0.21 -0.24 0.10 2 1.216 0.012
HD121299 K2l +2.85 4710 60.9 2.64 0.18 —-0.03 0.09 4 1.125 0.011
HD122563 F8Iv +3.73 4566 75.0 1.12 0.40 -—-2.63 0.15 4 1.058 0.011
HD122956  G6IV-Vw +5.89 4635 75.0 1.49 0.40 -—-1.75 0.15 2 1.084 0.010
HD123299 A0l +3.63 9894 60.9 290 0.21 +0.12 0.10 5 1.048 0.011
HD123657  MA4lll —0.23 3450 609 0.85 0.21 +0.00 0.09 4 1.231 0.013
HD124186 K4l +3.59 4347 60.9 2.10 0.18 +0.24 0.09 3 1144 0.011
HD124850 F7IV +2.80 6116 60.9 3.87 0.18 -—0.11 0.09 3 1.051 0.009
HD124897 K2llIp —2.91 4361 75.0 1.93 0.40 -0.53 0.15 2 1137 0.013
HD126327  M7.51ll +1.74 2819 60.9 0.00 0.18 —-0.58 0.09 4 1.282 0.013
HD126681  G3V +7.63 5536 60.9 4.65 0.18 —1.25 0.09 2 1.068 0.010
HD126778  KOlIll +5.84 4847 609 234 0.21 —-0.62 0.09 2 1.120 0.011
HD127243  G3IV +3.15 4978 75.0 3.20 0.40 —0.59 0.15 3 1.091 0.012
HD130694 K4l +1.10 4040 609 1.85 0.18 —-0.34 0.09 3 1.173 0.011
HD130705 K4ll-11 +3.95 4336 60.9 2.10 0.18 +0.41 0.09 4 1151 0.011
HD131430  K2/K3Ill  +2.20 4190 60.9 2.18 0.18 +0.04 0.09 4 1.159 0.011
HD131918  K4lll +2.09 3970 60.9 1.49 0.18 +0.22 0.09 3 1.173 0.012
HD132345 K3l-IVp  +3.26 4374 60.9 1.60 0.18 +0.23 0.09 3 1.155 0.013
HD134063  G5lll +5.47 4885 60.9 234 0.21 —-0.69 0.09 4 1109 0.011
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Tabla A.1: Continuacion.

Nombre Tipo K Tt o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco]
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)
HD135722 G8lll +1.22 4847 75.0 2.56 0.40 -—-0.44 0.15 2 1.086 0.011
HD136726  K4lll +1.93 4120 60.9 2.03 0.18 +0.07 0.09 4 1.190 0.014
HD137471 M1l +1.03 3422 60.9 1.10 0.18 +0.07 0.10 3 1194 0.010
HD137704  KA4lll +2.11 4095 60.9 197 0.18 —0.27 0.09 4 1.166 0.011
HD137759 K2l +0.77 4498 60.9 2.38 0.18 +0.05 0.09 3 1.125 0.012
HD137909  FOp +3.45 8541 117.6 4.25 0.21 +0.83 0.10 3 1.047 0.009
HD138481  Kblll +1.21 3890 609 1.64 0.18 +0.20 0.09 4 1.166 0.018
HD139641  G7.5lllb  +3.10 5030 60.9 3.22 0.18 —0.55 0.09 2 1.081 0.011
HD140160  AOp...V +5.20 9164 117.6 3.30 0.21 -0.25 0.10 2 1.050 0.011
HD141527  GOlab:pe +4.56 6816 60.9 0.48 0.18 —0.50 0.09 4 1.042 0.014
HD141714  G3.5llI +2.66 5230 60.9 3.02 0.18 —-0.29 0.09 5 1.075 0.012
HD145675 KOV +4.71 5264 75.0 4.66 0.40 +0.34 0.15 4 1.080 0.009
HD146051  MO.5llI —1.17 3793 117.6 1.40 0.21 +0.32 0.10 2 1.189 0.011
HD147923  M... +3.46 3600 117.6 0.80 0.21 -0.19 0.10 4 1.221 0.011
HD148783  M6llI +0.29 3279 112.8 0.20 0.21 —-0.06 0.09 4 1.249 0.012
HD148897 G8pll +1.96 4284 1176 1.15 0.21 -0.75 0.09 2 1.116 0.011
HD149009 K5l +2.04 3910 60.9 1.60 0.18 +0.30 0.09 3 1.209 0.012
HD149661 KOV +391 5168 60.9 4.63 0.18 +0.04 0.09 4 1.075 0.009
HD150012  F5lII-IV +5.26 6505 60.9 3.90 0.18 +0.16 0.09 3 1.058 0.009
HD150680  F9IV +1.28 5672 60.9 3.74 0.18 +0.01 0.09 2 1.055 0.009
HD151203  Ma3lllab +0.89 3640 60.9 0.70 0.18 -0.10 0.10 3 1.218 0.011
HD154733 K3lll +2.48 4279 60.9 2.10 0.18 +0.00 0.09 4 1.165 0.011
HD155763 Bélll +3.60 13397 117.6 4.24 0.18 —0.95 0.10 2 1.049 0.010
HD156014  M5lb-II —-1.99 3161 112.8 0.00 0.21 +0.00 0.09 2 1.267 0.012
HD156026 K5V +3.86 4541 60.9 454 0.18 —0.37 0.09 2 1.106 0.009
HD156283  K3llvar —0.02 4460 609 233 0.18 +0.18 0.09 3 1.176 0.011
HD157910 G5l +4.39 5137 60.9 1.83 0.18 —-0.32 0.09 3 1.077 0.011
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Tabla A.1:; Continuacion.

Nombre Tipo K Tex o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco)
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)
HD160933  F9V +4.82 5684 75.0 3.90 0.40 -0.32 0.15 2 1.061 0.009
HD161096 K2l +0.43 4543 60.9 2.16 0.18 +0.08 0.09 2 1.138 0.016
HD161797  G5IV +1.51 5411 75.0 3.87 0.40 +0.16 0.15 3 1.067 0.010
HD161817  A2VI(HB) +6.29 7759 60.9 2.95 0.18 —0.95 0.09 2 1.046 0.010
HD163990  M6Svar  +0.19 3365 117.6 0.70 0.21 +0.01 0.10 3 1.247 0.011
HD163993  G8lli +1.73 5028 60.9 270 0.18 +0.03 0.09 3 1.087 0.012
HD164058 K5Il —1.16 3930 609 1.26 0.18 —0.05 0.09 4 1.18% 0.012
HD164136  F2II +2.77 6799 117.6 2.63 0.21 -0.30 0.10 3 1.044 0.011
HD164349 KO0.5llb +1.93 4446 60.9 1.50 0.18 +0.39 0.09 4 1157 0.011
HD166208  G8lll... +2.93 4919 75.0 2.52 0.40 +40.08 0.15 3 1.075 0.011
HD167768  Ga3lll +3.89 5235 609 1.61 0.21 —-0.68 0.09 4 1.085 0.011
HD168322  G8.5Illb  +3.93 4793 60.9 2.00 0.18 —0.40 0.09 3 1111 0.012
HD168720 M1l +0.74 3810 60.9 1.10 0.18 +0.00 0.10 4 1211 0.012
HD168723  KOIllI-IV +1.05 4859 75.0 3.13 0.40 -0.19 0.15 2 1.099 0.011
HD173819 KOlbpvar +2.15 4421 117.6 0.00 0.21 -0.88 0.10 3 1121 0.012
HD174638 B7Ve.... +3.19 12136 60.9 2.50 0.18 +0.43 0.09 3 1.041 0.011
HD175865 M5III —1.83 3520 60.9 0.50 0.18 +0.14 0.10 4 1250 0.012
HD181096  F6IV: +6.47 6276 75.0 4.09 0.40 —0.26 0.15 2 1.047 0.009
HD182835 F2lb +4.01 7350 721.4 2.15 0.32 +0.09 0.29 2 1.050 0.010
HD184499 GOV +5.07 5738 100.0 4.02 0.50 -0.66 0.30 4 1.044 0.009
HD184786 M4.5111 4+0.74 3467 117.6 0.60 0.21 -0.04 0.10 4 1234 0.012
HD185144 KOV +290 5260 75.0 4.55 0.40 -0.24 0.15 4 1.061 0.009
HD187216 R... +6.02 3500 117.6 0.40 0.21 —-2.48 0.10 4 1.138 0.010
HD187921  KOvar +3.80 6000 117.6 1.00 0.21 +0.28 0.10 3 1.046 0.012
HD188119  G8lll +1.73 4915 75.0 261 0.40 -0.32 0.15 3 1.098 0.012
HD191277 K3lll +2.72 4459 60.9 2.71 0.18 +0.30 0.09 4 1131 0.011
HD195593  Fb5lab +3.65 6700 721.4 1.95 0.18 +0.12 0.09 3 1.046 0.012
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Tabla A.1: Continuacion.

Nombre Tipo K Tt o[Teg] logg oflogg] [Fe/H] o[Fe/Hl N Dco o[Dco]
Espectral (mag) (K) (dex) (dex)
HD199799 M1l +1.33 3400 117.6 0.30 0.21 -0.24 0.10 4 1.241 0.012
HD202447  GOlll+... +2.34 6087 60.9 3.24 0.18 +0.09 0.09 5 1.085 0.010
HD209369  F5V +3.96 6217 609 3.85 0.18 —0.26 0.09 2 1.051 0.009
HD216228  KOlll +1.27 4768 75.0 2.49 0.40 +0.01 0.15 2 1.118 0.011
HD217382  K4lll +1.49 4035 609 1.24 0.18 —0.25 0.09 2 1.182 0.011
HD223047 G5Ib 4247 4990 117.6 1.50 0.21 +0.18 0.10 2 1.140 0.010
HD232078  K4-5llI +4.19 4008 60.9 0.30 0.18 -1.73 0.09 4 1139 0.011
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Apéendice B
Estrellas de @imulos globulares para el
calculo de las funciones de ajuste

En la Tabla B.1 se presentan las estrellas de cUmulos glasulie los trabajos Fro-
gel et al. (2001) y Stephens & Frogel (2004) utilizadas paraglementar la biblioteca
estelar en el calculo de las funciones empiricas de aji@i€apitulo 5. Para cada estrella
indicamos los parametros atmosféric@sq( log g y [Fe/H]) calculados en este trabajo
(§ 5.4.2) a partir de los datos fotométricos de la Tabla B.2gwon las incertidumbres
asociadas a dichos parametre$i{g|, o[log g] y o[Fe/H], respectivamente), y el indice
Dco derivado de las medidas dgl. presentadas por los autorgs3(6) junto con una
estimacion de su erref{D¢o|. Las estrellas consideradas como de la AGB para el calculo
de las funciones de ajuste aparecen sefaladas. con

En la Tabla B.2 presentamos los datos fotométricos de tesdlas de cUmulos ne-
cesarios para derivar sus parametros atmosfericost(2).

Los datos de estas tablas se encuentran disponibles ertdoghaetronico en
http://ww. ucmes/info/Astrof/ellipt/CO htmni.
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282 Estrellas de émulos globulares para el @lculo de las funciones de ajuste

Tabla B.1: Estrellas de cUmulos de Frogel et al. (2001)zatias en el calculo de las
funciones de ajuste. Las estrellas de la AGB estan marcadas

Nombre Tt o|Teg] logg ollogg] [Fe/lH] o[Fe/lH] Dco o[Dco]
(K) (dex) (dex)
Liller1-6 3612 127.0 +0.05 0.11 —0.61 0.09 1.250 0.047
Liller1-7 3671 96.0 +0.07 013 —0.61 0.09 1.178 0.043
Liller1-157* 4011 1210 -0.11 011 —0.61 0.09 1.248 0.047
Liller1-158 3671 96.0 —-0.02 0.11 -0.61 0.09 1.245 0.047
Liller1-162 3627 119.0 +0.29 0.11 —0.61 0.09 1.214 0.045
Liller1-166 3973 118.0 +0.56 0.13 —0.61 0.09 1.150 0.041
Liller1-299 3150 134.0 —0.07 0.11 -0.61 0.09 1.255 0.047
M69-1 3830 106.0 +0.04 0.10 —0.78 0.03 1.215 0.023
M69-11-37 3716 970 +0.09 012 —0.78 0.03 1.178 0.022
M69-1-40 3917 113.0 +0.25 0.12 —0.78 0.03 1.166 0.022
M69-2 3864 109.0 +0.30 0.11  —0.78 0.03 1.215 0.023
M69-3 3864 109.0 +0.30 0.11  —0.78 0.03 1.212 0.023
M69-4 3899 112.0 +0.41 0.12 —0.78 0.03 1.219 0.024
M71-29 3641 108.0 +0.09 0.12 —0.84 0.06 1.203 0.017
M71-30 3992 120.0 +0.68 0.13 —0.84 0.06 1.185 0.016
M71-B 3764 100.0 +0.25 0.12 —0.84 0.06 1.188 0.016
M71-46 4011 121.0 +0.80 0.11 —0.84 0.06 1.195 0.016
M71-A4 4153 134.0 +0.79 0.13 —0.84 0.06 1.178 0.016
M71-1=H 3796 103.0 +0.86 0.12 —0.84 0.06 1.175 0.016
M71-2=l 4565 173.0 +1.08 011 —-0.84 0.06 1.149 0.015
M71-3=113 3954 116.0 +0.83 0.13 —0.84 0.06 1.192 0.016
M71-4=45 4011 121.0 +0.87 0.13 —0.84 0.06 1.171 0.016
M71-5=64 4153 134.0 +1.42 0.10 -0.84 0.06 1.159 0.016
M71-6=66 4649 182.0 +1.39 0.10 —-0.84 0.06 1.137 0.015
M71-8=21 4458 162.0 +1.45 0.13 —-0.84 0.06 1.138 0.015

NGC0104-A02 3533 128.0 +0.08 0.13 —0.78 0.02 1.214 0.035
NGC0104-w12 3780 102.0 +0.05 0.10 —-0.78 0.02 1.225 0.036
NGC0104-A19 3554 128.0 +0.10 0.12 —0.78 0.02 1.181 0.034
NGC0104-V07 3764 100.0 +0.21 0.13 -0.78 0.02 1.188 0.034
NGC0104-V06 3864 109.0 +0.43 0.12 —0.78 0.02 1.172 0.033
NGC0104-L168 3882 110.0 +0.43 0.12 —0.78 0.02 1.215 0.035
NGC0104-5529 3973 118.0+0.64 0.13 —0.78 0.02 1.205 0.035
NGC0104-2426 4070 126.0+0.93 0.12 —0.78 0.02 1.170 0.033
NGC0104-1505 4070 126.0+096 0.12 —0.78 0.02 1.184 0.034
NGC0104-4418 4091 128.0+0.95 0.11 —0.78 0.02 1.188 0.034
NGC0104-1510 4153 134.0+1.01 0.14 -0.78 0.02 1.168 0.033
NGC0104-2416 4219 140.0+133 0.15 —-0.78 0.02 1.177 0.034
NGC0104-6408 4383 155.0+1.44 0.14 —-0.78 0.02 1.163 0.033
NGC0288-A96 4070 126.0 +0.50 0.10 —1.14 0.03 1.144 0.016
NGC0288-A78 4132 132.0 +0.67 011 —-1.14 0.03 1.148 0.016
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Tabla B.1: Continuacion.

Nombre Tg o|Teg] logg ollogg] [FeH] o[Fe/H] Dco o[Dcol
(K) (dex) (dex)

NGC0288-C20 4153 134.0 +0.71 011 -1.14 0.03 1.118 0.015
NGC0288-A77 4219 140.0 +0.83 0.10 —1.14 0.03 1.135 0.016
NGC0288-A245 4433 160.0 +1.10 0.12 —-1.14 0.03 1.124 0.015
NGCO0362-11111 4011 121.0 +0.37 0.10 —-1.09 0.03 1.162 0.035
NGC0362-IV100 4091 128.0 +0.50 0.10 —-1.09 0.03 1.145 0.034
NGCO0362-11163 4031 123.0 +0.52 0.10 —1.09 0.03 1.169 0.036
NGCO0362-11144 4091 128.0 +0.66 0.10 —1.09 0.03 1.119 0.033
NGCO0362-11I70 4310 148.0 +0.75 0.10 —1.09 0.03 1.088 0.031
NGC5927-100 3847 107.0 +0.01 011 -0.64 0.01 1.246 0.046
NGC5927-799 3847 107.0 +0.38 0.12 —-0.64 0.01 1.243 0.045
NGC5927-627 3864 109.0 +0.51 0.11 —-0.64 0.01 1.203 0.043
NGC5927-532 3992 120.0 +0.80 0.12 —-0.64 0.01 1.167 0.041
NGC5927-622 4175 136.0 +1.00 0.15 —0.64 0.01 1.152 0.040
NGC5927-536 4310 148.0 +1.27r 0.15 —-0.64 0.01 1.191 0.042

NGC6388-1 3954 116.0 —0.34 0.13 —-0.74 0.18 1.238 0.038
NGC6388-3 3899 112.0 —0.05 011 -0.74 0.18 1.230 0.038
NGC6388-4 3701 96.0 +0.09 0.13 —0.74 0.18 1.204 0.037

NGC6440-KF-1 3847 107.0 +0.41 0.13 -0.62 0.10 1.179 0.018
NGC6440-KF-2 3813 105.0 +0.46 0.11  —0.62 0.10 1.210 0.018
NGC6440-KF-3 3716 97.0 +047 0.12 —0.62 0.10 1.196 0.018
NGC6440-KF-4 3686 94.0 4+0.50 0.12 —0.62 0.10 1.193 0.018
NGC6440-KF-5 3864 109.0 +0.53 0.11  —0.62 0.10 1.239 0.019
NGC6440-KF-6 3747 99.0 +0.57 0.12 —0.62 0.10 1.188 0.018
NGC6440-KF-8 3747 99.0 4+0.67 0.11 —0.62 0.10 1.196 0.018
NGC6440-KF-7 3796 103.0 +0.67 0.12 —0.62 0.10 1.201 0.018
NGC6528-7 3864 109.0 +0.30 0.11  —0.61 0.08 1.220 0.029
NGC6528-11 3732 98.0 +0.05 0.11 —-0.61 0.08 1.242 0.030
NGC6528-22 3813 105.0 +0.37 0.12 —0.61 0.08 1.275 0.031
NGC6528-6 3917 113.0 +0.41 0.12 -0.61 0.08 1.248 0.030
NGC6553-20 3780 102.0 -0.16 0.12 —0.60 0.04 1.209 0.034
NGC6553-19 3551 138.0 -0.02 0.10 —-0.60 0.04 1.227 0.035
NGC6553-25 3747 99.0 +0.14 0.14 —-0.60 0.04 1.229 0.036
NGC6553-16 3917 113.0 +0.27 0.11 —-0.60 0.04 1.288 0.038
NGC6553-26 3847 107.0 +0.32 0.13 —0.60 0.04 1.281 0.038
NGC6553-14 3813 105.0 +0.38 0.12 —0.60 0.04 1.265 0.037
NGC6553-2 3656 105.0 +0.42 0.12 —0.60 0.04 1.192 0.034
NGC6624-KF-1 3917 113.0 +0.40 0.11  —0.70 0.03 1.230 0.034
NGC6624-KF-2 3917 113.0 +0.53 0.13 —-0.70 0.03 1.160 0.030
NGC6624-KF-3 3917 113.0 +0.54 0.13 —0.70 0.03 1.162 0.030
NGC6624-KF-4 3899 112.0 +0.82 0.14 —-0.70 0.03 1.218 0.033
NGC6624-KF-5 4070 126.0 +0.96 0.15 —0.70 0.03 1.197 0.032
NGC6712-LM5 4111 130.0 +0.55 0.10 —-0.94 0.03 1.223 0.024
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Tabla B.1: Continuacion.

Nombre Tt o|Teg] logg ollogg] [Fe/lH] o[Fe/lH] Dco o[Dco]
(K) (dex) (dex)

NGC6712-LCO1 4132 132.0 40.58 0.11 —-0.94 0.03 1.211 0.023
NGC6712-LCO3 4219 140.0 40.61 0.10 —-0.94 0.03 1.188 0.023
NGC6712-LM8 4111 130.0 40.71 0.11 094 0.03 1.157 0.022
NGC6712-LM10 4264 144.0 +0.72 0.10 —-0.94 0.03 1.194 0.023
NGC6712-B66 4196 138.0 +-0.85 0.12 —-0.94 0.03 1.195 0.023

Terzan2-1 4241 142.0 +0.40 0.10 —-0.65 0.14 1.158 0.034
Terzan2-2 3973 118.0 +0.41 0.11 -0.65 0.14 1.205 0.037
Terzan2-3 3899 112.0 +0.43 0.12 —-0.65 0.14 1.260 0.040
Terzan2-4 4175 136.0 +-0.44 0.11 —-0.65 0.14 1.215 0.037
Terzan2-5 3936 115.0 +0.56 0.12 —-0.65 0.14 1.200 0.037
Terzan2-7 4111 130.0 +0.61 0.10 —-0.65 0.14 1.199 0.037

Terzan2-8 4132 132.0 +0.62 0.10 —-0.65 0.14 1.151 0.034
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Tabla B.2: Datos fotométricos (corregidos de extinciéenyojecimiento) utilizados para
derivar la temperatura efectivd o) y la gravedad superficialdg g) de las estrellas
de cimulos utilizadas para el calculo de las funcionesjagteadel indice Ro. Para
cada estrella se indica también el valor del indigggl; y la dispersion media de las
medidas para cada cimule|{r..c1]) que se han utilizado para calculag®y su error.
Referencias: (1) Stephens & Frogel (2004) y (2) Frogel €2a01).

Nombre (J — K)() MKO |Frogol U[IFgogol] Ref.
(mag)  (mag) &) (A
Liller1-6 1.17 —6.50 21.43 4.33 1
Liller1-7 1.13 —6.45 14.53 4.33 1
Liller1-157 0.93 —6.80 21.23 4.33 1
Liller1-158 1.13 —6.62 20.93 4.33 1
Liller1-162 1.16 —6.05 18.00 4.33 1
Liller1-166 0.95 —5.47 11.58 4.33 1
Liller1-299 1.38 —6.73 21.88 4.33 1
M69-1 1.03 —6.53 18.12 2.26 2
M69-11-37 1.10 —6.39 14.48 2.26 2
M69-1-40 0.98 —6.11 13.24 2.26 2
M69-2 1.01 —6.03 18.15 2.26 2
M69-3 1.01 —6.03 17.83 2.26 2
M69-4 0.99 —-5.80 18.49 2.26 2
M71-29 1.15 —6.42 16.96 1.63 2
M71-30 0.94 —5.17 15.17 1.63 2
M71-B 1.07 —6.12 15.51 1.63 2
M71-46 0.93 —4.97 16.23 1.63 2
M71-A4 0.86 —4.94 1452 1.63 2
M71-1=H 1.05 —4.85 14.17 1.63 2
M71-2=I 0.69 —4.26 11.45 1.63 2
M71-3=113 0.96 —4.94 15.88 1.63 2
M71-4=45 0.93 —4.85 13.82 1.63 2
M71-5=64 0.86 —-3.59 12.53 1.63 2
M71-6=66 0.66 -3.56 10.22 1.63 2
M71-8=21 0.73 —-3.43 10.34 1.63 2
NGC0104-A02 1.21 —6.43 18.08 3.40 2
NGC0104-wW12 1.06 —6.49 19.15 3.40 2
NGC0104-A19 1.20 —6.38 14.82 3.40 2
NGC0104-V07 1.07 —6.21 15.52 3.40 2
NGC0104-V06 1.01 —5.74 13.92 3.40 2
NGC0104-L168 1.00 -5.73 18.14 3.40 2
NGC0104-5529 0.95 526 17.22 3.40 2
NGC0104-2426 0.90 —-4.69 13.66 3.40 2
NGC0104-1505 0.90 —-4.66 15.08 3.40 2
NGC0104-4418 0.89 —4.63 15.48 3.40 2
NGC0104-1510 0.86 —4.42 13.44 3.40 2
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Tabla B.2: Continuacion.

Nombre (J — K)O MKO IF‘rogel U[IFgogel] Ref.
(mag) (mag) A) A
NGC0104-2416 0.83 —-3.81 14.42 3.40 2
NGC0104-6408 0.76 —-3.44 1294 3.40 2
NGC0288-A96 0.90 —5.64 10.95 1.70 2
NGC0288-A78 0.87 —5.29 11.34 1.70 2
NGC0288-C20 0.86 -5.19 8.13 1.70 2
NGC0288-A77 0.83 —4.90 9.96 1.70 2
NGC0288-A245 0.74 —-4.33 8.78 1.70 2
NGC0362-111-11 0.93 —5.89 12.80 3.66 2
NGC0362-1V-100 0.89 —-5.61 11.01 3.66 2
NGC0362-111-63 0.92 —5.59 13.57 3.66 2
NGCO0362-111-44 0.89 —5.27 8.25 3.66 2
NGC0362-1I-70 0.79 —5.08 4.62 3.66 2
NGC5927-100 1.02 —6.58 21.07 421 2
NGC5927-799 1.02 —5.83 20.75 421 2
NGC5927-627 1.01 —5.57 16.98 421 2
NGC5927-532 0.94 —5.01 13.34 421 2
NGC5927-622 0.85 —4.43 11.79 421 2
NGC5927-536 0.79 —-3.80 15.78 421 2
NGC6388-1 0.96 —7.20 20.36 3.58 2
NGC6388-3 0.99 —6.71 19.59 3.58 2
NGC6388-4 1.11 —6.40 17.12 3.58 2
NGC6440-KF-1 1.02 —5.75 14.62 1.77 2
NGC6440-KF-2 1.04 —5.70 17.70 1.77 2
NGC6440-KF-3 1.10 —5.70 16.26 1.77 2
NGC6440-KF-4 1.12 —5.64 16.01 1.77 2
NGC6440-KF-5 1.01 —5.53 20.46 1.77 2
NGC6440-KF-6 1.08 —5.48 15.47 1.77 2
NGC6440-KF-8 1.08 —5.23 16.33 1.77 2
NGC6440-KF-7 1.05 —5.23 16.80 1.77 2
NGC6528-7 1.01 —6.01 18.66 2.74 2
NGC6528-11 1.09 —6.49 20.68 2.74 2
NGC6528-22 1.04 —5.84 23.67 2.74 2
NGC6528-6 0.98 —5.79 21.26 2.74 2
NGC6553-20 1.06 —-6.91 17.57 3.35 2
NGC6553-19 1.20 —6.62 19.31 3.35 2
NGC6553-25 1.08 —6.30 19.44 3.35 2
NGC6553-16 0.98 —6.08 24.84 3.35 2
NGC6553-26 1.02 —5.96 24.20 3.35 2
NGC6553-14 1.04 —5.83 22.77 3.35 2
NGC6553-2 1.14 —5.77 15.88 3.35 2
NGC6624-KF-1 0.98 —5.81 19.53 3.16 2
NGC6624-KF-2 0.98 —5.50 12.65 3.16 2
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Tabla B.2: Continuacion.

Nombre (J — K)O Mk o IFrogel U[IFrogel] Ref.
(mag) (mag) &) (A
NGC6624-KF-3 0.98 548 1281 3.16 2
NGC6624-KF-4 0.99 —497 18.42 3.16 2
NGC6624-KF-5 0.90 —4.65 16.44 3.16 2
NGC6712-LM5 0.88 —-5.52 18.89 2.26 2
NGC6712-LCO1 0.87 —5.43 17.79 2.26 2
NGC6712-LCO3 0.83 535 1551 2.26 2
NGC6712-LM8 0.88 —5.16 12.28 2.26 2
NGC6712-LM10 0.81 —-5.14 16.12 2.26 2
NGC6712-B66 0.84 —4.84 16.16 2.26 2
Terzan2-1 0.82 —-5.82 12.45 3.60 1
Terzan2-2 0.95 578 17.15 3.60 1
Terzan2-3 0.99 573 2239 3.60 1
Terzan2-4 0.85 —-5.72 18.16 3.60 1
Terzan2-5 0.97 —5.46 16.67 3.60 1
Terzan2-7 0.88 —5.36 16.58 3.60 1
Terzan2-8 0.87 —-5.33 11.67 3.60 1
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Apeéendice C
Ajustes para la determinacon de los
parametros dinamicos

En las siguientes figuras presentamos los ajustes readizamtonovel para el
calculo de los parametros dinamicos (dispersion decighdess y velocidad radiall’)
de las galaxias de la muestra de observacion. Representanme panel inferior de cada
figura el espectro central de la galaxia (rojo) y el modelo @e>da con los parametros
finales dey, o y V que mejor ajusta (verde), mientras que en el panel superiepsesen-
tan las diferencias entre ambos espectros. Como se pueele @stas diferencias, el buen
ajuste general alcanzado en dos caracteristicas edpsctos indica que las estimaciones
obtenidas son realistas.
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Figura C.1Ajuste final alcanzado camovel para las galaxias de la muestra. Dentro de cada
figura, en el panel inferior se presentan en rojo el espeemtral de la galaxia y en verde el
modelo de galaxia de parametrgsr y V que mejor reproduce el espectro observado, mientras
gue en el panel superior se presentan las diferencias enfi@seespectros.
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Continuacion de la Figura C.1.
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Continuacion de la Figura C.1.



Apeéendice D
Determinacion de los paametros
dinamicos

A continuacion representamos la proyeccion en el plantosialoresy, oy V
calculados en las simulaciones de cada una de las galaxiasriestra para estimar los
errores asociados a estos parametros segin se expfidazien estas figuras sefialamos
en rojo los valores finales de los parametros y con crucegloses que no hemos con-
siderado en el calculo por alejarse de los valores masapteb en los tres graficos. Los
valores finales de la dispersion de velocidades y |la vedakiddial para todas las galaxias
observadas, junto con sus correspondientes errorescapdigtados en la Tabla 7.2.
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Figura D.1:Representacion de los paramettiosr y V obtenidos en las simulaciones para cada
galaxia de la muestra. Los puntos no considerados en elleael error de los parametros estan
sefialados con cruces. Los puntos rojos mayores indicatitaaeion final de los parametros. Las
velocidades/ son las calculadas por el programavel después de mover las estrellas a la ve-
locidad radial estimada en el intervalo dptico por otraeaas (por ello, los valores representados
son pequefios).
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Continuacion de la Figura D.1.
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Apeéendice E
Medidas de losindices infrarrojos

En este apéndice presentamos las regiones espectralespoodientes a los indi-
ces infrarrojos estudiados en este trabajo (Nal, Fal) y Do ) de las galaxias de campo
y del cimulo de Fornax. Para cada indice, se muestrantambaue definen el continuo
y la absorcion en cada caso.
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Medidas de losindices infrarrojos
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Figura E.8:Region del indice Bo para las galaxias de Fornax.
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