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Homenaje vil

Jorge Sahade, hombre de gran determinacién e incansable espiritu,
nos abandoné a la edad de 97 anos el pasado 18 de diciembre. Fue uno de los
primeros astrénomos recibidos en universidades argentinas y a lo largo de una
carrera de significativa relevancia a nivel nacional e internacional ha dejado su
marca imborrable en la comunidad astrondémica.

Guillermo E. Sierra - 1992

Jorge Sahade (Alta Gracia 1915 - La Plata 2012)
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Nacido el 23 de febrero de 1915 en Alta Gracia, Cérdoba, era hijo de in-
migrantes sirios que se radicaron en el pafs antes de la primera guerra mundial.
Su educacion secundaria transcurrié en el Colegio Monserrat, Cérdoba, donde
descubrié su aficién por la matemaética. A pesar de los deseos de su madre de
que siguiera la carrera de medicina, se inscribié en ingenierfa civil en la Univer-
sidad de Cérdoba, para pronto pasar a la carrera de agrimensura con la idea de
ver luego la posibilidad de seguir matematica en Buenos Aires. Sin embargo, las
tareas de agrimensura involucraban mucho de observaciones astronémicas y fue
alli donde comenzdé su interés por la astronomfa. Se recibié de Agrimensor en
1937 y al afio siguiente consiguid un puesto en el Instituto Geografico Militar
de Buenos Aires, primero en la oficina de fotogrametria y luego en geodesia.
Aln viviendo en la ciudad de Buenos Aires comenzo la carrera de astronomia
en La Plata, ciudad a la que se mudé al poco tiempo con una posicién en el
Observatorio de La Plata.

Siguid estudios doctorales en el area de astrofisica, impulsado por el direc-
tor del Observatorio, Ing. Aguilar, quien deseaba desarrollar esa nueva rama de
la astronomia en la institucién. Se doctoré en 1943 e inmediatamente tuvo la
oportunidad de viajar al Observatorio Yerkes (Universidad de Chicago) en oc-
tubre de ese afio, junto con Carlos Cesco, con una beca de la Universidad de La
Plata para trabajar con Otto Struve en espectrometria de binarias eclipsantes.
Retorné al pais en febrero de 1946 con una posicién en el Observatorio de Cér-
doba, del que llegd a ser director entre los anos 1953 y 1955. Obtuvo una beca
de la Fundacién Guggenheim en astroffsica que le permitié volver a trabajar con
Struve, esta vez en Berkeley (Universidad de California), desde enero de 1955
a junio de 1958. Fue trabajando con Struve que comenzé el desarrollo de una
fructifera produccion cientifica relacionada con binarias interactuantes, estrellas
simbidticas y Wolf-Rayet que culminé con unas doscientas publicaciones en re-
vistas cientificas de alto impacto a lo largo de su vida. Jorge Sahade propuso
una explicacion alternativa a la anomalfa en las lineas espectrales de binarias
al modelar el intercambio de masa dentro del sistema, lo que motivé rebautizar
este efecto como Struve-Sahade.

De regreso al pafs, en 1958, fue Jefe del Departamento de Astrofisica I1 en
el Observatorio de La Plata. Fue director del Observatorio en 1968 y el primer
Decano de la Facultad de Ciencias FExactas de la Universidad de La Plata en
1969. Tuvo una actuacion relevante en la fundacién de la Asociacién Argenti-
na de Astronomia en 1958, de la cual fue su presidente durante dos perfodos
consecutivos (1963-69). Lider6 los esfuerzos para la adquisicién del telescopio de
2,15m que actualmente lleva su nombre en el Complejo Astronémico El Leonci-
to. Fue el alma mater y primer director (1971-74) del Instituto de Astronomfa
y Fisica del Espacio, la materializacién de una idea que surgié de su prolifica
mente al querer llevar la astronomfa al nivel espacial. Fue el primer presidente
de la Comisién Nacional de Actividades Espaciales (1991-94).

A nivel internacional, Jorge Sahade tuvo una destacada actuacién en el seno
de la Unién Astrondémica Internacional, de la cual fue miembro desde 1946. Fue
su presidente durante el perfodo 1985-88, el primero de Latinoamérica. Fue pre-
sidente de la Comisién 29 sobre espectros estelares (1964-67) y vicepresidente del
Consejo Ejecutivo en dos oportunidades (1967-70 y 1970-73). Fomenté la par-
ticipacién entre astronomos latinoamericanos y fue de los primeros en apoyar la
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inclusién de Argentina como miembro del Consorcio Gemini. Fue profesor visi-
tante en universidades de EEUU, Reino Unido, Bélgica, Francia, Pert y Brasil.
Fue miembro de varias academias cientificas, como la Academia Nacional de
Ciencias de Buenos Aires y de Cérdoba y la Real Academia de Ciencias Exac-
tas, Fisicas y Naturales de Madrid, entre otras. Recibié numerosos premios y
distinciones a lo largo de su carrera, como el Premio Konex (1983) y el Premio
a la Trayectoria de la Asociacién Argentina de Astronomfa (2006), por nombrar
solo dos.

Su espiritu incansable, su fructifera vida cientffica y su devocién por la as-
tronomia seran siempre recordados por aquellos de nosotros que hemos tenido
el honor de conocerlo. Hoy su nombre perdura en el asteroide (2605) 1974QA,
en el Premio a la Trayectoria que otorga la Asociacion Argentina de Astronomfa
trienalmente y en el mayor telescopio éptico que nuestro pafs ha instalado en el
territorio. Su memoria trascenderd su presencia fisica, para orgullo de la comu-
nidad astrondémica argentina.

Adridn Rovero
Editor

Anécdotas ... Jorge Sahade por nosotros

Al momento de presentarme en la ciudad de La Plata para concursar el cargo
como colaboradora del nuevo presidente de la IAU, en 1986, me comunicaron
que el Dr. Sahade, a quien yo no conocfa, estaba internado en terapia intensiva.
Mientras yo hacfa tramites y cumplia con los requisitos para acceder al cargo,
llamaba a diario a su domicilio para informarme sobre su estado de salud. Pensa-
ba que su recuperacion iba a ser muy larga, lo cual retrasarfa también el ingreso
de quien serfa su colaboradora de tareas. Para mi sorpresa, en menos de una
semana el Dr. Sahade me llamé desde su casa para decirme que se encontraba
convaleciente pero listo para ponerse en accidén y que por lo tanto me esperaba
en su casa para trabajar allf (j!). También para mi sorpresa, en muy pocos dfas
comenzamos a ir de a pie hasta la Casa de Huéspedes de la Facultad que habia
sido cedida para que funcionara como sede de la presidencia de la IAU. Durante
mas de dos ahos, todos los dfas, independientemente de las inclemencias del
tiempo, hacfamos el camino a pie, desde su casa, cruzando el Bosque y repitien-
do el trayecto de vuelta una vez terminada la jornada de trabajo. En verano el
Dr. Sahade juntaba uvas de las parras de la casa de huéspedes y las colocaba
en la heladera para que estuvieran frescas para después del almuerzo y en la
época de las fresias, él se encargaba de tomar algunas del jardin de la facultad
para colocarlas en nuestras oficinas. Su ritmo de trabajo no tenia igual, por la
cantidad y calidad de cosas que podia hacer simultdneamente. Fra sumamente
atento con todos. Por ejemplo, para el personal de las empresas de vuelo que
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atendfan su ajetreada agenda de viajes por todo el mundo, organizaba visitas
guiadas nocturnas en el Observatorio de La Plata, él mismo guiaba a los visi-
tantes y al terminar los convidaba con una mesa dulce y alguna bebida. Entre
las anécdotas que me solfa contar recuerdo su habito de ir al sur de Argentina,
donde se anotaba como voluntario para limpiar nuestros bosques. Un dfa le pre-
gunté: —‘Dr. Sahade, si tuviera que elegir una frase que lo represente, ;qué frase
elegirfa?”. Sin dudar, respondié con las palabras que mejor representan a este
gran hombre argentino: “La mejor inversién es invertir en ciencia y educacién...”.
Viviana Soler

Durante la Asamblea General de la Unién Astronémica Internacional que se rea-
lizé en Delhi, India, en noviembre de 1985, el Dr. Jorge Sahade debia asumir como
Presidente de la IAU, siendo el primer astrénomo latinoamericano en desempefar
ese importante rol. Sin embargo, en los dias previos al evento, se vio afectado
por un serio problema de salud y, de acuerdo con lo aconsejado por sus médicos,
se ponfa en dudas la posibilidad de realizar el largo viaje. De todos modos, la
decisién del Dr. Sahade, firme e inclaudicable, fue la de emprender ese viaje,
aun debiendo soportar las molestias propias de su condicién delicada de salud.
Durante los 15 dfas de la Asamblea General, participd activa y estoicamen-
te en todas las reuniones, demostrando una vez mas su férrea voluntad y su
compromiso incondicional con la Astronomia.

Estela Brandi

He compartido con el Dr. Sahade muchos momentos en discusiones cientificas (a
veces acaloradas), congresos y turnos de observacién, aunque mi mayor fuente
de anécdotas viene por el hecho de que fui su doctorando, su tltimo doctorando.
Para 1990 me encontraba trabajando en la recopilaciéon de bibliografia sobre el
sistema binario interactuante W Serpentis para mi tesis doctoral. En aquella
época no existia el ADS y uno tenfa que sentarse horas en la biblioteca revisan-
do volimenes de revistas. Entre los numerosos trabajos publicados por el Dr.
Sahade sobre el tema, encuentro uno que me llama mucho la atencién, publicado
en el volumen 49 del “American Philosophical Society”, en 1959. En dicho tra-
bajo sobre la binaria interactuante Beta Lyrae, el Dr. Sahade y colaboradores
desarrollan una idea, “hereje” en aquel momento, donde se proponia que la es-
trella secundaria en ciertos sistemas interactuantes podia ser la mas masiva del
sistema. Voy a verlo a su oficina en el observatorio, con lo que para mi era un
hallazgo, y le pregunto por qué no me lo hahia sefialado antes para leerlo. El Dr.
Sahade me responde: “si usted quiere ser investigador cientifico entonces debe
encontrar los trabajos apropiados por su cuenta”. Luego, mientras discutiamos
los resultados publicados en dicho paper, me cuenta que el arbitro que les revisé
el trabajo no les crefa la idea esbozada y fue muy dificil convencerlo. El Dr.
Sahade crefa que el arbitro fue Gerard Kuiper, quién tenfa ideas diferentes sobre
la evolucién de sistemas binarios cerrados. Don Jorge me cuenta que hicieron
un cuidadoso montaje fotografico de los espectros, con el objetivo de que la ca-
lidad del material publicado fuera tan contundente que casi no fuera necesario
poner palabras para explicar el fenémeno observado. Este trabajo me impacté
mucho porque me ensefié que uno debe estar preparado para lo inesperado en
la naturaleza y buscar la mejor interpretacion de forma honesta aunque sea una
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“herejfa”. Sélo siete meses después de finalizada mi tesis, la naturaleza nos sor-
prendfa con la erupcién de una de las estrellas Wolf-Rayet del sistema multiple
HD 5980.

Cuando el Dr. Sahade era ya director de la CONAE, alla por 1992, fui a verlo a
su despacho para discutir el avance de mi tesis. En esos dias tomaba relevancia
publica la noticia del inconformismo de algunos miembros de la Fuerza Aérea
respecto a la decisién tomada por el presidente Carlos Menem de desmantelar el
proyecto del misil Condor II. Le pregunto al Dr. Sahade si no se sentfa incémo-
do con los militares que parecian enojados de esa decisién presidencial. El Dr.
Sahade, que se encontraba parado sacando libros de una mesa para desplegar
los espectros, se da vuelta, me mira sonriendo levemente y me responde: “... que
se enojen los muchachos, pero las actividades espaciales son demasiado impor-
tantes como para dejarlas en manos de los militares”.

Rodolfo Barba

Corrfa el ano 1988 y Jorge Sahade me citd junto a otros estudiantes en el Obser-
vatorio de La Plata para reunirnos con Trevor Weekes. El motivo, convencernos
de tomar el camino de la astronomfa gamma que por entonces florecia en Ari-
zona. Anos mas tarde, en 1995, noche de observacién en el CASLEO con el
sistema de tres telescopios Cherenkov de primera generacion que, después de
mucho esfuerzo, estaba en plena operacién para monitoreo del Centro Galéctico.
Pleno invierno. Me preparaba para una de esas noches interminables de controles
rutinarios dentro de la casilla de control. Jorge Sahade estaba en la montana por
vaya a saber qué motivos: —; Va a observar esta noche Rovero?”; —‘Si Doctor”;
—“Lo acompano”; —;Seguro?”; <“Por supuesto”’. El Doctor Jorge Sahade, por
entonces de sélo 80 afios de edad, me acompané estoicamente durante la larga
noche de invierno, sentado en una silla de madera a mi lado. Una simple muestra
de su apasionada dedicacién a la astronomia.

Adrién Rovero

Si hay dos cosas que distinguieron a Jorge Sahade, desde el punto de vista
puramente humano, éstas fueron su generosidad en la ayuda a sus discipulos
y el ser absolutamente infatigable. Yo tuve la suerte de experimentar ambas
en “vivo y en directo”. Jorge fue sin lugar a dudas la persona mas influyente
en mi vida profesional, desde el momento en que me recomendara en forma
espontdnea para mi primer trabajo en San Miguel, pese a que ello significara
un cambio en mi tema de investigacion y basicamente imposibilitara mi ida al
entonces recientemente creado TAFE. Fue también fundamental su intervencién
para hacer posible mi primera estad{a, tres meses en el Observatorio de Ondrejov
en la antigua Checoslovaquia. Fue él quien me presenté a Richard (Dick) Thomas,
que a su vez (y seguramente con su intervencién), me llevé como estudiante gra-
duado a JILA, en Boulder, Colorado, paso fundamental en mi carrera posterior.
Finalmente, y no por ello menos trascendente, fue bajo su insistencia (quienes
lo conocimos bien sabemos que era casi irresistible) que mi familia y yo, perro
yankee incluido, regresamos a la Argentina en 1993 para trabajar en la CONAE.
Fn esos momentos, con 78 afios ya a cuestas, no le costaba nada demostrar su
energfa inagotable, desde su insistencia en manejar (y no dejar que otro lo hiciera
por él) los autos alquilados en nuestras visitas a NASA Headquarters, hasta
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decidiendo en forma cuasi inapelable el lugar donde ir a comer y asumiendo
sin titubear su condicién de lider del grupo de cuarentones (apenas) argentinos
que participaba en las discusiones. Como tultima reminiscencia personal, que lo
pinta tal cual fue en su vida, recuerdo una noche que nos encontré charlando
animadamente, sentados en muy mullidos sillones de un hotel en Carlos Paz
allé por el afio 2000, rondando él ya sus 85. Al levantarnos para ir a comer, a
ambos (recalco el ambos) nos costé levantarlos de los sillones, lo que generé que
me dijera: “Me estoy poniendo viejo”. Debo decir que mi respuesta me sali6 del
alma y sin pensar, al decirle: “jEra hora!”. En ese momento, al ver su mirada,
agradeci que nos uniera la excelente relaciéon que habfamos mantenido por més
de 30 anos! Acto seguido fuimos a comer, él sin lugar a dudas mucho méas que
yo!

Marcos Machado

El Dr. Sahade siempre nos alenté a explorar nuevos resultados, por mas in-
verosimiles que parecieran. Un dfa, por el afio 2006, le mostré un calculo de una
linea con perfil PCygni donde aparecia otra componente de absorcion desplazada
al azul. Le conté que me habfan criticado el resultado alegando que mi método
tenfa un error numérico de calculo. El Dr. Sahade entonces me dijo: “Mire, siga
estudiando ese fendmeno interesante, yo tengo observaciones que muestran que
ese perfil de linea existe”. Se referfa entonces a la existencia de las componentes
discretas en absorcién (DACs), las que nos dedicamos a estudiar un tiempo
después. La prosecucion de resultados cientificos no fue lo tinico en que el Dr.
Sahade mostraba su tenacidad. Yo solfa visitarlo de vez en cuando y ya tenfa
mas de 95 afios cuando me decfa: “En cuanto mejore volveré al observatorio,
pues tengo varios trabajos que atn deseo publicar”. En una de esas visitas, unos
meses después de cumplir los 97 afos me contd: “Cuando naci parece que mi
madre no me tenfa mucha fe, pensé que no sobrevivirfa muchos dfas, pues me
vié muy débil —se rié mucho— por eso me anotaron el 23 de febrero en vez del
17, el dia que nact”.

Lydia Cidale.

Hacia fines de 2011 recibi un mail de Sahade contando que estaba escribiendo
sus memorias y preguntando el nombre de un fisico de la Universidad de Buenos
Aires que habfa ayudado mucho para que el CONICET apruebe la creacién del
IAFE y luego se habfa marchado a Estados Unidos. Con vergiienza admiti que
no lo sabfa, que en esa época yo era una estudiante que apenas empezaba la
carrera de fisica y que los fundadores del Instituto que dirijo ya habian partido,
o estaban lejos del pais o de la ciencia, y que yo nunca habfa preguntado sobre los
origenes del TAFE. En ese momento tomé conciencia que tal vez él era la tltima
persona que me quedaba para que me cuente los entretelones de la creacién del
Instituto; cémo fue que se instald la idea de crear un instituto que fusione los
saberes complementarios de los fisicos y los astréonomos, qué respuesta encontréd
en la comunidad, como fueron los comienzos... Le pregunté si recibfa visitas, me
contesté muy contento que si. Cociné una torta y me fui una tarde de sdbado
a tomar el té y charlar con él. Le gusté recibir visita y a mi, una vez mas, me
maravillo su lucidez y memoria. Charlamos toda la tarde y cuando me estaba por
ir me mostré su coleccién de journals y me pregunto si recibirfa la donacién para
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el IAFE. En ese momento no me mostré tan entusiasmada de recibir todo ese
material impreso que ya tenfamos y eso fue, lamentablemente, una respuesta muy
equivocada. Met{ la pata. Siguié la discusion por mail en las semanas siguientes,
hasta que le mandé un articulo que encontré sobre el dilema que plantean las
bibliotecas electrénicas a la gente nacida y criada con bibliotecas en papel. Con
eso me perdond, sobre todo por el hecho de haberme puesto a estudiar el tema
y haberle respondido con bibliograffa y todo!.

Gloria Dubner

Anécdotas ... Jorge Sahade por Jorge Sahade

La carrera de Astronomia en el Observatorio de la Universidad de La Plata
comenzé en 1935, gracias a las instancias del Ingeniero Félix Aguilar, quien
entendfa que para asegurar el futuro de la Astronomia en nuestro pafs, habfa
necesariamente que formar astréonomos argentinos. En su segundo mandato co-
mo Director del Observatorio, consiguié que la Universidad creara la carrera de
Doctor en Astronomfia y ciencias conexas, que se inicié con dos estudiantes, Car-
los Ulrico Cesco y Guillermina Martin, quienes llegaron a contraer matrimonio.
Cuando, en 1938, yo me incorporé como estudiante en el tercer afio de la carrera
de Astronomia en La Plata, ya tenfa dos estudiantes inscriptos, Gualberto Mario
Tannini y Alba Dora Nina Schreiber y, mas tarde, asistié a algunos cursos el di-
rector del Observatorio jesuita de Fisica Cdosmica de San Miguel, provincia de
Buenos Aires, sacerdote Juan Antonio Bussolini. Yo finalicé los estudios a me-
diados de 1943 y, en seguida, el Ingeniero Aguilar hizo las gestiones necesarias
para que la Universidad nos otorgara, tanto a Ulrico Cesco como a mi, sendas
becas por dos anos, para adquirir experiencia en Astrofisica, en el Observatorio
Yerkes de los Estados Unidos, al lado del Director del mismo, el Profesor Doc-
tor Otto Struve, eminente astrénomo, politicamente antisoviético, nacido en la
Rusia Imperial, de una familia de origen aleman. El nombre de Otto Struve fue
sugerido por el doctor Wilkens, seguramente por la nacionalidad original de la
familia de dicho hombre de ciencia, y no por sus extraordinarios méritos como
investigador. Fue el mejor consejo que podfia haber dado.

El viaje a los Estados Unidos para trasladarnos al Observatorio Yerkes,
erigido en el pueblo de Williams Bay, estado de Wisconsin, lo hicimos, Cesco y
yo, en un antiguo barco italiano de carga, designado con el nombre de Rio Atuel,
que navegaba con bandera argentina, y que disponia de facilidades para trans-
portar unos quince pasajeros. Me despidieron en el puerto, mi madre, Hulda
Hartmann, quien desempefiaba tareas en el Observatorio y era, entonces, como
mi novia, y Genoveva (Kewpie) Dawson, hija del astrénomo de mismo apellido,
quien me habfa dado unas clases de inglés previamente. Yo me habfa sentido
muy atraido por Kewpie, pero la madre opinaba que su hija no podia quedar
vinculada a un argentino cualquiera y allf terminé todo. El primer dia del viaje
en barco fue espantoso, me sent{ tan mareado que preferfa morir a continuar
el viaje. Felizmente esa sensaciéon duré solamente un dfa y una noche. En el
resto de la travesfa nos sentimos absolutamente bien, tanto Cesco como yo. A
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la semana de haber comenzado el viaje, nos llegd la muy triste y desalentadora
noticia de que el Ingeniero Aguilar habfa fallecido de un infarto cardfaco, con lo
que se cerraba una etapa sefiera en la historia de la Astronomfa en Argentina.
Nuestro viaje en barco a los Iistados Unidos se realizaba en ocasion de la Segun-
da Guerra Mundial, la guerra contra el régimen de Hitler, y, una noche, nuestro
barco fue detenido por un submarino alemén, el que, una vez que nos identifico,
permitié que continudramos viaje hacia nuestro destino. A la manana siguiente,
vimos acercarse, hacia nosotros, una balsa aparentemente tripulada. En seguida,
el barco prepard ropa y otros elementos para auxiliar a los naufragos, pero al
acercarse la balsa al barco, advertimos que los “ndufragos” eran simplemente un
conjunto de gaviotas. Naturalmente, la balsa fue subida a bordo y las gaviotas
la abandonaron. Habfamos partido del puerto de Buenos Aires el 12 de octubre
de 1943 vy, sin escala intermedia alguna, arribamos a destino, el puerto de New
Orleans, treinta y un dfas después, el 12 de noviembre de dicho ano. En el viaje
nos hicimos muy amigos de un matrimonio norteamericano, de apellido Brown,
que habfa vivido en Mendoza durante varios afios y regresaba a Chicago junto
con su hijita de nombre Melinda. Esa amistad nos sirvié para practicar inglés y
para facilitar nuestros primeros pasos en territorio norteamericano.

El Dr. Rolando Garcfa, decano de la Facultad de Ciencias Exactas, Fisicas y
Naturales de la Universidad de Buenos Aires, consiguié un préstamo de diez mi-
llones de ddlares del Banco Interamericano de Desarrollo para el reequipamiento
de las universidades argentinas. El Rector de la Universidad de La Plata, el doc-
tor Danilo Vucetich, me designé entonces representante de la Universidad en la
comision que discutirfa como se distribuirfan dichos fondos entre las distintas
universidades del pafs. La discusion ocupd, por cierto, varias reuniones y a la
Universidad de La Plata le correspondié poco mas de un millén de délares, suma
mayor que la asignada a las demas universidades del pafs, salvo la de Buenes
Aires, que habfa gestionado el préstamo. La idea era dedicar gran parte de los
fondos de La Plata para la adquisicién de un telescopio de dimensiones aprecia-
bles para el Observatorio. Cuando el Dr. Reynaldo Pedro Cesco me designé como
encargado del proyecto de un telescopio para La Plata, lo primero que hice fue
solicitar opinién a los astronomos mas importantes del mundo, los que apoyaron
la idea con total entusiasmo. En seguida comenzamos a analizar posibilidades y,
antes de decidir los pasos a seguir, y, en ocasién de viajes a Europa para asistir a
reuniones cientfficas, comenzamos a recibir invitaciones de fabricantes europeos
de telescopios, como Zeiss de Jena, en la entonces Alemania Oriental, de la Zeiss
de Alemania Occidental, de Grubb Parsons de Gran Bretana, para visitar sus
plantas. Por su parte, el director del Observatorio Nacional de Kitt Peak, en Ari-
zona, el Dr. Nicholas (Nick) Ulrich Mayall, donde se habfa erigido pocos afios
antes un telescopio de 2,15 metros de didmetro, nos ofrecié obsequiarnos con los
planos de dicho telescopio, lo que nos representaria un ahorro de 100.000 délares
en el costo total del proyecto, si es que nos decidiamos por uno igual para La
Plata. Més tarde, con el Dr. Mayall y su esposa, llegamos a establecer una gran
amistad y me invitaban a su casa cada vez que iba por alli. Si no recuerdo mal,
los dos eran diabéticos y fallecieron tempranamente.
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En el curso de un viaje a Europa para alguna reunién astrondémica tal vez
en Liege, Bélgica, porque, en los tltimos anos, siempre el Profesor Paul Swings
me habfa instado a ofrecer exposiciones invitadas especiales, recibi invitaciones
de los tres fabricantes europeos de telescopios, Grabb Parsons, de Inglaterra,
Zeiss de Alemania Occidental y la original Zeiss, de Jena, en Alemana Oriental,
las que me pagaron, por cierto, los respectivos gastos adicionales de viajes y
estada. La fabrica inglesa estaba bastante alejada de Londres, donde me insta-
laron la primera noche. El hotel londinense no tenfa baferas ni duchas en cada
habitacion, sino, que en el piso, existia un bafio de inmersién de uso comin, que,
por supuesto, habia que cerrar con llave cuando uno lo utilizaba. Cada cudnto
tiempo lo higienizaban, ;quién lo sabrfa? Al dfa siguiente, me condujeron a la
poblacion donde funcionaba la fabrica, dorm{ en el hotel en que me alojaron, vy,
allf, tomé un nutrido desayuno a la manana siguiente. Al mediodfa me invitaron
a almorzar en su casa. Y, antes de sentarnos a la mesa, felizmente se me ocu-
rrié advertirles que no tenfa mucho apetito porque habfa tomado un desayuno
muy abundante. Eso fue una suerte porque el almuerzo era insulso e incomible.
De Gran Bretania viajé a Alemania occidental, donde se acababa de construir
el muro que separd a los dos Alemanias por mucho tiempo. Del lado oriental
existia una valla de alambres de puas y vigilancia armada, por lo menos en cier-
tos momentos. Recuerdo que cuando estaba visitando Carl Zeiss de Alemania
Occidental, me dejaron un rato solo, en las cercanfas de una construccién de
madera que permitia ascender y mirar hacia el lado oriental. Yo sub{ y tomé
fotograffas del otro lado. ; Podria haber sido peligroso? Dicen que si, pero, feliz-
mente, del otro lado no habfa vigilancia a la vista en ese momento. Recuerdo que
cuando me encontraba en Alemania Federal, la persona que iba a conducirme
en automovil al otro lado, para aceptar la invitacion de Carl Zeiss Jena, con el
objeto de visitar sus plantas, me pidié el pasaporte para que se registrara en él
el permiso para ingresar en la Alemania controlada por Rusia. Me dijo, ademas,
que lo esperara en determinado lugar en unas dos horas. Esas dos horas se trans-
formaron en mas de tres, pero, al final aparecié. El hombre habfa adquirido unas
frutas para su familia y me dijo que no le estaba permitido ingresarlas, de modo
que, en la frontera dirfa que esa fruta era mia, lo que asf hizo. No recuerdo dénde
me instalaron, pero sf que al dia siguiente, visité la fabrica y anduve un rato por
la ciudad. Por ahi vimos un tanque ruso y lo quise fotografiar, pero me dijeron
que era mejor que ocultara la cdmara. Al anochecer, me condujeron a la estacién
de ferrocarril donde debfa abordar el tren que me llevaria a un pafs occidental,
desde donde podia seguir viaje a mi proximo destino. El tren se detenfa all{ sélo
dos minutos, de modo que mis invitantes me hicieron subir al vagén cuyo acceso
estaba mas cerca. Subi y, a los pocos minutos, un viajero se me acercd para
decirme que debia ubicarme en otro vagén para poder ingresar en mi destino no
socialista, lo que, por supuesto hice de inmediato. Al rato, pasé un funcionario
que controlaba la documentacién de los pasajeros y me dijo algo en alemén, que
no entend{, y, como no reaccioné, en seguida, con bronca, me dijo algo como
“de pass”, y, entonces, le mostré el pasaporte y quedé satisfecho. Ya en tierras
occidentales, me fue facil seguir viaje para iniciar mi regreso a nuestro pafs.
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Fn ocasién de celebrarse el sesquicentenario de la Revolucion de Mayo, el Obser-
vatorio fue dotado de fondos para organizar reuniones cientificas internacionales.
A mf me encargaron de organizar una de Astrofisica y el director organizé otra,
al mismo tiempo, de Mecénica Celeste. Previa consulta con los més importantes
astronomos de Iistados Unidos, los invitamos a venir, con los gastos pagos. To-
dos ellos viajaron en avion, un DC4, que tuvo que volar en medio de una intensa
tormenta eléctrica. En esas circunstancias, decidieron calcular qué pasarfa con la
Astronomia norteamericana si el avién se venfa abajo. La conclusién fue que la
Astrofisica sobrevivirfa, pero la Astrometria desaparecerfa. A los astréonomos y
astrometras norteamericanos se unieron Guillermo Haro, de México, que asistié
a las dos reuniones, y a algunos astrénomos ingleses, que después me invitaron
a participar en una en Gran Bretana y fuimos alojados en el histérico edificio
del original Observatorio de Greenwich.

Jorge Sahade
Extraido de sus memorias inéditas — gentileza de Adela Ringuelet
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Prefacio

La presente edicion del Boletin de la Asociacion Argentina de Astronomia
contiene la mayorfa de los trabajos presentados en la Reunién Anual niimero 55.
La reunién se realiz6 en la ciudad de Mar del Plata entre los dfas 17 y 21 de sep-
tiembre de 2012 y fue organizada por el Instituto Argentino de Radioastronomfa
en los salones del hotel 13 de Julio. Con posterioridad a la reunién, la comu-
nidad astrondémica argentina recibid la noticia del fallecimiento del Dr. Jorge
Sahade, sobresaliente astréonomo argentino que ha tenido un papel destacado en
el desarrollo de la astronomfa en nuestro pafs. El Comité Editorial, en acuerdo
con la Comision Directiva y con los muchos comentarios recibidos por miembros
de la Asociacién, ha decidido dedicar el Boletin 55 a su memoria. Agradecemos
a Guillermo Sierra por facilitarnos la fotografia de la dedicatoria y a Alejando
Gangui por sugerencias sobre el texto. Agradecemos también la colaboracion de
quienes han contribuido con las anécdotas incluidas en la dedicatoria y pedimos
disculpas a quienes hubieran querido participar pero debido a las circunstancias
no pudieron hacerlo.

Durante la reunién en Mar del Plata se hizo entrega del Premio Jorge Sa-
hade a la Trayectoria y el Premio Carlos M. Varsavsky a la mejor Tesis Doctoral.
El primero es de caracter trienal y es elegido por la Comisién Directiva de la
Asociacién, en esta oportunidad entregado al Dr. Héctor Vucetich. El segundo
correspondio a las tesis presentadas durante el perfodo 2010-2012 y fue entre-
gado a la Dra. Gabriela Vila por decisién del jurado integrado por los Dres.
Paula Benaglia, Juan José Clarid y Patricia Tissera. El Comité Editorial en-
via sus felicitaciones a los premiados y el agradecimiento por haber enviado las
contribuciones correspondientes a este Boletin.

Ademsés de las charlas brindadas por los premiados, la reunién conté con
12 charlas invitadas, de las cuales 10 han sido enviadas al Boletin en forma de
contribucién para su publicacién. Agradecemos especialmente a estos colegas su
esfuerzo. Durante la reunion se expusieron ademds 164 trabajos en forma oral
y poster. De ellos, 110 fueron enviados al Boletin y 106 finalmente publicados
después del proceso de referato y correcciones editoriales. Para llevar adelante
esta tarea hemos contado con la inapreciable ayuda de los revisores, cuyo trabajo
ha permitido mantener la calidad cientifica de esta ediciéon. Agradecemos a los
siguientes colegas que participaron en este proceso de revisién: Mario Abadi, An-
drea Ahumada, Guillermo Abramson, Facundo Albacete Colombo, Marfa Victo-
ria Alonso, Ileana Andruchow, Paulina Assmann, Rodolfo Barba, Lilia Bassino,
Gustavo Baume, Cristian Beauge, Paula Benaglia, Carlos Bornancini, Guillermo
Bosch, Estela Brandi, Andrea Buccino, Cristina Cappa, Sergio Cellone, Lydia
Cidale, Juan José Clarid Olmedo, Jorge Combi, Georgina Coldwell, Soffa Co-
ra, Andrea Costa, Gonzalo Carlos de Elia, Vitor de Souza, Rubén Diaz, Carlos
Donzelli, Horacio Dottori, Gloria Dubner, Ernesto Eiroa, Eduardo Fernandez La-
jus, Rafael Ferraro, Adolfo F. Vinas, Tabare Gallardo, Roberto Gamen, Diego
Garcia Lambas, Elsa Giacani, Guillermo Giménez de Castro, Mercedes Gomez,
Daniel Gémez, Diego Harari, Pierre Kaufmann, Hugo Levato, Nora Loiseau,
Juan Luna, Stella Malaroda, Cristina Mandrini, Pablo Mauas, Mario Melita,
Silvia Mollerach, Osvaldo Moreschi, Ricardo Morras, Nidia Morrell, Hernan
Muriel, Kepler Oliveira, Celeste Parisi, Sergio Parén, Miriani Pastoriza, Susana
Pedrosa, Matfas Pereira, Andrés Piatti, Olga Pintado, Pablo Recabarren, Luiz
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Paulo Ribeiro Vaz, Marc Ribo, Irapuan Rodrigues, Marta Rovira, Pablo Rus-
ca, Laerte Sodré Jr., Patricia Tissera, Rubén Vazquez, Héctor Vucetich, Felipe
Wachlin, Nolan Walborn y otros dos colegas que han solicitado permanecer a-
noénimos.

Agradecemos a los autores y a todas las personas que de una u otra manera
han aportado para que la reunién anual fuera exitosa y para que el presente
ejemplar del Boletin salga a la luz.

Adrian C. Rovero Gustavo E. Romero
Editor Jefe Editor Invitado
Leonardo Pellizza Marcelo Lares

Secretario Editorial Técnico Editorial
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Abstract. Massive stars are very relevant astrophysics objects, which
affect their surroundings from planetary to galactic scales. In this con-
tribution, I describe the present state of three fundamental aspects in
the knowledge of these stars: the probable existence of an upper limit on
stellar masses; the characterization of isolated massive stars as runaways
from their natal regions; and the frequency of multiplicity among massive
stars.

Resumen. Las estrellas masivas son objetos de gran relevancia as-
troffsica cuya influencia abarca desde las escalas planetarias hasta las
galdcticas. En esta contribucién describo el estado actual de las investi-
gaciones centradas en tres aspectos fundamentales para el conocimiento
de las estrellas masivas. Estos son: los intentos de determinar si existe un
limite superior para la masa de una estrella; la caracterizacion de estre-
llas masivas aparentemente aisladas como fugitivas de los grupos donde
se originaron; y el estudio de la multiplicidad de las estrellas masivas.

1. Introduccién

Se denominan estrellas masivas a aquellos objetos que finalizaran sus vidas como
Supernovas (SN). Segtin el modelo de evolucién que se utilice el limite inferior de
masa serfa de 8 M. A pesar de ser pocas en ntiimero, las estrellas masivas afectan
fuertememente el medio desde su formacién hasta su final como Supernovas. Su
evoluciéon se produce con un alto nivel de interaccion con el medio circundante,
el cual no serd el mismo una vez una estrella masiva haya sido originada en su
seno.

La radiacién ultravioleta (UV) y los poderosos vientos de las estrellas ma-
sivas moldean dindmica y quimicamente el medio interestelar. Procesan la may-
orfa de los elementos quimicos, los cuales son eyectados al espacio a través de
los vientos estelares y durante su explosivo final como SN, lo que puede afectar
la abundancia quimica en toda la galaxia. Pero esta eyeccién de materia y ra-
diacién, ademés podria afectar la formacién de otras estrellas y atin de planetas,
perturbando la evolucién de los discos proto-planetarios. Bally et al. (2005) dis-
cuten sobre la posibilidad de que durante los primeros millones de ahos de sus
vidas, las estrellas y sus discos proto-planetarios estén fuertemente expuestos a
radiacion UV, vientos estelares, y hasta explosiones de SNe. La radiacion UV
removerfa selectivamente el gas y granos pequeiios, i.e. tendiendo a incrementar
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la relacién polvo/gas en discos. La exposicién a explosiones de SN podria ex-
plicar la presencia de productos del proceso-r (que viven poco tiempo) como el
%0Fe, o las sobreabundancias de algunos isétopos como [**0/170] en el sistema
solar. Aunque esto es tema de debate (y excede el alcance de esta presentacién),
es interesante ver e.g. Gounelle & Meibom (2008); Young et al. (2011) y recien-
temente, Caselli & Ceccarelli (2012), para notar la influencia que las estrellas
masivas pueden tener a escalas planetarias.

Las estrellas masivas se pueden identificar espectralmente por presentar
espectros tipo O y B (hasta B4) en Secuencia Principal'. Pero también, espectros
del tipo Wolf-Rayet, Variables Luminosas Azules (LBVs), supergigantes azules,
rojas, y amarillas, durante distintas etapas de su evolucién.

Respecto a los pardmetros intrinsecos de las estrellas masivas, por ejemplo,
sus radios tipicos varfan desde los 3 R en una B3 V hasta unos 20 R en
una O3 V. Sin embargo, las atmésferas extendidas de las estrellas tipo Wolf-
Rayet pueden llegar a cientos de radios solares. Las temperaturas efectivas de
las estrellas O pueden alcanzar desde los 25.000°K hasta unos 45.000°K en las
més tempranas (Martins et al. 2005), lo que contrasta fuertemente con el rango
de variacién de las temperaturas de las estrellas tipo G, el cual es de unos
1.000° K.

Las estrellas masivas son objetos muy luminosos, L ~ 10% — 10" Ly, que
viven apenas unos pocos millones de afios. Por ejemplo, una estrella de unas 120
Mg, vive unos 2.5 millones de afios, una estrella de 9 M, unos 30 millones de
anos (Meynet & Maeder 2000), mientras que una estrella del tipo solar vive unos
10.000 millones de afios.

La formacién de estrellas masivas es todavia un problema sin resolver. Por
ejemplo, Zinnecker & Yorke (2007) discuten sobre tres teorfas de formacién: co-
lapso monolitico en una nube aislada (McKee & Tan 2003); acreciéon competitiva
en un proto-cimulo (Bonnell et al. 2001); colisiones estelares y coalescencia en
sistemas muy densos (Bally & Zinnecker 2005). Ellos concluyen que la formacién
de estrellas masivas no es una versién a escala de la de estrellas de menor masa.

Por otro lado, cualquier teorfa de formacion de estrellas masivas deberfa
predecir si existe un limite superior de masa. Observacionalmente, Weidner &
Kroupa (2004) y Figer (2005) han discutido acerca de la aplicabilidad de la
Funcién de Masa Inicial (IMF) a los cimulos gigantes R136 (en la Nube Ma-
yor de Magallanes) y Arcos (en el centro de nuestra Via Léictea). La aplicacién
de una IMF universal a estos cimulos implicarfa la existencia de estrellas de
750 y 500M, respectivamente, las cuales atin no han sido observadas. Es en-
tonces cuando la observacion de estrellas masivas se vuelve crucial para aportar
evidencia (y limites) a estas teorfas.

2. Limite superior de masa
La busqueda de estrellas cuyas masas parecen estar cerca del limite 150M,

(Figer 2005; Koen 2006) debe realizarse en los ciimulos compactos mds jovenes
y masivos conocidos. Actualmente, las facilidades observacionales sélo permiten

1Un resumen sobre la clasificacién de estrellas tipo O fue presentado en Gamen (2012).
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resolver las estrellas individuales de dichos ctimulos en nuestra Via Lactea y
algunas galaxias del Grupo Local. Pan & Loeb (2012) estudian la posibilidad de
detectar estas elusivas estrellas a través de la observacion de transitos en nicleos
de ctimulos jévenes y muy densos. Lo cual podria ser implementado en futuros
proyectos, como LSST?, Pan-STARRS?, etc.

Crowther et al. (2010) anunciaron el descubrimiento de estrellas que exce-
den limite de 150M,,, en R136. Sin embargo, estas masas fueron determinadas
a través de un anadlisis espectral, suponiendo que son simples, y relacionando al-
gunos pardmetros a otra estrella en un sistema binario, NGC3603-A1 (HD97950
A1), cuyas masas espectroscépicas son de 116 £31 y 89 4+ 16 M, (Schnurr et al.
2008).

Es pertinente destacar aquf que la forma maés directa y crefble de determinar
masas estelares es a través del estudio del movimiento orbital en sistemas bina-
rios. NGC3603-A1 es actualmente la estrella mas masiva cuya masa fue deter-
minada directamente. Otra binaria masiva es R145 (HD269928), en 30 Doradus.
Schnurr et al. (2009) determinaron masas minimas de 116+33 y 48 £20M, para
las componentes de este sistema. En nuestra Galaxia, una fuente de rayos-X en
el centro galdctico (CXOGC J174536.1-285638) ha sido caracterizada por Clark
et al. (2009) como un sistema binario con una componente de masa inicial de
110Mg y “melliza” de la estrella tipo Wolf-Rayet WR25 (HD93162). La cual
también es un sistema binario masivo (Gamen et al. 2006).

Otros esfuerzos por detectar estrellas muy masivas se realizan a través de la
observacién de regiones de formacién estelar atin inmersas en nubes moleculares,
e.g. W51. Zapata et al. (2009) reportaron la deteccién de un disco circunestelar
de unas 40 M., alrededor de una proto-estrella o un sub-sistema estelar compacto
al cual le determinan (indirectamente) unas 60M,. Este tipo de trabajos también
aporta a la discusién sobre la formacién de estrellas masivas.

3. Estrellas fugitivas

Las estrellas masivas no estan distribuidas aleatoriamente sino que estan con-
centradas en cimulos galdcticos, compactos y extendidos, o asociaciones OB, en
brazos espirales.

La mayorfa de las estrellas O de nuestra Galaxia estan incluidas en el Catal-
ogo de estrellas tipo-O galdcticas (GOSC; Maiz-Apelldniz et al. 2004; Sota et al.
2008). EI GOSC es un proyecto para incluir toda la informacién posible sobre
estos objetos. La versién 2.4 incluye 1285 estrellas O, confirmadas y candidatas
Por otro lado, la mayorfa de las estrellas de tipo Wolf-Rayet (~ 300) estan in-
clufdas en el 7mo Catdlogo de estrellas WR y su anexo (van der Hucht 2001,
2006)*

Un ndmero importante de estrellas masivas parecen no estar asociadas a
ninglin cimulo o asociacién: 25 % de las estrellas O en el GOSC y un 70 % en

2Large Synoptic Survey Telescope: http: / /www.lsst.org
®Panoramic Survey Telescope & Rapid Response System: http: //pan-starrs.ifa.hawaii.edu

“En los tltimos afios se han detectado 60 nuevas estrellas WR. por Mauerhan et al. (2011), 71
por Shara et al. (2012), y 11 por Smith et al. (2012).
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el Tmo Catdlogo de estrellas WR galdcticas. En parte, esto es debido a un sesgo
observacional (falta de estudios detallados) y al problema de determinacién de
colores y magnitudes intrinsecas de las estrellas WR (ver discusién en van der
Hucht 2001). Sin embargo, entre las teorfas de formacion de estrellas masivas
se contempla la posibilidad que se originen estrellas aisladas a través del colap-
so monolitico de una nube interestelar. Entonces, la pregunta obvia sobre las
estrellas masivas aisladas es si se han originado in situ o se trata de estrellas
fugitivas (runaways) que han sido expulsadas de su lugar natal. Existen tres es-
cenarios posibles para explicar la eyeccion de una estrella de su cimulo original,
mediante interacciones dindmicas en un ctimulo muy denso (Poveda et al. 1967);
explosiones de SN en sistemas binarios (Blaauw 1961); o la combinaciéon de las
anteriores (Pflamm-Altenburg & Kroupa 2010). Curiosamente los dos primeros
trabajos tienen unos 50 afos y si uno analiza las citaciones a ambos, éstas se
aumentan notablemente en los dltimos 4 ¢ 5 afios.

El creciente interés en las estrellas runeway masivas podria deberse a su
posible relacién con los GRBs (gamma-ray bursts). Hammer et al. (2006) han
observado que algunos GRBs ocurren a cientos de parsecs de las regiones de
formacién estelar o ciimulos compactos. Cantiello et al. (2007) proponen un
modelo de sistema binario masivo, el cual evoluciona de forma tal que el GRB
ocurre posteriormente a la expulsion de una de las estrellas por la explosién
como SN de su compadera. Todos estos modelos requieren para su validacion de
mejores estadisticas sobre la multiplicidad en estrellas masivas.

Uno de los trabajos pioneros sobre pares de estrellas runaways masivas
es el de Blaauw & Morgan (1954) donde se demuestra que el par AE Auriga
(HD34078; 09.5 V) y © Columba (HD38666; 09.5 V) se mueven en direcciones
opuestas con un movimiento espacial similar. Proyectando sus trayectorias 1Myr
hacia atrds, éstas se juntan en Orién (ver también Hoogerwerf et al. 2001; Gua-
landris et al. 2004). En un trabajo similar sobre estrellas tempranas en la regién
de 30Dor, Gvaramadze & Gualandris (2011), aplicando la conservacién de mo-
mento lineal y suponiendo la masa de R145 (116433 M), obtuvieron que la
masa de Sk-69 206 (GSC 09162-00972; B2) deberfa ser 10-15 M, lo que coin-
cide con su tipo espectral. Lo que demostrarfa de forma indirecta que ambas
estrellas forman un par runeway masivo. Recientemente, Roman-Lopes et al.
(2011) descubrieron dos nuevas estrellas Wolf-Rayet en los alrededores del ctimu-
lo Westerlund 2. Sus respectivas posiciones proyectadas los inducen a proponer
que constituyen un par runaway con un origen comun en el nicleo del ctimulo.

Pero no todas las runaways tienen su contraparte (par) detectada y se
debate sobre si las estrellas masivas detectadas en los alrededores de climulos
jovenes y compactos fueron formadas in situ o son runaways. Gvaramadze et al.
(2012) analizaron una muestra de “los mejores candidatos a estrellas aisladas”
en nuestra Galaxia y en las Nubes de Magallanes. Mediante la deteccién de bow
shocks, estudio de movimientos propios, estudio de sistemas estelares cercanos,
etc., obtienen que todas excepto una tienen altas posibilidades de ser runaways.
Por otro lado, el monitoreo llamado VL T-FLAMES Tarantula ha encontrado 16
objetos candidatos a ser estrellas “aisladas” (Bressert et al. 2012). Uno de sus
argumentos para demostrar que no todas las estrellas masivas de los alrededores
de 30Dor son runaways, es comparar R136 con su simil galdctico NGC 3603,
el cual no parece tener estrellas masivas en sus alrededores segtin un trabajo de
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hace casi 20 anos (Moffat et al. 1994). Al momento de escribir esta presentacién
se reportaron nuevas estrellas tempranas en los alrededores de NGC3603, e.g.
Roman-Lopes (2012); Gvaramadze et al. (2013) por lo que la discusién contin-
uara.

4. Multiplicidad

Un aspecto no menor en las estrellas masivas parece ser su multiplicidad. Para
ellas se han determinado mayor incidencia de binarias que en otras clases de
estrellas. La evolucién de cada componente en un sistema multiple es afectada
por la otra, principalmente por la transferencia de masa, momento angular,
abundancias, etc. La determinacién de la multiplicidad de las estrellas masivas
es relevante para entender la distribucién de GRBs y la formacién estelar como
se mencioné anteriormente, y ademas, para minimizar bias en IMF, determinar
progenitores de SN Ib, el origen de las estrellas WR, etc.

FExiste infinidad de trabajos sobre multiplicidad, pero generalmente se tra-
ta de trabajos sobre muestras limitadas de estrellas. Desde el ano 2004 se esta
llevando a cabo un esfuerzo observacional a gran escala llamado “OWN Survey”
(Spectroscopic monitoring of southern galactic O and WN stars) cuyo objetivo
principal es determinar la multiplicidad de todas las estrellas O y WN que se
conocen en la Galaxia. Este monitoreo utiliza casi todos los espectrografos de
alta resolucién de Argentina y Chile instalados en telescopios de 2 metros. El
OWN Survey lleva recolectados méas de 5500 espectros de alta calidad de unas
200 estrellas O y WN observables desde el hemisferio Sur®. La base de datos
espectral generada ha permitido el descubrimiento de unos 50 nuevos sistemas
binarios, algunos de ellos son de doble espectro (SB2) por lo que se ha podi-
do determinar las masas minimas de ambas componentes. Uno de los sistemas
SB2 descubiertos es WR21a (Wack2134), cuya componente WN ha resultado
ser de una de las estrellas mds masivas de nuestra Galaxia (masa minima de
87Mw; Niemela et al. 2008). Por otro lado, si se considera una centena de es-
trellas variables de velocidad radial las cuales son candidatas a pertenecer a un
sistema binario cuyo perfodo no ha podido ser determinado, el porcentaje de
multiplicidad de la muestra resulta de un 60 % (Barb4 et al. 2010).

Un porcentaje similar de frecuencia de binarias ha sido encontrado en un
monitoreo de estrellas tipo WN débiles de nuestra galaxia. Este proyecto es
un sub-producto del OWN Survey y debido a que los objetos involucrados son
relativamente débiles, se realiza con espectrégrafos de baja y media resolucién.
Se obtuvieron unos 500 espectros de una muestra de 40 estrellas Wolf-Rayet y se
han descubierto 3 nuevas SB2, 6 SB1, y unas 15 variables de velocidad radial®.
Lo que implica un 62 % de binaridad en la muestra escogida.

Ambos monitoreos intensivos confirman que la multiplicidad en las estrellas
masivas parece ser una propiedad intrinseca y debe ser considerada en todos los
modelos que intenten explicar su formacion.

®La muestra est4 constituida por todas las estrellas O de la versién 1.0 del GOSC y todas las
estrellas WR del tipo WN del 7mo catalogo de estrellas WR galicticas.

% Algunos resultados de este monitoreo han sido publicados por Collado et al. (2009, 2013).
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Abstract. Solar Radio observations may bring clues about the dynam-
ics of the flaring process. Of particular interest are receivers at frequencies
above 100 GHz because the emission is produced by relativistic particles.
In this article we review ten years of submillimeter flare observations and
its prospects for the near future.

Resumen. Radio observaciones solares pueden brindrar claves de la
dindmica de las fulguraciones. De interés particular son los receptores en
frecuencias arriba de los 100 GHz porque la emisiéon es producida por
particulas relativisticas. En este articulo revisamos diez afios de obser-
vaciones de fulguraciones en longitudes de onda submilimétricas y anal-
izamos su futuro proximo.

1. Introduccién

La exploracién de la actividad solar es muy reciente. Apenas 400 afos nos sep-
aran del descubrimiento de las manchas solares, primer indicio de fenémenos
variables sobre la superficie solar, y poco mas de 150 desde que Richard Car-
rington observé por primera vez una fulguracién (también llamada explosion o
rdfaga). Aquella pionera descripcion de una singular apperance segin sus propias
palabras incluyé la mayorfa de los elementos maés relevantes de las fulguraciones:
(1) ocurren préximas de las manchas (2) en dreas compactas (3) liberando apre-
ciables cantidades de energfa (4) en un lapso relativamente breve (5) posterior al
cual la configuracion general presenta pocos cambios (Carrington 1859). Carring-
ton especulé ademds que las variaciones siibitas del campo magnético terrestre
relatadas por diferentes observatorios del Reino Unido y los EEUU, estarian rela-
cionadas con su observacion del primero de septiembre, convirtiéndose entonces
en la primera referencia a un fenémeno de clima espacial. En cualquier caso la
definicién precisa de fulguracién es bastante laxa y muchas veces contradictoria,
lo que se revela incluso por las diferentes palabras utilizadas: fulguracién, ex-
plosién y erupcion. Podemos considerar que se trata de una liberacion rapida de
energfa que acelera particulas y calienta el plasma de formas muy diversas y no
del todo comprendidas, lo que resulta en la emisién de radiacién electromagnéti-
ca con un espectro muy extenso y de formas tan variadas como emisién de cuerpo
negro, giroemision y bremsstrahlung. Dependiendo del mecanismo de emisién,
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el fenémeno puede durar pocos minutos hasta algunas horas. Se ha mostrado
que durante una fulguracién hasta 10? electrones pueden ser acelerados a en-
ergfas mayores que 100 MeV y iones hasta las decenas de GeV, siendo que mas
del 50 % de la energia magnética liberada se transfiere a las particulas (Vlahos
et al. 2009). Es justamente esta diversificada muestra de procesos fisicos lo que
convierte a las fulguraciones en un objeto de estudio fascinante desde el punto
de vista tedrico y observacional porque permite el andlisis de plasmas en condi-
ciones imposibles de conseguir en laboratorio. Para una comprensién sobre la
dindamica de las fulguraciones recomendamos el clasico libro, por suerte reedita-
do, de Tandberg-Hanssen & Emslie (1988). Y para revisiones més actualizadas,
Bastian et al. (1998), Benz (2008) y Hudson (2011). Una referencia sobre radio
astronomia estelar, junto con definiciones bésicas, probablemente Dulk (1985)
es lo mas adecuado.

El fenémeno observado por Carrington (1859) es hoy conocido bajo el nom-
bre de white lihgt flare (WLF, fulguracién en luz blanca), nunca fue observado
sin la ayuda de telescopios y adn con ellos es muy dificil de detectar, siendo que
hasta 1983, sélo 56 fueron analizados en publicaciones cientificas. Telescopios en
satélites artificiales, que cuentan con la ventaja de la inexistencia de las fluctua-
ciones atmosféricas cuya accién degrada el contraste entre el WLEF y el fondo
fotosférico, consiguieron aumentar ese ntimero significativamente en los tltimos
30 anos. Mientras tanto, la observacién de fluguraciones se concentré en algunas
lineas espectrales, particularmente en la de Ho, hasta mediados de la década de
1960, cuando detectores de rayos-X (RX) y luz ultravioleta (UV) comenzaron a
ser instalados a bordo de satélites.

En febrero de 1942, mientras se desarrollaba la batalla de Inglaterra, en las
pantallas de los radares britdanicos operando en longitudes de onda A =4 —8 m
(v = 75 — 37,5 MHz) en las costas del Canal de la Mancha utilizados para
detectar cazas alemanes, aparecieron destellos breves que provenian de la direc-
c¢ién donde se encontraba el Sol (Kraus 1986). Recién al fin del conflicto bélico,
pudo Hey (1946) relatar publicamente el hecho y asociarlo con un grupo de
manchas en el Sol. Fue un descubrimiento inesperado ya que la emisién de cuer-
po negro atribuida al Sol a A métricas estarfa por debajo de la sensibilidad de
los detectores de radar. La radioastronomia estaba naciendo en ese tiempo, y
otros investigadores adicionaron nuevos descubrimientos: Reber (1944) encontré
la emisién térmica del sol calmo para A = 1,875 m, y Southworth (1945) para las
micro-ondas. La expansion de frecuencias observadas en la década de 1960 incre-
mentd el conocimiento sobre las fulguraciones, en particular, la interferometria
permitié obtener imédgenes de las fuentes emisoras, y detectores polarimétricos
brindaron informacién sobre el campo magnético. Asi, desde las ondas métri-
cas (50 < v < 300 MHz), receptores en longitudes cada vez menores fueron
disefiados. De una forma general podemos dividir los mecanismos de emisién en
funcién de la frecuencia (Pick & Vilmer 2008): (1) entre 50 MHz (A = 6 m) y
~ 1 GHz (A = 30 cm) se trata de emisién de plasma producida en la corona,
(2) por encima de 5 GHz y hasta 100 GHz se observa giroemisién producida por
electrones acelerados, junto con bremsstrahlung térmico cromosférico/coronal
(entre 1 y 5 GHz se puede encontrar una mezcla de ambos tipos de emision).
Observaciones arriba de los 100 GHz son relativamente recientes, y muchas veces
carecen de explicaciones suficientemente justificadas.
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Figura 1.  Izquierda: Sketch de la evolucién temporal en diferentes frecuen-
cias electromagnéticas de la intensidad registrada durante una fulguracién.
(Benz 2008). Derecha: espectros de fuentes girosincrotrénicas homogeneas
para diferentes energias de corte inferior, o lower cutoff. (Adaptado de White
& Kundu 1992)

En este trabajo nos dedicaremos a describir las observaciones de fulgura-
ciones por medio de radio telescopios operando en frecuencias superiores a los
5 GHz y hasta los 400 GHz. Primero daremos las motivaciones de este estudio
(seccion 2.), después presentaremos los problemas précticos de realizar obser-
vaciones para v > 100 GHz comentando las caracteristicas de los instrumentos
que han producido resultados (seccién 3.) para continuar con el andlisis de las
observaciones hasta la fecha (seccién 4.). Por tltimo cerraremos nuestro aporte
con una mencién a la nueva instrumentacién que esta siendo desarrollada, con

énfasis en la aplicacion del telescopio Long Latin American Millimeter Array
(LLAMA) (seccién 5.).

2. jPor qué observar en radio?

Nos vamos a referir aqui a radio frecuencias o micro ondas, de una forma
no muy precisa, como aquellas ondas electromagnéticas comprendidas entre
5 < v < 500 GHz (60 > A > 0,6 mm respectivamente). Y vamos a suponer
que el lector tiene ya una nocién de lo que es una fulguracién solar, si no puede
utilizar la bibliografia antes citada para tener una introduccién al tema. Cuan-
do se comparan observaciones en diferentes frecuencias (no necesariamente en
radio), se observa que la evolucién temporal de la intensidad registrada es dife-
rente, lo que se esquematiza en la Fig. 1: existe una coincidencia temporal entre
las estructuras observadas en rayos-X duros (RXD) y las micro ondas. Esta coin-
cidencia sugiere que la fuente de ambas emisiones debe ser la misma, aunque los
mecanismos sean diferentes. Kl origen de la emisiéon en RXD es bremssirahlung
producido por electrones supra térmicos (o acelerados), con energias superiores
a los 10 keV. Recordamos que 1 keV~ 11,6 x 10° K, del orden de la temperatura
que alcanza el plasma calentado durante la fulguracién.

La radiacién en radio es producida por el mecanismo de giroemisién que
suele ser dividido en diferentes categorfas y nombres dependiendo de la energfa
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Figura 2.  El rango de densidad de flujo estimado por el SST en 212 GHz
para el pequeno evento SOL2003-10-28T12:03 representado por el drea gris. La
densidad de flujo correcta obtenida a 210 GHz por BEMRAK es mostrada con
la curva negra. La curva roja es la densidad de flujo obtenida en 212 GHz us-

ando el SST y asumiendo la posicién de la fuente emisora derivada en 210 GHz
por BEMRAK. (Raulin et al. 2013)

de los electrones involucrados (Dulk 1985): (1) para distribuciones térmicas se
habla de giro resonancia (mecanismo responsable de la componente lenta o slow-
ly varying component observada en A = 10,7 ¢cm), (2) para electrones fuera del
equilibrio termodindmico (acelerados) con energfas casi relativisticas (v, < 5, 9,
es el factor de Lorentz) el mecanismo es llamado girosincrotrén y (3) sincrotrén
para aquellos electrones acelerados ultrarrelativisticos (yz > 5). Vamos a con-
centrarnos en el mecanismo girosincrotrénico que es el mas adecuado para los
electrones acelerados dentro de los arcos coronales. A partir de las observaciones
en RXD se concluyd que la mejor representacién para la distribucion en energia
de los electrones es una ley de potencias: N(E) o E=° en el intervalo F; (lower
cutoff) y En, (higher cutoff) siendo 6 > 2 el indice electrénico.

FEn la Fig. 1, a la derecha, vemos un conjunto de espectros girosincrotronicos
que reproducen condiciones normales observadas durante las fulguraciones. Cada
curva fue construida utilizando un E; diferente especificado en los rétulos arriba a
la derecha. Es decir que cada distribucién comienza en energfas cada vez mayores.
También vemos que comparando con la curva verde, que incluye electrones con
E > 10 keV, las deméds son insignificantes en la parte dpticamente gruesa (a
izquierda del maximo) y se acoplan en alguna frecuencia reproduciendo el mismo
espectro dpticamente delgado (a la derecha del méximo). Esto indica la frecuencia
a partir de la cual los electrones de una determinada energia comienzan a tener
relevancia. Y vemos que a medida que aumenta la frecuencia observada, estamos
observado electrones de mayores energias. En particular, para una frecuencia
superior a 200 GHz, los electrones deben tener energias del orden de algunos
MeV. Este es el principal motivo para observar en las radio frecuencias, y en
ir hacia frecuencias ain mayores, ya que los detectores de RXD o rayos-y no
suelen tener sensibilidad suficiente para detectar muchos eventos y son mucho
mas costosos ya que deben operar por encima de la tropésfera.
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La emision girosincrotrénica depende simultaneamente del campo magnéti-
co donde los electrones se desarrollan, y de las caracteristicas estadisticas de los
electrones en movimiento. Esto le otorga la motivacién extra de poder estudiar
el campo magnético asociado a la fuente emisora. De una forma aproximada, se
obtiene que el méximo de emisiéon de un eléctron esta en torno de la frecuencia
v ~ vpys, donde vp ~ 2,8 x 10°B,, con B la intensidad del campo magnético
del plasma ambiente.

FEn los afios 1980s surgié otro interés para estudiar las altas frecuencias, la
inversién del espectro: es decir, a la componente opticamente delgada le sigue
una nueva componente creciente en frecuencia. Un evento de este tipo fue re-
latado por Kaufmann et al. (1985), quienes hallaron una componente creciente
en 90 GHz muy bien correlacionada con los RXD.

3. Observatorios submilimétricos

Por definicion frecuencias submilimétricas son aquellas superiores a los 300 GHz,
aungue por convencién tecnolégica, muchas veces este limite se reduce a 100 GHz.
Hasta fines del siglo veinte hubo pocos intentos por observar fulguraciones en fre-
cuencias submilimétricas. En particular Hudson (1975) consiguié dar un limite
superior para las longitudes de onda A = 20 ym (v = 15 THz) y A = 350 um
(v = 857 GHz). Después de este experimento aislado no hubo otros hasta la ins-
talacién del Observatorio Solar Submilimétrico (Solar Submillimeter Telescope,
SST) en el Complejo Astronémico El Leoncito (Kaufmann et al. 2008). SST
tiene algunas caracterfsticas particulares: (1) observa simultaneamente en las
frecuencias v = 212 GHz (A = 1,42 mm) y v = 405 GHz (A = 0,74 mm) lo que le
permite obtener un espectro de la regién submilimétrica; (2) tiene tres receptores
en 212 GHz formando una matriz focal que le permite determinar univocamente
la intensidad y posicion del evento por medio del método de miltiples haces o
maultibeam (Giménez de Castro et al. 1999); (3) es un instrumento dedicado a la
observacién solar unicamente. Desde abril de 2001 el SST opera de forma con-
tinua (excepto paradas de mantenimiento) lo que le ha permitido obtener una
base de datos de fulguraciones solares tnica. Intre el ano 2001 y 2004 el aho-
ra inexistente Observatorio de Colonia para Astronomfa Submilimétrica y Mil-
imétrica (Kdlner Observatorium fir Submillimeter und Millimeter Astronomie,
KOSMA) realizé campanas de observacién en las frecuencias de v = 230 GHz
(A=1,3mm) y v = 345 GHz (A = 0,87 mm) a las que agregaron posteriormente
una matriz focal en 210 GHz para poder determinar posicién e intensidad (Liithi
et al. 2004,7).

El problema tecnolégico a vencer en estas frecuencias es la construccion
de receptores de baja figura de ruido. Puede usarse bolémetros, cuya respues-
ta en frecuencia es excelente, aunque hasta recientemente era dificil el disefio
de filtros de banda pasante para sintonizar el receptor. La otra posibilidad son
los detectores super heterodinos, aunque estos requerfan operar a temperaturas
criogénicas y tenfan un ancho de banda estrecho. Sélo en los tltimos 20 anos con-
tamos con una electrénica eficiente a estas frecuencias, que opera a temperatura
ambiente y con ancho de banda de casi 10 GHz, resultando en temperaturas de
sistema del orden de los 1000 K, relativamente bajas cuando se trata de observar
el Sol cuya temperatura de superficie es de alrededor de 6000 K.
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Figura 3. Dos espectros de eventos observados con el SST, a la izquierda
un evento normal a la derecha un evento THz

El siguiente problema a estas frecuencias es la opacidad atmosférica, medida
generalmente por el coeficiente al ¢énit 7 que nos da el factor de atenuacion segin
un modelo de atmdsfera plano-paralela: exp (—7/sin H) donde H es la elevacién
de la antena. En un trabajo sobre la opacidad del Leoncito (Melo et al. 2005),
se determind un valor medio 7015 = 0,3 y 7405 = 1 para 212 y 405 GHz respecti-
vamente. Si bien el valor para 212 GHz es bueno, a 405 GHz coloca restricciones
para la observacién y calibraciéon. Por ese motivo se realizaron grandes esfuer-
zos de manera a obtener valores de flujo radiométrico confiables. Sélo hubo una
Unica observacién simultanea de los dos instrumentos SST y KOSMA durante el
final de la gran fulguracién SOLL2003-10-28T11:10. La comparacion de los respec-
tivos perfiles temporales mostrd una excelente coincidencia lo que demuestra la
correccién de las técnicas de calibraciéon (Raulin et al. 2013). En la Fig. 2 vemos
la superposicién de las densidades de flujo obtenidas por KOSMA (utilizando
su receptor BEMRAK Liithi et al. 2004) y el SST para un pequeio evento que
ocurrié durante la fase de decaimiento de SOL2003-10-28T11:10. El SST sélo
observd la fulguracion con un receptor en 212 GHz, por lo cual no pudo utilizar
la técnica de multibeam, por ese motivo en la figura se representa con un &rea
gris el flujo probable.

4. Conciliando teoria y observacion

Desde el punto de vista espectral, podemos clasificar a las fulguraciones como
aquellas que presentan un espectro submilimétrico dpticamente delgado (normal)
y aquellas que lo tienen épticamente grueso ( THz). Ejemplos de ambos se mues-
tran en la Fig. 3 para los eventos SO1.2002-08-30T13:28 (normal) y SOL2003-11-
04T19:44 (THz). El rétulo de THz para estos ultimos deriva de que su espectro
parece extenderse de forma creciente hacia las frecuencias THz. In el ejemplo
mostrado en la figura el espectro de micro ondas hasta los 18 GHz observado por
el Owens Valley Solar Array, muestra la parte dpticamente gruesa, no se cuenta
con observaciones del rango intermedio de frecuencias lamentablemente para ver
el punto donde el espectro 6pticamente delgado giroscincrotronico caracteristico
que se observa en el panel izquierdo de la figura (en rojo) se invierte y vuelve
a ser creciente. Aunque los espectros normales en principio parecen respetar co-
rrectamente el modelo girosincrotrénico, muestran también que su estructura es
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muy compleja debido a que la fuente no es homogenea, lo que en muchos casos
puede ser explicado por la emisién de varias fuentes simultaneamente. (Cristiani
et al. 2008; Giménez de Castro et al. 2009; Giménez de Castro et al. 2013)

Krucker et al. (2013) realizaron una compilacién de todas las fulguraciones
observadas en frecuencias submilimétricas, aunque por el tiempo que llevé preparar
el articulo la lista ya estd desactualizada. De cualquier forma, de manera visual,
podemos buscar alguna correlacién entre densidades de flujo maximas obser-
vadas en 210-212 GHz y el flujo maximo determinado en la banda de de 1-8 A
observado por los satélites GOES. De la Fig. 4 parece desprenderse que los even-
tos THz son de clase X, aunque tenemos uno que podria calificarse también THz,
de tipo M. De cualquier manera esto puede deberse a un efecto de seleccién por
la sensibilidad de los instrumentos empleados y las limitaciones que impone la
absorcién atmosférica.

La mayor incégnita que nos dejan las observaciones submilimétricas es la
explicacion del origen de la componente creciente u épticamente gruesa de los
eventos THz. Suponiendo cualquier mecanismo de emision, debe tratarse de
particulas (y hasta se ha especulado con positrones) ultra relativisticas. La mera
existencia de tales particulas complica atin méas los modelos de aceleracién, que
ya tienen problemas para explicar observaciones de eventos normales. (Vlahos
et al. 2009) Fleishman & Kontar (2010) y posteriormente Krucker et al. (2013)
hicieron una compilacién explicada de los diferentes mecanismos que podrian
contribuir en la formacion de los eventos T'Hz, por razones de espacio aquf dare-
mos apenas una sintesis apretada. En general, todos los modelos parten de la
base de que la emisiéon para v < 100 GHz esta bien justificada por medio de ra-
diacion girosincrotrénica y la emision submilimétrica serfa debida a un segundo
mecanismo que es el que se propone. El espectro final serfa la suma de la emision
producida por ambos mecanismos.

Free-free Una fuente suficientemente densa es capaz de producir emisién brems-
strahlung térmica 6pticamente gruesa en el rango submilimétrico. Los cal-
culos sin embargo exigen densidades del orden de 10'* ¢cm™2, casi fo-
tosféricas. Ademads, para conseguir las densidades de flujo observadas,
(=~ 10* s.f.u.) es necesario tener dreas emisoras muy extensas (~ 90") o
muy calientes (~ 20 MK). Lo primero puede ser descartado porque KOS-
MA fue capaz de estimar el tamano de la fuente que produjo la fulguracién
SOL2003-10-28T11:10, siendo menor que 10" (Liithi et al. 2004). Por otra
parte, una fuente a 20 MK deberfa producir emisén detectable en RX, lo
que no ha ocurrido.

Sincrotrén de electrones no térmicos En este caso se tratarfa de una se-
gunda fuente en condiciones mas extremas. La explicacién parece la exten-
sion natural de los eventos complejos multi-espectrales relatados en muchas
publicaciones (por ej.: Giménez de Castro et al. 2013) hacia la regién sub-
milimétrica. Sin embargo, para contar con un espectro creciente hasta, por
lo menos, 400 GHz son necesarios campos magnéticos elevados (> 1000 G),
densidad de electrones acelerados comparable a la del medio en que se
mueven (~ 101712 cm™3), ete. Es decir, condiciones que podemos clasi-
ficar de extremas.
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Sincrotrén de positrones Essabido que durante una fulguracion ocurren reac-

ciones nucleares capaces de generar positrones con vy, ~ 100. Estos positrones
tendrfan tiempo de emitir sincrotrén antes de ser aniquilados y su espec-
tro épticamente grueso puede extenderse muy por encima de 1 THz. La
idea fue introducida por primera vez por Lingenfelter & Ramaty (1967).
Sin embargo las estimaciones realizadas para la fulguracion SOL2003-11-
02T17:17 por Silva et al. (2007) y SOL2003-10-28t11:10 por Trottet et al.
(2008) revelan que el niimero total de positrones producidos es inferior en
varios 6rdenes de magnitud al necesario para explicar las observaciones.

Radiacion de Cherenkov La intensidad de la radiacién es en este caso I o v

lo que lo torna apropiado para explicar el espectro submilimétrico de los
eventos THz. Sin embargo son necesarios electrones con energfas del orden
de los vz ~ 1000, muy por encima de la mayor energfa de corte superior
), determinada hasta ahora que es v ~ 80. Una segunda posibilidad es
que los responsables sean positrones cuya energia tiene un maximo para
L =~ 300 y en cantidad suficiente (=~ 102%) para crear un efecto Cherenkov.
Sin embargo el modelo desarrollado por Fleishman & Kontar (2010) es
ad-hoc y deberfa hacerse un calculo detallado de la refractividad de la
atmosfera solar considerando todas las especies atémicas involucradas para
saber si las suposiciones son correctas.

Micro Bunching Este es el Uinico mecanismo propuesto que intenta explicar

Etc.

5.

simultaneamente y con una tinica fuente ambas emisiones. Fue sugerido por
primera vez por Kaufmann & Raulin (2006) y supone que la emisién THz
es debida a una fuente sincrotrénica de electrones, mientras que el espec-
tro de micro ondas se origina en la emisién coherente de grupos (bunchs)
de estos mismos electrones moviéndose en conjunto y actuando como una
Unica particula de carga Q = Ne, con e la carga electrénica y N el nimero
de electrones en el bunch. Como la radiacion electromagnética depende del
cuadrado de la carga Q% o« N? se torna muy eficiente, disminuyendo el
nimero de electrones necesarios para producir una determinada densidad
de flujo. Este tipo de emisién es conocido en reactores de fusién tipo Toka-
mak, aunque su adaptacién a la atmoéfera solar requiere de condiciones
muy particulares: los bunchs deben mantenerse por muchos minutos mien-
tras dure la fulguracion, y debe existir una modulacién muy organizada
del campo magnético para crearlos.

La lista completa de mecanismos estudiados por Krucker et al. (2013)
incluye ademas la emisién de plasma, Compton inverso, radiacién difusiva
(variante del Compton inverso), sincrotrén térmico y maser de sincrotrén.

Los desafios para el futuro

Las observaciones submilimétricas trajeron nuevas incognitas sobre la dinami-
ca de las fulguraciones, sin embargo se mostraron insuficientes para encontrar
respuestas concluyentes. Basicamente estd faltando completar el espectro hasta
unirlo con el visible, sélo asf se podré intentar tener un modelo completo del
mecanismo de emision, para después buscar explicaciones sobre los mecanismos
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Figura 4.  Densidades de flujo maximos y sus bandas de error observados en
210 (KOSMA) y 212 (SST) en funcién del flujo en rayos-X blandos de la ban-

da 1-8 A. Los simbolos rojos representan los eventos THz. En un caso (evento
SOL2003-11-04T19:44) GOES saturé y por eso tenemos una estimacién min-
ima del flujo maximo, en el caso del evento SOL2000-08-25T el SST saturd y
por eso tampoco podemos conocer el valor de su flujo.

de aceleracion de las particulas. El problema no es sencillo de resolver ya que la
absorcién atmosférica por encima de 1 THz es casi del 100 %. Existen algunas
ventanas sin embargo, que pueden ser exploradas en sitios de alta elevacion y que
permitirfan adicionar algunos puntos mas al espectro. En esta linea el Centro de
Rddio Astronomia e Astrofisica Mackenzie (CRAAM) estd desarrollando tele-
scopios que usan como detectores celdas de Golay (bolémetros) junto con filtros
de banda pasante centrados en 1,5 THz y que serdn instalados en sitios de altura
que ofrezcan un porcentaje razonable de dias con 7 ~ 1. La otra alternativa es la
construccion de telescopios en globos estratosféricos, cuyo costo es mucho menor
que un satélite. En los préximos anos el CRAAM espera inaugurar una serie de
vuelos polares de larga duracion con telescopios en v = 3 THz (A = 100 pm)
y v =7 THz (A = 43 um). Por tltimo, el proyecto Solar Particle Acceleration,
Radiation and Kinetics (SPARK), actualmente bajo evaluacién de la European
Space Agency, espera contar con un detector en el Infra Rojo Lejano (IRL) cen-
trado en las bandas: 25 < A <45 pm (12 > v > 6,7 THz) y 80 < A < 130 pm
(3,75 > v > 2,3 THz) llamado DESIR. El rango infra rojo medio (IRM) se
puede observar desde tierra. Con este objetivo se ha instalado en el CASLEO
una cdmara que observa en la frecuencia de v = 30 THz (A = 10 um). Con este
instrumento, recientemente se determiné el flujo méximo durante la fulguracion
SOL2012-03-13T17:20 arrojando un valor de 15.000 s.f.u. muy por encima de
la cota méxima de 10 s.f.u. determinada en 405 GHz (Kaufmann et al. 2013).
También es importante determinar la frecuencia en la que el espectro se invierte,
y por ello fue instalado en CASLEO un pequeno sistema de polarfmetros que
operan en 45 y 90 GHz llamado POEMAS (Valio et al. 2013).

5.1. LLAMA

LLAMA puede jugar un rol importante en la observacion solar. La antena de
12 m con capacidad de observacién polarimétrica hasta los 900 GHz tiene como
uno de sus objetivos el estudio del Sol. El tamano de su reflector primario y las
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altas frecuencias hacen que el haz a media potencia Oppp ~ A/D sea menor que
17", Como LLAMA no contard con una matriz focal, es muy probable que no
pueda calibrar con precisién el flujo observado de una fulguracién. Una forma
de evitar el problema es realizar mapas rdpidos (en menos de 1 s deberfa barrer
una region del tamarnio de 1/ x 1/ por ejemplo). Esta y otras alternativas deberan
ser estudiadas durante el disefio y la construccién del instrumento. De cualquier
forma, una alternativa muy atrayente es la posibilidad de trabajar en modo VLBI
junto con ALMA para observar con un detalle inaudito estructuras solares (no
fulguraciones). Asumiendo que la distancia entre ALMA y LLAMA es de 180 km
el haz tedrico para A = 1 mm tendrd un tamano Oppp, =~ 1073/180 x 10* =
0,001” = 700 m sobre la superficie del Sol, lo que lo convertirfa en el telescopio
solar de mayor resolucién espacial jamds construido.
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Formacién estelar en las Nubes de Magallanes
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Abstract. We present a review about our knowledge on the stellar for-
mation and chemical evolution in the Magellanic Clouds, in the light of
the most recent theoretical and observational findings, and of the enig-
mas that still need to be clarified as well. Particularly, we show how our
knowledge has been changing about the existence of spatial metallicity
gradients in both clusters and star field populations of the Magellanic
Clouds. We present results obtained from a Washington photometric
database of nearly 9 million stars. Finally, we analize the age-metallicity
relationship and the star formation history in the Magellanic Clouds and
propose new research issues related to this astrophysical field that can be
taken advantage by the whole scientific community.

Resumen. Presentamos una revision de nuestro conocimiento acerca
de la formacién estelar y evolucién quimica en las Nubes de Magallanes,
a la luz de los mas recientes hallazgos tedricos y observacionales, como asi
también de las mas enigmaticas cuestiones que aun restan dilucidar. En
particular, mostramos cémo ha ido evolucionando nuestro conocimiento
a-cerca de la existencia de gradientes de metalicidad tanto en la poblacion
de cimulos estelares como entre las estrellas del campo en ambas ga-
laxias. Presentamos resultados que hemos obtenido a partir de una base
de datos fotométricos en el sistema de Washington de casi 9 millones de
estrellas medidas en las dos Nubes de Magallanes. Finalmente, analizamos
las relaciones edad-metalicidad y las historias de formacién estelar en las
Nubes de Magallanes y proponemos nuevos temas de investigacion rela-
cionados a este campo de la astrofisica para que puedan ser aprovechados
por toda la comunidad cientifica.

1. Introduccién

Las Nubes de Magallanes son dos galaxias enanas que pertenecen al Grupo Local.
Su proximidad a la Via Léactea, conjuntamente con el advenimiento de nuevos
telescopios e intrumentos de dltima generacién, han permitido abordar estudios
muy diversos acerca de su formacién y evoluciones dindmicas y quimicas. Mas
aln, ambas galaxias han servido como banco de prueba para confrontar nuestro
conocimiento acerca de la historia de formacién estelar y el enriquecimiento en
elementos pesados en otras galaxias, y de las insteracciones entre ellas.

Desde el punto de vista dindmico, estudios recientes muestran que ambas
Nubes de Magallanes han tenido un pasado en el cual se ha manifestado una mu-

21



22 Piatti

tua interaccion. Asf, por ejemplo, Diaz & Bekki (2011) desarrollaron un modelo
tedrico de la dindamica de ambas Nubes el cual predice que ellas habrfan ex-
perimentado pasajes cercanos hace unos 1100 y 200 millones de afios (ver Fig.
1). Asimismo, uno de sus resultados mas sorprendentes revela que las diferentes
estructuras del sistema Magallanico -el puente entre ambas Nubes, la corriente
Magallanica, el Leading Arm -, mostradas a partir de la distribucién de H, re-
sultan muy similares a las obtenidas por dichos autores.

Desde el punto de vista de sus evoluciones quimicas, diferentes modelos se
han desarrollado desde hace varios varios afios contemplando tanto escenarios
evolutivos de tipo cerrado, como aquéllos con eventos puntuales de formacién
intensiva (bursts). Estos tltimos procesos de formacién generan un aumento
en el enriquecimiento metdlico de las galaxias, por lo que sus relaciones edad-
metalicidad experimentan saltos mas o menos pronunciados en intervalos de edad
relativamente cortos (Pagel & Tauvaisiené 1998; Da Costa & Hatzidimitriou
1998).
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Figura 1.  Izquierda: Separaciones entre La Via Lactea y las Nubes de Maga-
llanes como resultado de sus movimientos orbitales. Derecha: La distribucién
de H observada (panel izquierdo) podria ser el resultado de la interaccién
entre ambas Nubes de Magallanes. Las figuras fueron tomadas del trabajo de
Diaz & Bekki (2011).

2. La Nube Menor de Magallanes

Harris & Zaritsky (2004) estudiaron la historia de formacién estelar de la Nube
Menor de Magallanes sobre la base de uno de los relevamientos fotométricos
mas abarcativos espacialmente. Los diagramas color-magnitud obtenidos en el
sistema U BV I para cientos de miles de estrellas en diferentes regiones de la
galaxia fueron reproducidos a través de diagramas sintéticos, los cuales les per-
mitieron conocer las distribuciones de edad, metalicidad, enojecimiento y distan-
cia de las poblaciones estelares observadas. Los principales resultados de Harris
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Figura 2.  Izquierda: Taza de formacién estelar en la Nube Menor de Maga-
llanes Derecha: Ralacién edad-metalicidad; los puntos grises corresponden a
cumulos estelares. Las figuras fueron tomadas del trabajo de Harris & Zaritsky
(2004).

& Zaritsky muestran que la Nube Menor de Magallanes experimenté un perfo-
do de escasa o nula formacién estelar luego de que ella habria sido formada vy,
mas recientemente, hace unos 2 mil millones de anos, sufrié un proceso de for-
macién violento (ver Fig. 2). Por otro lado, la relacién edad-metalicidad para
los cdmulos estelares y para las estrellas del campo resultaron muy similares.
Si bien sus resultados presentan diferencias claras respecto de los modelos de
Da Costa & Hatzidimitriou 1998, Pagel & Tauvaisiené 1998, y Diaz & Bekki,
2011, existe también un acuerdo general, en el sentido de que la evidencia ob-
servacional confirma que existieron procesos de formacién violente en la Nube
Menorde Magallanes.

Con la intencién de ganar en profundidad y observar las estrellas de Se-
cuencia Pricipal més viejas de la galaxia No#l et al. (2007) hicieron uso de datos
fotométricos B R para reconstruir la historia de la formacién estelar en 12 cam-
pos diferentes y de pequeno tamafo (12’x 12"} distribuidos en diferentes regiones
de la Nube Menor de Magallanes. Los autores encontraron que las tazas de for-
macion estelar varfan de una region a otra, pero que todas comparten una misma
relacién edad-metalicidad. A resultados similares arribaron Carrera et al. (2008),
a partir del estudio espectroscépico de gigantes rojas distribuidas en el campo
de la Nube Menor de Magallanes.

Més recientemente, Piatti (2012) llevé a cabo un estudio integral de la
relacién edad-metalicidad en la galaxia sobre la base de observaciones fotométri-
cas en el sistema de Washington de unas 3.3 millones de estrellas distribuidas
en 11 campos de 36‘x 36’cada uno. La comparativamente mayor cobertura es-
pacial de estos campos respecto de las regiones estudiadas por Noél et al, y la
obtencién de edades y metalicidades para cdmulos estelares y estrellas del campo
puestos en una escala homogénea, le permitieron componer una imagen global
de la relacién edad-metalicidad en la galaxia. Sus resultados muestran que los
episodios de formacion violenta observados, no sélo se traducen en un aumento
de la taza de formacién estelar alrededor de los 2-3 y 7-8 mil millones de afios,
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sino también en un incremento repentino en la metalicidad (ver Fig. 4, paneles
de abajo). Asimismo, la Nube Menor de Magallanes exhibirfa aparentemente -no
intrinsecamente- un gradiente en abundancias metalicas, debido a que las estre-
llas mas jévenes se habrian formado en las regiones mas interiores de la galaxia
y con contenidos metélicos relativaemtne altos (cuadrados negros de la Fig. 4,
paneles de arriba).
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Figura 3.  Izquierda: Los rectdngulos numerados representan las regiones
estudiadas por Piatti (2012), mientras que los simbolos llenos y los cuadra-
dos pequenos corresponden a campos estudiados previamente por diferentes
autores. Derecha: Diagrama color-magnitud obtenido para una subregion
de 9’x 9’(arriba-izquierda); los errores fotométricos correspondientes (arriba-
derecha); su diagrama de Hess (abajo-izquierda); y la funcién de luminosidad
para la Secuencia Principal observada. Las figuras fueron tomadas del trabajo
de Piatti (2012).

3. La Nube Mayor de Magallanes

Similarmente al estudio realizado en la Nube Menor de Magallanes, Harris &
Zaritsky (2009) utilizaron més de 20 millones de estrellas observadas fotométri-
camente y distribuidas a través de la mayor parte del cuerpo de la Nube Mayor
de Magallanes para reconstruir su historia de formacién estelar. Los diagramas
color-magnitud sintéticos obtenidos para cada regiéon fueron comparados con los
obtenidos a partir de las observaciones, a fin de estimar los rangos de edad,
metalicidad, enrojecimiento y distancia propios de cada uno de ellos. Las tazas
de formacion estelar resultantes varfan relativamente de regién a regién, pero
la composicion de todas ellas conduce a una historia de formacion estelar en la
cual se observa el predominio de un regimen de procesos de formacién violenta
a lo largo de la vida de la galaxia (ver Fig. 5, panel izquierdo). Por otra parte,
Harris & Zaritsky encuentran que las poblaciones de estrellas del campo y la
de los ctimulos estelares comparte una misma relacion edad-metalicidad, aunque
las incertezas son significativas. Es importante notar que las escalas de edad y
abundancia quimica de ambos conjuntos no es la misma, y que la escasez de ci-
mulos con edades entre 3 y 10 mil millones de afios no encuentra su contraparte



Las Nubes de Magallanes 25

Tsh -+ -
o r m = T fig .
5 g i r ]
g A o .
& T T ]
E. a [ | " m —
© C o || " ol ]
| .
i _ T o ]
- 2 — um 1 I | | |
E L i 18 o ]
N T . .
w & T Ly T e
= r T i -W ]

O C 1 1 1 1 | 1 Il ‘ Il T 1 Il 1 1 | Il i 1 1 | Il 1 1 1 | Il B

¢ 5 10 —e =1.5 -1 —0.5
Age (Gyr) [Fe/H]
o ] T ] T
st

0.4

Number of subfields/Gyr
10 20 30
[ I I
|
1
L PRI T T O T VA (O LI
AlFe/H]
0.2 0.3
—
|
|
’_|. P TR TN R ;

0.1

Age (Gyr) Age {Gyr)

Figura 4.  Arriba: Gradientes de metalicidad: cada cuadrado corresponde a
un campo de 9’x 9’; Abajo: Nimero de campos en funcién de la edad (izquier-
da) y la variacién en la A [Fe/H] de los mismos con la edad (derecha). Las
figuras fueron tomadas del trabajo de Piatti (2012).

en las estrellas del campo, ya que se observa actividad de formacién estelar en
ese periodo.

Mas recientemente, han aparecido los primeros resultados de un nuevo rele-
vamiento llevado a cabo con VISTA, un telescopio de la clase de 4 metros ins-
talado en Cerro Paranal, Chile (Rubele et al. 2011). Se trata de cuatro campos
ubicados a unos 3.5 grados del centro de la galaxia que cubren un area total de
5.5 grados cuadrados. Los principales resultados de Rubele et al., en acuerdo
con Carrera et al. (2011), confirman que la historia de formacién estelar en la
Nube Menor de Magallanes depende de la region examinada; esto no ocurre con
la relacién edad-metalicidad, la cual parece ser en términos globales la misma
en cada region.

Piatti & Geisler (2012) han extendido los primeros resultados de VISTA a
partir de un relevamiento fotométrico en el sistema de Washington de mas de 5.5
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Figura 5.  Izquierda: Taza de formacién estelar en funcién de la edad; la
linea negra corresponde a todo la galaxia y las zonas grises representan las
franjas de incerteza; Derecha: La linea continua representa la relacién edad-
metalicidad derivada para las estrellas de la Nube Mayor de Magallanes (en
gris su error), en tanto que los ciculos negros corresponden a estimaciones
de edad y metalicidad de ctimulos estelares. Las figuras fueron tomadas del
trabajo de Harris & Zaritsky (2009).

millones de estrellas distribuidas en 21 campos de 36’x 36’ a través del cuerpo
principal de la Nube Mayor. La mayor cobetura espacial, y la mayor sensibilidad
a la metalicidad para edades mayores a mil millones de afios respecto de los fil-
tros Y J K s utilizados por VISTA, son algunas de las ventajas comparativas de
sus resultados. La Fig. 6 (panel izquierdo) muestra la relacién edad-metalicidad
obtenida por Piatti & Geisler para 336 subcampos de 9'x 9’ representados con
tridangulos. La escala de grises utilizada en el relleno de los trianigulos indica la
distancia de un subcampo al centro de la Nube Mayor de Magallanes: mientras
mdas oscuro un triangulo, més alejado del centro de la galaxia se encuentra dicho
campo. Los puntos negros representan los valores medios, pesados teniendo en
cuenta las incertezas que se pueden introducir al modifical el tamano y posi-
cién de los intervalos utilizados para calcular el promedio, como asi también la
contribucion de los puntos que caen fuera del intervalo de interés debido a sus
propios errores. Cuando se compara dicha relacién con algunas otras obtenidas
previamente a partir de modelos tedricos o de diferentes conjuntos de observa-
ciones (Fig. 6, panel derecho), se encuentra que los resultados de Piatti & Geisler
resultan una relacién intermedia entre las relaciones de Geha et al. (1998, linea
roja) y Harris & Zaritsky (2009, linea anarilla) y las de Pagel & Tausievené (1998,
linea azul), Rubele et al. (2011, linea negra) y Carrera et al. (2011, cuadrados
rojos y azules), respectivamente.

La Fig. 7 presenta una comparacién de las relaciones edad-metalicidad
obtenidas para cimulos estelares y estrellas del campo, para ambas Nubes de
Magallanes. Tanto las edades como las metalicidades han sido obtenidas uti-
lizando las mismas técnicas, por lo que estdn referidas a una misma escala
edad/metalicidad. Esta homogeneidad permite comparar diferentes relaciones
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Figura 6.  Izquierda: Relacion edad-metalicidad para el 336 campos de 9'x 9’
en la Nube Mayor de Magallanes. Derecha: La figura fue tomada del trabajo
de Piatti & Geisler (2012).

edad-metalicidad sin necesidad de introducir correcciones o transformacion en-
tre escalas de edad/metalicidad diferentes.

Por un lado, la Fig. 7 muestra que las relaciones edad-metalicidad de ciimu-
los y estrellas del campo en la Nube Menor de Magallanes siguen una tendencia
parecida, aunque para edades mayores a los 10 mil millones de anos sélo se ob-
servan estrellas de campo. El ciimulo mas viejo identificado en la Nube Menor
de Magallanes es NGC 121 (edad ~ 10 x 10° afios). Por otro lado, los ctimu-
los de la Nube Mayor de Magallanes también parecen compartir una relacién
edad-metalicidad similar a la del campo, pero sélo para edades menores a 3 mil
millones de anos. Para edades mayores y hasta unos 12 mil mollones de afios,
sélo hay un ctmulo identificado (ES121-SC09), en tanto que abundan estre-
llas del campo formadas en ese intervalo de edad. Finalmente, los ctimulos mas
viejos de la Nube Mayor de Magallanes resultan mas pobres en metales que sus
contemporaneas estrellas del campo. Este resultado plantea el siguiente interro-
gante: jcudl es el origen de los cimulos viejos observados en la Nube Mayor de
Magallanes? Si dichos ctimulos se formaron en la misma galaxia, seria esperable
que en promedio las estrellas del campo tuvieran metalicidades similares, ya que
ambas poblaciones se habrian formado a partir del mismo gas del cual se for-
moé la galaxia. Si los ciimulos no se formaron en su galaxia huesped, habria que
pensar en un escenario de captura. Ctimulos de la Nube Menor de Magallanes
podrian haber sido arrancados por la Nube Mayor de Magallanes, pero en ese
caso jcomo se explicaria que no haya cimulos con edades similares en la Nube
Menor?. Finalmente, la diferencia de metalicidad de |A([Fe/H])| ~ 0.4 entre las
relaciones edad-metalicidad de ambas galaxias es el resultado de sus diferencias
de masas.
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Figura 7. Edades y metalicidades para cimulos estelares en la Nube Mayor
(cuadrados llenos) y en la Nube Menor (tridngulos llenos) de Magallanes, com-
parados con los valores medios para sus respectivos campos (iguales simbolos,
vacfos). La figura fue tomada del trabajo de Piatti & Geisler (2012).

4. Trabajos futuros

El estudio de la formacion y de las evoluciones dindmicas y quiimicas en las
Nubes de Magallanes ha alcanzado un desarrollo insospechado, el cual ha abierto
nuevos horizontes para futuros estudios. Para una mejor comprensién de las
historias de formacién estelar de cada galaxia, es necesario ganar en profundidad,
a fin de observar las estrellas de Secuencia Principal més viejas. Esto requiere
de datos observacionales de excepcional calidad, obtenibles con el Telescopio
Espacial o con telescopios en la Tierra de la clase de 8 metros o mayores.

Son muy variadas las cuestiones que atin necesitan ser aclaradas. Por ejem-
plo, /por qué no se observan burts similares en ambas Nubes de Magallanes, si e-
llos fueron el resultado de su interaccién mutua? ;cudl es el rol que desempenaria
la Via Lactea?. Por otro lado, han aparecido resultados disimiles respecto de la
existencia y maganitud de gradientes espaciales de composicién quimica. En
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este sentido, un gran desaffo se presenta en el campo del conocimiento de los
mecanismos de formacion de las galaxias.

En la medida que nuevos datos observacionales de calidad estén disponible
publicamente -también serd necesario alentar nuevas campaias observacionales,
estaremos en condiciones de obtener una imagen espacial tridimensional de la
formacién estelar y de la evolucién quimica de las Nubes de Magallanes, sera
posible determinar metalicidades de cimulos viejos con la precisién proveniente
de la espectroscopia de alta dispersién y serd posible también completar el es-
tudio de los movimientos propios de los sistemas de ctimulos estelares en ambas
Nubes de Magallanes.
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Abstract. The “Bologna Open Cluster Chemical Evolution” (BOCCE)
project is a photometric and spectroscopic survey of Galactic open clus-
ters (OCs), to be used as tracers of the properties and evolution of the
Galactic disk. The main OCs parameters are derived in a precise and
homogeneous way, and they will be used, for example, to determine the
metallicity distribution in the Galactic disk and how it has evolved with
time. We present here part of our last effort, concerning the photometric
data obtained for NGC 2849 and NGC 6134.

Resumen. El proyecto denominado “Bologna Open Cluster Chemical
Evolution” (BOCCE) es un relevamiento fotométrico y espectroscépico
de ctimulos abiertos (CAs) pertenecientes a la Via Léactea, los que serdn
utilizados como trazadores de las propiedades y de la evolucion del disco
Galactico. Los pardmetros fisicos de los CAs seleccionados, son derivados
de manera precisa y homogénea. Estos pardametros seran usados, por ejem-
plo, para determinar la distribucién de metalicidad en el disco Galactico y
como evoluciond con el tiempo. Acd presentamos nuestro ultimo avance,
relativo a los datos fotométricos obtenidos para NGC 2849 y NGC 6134.

1. Introduccién

Los CAs pueden considerarse como trazadores de las propiedades del disco de
nuestra Galaxia (Friel 1995) debido a que se encuentran en todo el disco, sus
edades y distancias pueden determinarse con mayor precision que en estrellas
aisladas y cubren un amplio rango de edades y metalicidades del disco. Los CAs
proveen herramientas Unicas que permiten estudiar como ha cambiado la dis-
tribucién en metalicidad a lo largo del tiempo, sin embargo los resultados no
han sido concluyentes al respecto. La mayorfa de los estudios senalan un gradi-
ente radial negativo (e.g., Friel et al. 2002), pero también han sido presentados
escenarios alternativos (e.g., Twarog et al. 1997; Sestito et al. 2008).
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2. El proyecto BOCCE

Ninguno de los estudios citados anteriormente se realizé con muestras homogéneas,
por lo que los efectos sistematicos podrian estar desfigurando el escenario en
cuestion. Para evitar esto, hemos comenzado un relevamiento de CAs para
derivar de la manera mds precisa y homogénea sus principales pardmetros. El
proyecto BOCCE permitird estudiar la evolucién quimica del disco. Estamos
construyendo una muestra significativa (~ 50 CAs) que sea representativa en
edad, metalicidad y posicién de toda la poblacién de CAs de la Galaxia. Para
ello empleamos técnicas fotométricas y espectroscopicas:

* Diagramas color-magnitud (DCM) fotométricos y sintéticos para determinar
al mismo tiempo edad, distancia, enrojecimiento y una primera estima de la
metalicidad. La revision del método y parte de los resultados obtenidos se pre-
sentan en Bragaglia & Tosi (2006).

* Espectros de moderada resolucién para medir velocidades radiales y asf deter-
minar la membrecia de las estrellas en una determinada fase evolutiva.

* Espectros de alta resolucién para determinar abundancias quimicas, mediante
la medicion de anchos equivalentes de determinadas lineas espectrales y espectros
sintéticos (e.g., Bragaglia et al. 2001; Carretta et al. 2004).

3. Observaciones y DCM

Los dos CAs analizados son NGC 2849 y NGC 6134, los cuales fueron observados
con los telescopios “Dutch”(0.91 m) en los filtros BVI, y “Danish” (1.54 m) en los
filtros UBVI, respectivamente (Observatorio La Silla, ESO, Chile). Estos CAs
presentan datos fotométricos obtenidos por diferentes autores, tal como Kyeong
et al. (2004) y sus referencias, para NGC 2849; y Bruntt et al. (1999), entre otros,
en el caso de NGC 6134, presentando un buen acuerdo entre nuestros datos y los
de los mencionados autores. En la figura 1 presentamos los DCM para el centro
de NGC 2849 y para un campo externo, en donde podemos ver que V alcanza
magnitudes profundas (V~22 mag), en tanto que el “turn-off” (TO) como la
Secuencia Principal (SP) son claramente visibles. Para NGC 6134, se presentan
los DCM V, B-V, V, V-1 y U, U-B, en tanto que para el campo externo se
presentan sélo dos DCM: V, B-V y V, V-1 (Fig. 1); en los paneles superiores se
observa, ademds de la SP que se extiende hasta V~22 mag, el red clump (RC)
(V~12 mag). En el campo externo de NGC 6134 (Fig. 1) vemos otra secuencia
desde V~20, B-V~3.2 hasta V~14, B-V ~2.0, la cual es paralela a la SP. Esta
secuencia se debe a la poblacién del disco.

4. Parametros astrofisicos de NGC 2849 y NGC 6134

La manera en que derivamos los parametros fundamentales de estos dos CAs, fue
la misma que se utilizé para derivar los parametros de todos los CAs del proyecto
BOCCE, es decir mediante el método de DCM sintéticos. Basicamente comen-
zamos construyendo una librerfa de poblaciones artificiales generadas a partir de
diferentes combinaciones de edad estelar, metalicidad, distancia, enrojecimieto
y fraccion de binarias. El segundo paso consistié en compilar una lista util de
caracteristicas de los DCM para asegurar la semejanza entre los DCM obtenidos
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a partir de las observaciones y de los modelos. Para cada CA, el DCM sintético
fue poblado hasta que el ndmero total de estrellas, iguald al nimero de estrellas
observadas en el cimulo. La ventaja de este procedimiento es la posibilidad de
incorporar errores fotométricos, incompletitud y fluctuaciones estadisticas. Para
mejorar la aplicacion del método, tomamos diferentes conjuntos de isécronas,
llamadas las de Padova (Bressan et al. 1993), las de FRANEC (Dominguez et
al. 1999), y las FST (Ventura et al. 1998). Con el objeto de minimizar los er-
rores en la determinacion de los parametros, sélo consideramos como soluciones
aceptables aquellos pardmetros que pudieron ser reproducidos en ambos DCM
V, V-ly V, B-V.

NGC2849: Este objeto es un CA pobremente poblado, y el alto grado de
contaminacién hace dificil identificar los miembros del cimulo, sin embargo al-
gunas caracterfsticas son claramente visibles (Fig. 2): un “red clump” (RC) en
el rango V=15.4-15.8. Su forma elongada sugiere un enrojecimiento diferencial;
una estructura en forma de “gancho” ~0.2 mag por debajo del RC; una SP es-
parcida que se extiende hasta V~22 mag.; y una “Rama Gigante Roja” (RGB)
pobremente desarrollada. Nuestras simulaciones indican que un enrojecimiento
interno 0.05-0.1 mag. serfa suficiente para explicar el ancho de la SP y la forma
del RC. Las mejores estimaciones de edad rondan los (0.85-1)x10% afios, en tanto
que el enrojecimiento resultante E(B-V) se encuentra entre 0.285 y 0.25. El mé-
dulo de distancia (m-M)y=13.8-13.9 estd de acuerdo con los valores de Kyeong
et al. (2004) y ubican al CA a 640-680 pc sobre el plano Galdctico.

NGC6134: EI DCM de NGC 6134 esta caracterizado por una SP bien defini-
da. El RC es la caracterfstica mas prominente del DCM y es el punto més rojo de
la SP (RH), lo que sugiere un CA de edad intermedia. Desde un punto de vista es-
tadistico, NGC 6134 estd mas poblado que NGC 2849, pero desafortunadamente,
no pudimos sacarle provecho a las observaciones del campo externo, ya que su
DCM es notablemente diferente del DCM del objeto. En la figura 2 se puede ver
el RH cercano a V~12.5, B-V~0.57, y un definido RC en V=12.25 mag. Debido
a que su metalicidad fue determinada con precisién (Carretta et al. 2004), y
a que su enrojecimiento fue determinado de manera independiente, resultaria
facil reproducir este CA. Sin embargo no pudimos reproducir simultdneamente
los colores B-V y V-1 de todas las fases evolutivas. Dada esta dificultad, limita-
mos nuestro analisis a determinar edad y distancia para NGC 6134, asumiendo
su metalicidad ([Fe/H|~0.15) y su enrojecimiento (E(B-V)~0.35), y elegimos
el DCM V, B-V para determinar los otros dos pardmetros restantes. Para la
edad encontramos un rango de (0.82-0.95)x10% afios, en tanto que para la dis-
tancia encontramos un maédulo de distancia (m-M)=10.5. Mayor precisién de
lo realizado sobre estos dos objetos en Ahumada et al. (2013).
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Figura 2.  DCM de NGC 2849 (arriba, izquierda). Se indica el RH (rojo),
el RC (verde), el punto més azul de la SP (BE, azul). El resto de los pan-
eles indican los ajustes con los siguientes parametros: FST 7Z = 0.02, edad
1x10° afios, E(B-V)=0.325 y (m-M)o=13.9; PADOVA 7=0.02, edad 1x10°
afos, E(B-V)=0.285 y (m-M)y=13.9; FRANEC Z=0.02, edad 0.85x10° afios,
E(B-V)=0.315 y (m-M)q=13.95 (sentido horario). DCM de NGC 6134 (arriba,
dererecha). Los otros paneles indican los ajustes con los siguientes paramet-
ros: FST 7=0.03, edad 0.9x10° afios, E(B-V)=0.33 y (m-M);=10.5; PADOVA
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Abstract.  We present CCD broad-band (UBV') photometry of the
little-studied Southern open clusters Haffner 20, Haffner 21, and Trum-
pler 9. Located in the third Galactic quadrant (I ~ 245°, in Puppis), they
are rather young (log(age) = 7.9-8.4) and not very populated. Haffner 20
appears considerably reddened and, at ~ 5 kpc, seems to be located in
the Perseus arm; the other two clusters are much less reddened and are
nearer to the Sun.

Resumen. Presentamos fotometria CCD de banda ancha (UBV') de
los cimulos abiertos Haffner 20, Haffner 21 y Trumpler 9. Ubicados en
el tercer cuadrante galdctico (I ~ 245°, en Puppis), estos objetos son
relativamente jévenes (log(edad) = 7.9-8.4), no muy poblados y poco es-
tudiados. Haffner 20 muestra un enrojecimiento particularmente impor-
tante y, a unos 5 kpc, parece ubicarse en el brazo de Perseo; los otros dos
cimulos estdn mucho menos enrojecidos y se encuentran mas préximos
al Sol.

1. Introduccién

Presentamos fotometria CCD UBV de tres cimulos abiertos en Puppis que han
recibido hasta el momento poca atencién por parte de los observadores. Segin
el catdlogo de Lynga (1987), las coordenadas, los didmetros aparentes y las
clases de Trumpler de los cimulos son: Haffner 20, [ = 246297, b = —0°93 (o =
07h 56m2, § = —30° 2270, J2000.0), 3’, I11p; Haffner 21, [ = 244°84, b — 41°62
(a = 08M01™1, § = —27°13/0), 3/, I1p; y Trumpler 9, [ = 243°07, b = +1°29
(o = 07h 55™7, § = —25°53/0), 6/, I12p. Con fotometria fotogrifica, Fitzgerald
& Moffat (1974) establecen distancias y enrojecimientos de 2.4 kpe y 0.55 mag,
y de 3.3 kpc y 0.20 mag para Haffner 20 y 21, respectivamente, as{ como un
tipo espectral mas temprano de B9 en ambos casos; por su parte, Pigmig (1970)
encuentra, a partir de datos fotoeléctrico-fotograficos, que el tipo espectral mas
temprano de Trumpler 9 es A0, el enrojecimiento en (B — V) no supera las
0.2 mag, y la distancia espectroscopica es de aproximadamente 900 pc. En esta
contribucién presentamos un andlisis preliminar de fotometrfa UBV de estos
cimulos con el objetivo de caracterizarlos mejor.
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2. Observaciones y reduccién de datos

Los datos fueron obtenidos con el telescopio SMARTS de 1 m (ex YALO) de
CTIO (Chile), en cuyo foco Cassegrain estd instalada la “Cdmara Y4K” con un
CCD STA de 4Kx4K con la que, a una escala de 0.289 arcsec/pixel, se cubre
un amplio campo de 20 x 20'. Los filtros utilizados son UBV estdndar (no
obstante, ver discusién en Ahumada et al. 2011). Las imdgenes fueron tomadas
en las noches del 30 al 31 de diciembre de 2010 y del 31 de diciembre de 2010
al 1 de enero de 2011. Para reducir las observaciones al sistema estandar se
observé varias veces durante ambas noches el campo SA 98 de Landolt (1992),
que incluye unas 45 estrellas estandar.

Las imédgenes se procesaron segin la metodologfa usual, en el entorno IRAF
y con los programas de reduccién Yale/SMARTS Y4K disponibles para tal fin. La
fotometria se efectud también en IRAF siguiendo el procedimiento corriente (ver,
p. €j., Ahumada et al. 2011). La transformacién de las magnitudes instrumentales
al sistema estéandar utilizé en todos los casos ecuaciones de la forma: M =
m-+co+erx X +cex(1.C.), con X masa de aire, I.C. indice de color, ¢y el punto
cero, ¢ el coeficiente de extincién de primer orden, y ¢, el coeficiente del término
de color. Los valores de estos coeficientes, promediados para ambas noches, y
los r.m.s. finales de los ajustes son similares a los obtenidos en Ahumada et al.
(2011). De esta manera, resultaron tres catdlogos de magnitudes V' y colores ( B —
V) y (U — B) para 4160, 7380 y 6100 estrellas en las zonas observadas alrededor
de Haffner 20, Haffner 21 y Trumpler 9, respectivamente. La comparacion de
nuestra fotometria con los trabajos citados en la Seccion 1., en el sentido “esta
fotometria menos la publicada”, arroja las siguientes diferencias medias: AV ~
0.3, A(B—-V)~04, A(U— B) ~ 0.5 (Haffner 20); AV ~ 0.3, A(B—-V) ~ 0.3,
A(U — B) ~ 0.4 (Haffner 21); y AV ~ 02, A(B—-V)~02y A(U—-B) ~0.3
(Trumpler 9).

3. Anilisis de los diagramas fotométricos

En los diagramas color-magnitud construidos con todas las estrellas observadas
en el campo centrado en Haffner 20 la secuencia del climulo es practicamente
imposible de discernir, en tanto que en los diagramas de los otros dos, las respec-
tivas secuencias, tampoco demasiado definidas, parecen sobresalir por su brillo
por encima del conjunto de las estrellas del campo. Los tres diagramas color-color
exhiben varias secuencias superpuestas de estrellas y, en el caso de Haffner 20,
se pueden apreciar como minimo dos secuencias claramente separadas.

Es evidente que los diagramas fotométricos estan muy contaminados por es-
trellas de campo, dados el tamano del drea observada y el didmetro relativamente
pequeno de los objetos. Por ello limitamos el andlisis a dreas de radios estima-
dos por medio de conteos de estrellas; dichos radios resultan similares a aquellos
citados en la Introduccién. La Fig. 1 muestra los diagramas V' vs. (B — V) de
los cimulos en dreas de cielo similares junto con las isécronas correspondientes a
las edades que se describen a continuacién; la misma Figura incluye los campos
de comparacién de cada cimulo en dreas equivalentes.

Haffner 20. Este objeto presenta una secuencia bien definida en su borde azul y
dispersa hacia el rojo; el diagrama color-color para las estrellas ubicadas hasta 2/
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Figura 1.  Lénea superior: Diagramas V vs. (B — V') de 4reas circulares de
radio 2 centradas en Haffner 20 (izquierda), Haffner 21 (centro) y Trumpler 9
(derecha), junto con la ZAMS v las isécronas que se describen en el texto.
Linea inferior: Diagramas de los respectivos campos de comparacién en areas
similares.

del centro (Figura 2, izquierda) parece comprender estrellas de tipos espectrales
aproximadamente entre B7-B8 y A4, y luego se interrumpe. Del ajuste de la
ZAMS de Schmidt-Kaler (1982) resultan enrojecimientos considerables, F(B —
V) =0.714+0.03, E(U — B) = 0.53 +£0.03 (estos errores y aquellos relacionados
con los ajustes de isocronas fueron estimados tal como se describe en Ahumada
2003). En los diagramas color-magnitud de los tres ciimulos se procuré el ajuste
de is6cronas tedricas de Padua de metalicidad solar (Girardi et al. 2000); la curva
correspondiente a una edad de 1 x 10® afios parece apropiada aqui. La distancia
(adoptando R = 3.1 £ 0.1 mag para los tres cimulos) es de unos 4.8 &+ 0.3 kpc,
superior a la derivada por Fitzgerald & Moffat (1974). Estos autores suponen
que el alto enrojecimiento estd originado en la posicién por debajo del plano
galdctico, con mas polvo, donde se localiza el cimulo; nuestra distancia lo ubica
practicamente en el brazo de Perseo (ver, p. ej., Vallée 2008).

Haffner 21. A diferencia del anterior, el diagrama color-color de este ciimulo
(Figura 2, centro) muestra una secuencia mas larga que comienza aproximada-
mente entre los tipos B9 y A0 y se extiende hasta, por lo menos, los G tardios.
En los diagramas color-magnitud la secuencia del ciimulo se confunde con la
poblaciéon de campo, que se extiende hacia el rojo y también hacia el azul, a
diferencia de lo que se observa en los diagramas de Haffner 20. Los enrojec-
imientos son mucho menores que los de ese ctimulo, con E(B —V) = 0.21 £0.02
y E(U —B) = 0.15£0.02; la is6crona ajustada en los diagramas color-magnitud
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corresponde a log(edad) = 8.4 (2.5 x 10® afios), y la distancia también es mucho
menor que la de Haffner 20, unos 3.5 + 0.3 kpec.

Trumpler 9. Como Haffner 21, este climulo se manifiesta con una secuencia
mas brillante que la de las enanas de campo, y en su parte inferior también
se confunde con éstas. Pero la secuencia principal de Trumpler 9 es mas rica y
ancha, y aparece bien definida en el diagrama color-color (Figura 2, derecha):
abarca estrellas con tipos espectrales desde B5 hasta G tardios. En este caso,
los enrojecimientos son similares a los de Haffner 21, K(B — V) =0.19+0.02 y
E(U — B) =0.14£0.02. Su edad, en cambio, es parecida a la de Haffner 20, ya
que la isécrona de 7.9 x 107 afios reproduce aceptablemente las secuencias en los
diagramas V vs. (B — V) y (U — B). Su distancia es similar a la de Haffner 21,
unos 3.0 kpc, lo que lo ubica, como a aquél camulo, entre los brazos de Carina
y Perseo.

Haffner 20
r<@

glo oo o0

Haffner 21
r < 1.5

Trumpler 9
r<@

0

[} 1

]

Figura 2.  Diagramas color-color de Haffner 20, Haffner 21 y Trumpler 9
(abajo centro). Se muestra la ZAMS de Schmidt-Kaler (1982) desenrojecida
(linea de trazos), y desplazada el vector enrojecimiento correspondiente.

4. Conclusiones

Hemos presentado un andlisis fotométrico de los camulos abiertos Haffner 20,
Haffner 21 y Trumpler 9 basado en observaciones UBV. Los tres objetos son
distantes y méas bien jovenes; Haffner 20 muestra un importante enrojecimiento.
Ma3s observaciones estan en proceso de preparacion.
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Y.J. Aidelman®?2, 1. Cidale™?, M. Borges Fernandes® & M. Kraus?

(1) Departamento de Espectroscopia Estelar, Facultad de Ciencias
Astronomicas y Geofisicas, UNLP, La Plata, Argentina

(2) Instituto de Astrofisica de La Plata, CONICET, La Plata, Argentina
(3) Observatorio Nacional - MCTI, Rio de Janeiro, Brasil

(4) Astronomicky tstav, Akademie véd Ceské Republiky, Ondrejov,
Republica Checa

Abstract. The Ble] phenomenon is related to certain peculiar features
observed in the spectrum of some B stars, which are mainly linked to
the physical conditions of their circumstellar medium. As these stars are
embedded in dense and optically thick circumstellar media, the determi-
nation of the spectral type and luminosity class of the central objects is
quite difficult. As a consequence, their evolutionary stage and distances
present huge uncertainties.

In this work we study 4 Ble| stars and discuss their stellar funda-
mental parameters and evolutionary stages using the BCD spectrophoto-
metric system.

Resumen. La definicién del fenémeno Ble| se basa en ciertas peculiari-
dades que se observan en los espectros de las estrellas tipo B y estdn
relacionadas con las propiedades fisicas del medio circunestelar. Estas
estrellas estdn inmersas en un medio circunestelar denso y opticamente
grueso que dificulta la determinacién del tipo espectral y clase de lumi-
nosidad del objeto central, como consecuencia el estado evolutivo de estas
estrellas puede presentar incertezas apreciables.

En este trabajo discutimos el estado evolutivo de 4 estrellas Ble] a
partir de la determinacién de los parametros fundamentales del objeto
central utilizando el sistema espectrofotométrico BCD.

1. Introduccién

Las estrellas con fenémeno Ble| presentan un espectro 6ptico de lineas de Balmer
en emisién y lineas prohibidas y permitidas, también en emision, de metales
neutros y una vez ionizados. Ademds presentan un fuerte exceso IR, debido a
la presencia de polvo circunestelar. Este grupo de objetos es muy heterogéneo
(Lamers et al. 1998), ya que se han identificado estrellas con distintos estados
evolutivos que presentan caracteristicas espectrales similares: Herbig Ae/Ble],
cPNBle|, sgBle] y symB|e]. Sin embargo, mas del 50% de los objetos galdcti-
cos que presentan este fenémeno se denominan Ble| sin clasificar (unclBle|), ya
que simultdneamente evidencian caracteristicas espectrales propias de objetos
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jovenes y evolucionados. La principal dificultad en el estudio de estas estrellas
es que sus peculiaridades espectrales corresponden al medio circunestelar y no al
objeto central. Una solucién posible para este problema es el sistema espectro-
fotométrico BCD (Barbier & Chalonge 1941; Chalonge & Divan 1952), basado
en el andlisis de la discontinuidad de Balmer (DB).

El objetivo del presente trabajo consiste en determinar el estado evolutivo
de algunas de estas estrellas, pertenecientes a nuestra Galaxia y a las Nubes de
Magallanes, a partir de los parametros fundamentales del objeto central.

2. Observaciones

Se obtuvieron espectros de baja resolucion en diferentes misiones realizadas en el
Laboratério Nacional de Astroffsica (LNA, Brazépolis, Brasil) y en el Complejo
Astronémico El Leoncito (CASLEO, San Juan, Argentina) de 4 estrellas con
fenémeno Ble] (AS 202, HD 62623, LHA 120—S 65, Hen 3—847). Los datos fueron
obtenidos con el espectréografo Boller & Chivens adosado al telescopio Perkin-
Elmer de 1,6 m en LNA y al telescopio Jorge Sahade de 2,15 m en CASLEO,
empleando una red de 600 1/mm. Los rangos espectrales observados corresponden

a los intervalos 3500 — 5000 A y 3500 — 4600 A respectivamente. Ademads se
adquirieron espectros de lamparas de comparacién de He-Ar y He-Ne-Ar en la
misma posicién que los objetos de ciencia.

Los datos fueron reducidos utilizando tareas estandares de IRAF, tales como
sustraccion de bias, correccién por flat-field, y calibracion en longitud de onda. La
calibracién en flujo fue hecha utilizando estrellas estdandares de flujo observadas
en las mismas noches que las estrellas de programa.

3. Metodologia y Resultados

El sistema espectrofotométrico BCD se basa en el estudio del comportamiento de
la discontinuidad o salto de Balmer. Para analizar esta discontinuidad se definen
tres parametros observacionales: la altura del salto, D; la posicion media, A1, y
el gradiente de color, ®;'.

Con los valores (D, A1) y las calibraciones dadas por Zorec (1986), Zorec
& Briot (1991) y Zorec et al. (2009) derivamos los pardmetros estelares (tipo
espectral, clase de luminosidad, Tug, log(g), My y Myol) para las 4 estrellas del
programa (ver Tabla 1). Ademds determinamos el exceso de color, E(B — V) =
0,74 (Pp, — DY) (Aidelman et al. 2012) y el médulo de distancia.

Una de las ventajas mas importantes de este método es que los parametros
D y A1 no estdn afectados por la extincién interestelar y circunestelar (Zorec &
Briot 1991).

A fin de discutir el estado evolutivo de las estrellas con fenémeno Ble],
en el diagrama HR (figura 1) se muestran las ubicaciones de las 4 estrellas
estudiadas, junto a otros objetos Ble| publicados por Cidale et al. (2001). Ademés

"Una descripcién detallada de este método fue realizada por Zorec et al. (2009, Apéndice A) y
su aplicacién a estrellas Be y Ble] se puede encontrar en los trabajos de Cidale et al. (2001),
Zorec et al. (2005) y Aidelman et al. (2012).
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Figura 1.  Diagrama HR. Se muestran las estrellas de programa (puntos
azules) y las publicadas en Cidale et al. (2001) (tridngulos negros) junto con
caminos evolutivos (Ekstrém et al. 2012). Ademéds se muestran las bandas de
inestabilidad (adaptacién de BRITE Constellation, Nano satellites for astro-
physics) correspondientes a las estrellas SPB (en amarillo claro) y a las 5 Cep
(en naranja), la regién en amarillo corresponde a la interseccién de ambas

regiones.

se grafican los caminos evolutivos dados por Ekstrom et al. (2012) y las bandas
de inestabilidad correspondientes a las estrellas SPB (“slowly pulsating B stars”)
y a las 8 Cep. (Como la estrella LHA 120—S65 tiene una metalicidad distinta a
la solar, la hemos incluido en la figura sélo por comparacién)

Tabla 1.  Pardametros estelares obtenidos con el sistema BCD.

D TE Ter log(g) M, log(L) E(B-V) my (mv— My)o
(K] [mag] [Lo) [mag] [mag] [mag]

Hen3—847  Bo6 IV 14400E£500 3.8£05 —1,1£05 261£023 0,10 10,58 1L,AE05

AS 202 AOV 107004500 44405 08+10 1,81+040 000 972 90+1.0

HD 62623 B9 Ib 11600500 <28 —4,34£0,5%358+£0,33 0,36 3,03 7,1+05
LHA 120—-865 B1 Ib 22600 & 1000 2,6 0,3 —6,5+ 1,0 491040 0,19 11564 174410

% Valores de My extrapolados en la calibracién de Chalonge & Divan (1973).

4. Discusién y Conclusiones

El sistema espectrofotométrico BCD es una poderosa herramienta para determi-
nar los pardmetros estelares de las estrellas que presentan la DB. En particular
es un método aplicable a aquellas estrellas cuyos espectros estdan dominados por
lineas en emisién y, especialmente, las que presentan el fenémeno Ble|. En este
sentido estamos realizando un trabajo extenso que incluye también el estudio de
estrellas LBV (Borges Fernandes et al. en preparacion).
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Basados en el andlisis del salto de Balmer hemos obtenido una determinacion
mas precisa de pardmetros estelares para HD 62623 y Hen 3—847. En particular,
para los objetos AS202 y LHA 120—S 65, es la primera vez que estos pardmetros
se determinan.

En la literatura la estrella Hen 3—847 fue clasificada como un objeto de
pre-secuencia principal (c.f Verhoeff et al. 2012), mientras otros autores la clasi-
ficaron como una candidata a post-AGB (c.f Gauba & Parthasarathy 2003).
Nuestros resultados indican que se trata de un objeto joven, no pudiendo pre-
cisar aun si es un objeto de secuencia o pre-secuencia principal. Por otro lado,
de acuerdo a la posicién en el diagrama HR de la estrella AS202 (clasificada
como binaria eclipsante de tipo 5 Lyr) podrfa tratarse de un objeto de secuencia
principal o un poco més evolucionado, teniendo en cuenta una incerteza en My,
de 1 mag. En cambio, la ubicacién en el diagrama HR de los otros dos obje-
tos, HD 62623 v LHA 120—S 65, coincide en que son objetos evolucionados. En
el caso particular de LHA 120—S 65, la discrepancia en el modulo de distancia
obtenido con el esperado para la Nube Mayor de Magallanes podria deberse a
que las calibraciones BCD en magnitudes absolutas son menos precisas para las
estrellas B supergigantes tempranas.

Considerando una muestra mas amplia de objetos que presentan el fend-
meno Ble|, encontramos que la mayorfa de ellos se ubican en las bandas de
inestabilidad. Este resultado sugiere que las pulsaciones podrian favorecer al
mecanismo de eyecciéon de materia.
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Abstract. The latest survey of stellar bow shocks (Peri et al. 2012,
A&A, 538, 108) lists 28 candidates detected at IR wavelengths, associated
with massive, early-type stars up to 3 kpc, along with the geometrical
parameters of the structures found. I present here some considerations on
the energetics involved, after the estimation of stellar wind power, infrared
flux, stellar bolometric luminosity and radio flux limits for each source.
The best candidates for relativistic particle acceleration are highlighted.

Resumen. Se consideran los candidatos a bowshocks listados en el rel-
evamiento E-BOSS.v1 (Peri et al. 2012, A&A, 538, 108). Tomando como
base los datos allf publicados, se calcula la luminosidad del viento, la lu-
minosidad bolometrica de la estrella, la luminosidad correspondiente al
flujo WISE medido, y la luminosidad a 1.4 GHz. Se discute la posibilidad
de que alguno de los candidatos a bowshocks sea un sitio de aceleracién de
particulas a velocidades relativistas, con la consiguiente eventual emision
a altas energfas.

1. Introduction

Runaway stars move with a speed larger than that of the average of the sur-
rounding media, and tend to sweep the material found in the direction of motion.
Ideally, the piled-up matter resembles a bow shock, larger for stars with strong
winds. The first systematic search for bow shocks was carried out using the 1988
IRAS database (see Noriega-Crespo et al. 1997 and references therein). The au-
thors listed ~ 60 nebulosity sources around early-type stars, some arcmins in
size. The advenement of new IR missions like Spitzer or WISE (2011) produced
images at the arcsec resolution, and allowed not only to check former results but
to address a much deeper search for stellar bow shocks.

With the help of the Tetzlaff et al. (2010) catalogue of runaway stars up to
3 kpe, we carried out a study to look for signatures of WISE emission (Wright
et al. 2010) towards all nearby O-B2 stars. The results were compiled in the
Extensive stellar BOw Shock Survey, version 1 (E-BOSS.v1, Peri et al. 2012),
that lists and describes ~ 30 bow shocks.

Very recently, Benaglia et al. (2010) analyzed the possibility that stellar bow
shocks can give rise to high-energy emission, by studying the surroundings of
the O supergiant BD+443°3654. We thus seeked for low-frequency radio emission
from E-BOSS.v1 candidates, that could be indicative of synchrotron radiation
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from the stellar bowshocks, with the New VLA Sky Survey (Condon et al. 1998,
1.4 GHz). We found three new radio sources possible associated with E-BOSS
candidates (Peri et al. 2012). Some comments on how common and under which
conditions stellar bow shocks could be high energy emitters are presented here.

2. Bow shocks as acceleration sites

The bow shock of BD+43°3654 is the prototype of the non-thermal runaway
stars. It has been observed with the VLA at two frequencies (L. and C band),
and the spectral index distribution showed average values a ~ —0,4 (S o %),
characteristic of synchrotron radiation. Benaglia et al. (2010) proposed for the
first time that a stellar bow shock can host relativistic particles also involved in
high-energy emission processes, and built a zero-order SED that fits the radio
emission and predicts the detectability at shorter wavelengths.

The powerful stellar winds of the early-type stars interact with the ambient
medium creating two shocks, separated by a discontinuity: a forward shock with
a velocity near the stellar one, and a reverse one fast as the stellar wind (see
Benaglia et al., these Proceedings).

Del Valle and Romero (2012) improved the basic model, and applied it to
the case of ¢ Oph, concluding that the gamma-ray emission would be weak —if
compared with other non-thermal emitters- but still detectable by forthcoming
instruments like the Cherenkov Telescope Array.

The luminosities involved in the phenomenon can be estimated if the main
variables of the star+bow shock systems are known. The E-BOSS.v1l database
comprises stellar and bow shock parameters, like the stellar distance d, the wind
terminal velocity vwing, the stellar mass loss rate M, the tangential and radial
stellar velocities, the stand-off distance Ry and the original ambient density nigm
at the position of the star, of each candidate.

3. Luminosities

Table 1 lists information on the stellar bow-shock candidates compiled in E-
BOSS.vl, related with 28 OB stars. References on spectral types, distances -
including error bars- and wind terminal velocities are given in Peri et al. (2012).
Stellar velocities were computed from radial and tangential velocities. Distance
values derived from parallax measurements, and stellar velocities computed from
radial velocity information and proper motions are flagged. The large uncertain-
ties in some stellar distances introduce important errors in v,, Ry and nisy. The
stellar luminosities are from Martins et al. (2005) and Benaglia et al. (2007).
The luminosity of the stellar wind is Lyina = 0,5M (Vwind)?, and represents
the available kinetic power. To ensure that the flow is compressible and shocks
can develop, the magnetic energy density must be in subequipartition with re-
spect to the kinetic energy Lying. In this case, the value of the magnetic field
intensity in the flow can be expressed as B?/87 = Lyind/(Vwinad7Ro) (del Valle
& Romero 2012). The authors considered that only a small fraction of the kinetic
power available goes into relativistic particles Lo, and adopted a 10% factor.



Energetics of stellar bow shocks 45

The infrared luminosity was estimated by measuring the WISE flux aver-
aged over the extension of the bow shock, subtracting the background contribu-
tion, and applying the conversion factors (see wise2.ipac.caltech.edu).

The bow-shock candidates that correlate with NVSS emission are HIP
11891, HIP 38430, HIP 88652 and BD+43°3654. Their radio luminosity was
derived by measuring the corresponding flux. For the rest of the candidates, an
upper limit of 36 = 3 rms for the NVSS radio flux density was assumed.

Both Lwisy and Lnvss will also be affected by large distance uncertainties.
Distance errors of 50 %, for instance, corresponds to a factor 5 in luminosities.

4. Discussion

The results presented in Table 1 allow to draw some conclusions in regards with
the emission mechanisms acting at the different bow shocks. The Hipparcos stars
# 24575, 97796 and 114990 stand out with larger stellar velocities. The first one
was studied at X-rays by Lépez Santiago et al. (2012), who proposed the stellar
bow shock as the first X-ray non-thermal emitter.

The faster stellar winds will be more eflicient accelerators of relativistic
particles, since the acceleration efficiency 1 o< (vVgpock/¢)? ~ (Vyina/c)? < 1074

IC scattering will be favoured wherever the infrared photon field is strong,
i.e., for stars with larger Lwisg. In the stellar bow-shock scenario, the stellar
UV photon field is not relevant to IC, due of the large separation from the star.

According to Del Valle & Romero (2012), electron synchrotron losses dom-
inate above relativistic Bremsstrahlung. Convection governs proton losses.

A crucial factor for high-energy emission detection is the distance to the
star-+bow shock system, as the luminosity decays with d?.

Finally, the presence of significant radio emission at low frequencies (like
1.4 Ghz) is a very strong hint to look for relativistic particles. For those objects,
observing campaigns at two or more radio frequencies should be implemented,
in full polarization mode if possible, to study the radiation regime. If evidence
of synchrotron emission is found, the conditions mentioned above can help to
disentangle the importance of the different contributions to high energy emission.

Acknowledgments. P.B. is always grateful to G.E. Romero for useful dis-
cussions, and thanks C.S. Peri for comments, and PICT 00848-2007, ANPCyT.
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Star Sp.type d nism I Vs Uwind Lx Ly Lwisgk Lnvss

(kpc) (em™®) (pc)  (km/s) (km/s) log (erg / s)
HIP 2036 O9.5111+... 0.76+0,16 130 0.22 16.0 1200 38.7 35.3 36.6 <27.5
HIP 2599 B1 Iae 1.50+0,30 04 1.27 26.3 1105 39.0 34.7 37.5 <28.0
HIP 118911 O35 V((f)) 0.40£0,15 (1) 17 0.12 495 2810 381 364  34.9 30.3
HIP 16518 B1V 0.6540,16 (1) 0.2 0.13 53.5 500 39.1 32.7 37.2 <27.3
HIP 17358 B5 II1 0.1540,10 (1) 600 0.04 (2) 35.2 500 38.0 31.9 35.5 <26.1
HIP 22783 09.5 Ia 1.60+0,30 0.02 4.67 (2) 52.4 1590 39.2 35.3 37.1 <28.1
HIP 24575 095V 0.55+0,07 3 0.06 152.0 1200 38.3 34.7 35.0 <27.2
HIP 25923 BOV 0.9040,20 (1) 1 0.39 24.2 1000 38.1 34.3 35.8 <27.6
HIP 26397 B05V 0.3540,15 (1) 2 0.10 22.4 750 38.1 334 34.6 <26.8
HIP 28881 O8 Vn 1.5: 0.3 1.85 (2) 17.7 2070 38.5 34.6 36.2 <28.1
HIP 29276 B1/2 111 0.4040,03 (1) 0.003 0.23 32.0 600 37.8 32.1 35.6 <26.9
HIP 31766 09.7 Ib 1.4040,03 0.03 0.82 5H&.8 1590 39.1 35.9 37.2 <28.0
HIP 32067 O05.5V((f))+... 2.10+0,40 0.1 1.85 38.8 2060 39.0 35.6 37.3 <284
HIP 34536 06.5V((f))+... 1.30%0,20 0.01 1.5 59.7 2456 38.8 35.6 37.7 <27.9
HIP 384301 o6Vn+... 0.9: (1) 60 0.13 (2) 30.9 2570 38.9 36.2 35.7 31.3
HIP 62322 B25V 0.11+0,004 (1) 0.04 0.03 42.2 300 379 322 33.8 <254
HIP 72510 OG.5I(n)(f)  0.35+0,18 (1) 0.2 0.15 744 2545 301 357 342 <268
HIP 75095 Bllab/Ib 0.8040,50 (1) 40 0.12 28.9 1065 39.0 34.7 35.8 <27.5
HIP 77391 091 0.8 : (1) 30 0.23 (2) 24.2 1990 39.2 35.5 37.3 <27.5
HIP 78401 B0.2 IVe 0.2240,02 2 0.39 (2) 38.6 1100 37.8 34.7 36.8 <26.4
HIP 81377 09.5 Vnn 0.2240,02 1 0.32 28.6 1500 38.3 34.2 35.3 <26.4
HIP 82171 B0.5 Ia 0.8540,12 1 0.17 84.6 1345 39.1 34.7 37.1 <27.6
HIP 886521 BO Ia 0.6540,30 (1) 2 028 31.1 1535 39.0 356 35.9 30.1
HIP 92865 O8 Vnn 0.3540,12 (1) 0.003 0.31 (2) 41.2 1755 385 33.6 34.6 <26.3
HIP 97796 07.5 Labf 2.2 0.02 3.84 (2)110.4 1980 39.3 358 38.8 <26.8
HIP 101186 09.7 Ia 1.5040,40 0.1 1.73 35.8 1735 39.1 35.3 38.5 <284
BD-+43 3654 O4 If 1.45+ 0.05 0.2 1.48 (2) 67.7 2325 39.5 37.1 35.7 31.2
HIP 114990 BO I 14 : 0.05 0.61 (2)135.7 1400 39.0 35.6 35.2 <28.0

7: Potential gamma-ray emitters. They were chosen by IR luminosity, wind terminal velocity and NVSS flux.

(1): Stellar distances derived from parallaxes. (2): Stellar velocities derived from radial velocities and proper motions.
"7: errors larger than 50 %.

Tabla 1.

Stellar, wind and bow-shock luminosities of the 28 bow-shock candidates of Peri et al. 2012.
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Abstract. “Black widows” have peculiar characteristics: they present
extraordinary eclipses; the companions of the pulsars have very small
masses, < 0.02 M. This could be due to ablation by the pulsar winds,
which “evaporate” their companions when the orbits are sufficiently tight.
In this paper, we show that binary evolution with back illumination and
winds can render systems with the main characteristics observed in “black
widows”.

Resumen. Los sistemas binarios "viudas negras” tienen caracteristi-
cas bastante particulares: presentan eclipses extraordinarios; los pulsares
poseen una compaifiera con una masa estimada muy pequefia, < 0,02 M.
Este valor podria resultar como consecuencia de la erosién por el viento de
los pulsares, que se encargan de "evaporar” a sus companeras cuando las
orbitas son suficientemente pequenas. En este trabajo mostramos que la
evoluciéon binaria incluyendo iluminacién y vientos puede llevar a sistemas
con las principales caracteristicas presentadas por “viudas negras”.

1. Introduccién

El pulsar PSR 1957420, descubierto en 1988 (Fruchter, Stinebring & Taylor
1988) se encuentra en un sistema binario. Este objeto tiene caracterfsticas bas-
tante particulares. Entre las més llamativas, la baja masa de su acompanante
(0.022 M), si se asume para el pulsar la masa candnica). En ese mismo ano,
Phinney et al. (1988) propusieron que la acompanante de PSR 1957420 resulta-
ba del efecto de la erosion del viento del pulsar, encargado de evaporar a las
compafieras de pulsares de milisegundo en los casos en que la érbita sea lo su-
ficientemente pequefa. De este modo, el pulsar despedazarfa a su compafiera
binaria, “deglutiéndola”(de allf el nombre de “viudas negras”, rememorando a la
especie de aranas que proceden de igual modo con su companero).

En los udltimos afios se ha reportado la deteccién de varios sistemas de
esta clase (puede verse, por ejemplo, Bates et al. 2011, Lynch et al. 2012, entre
otros). Las masas caracterfsticas para las acompanantes del pulsar son del orden
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de 0.01 Mg (recordar que la masa de Jupiter es del orden de 0.001 M) y los
perfodos orbitales son del orden de 0.05 dfas. Ademas, las érbitas presentan muy
bajas excentricidades (circularizadas).

Recientemente hemos mostrado que este tipo de sistemas puede explicarse
utilizando modelos apropiados de sistemas binarios interactuantes (SBIs), en-
contrando un posible progenitor para el sistema “viuda negra” que contiene a
PSR J1719-1438 (Benvenuto, De Vito & Horvath 2012).

FEn este trabajo deseamos hacer una exploraciéon mas amplia de las condi-
ciones iniciales que deberfan cumplir los posibles progenitores de sistemas “vi-
udas negras”, prestando especial atencién a la eficiencia del viento del pulsar y
los efectos que causa en la evolucién del sistema binario.

2. Modelos de Sistemas Binarios Interactuantes

2.1. El tratamiento estandard

Nuestros modelos constan de SBIs, formados por una estrella de neutrones y una
estrella normal (donante) de masa baja o intermedia. La estrella normal llena
su lébulo de Roche y comienza la transferencia de masa hacia su compafera a
través del punto de Lagrange L.

Nuestro cédigo de evolucion binaria calcula la tasa de pérdida de masa, asi
como los momentos de inicio y finalizacién de estas etapas, de manera autocon-
sistente (Benvenuto & De Vito 2003).

Al inicio de los célculos consideramos que la érbita esté circularizada, con un
periodo orbital inicial F;. Debido a la transferencia de masa, cambia la evolucién
de las componentes del sistema binario, y también la evolucién orbital. La estrella
de neutrones recibe una fracciéon 8 del material que pierde la estrella donante.
Como la evolucion de la estrella donante y del perfodo orbital varfan de una
manera muy poco significativa con § (De Vito & Benvenuto 2012), usamos en
nuestros calculos un valor constante de g = 0.5.

2.2. Los efectos de la evaporacidén y la irradiacién

El tratamiento estandar de evolucion de SBls no es suficiente para describir la
evolucién de “viudas negras”. Debemos considerar los efectos causados por la
evaporacion y la irradiacion.

El fenémeno de la evaporacién se origina en el viento proveniente del pulsar,
que provee una tasa de pérdida de masa extra a la producida por el desborde
del 16bulo de Roche. Para incorporar este proceso hemos seguido el tratamiento
dado por Stevens et al. (1992),

. o R
M2,evap - 6;/&1) P (_2)2 (1)
2 U2,esc a

donde M3 cpqp €s la contribucion a la tasa de pérdida de masa de la estrella
donante debido a la accién del viento del pulsar, cteyqp €l pardmentro que describe
la eficiencia de este efecto, v2 csc la velocidad de escape para la estrella donante,
Rs su radio, a es el semieje de la érbita y Lp la luminosidad del pulsar.

Por otra parte, la estrella de neutrones libera una luminosidad de acre-
cién. La radiacién que incide sobre la estrella donante bloquea parcialmente la
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liberacién de su energia interna, modificando su evolucién. Este proceso se de-
nomina irradiacién del pulsar. FEn este trabajo no hemos considerado este efecto,
ya que resulta de poca influencia en los resultados que presentaremos (ver Ben-
venuto, De Vito & Horvath 2012).

3. Nuestros calculos

Hemos realizado una serie de calculos evolutivos, con condiciones iniciales apropi-
adas para progenitores de “viudas negras™ estrellas donantes con masas iniciales
M; = 1.5, 2.0, 2.5 y 3.0 My; estrella de neutrones con masa inicial 1.4 Mg;
perfodos orbitales iniciales P; entre 0.55 y 1 dfa (con AFP; = 0.05 d) ¥y cevap =
0.0, 0.1, 0.5 y 2.5.

Los célculos se hicieron para todas las combinaciones de masas iniciales de
la estrella donante, perfodos orbitales iniciales y todos los valores de tieyqp. En las
Figuras 1 mostramos la relacién entre la masa de la estrella donante y el perfo-
do orbital del sistema (a la izquierda), y la evolucién temporal de la densidad
promedio p (a la derecha), para los casos extremos de Qeyqp (0.0 y 2.5) y de M;
(1.5 y 3.0 M) considerados en este trabajo. Puede observarse que para obtener
parametros caracterfsticos adecuados para la descripcién de sistemas “viuda ne-
gra” (masas de las componentes, perfodos orbitales y densidades promedio del
remanente de la estrella donante, simultaneamente, en escalas de tiempo ade-
cuadas) es imprescindible incorporar a los modelos el efecto de la evaporacién
proveniente del viento del pulsar.

4. Conclusiones y trabajo a futuro

A partir de nuestros calculos observamos que considerar el fenémeno del viento
de evaporacién del pulsar es de suma importancia al momento de describir la
evolucion de sistemas “viudas negras”. Su inclusion en el cédigo de evolucion bi-
naria permite, mediante los modelos que hemos calculado, reproducir parametros
compatibles (masas de las componentes, perfodo orbital del sistema, densidad
promedio caracterfstica de la acompafiante del pulsar, simultdneamente y en
tiempos evolutivos esperados para estos casos) con los estimados para “viudas
negras”.

El primer sistema de este tipo que se ha descubierto es PSR 1957+20. En
la actualidad se conocen con precision los pardmetros caracteristicos del sistema
binario, pero ademas hay datos fotométricos para la acompafiante del pulsar. Fs
nuestra intencién estimar las caracteristicas del progenitor de este sistema. Para
ello incorporaremos a los célculos el efecto de la irradiacién, importante en este
caso ya que la evolucién de la estrella donante debe seguirse con mayor detalle.
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Figura 1.  Izquierda: Presentamos la relacién masa - perfodo orbital para las

estrellas donantes con M; = 1.5y 3.0 Mo ¥ ttepap = 0.0 y 2.5, y para todos
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PSR J1719-1438.
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Abstract. G117—B15A y R548 are the two pulsating white dwarf stars
more studied within the class of ZZ Ceti variables (atmospheres rich in H).
In this work, we present new asteroseismological models for G117—B15A
and R548, and employ the rates of period changes with time for the
dominant modes of these stars in order to place new constraints on the
aTIOT, Mass.

Resumen. GI117—-B15A y R548 son las dos estrellas enanas blancas
pulsantes més estudiadas dentro de la clase de variables ZZ Ceti (carac-
terizadas por atmosferas ricas en H). En este estudio empleamos nuevos
modelos astrosismolégicos para G117—B15A y R548, y utilizamos el valor
de las tasas de cambio de perfodos medidas para los modos dominantes
de estas estrellas con la finalidad de establecer nuevas cotas a la masa del
azion.

1. Introduccién

Las estrellas G117—B15A y R548 son las estrellas enanas blancas variables 727
Ceti (atmdsferas ricas en H) mds intensamente estudiadas en las tltimas cuatro
décadas. Para estas dos estrellas, se ha podido medir recientemente la veloci-
dad de cambio con el tiempo de los periodos de sus modos de mayor amplitud:
P = (4,194 0,73) x 107% /s para el perfodo de ~ 215 s de G117-B15A (Ke-
pler 2012), y P = (3,3 + 1,1) x 10715 s/s para el perfodo de ~ 213 s de R548
(Mukadam et al. 2012). La tasa de cambio de perfodos estd estrechamente rela-
cionada con la escala de tiempo de enfriamiento de las enanas blancas. Por otra
parte, el azidn es una particula elemental (cuya existencia es atin hipotética)
con masa posiblemente muy baja, que ha sido propuesta como una posible com-
ponente relevante de la materia oscura fria del Universo (Raffelt 1996, Kim &
Carosi 2010). Argumentos tedricos bien establecidos predicen una fuerte emisién
de axiones desde los ntcleos de las enanas blancas. Ya que los axiones pueden
escapar libremente del interior de estas estrellas, su existencia deberfa incre-
mentar la velocidad de enfriamiento y, consecuentemente, las tasas de cambio
de perédos. En este trabajo, utilizamos nuevos modelos astrosismolégicos para
G117—B15A y R548, y empleamos las tasas de cambio de periodos observadas
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para los modos de mayor amplitud de estas estrellas ZZ Ceti con el objeto de
derivar nuevas cotas a la masa del axién.

2. Modelos astrosismoldgicos de G117-B15A y R548

FEn una primer etapa de este trabajo hemos llevado a cabo detallados ajustes
astrosismolégicos a los perfodos de oscilacion observados en G117—B15A y R548
empleando un nuevo conjunto de secuencias evolutivas de modelos de estrellas
enanas blancas DA (Romero et al. 2012; Romero 2012). Actualmente, estos son
los dnicos modelos publicados en la literatura caracterizados por perfiles quimi-
cos consistentes en toda la estructura estelar, del centro hasta la superficie. Esta
caracteristica hace este conjunto de modelos particularmente indicado para es-
tudios astrosismolégicos de estrellas 77 Ceti. Muchos detalles de los ingredientes
fisicos y de los cdlculos evolutivos, as{ como también de los procesos empleados
para encontrar los modelos astrosismoldgicos, pueden encontrarse en los articulos
de Althaus et al. (2010) y Romero et al. (2012). Un proceso fisico de extremada
relevancia en este contexto, el cual ha sido tenido en cuenta en forma consis-
tente en nuestros modelos, es la difusién de elementos quimicos dependiente del
tiempo. En las Tablas 1 y 2 sintetizamos las propiedades de estas estrellas y de
los modelos astrosismolégicos computados.

Tabla 1. Caracteristicas de G117—B15A segtin la espectroscopia (segunda
columna) y de acuerdo al modelo astrosismolégico de Romero et al. (2012)
(tercera columna).

Cantidad Espectroscopia Modelo
astrosismoldgico

T |K] 11430 — 12500 11985 + 200

M, /Mg 0,530 — 0,622 0,593 £+ 0,007

log g 7,72 — 8,03 8,00 + 0,09

log(R«/Rc) — —1,882 + 0,029

log(Ly/Lg) — —2,497 + 0,030

Mye /M, — 2,39 x 1072

My /M, — (1,25 £0,70) x 1076

X¢, Xo (center) — 0,281055,0,7010:5

3. Enfriamiento evolutivo y emisién de axiones

Para estimar el efecto de la emisién de axiones, hemos incorporado en nuestro
cbddigo evolutivo las tasas de emisién de axiones de Nakagawa et al. (1987, 1988).
La emision de axiones produce una pérdida de energia adicional a la usualmente
considerada en la teorfa estandard de evolucién de enanas blancas. Como con-
secuencia, los axiones aceleran el proceso de enfriamiento e inducen un valor
més grande de la derivada temporal de los perédos de pulsacion (Coérsico et al.
2001). En este trabajo hemos variado la masa del axién entre 0 and 30 meV (mili
electron volt) y posteriormente hemos calculado la tasa de cambio del perfodo
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Tabla 2. Igual que en la Tabla 1, pero en este caso para R548.

Cantidad Espectroscopia Modelo
astrosismolégico

Tor K] 11990 + 200 11627 £ 390

M, /Mg 0,590 + 0,026 0,609 + 0,012

log g 7,97 £0,05 8,03 £ 0,05

log(R«/Rc) — —1,904 £ 0,015

log(L./Lg) — —2,594 £ 0,025

Mue /M — 2,45 x 1072

My /M, — (1,10 £0,38) x 1076

Xc, Xo (center) — 0,261055,0,7210:5

de ~ 215 s en el caso de G117—B15A, y del perfodo de ~ 213 s en el caso de
R548. Para ambas estrellas, cuando consideramos el caso estandard de axiones
con masa nula (o sea, la situacién en la que no se emiten axiones), nuestros
modelos predicen un P menor al observado, induciendo la necesidad de invocar
un mecanismo de enfriamiento extra. De acuerdo a nuestra hipétesis de traba-
jo, este mecanismo es la emision de axiones. Para valores crecientes de la masa
del axion, los valores tedricos de P se aproximan a los valores observados (Fig.
1). Finalmente, para cierto valor de la masa del axién, ambos valores coinciden.
Esos valores constituyen nuestras nuevas estimaciones de la masa del axién. FEm-

pleando G117—B15A encontramos mg cos? 3 = (17,43:3) meV, mientras que

segin R548, el valor es m,cos? 3 = (17,1f§§) meV. En ambos casos hemos

considerado una desviacién standard del valor observacional (10). El pardmetro
cos 8 surge de la teorfa de axiones y usualmente se considera su valor cercano a
1. Evidentemente, ambas estimaciones para la masa del axién estdan en excelente
acuerdo entre si.

3.1. Discusion y conclusiones

En este trabajo hemos derivado un nuevo valor de la masa de los axiones asum-
iendo que la aparente aceleracién del enfriamiento de las enanas blancas pul-
santes G117—B15A y R548 es enteramente atribuible a la emision de axiones.
Para tal fin, hemos empleado modelos astrosismoldgicos detallados para am-
bas estrellas, obtenidos mediante el empleo de cédlculos evolutivos completos
de modelos de enanas blancas tipo DA (Romero et al. 2012). Nuestros célcu-
los usan las mas recientes determinaciones de la tasa de cambio de perfodos
con el tiempo de los modos de mayor amplitud en cada estrella (Kepler 2012
y Mukadam et al. 2012). Como resultado, encontramos que si los perfodos de
~ 215 s (G117—B15A) y ~ 213 s (R548) estdn asociados a modos atrapados en
la envoltura de H, entonces nuestros modelos tedricos indican la existencia de
un mecanismo adicional de enfriamiento en estas enanas blancas pulsantes, con-
sistentes con axiones de masa m, cos? 8 ~ 17 meV. Nuestro valor para la masa
del axién es considerablemente méas grande que la estimacién obtenida usando la
rama caliente de la funcién luminosidad de enanas blancas, ma cos? 5 ~ 5 meV
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(Isern et al. 2008). Sin embargo, a un nivel de 20 nuestra determinacién (en
particular, a partir de R548) es consistente con aquella obtenida usando la fun-
cion luminosidad. Ademds, ambas técnicas coincidentemente predicen una tasa
ané
son
L L L L L L L B M

L e thedrico (k=2, II= 215 s)
7L — observado (Kepler et al. 2011)

- tedrico (I=1, k=2, P=213 5)
observado (Mukadam et al. 2012) —

G117-B15A

R548
8 e+ 26 5 p

C dIl/dt + 26
gf,,dn/dtm s g57
o F 15 7 o L diidt+o
£ diTfct= (4.19+ 0.73) x 107 sis a >
o Z (=
=4 Y = A
g L didt- ¢ /'// g b dIvdt= (3.3 1.1)x 10 °sis
S 3 qmdt-2¢ ,/ - S

dIl/dt

) IR SRR SRS I I WIS RUNI ol e e
0 5 10 15 20 ; 0 5 10 15 20 25

m, coszﬁ [meV] m, coszﬁ [meV]

Figura 1. La tasa de cambio de periodos para el modo ¢ = 1, kK = 2 y periodo
~ 215 s (~ 213 s) de nuestro modelo astrosismélogico para G117—BI15A
(R548) en funcién de la masa del axién (curva roja con puntos). Las curvas

rojas a trazos representan los errores en P debidos a incertezas internas en
el modelado y el proceso de ajuste astrosismolégico. Las lineas horizontales
indican el valor observado y sus correspondientes incertezas a lo y 20.
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Abstract. Radio enhancements in the microwave range during solar
flares is mainly due to gyrosynchrotron emission of high energy electrons.
It is usually assumed that the electron population is well-represented by
a power-law energy distribution, dN/dFE « E~°, with a constant spec-
tral index 4 along an energy range generally spanning 3 or 4 orders of
magnitude. Nevertheless, in hard X-rays and radio frequencies, there is
observational evidence that the energy spectrum shows some degree of
hardening for energies above a few hundreds of keVs. In this work we
explore the consequences, in the gyrosynchrotron emission, when con-
sidering a double power-law energy distribution for the electrons with
different break energies in several background plasma conditions.

Resumen. El incremento de la emisién en radio en el rango de las mi-
croondas durante las fulguraciones solares se debe principalmente a la
emision girosincrotronica de electrones de alta energfa. Usualmente se
asume que esta poblacién electrénica responde a una distribucién en-
ergética tipo ley de potencias, dN/dE «x E~%, con un indice espectral &
constante sobre en un rango de energias que, generalmente, abarca 3 o 4
ordenes de magnitud. Sin embargo existe evidencia observacional durante
fulguraciones, en rayos X duros y en frecuencias de radio, de que el espec-
tro de energfas de los electrones acelerados presenta un endurecimiento
(disminucién del indice espectral) para energfas por encima de unos cien-
tos de keV. En este trabajo se exploran las consecuencias en la emision
girosincrotronica, al considerar una distribucién energética tipo ley de
potencias doble con diferentes energfas de quiebre y diversas condiciones
del plasma ambiente en la que los electrones acelerados emiten.

1. Method

The solar burst analysis in the microwave submillimeter-wave range, using sev-
eral observational sources as the Owens Valley Solar Array (OVSA, 1 — 18 GHz),
the Radio Solar Telescope Network (RSTN, 1.8 — 15.4 GHz), radiotelescopes of
the University of Bern (8.4 — 89.4 GHz) and the Solar Submillimeter Telescope
(SST, 212 and 405 GHz), have shown that the events present spectral charac-
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teristics that cannot be theoretically understood considering a homogeneous gy-
rosynchrotron emission source with a single accelerated electron population. The
characteristic observed spectral feature is a flattening from millimetric towards
higher frequencies. A spectrum with such characteristics could be produced by
various mechanism, e.g., multiple source emissions, spectral hardening in the
energy distribution of the accelerated electron population, or a two component
energy—spectrum. This latter possibility is explored in this work.
We consider an energy distribution given by

Aq e , € <e<eg

ufe) = ,

Ay %2 , ep <€ < é€g

where ¢ is the spectral index of the emitter electron spectrum, ¢; and ¢ the
lower and upper cutoff energies, respectively, and ¢, the break energy where the
index of the power—law changes. The energy distribution function satisfies the
normalization and continuity in the break energy point conditions

€2
/ u(edde =1 , Ay eb_61 = A, eb_‘sz
€

1

With these conditions the normalization constants, A; and As are fully deter-
mined. We only consider cases with 6; > d2 which is consistent with a spectral
flattening towards higher frequencies.

Besides the parameters defining the accelerated electron population (€1, €,
€2, 01, 02 and the numerical density of non—thermal electrons, n), we have another
set that characterizes the source where the emission occurs, the magnetic field
intensity (B), the plasma temperature (7'), the source size (especified by two
parameters), the angle (#) between the magnetic field and the line of sight, and
the plasma numerical density. We take parameter values that are typical for a
flaring loop in the computations and we obtain different spectra changing the
break energy value.

We use the code GYROSINCS that is based in the one originally developed by
Ramaty et al. (1994) for gyrosynchrotron emission. This code was optimized by
Simoes & Costa (private communication) to include a multi power—law distribu-
tion, decrease the computational cost, improve numerical precision and include
the Wild & Hill (1971) aproximations to compute Bessel functions.

2. Results

We take as typical values that define the emission source a width of 407, a deep
of 10° cm, a plasma numerical density of 10° em™3, and B 300, 700 and 1500 G,
with an angle beetwen the magnetic field and the line of sight of 45°. The
parameters, characterizing the accelerated electron population, are a lower and
upper cutoffs of 10 keV and 10 MeV, respectively, a numerical electron density of
6 x 107 cm ™3, break energies of 300 keV, 500 keV, 1 MeV, 1.8 MeV and 3 MeV,
and energy distribution indices §; = 4.5 and do = 2.5.

Fig. 1 shows emission spectra for various break energies and two values of
B, 700 G and 1500 G. The black curve corresponds to a single power—law distri-
bution, while the others represent different double power—law distributions. As
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Figure 1.  Left: The corresponding spectra for a source with B 700 G The
electron energy distributions are a single power—law (black line) and a double
power—law with different break energies between 300 keV and 3 MeV (colored
lines) indicated in the figure inset. Right: The same as in the left panel for a
source with B 1500 G.

the break energies move towards higher values, the shift of the break frequency
(the frequency where the spectrum shows a change in slope) towards higher
frequencies becomes evident.

When two spectral indices are needed to explain the observations, X-rays
allow us to determine, with a high level of precision, the energy where the break
occurs (this energy in X-ray is equivalent to the break frequency in radio obser-
vations). This is so because of the good spectral resolution of X-ray observing
instruments (e.g., the Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopy Imager).
Unfortunately, at radio wavelenghts the spectral coverage it is not so good above
20 GHz. Beetwen this value and 400 GHz, only few instruments observe system-
atically at rather disperse frequencies. These data belong to different radiote-
lescopes around the world whose operational hours do not overlap. This fact
makes it almost impossible to have radio data of a transient event with the re-
quired spectral resolution to identify the break frequency. Therefore, it is useful
to have a theoretical determination of the gyrosynchrotron emission spectrum
for a double—power law energy distribution in cases for which the existence of
a break frequency can be infered using complementary observations like HXR,
which generally show a spectrum with a break energy (easily determined bea-
cuse of the high spectral resolution of this data). Relating break energy to break
frequency, we wil be able to obtain the last one using HXR observations and,
in this way, to bring more information to fit the radio data, which usually have
not espectral resolution good enough to clearly determine this parameter.

Once the gyrosynchrotron spectrum is computed theoretically, we can de-
termine the break frequency graphically. First, we calculate the best linear fit for
the optically thin portion of the spectrum. This is done for each spectrum shown
in Fig. 1. The way the fitting is done and the break frequency is determined
are illustrated in the left panel of Fig. 2. From this linear least—square fitting
we determine the break frequency for each of the five break energies; then, we
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Figure 2.  Left: Example of the break frequency determination for a model
spectrum fitting its optical thin portion. Right: Break frequency vs. break
energy obtained using the method described in the text, for three different B
values.

plot the break frequency vs. the break energy, as shown in the right panel of
Fig. 2 for different B values. This shows a good agreement with the theoretical
results for the gyrosynchrotron emission by an electron population with a double
power—law energy distribution (Dulk & Marsh 1982).

3. Discussion and future work

Many solar radio burst have a spectrum that does not show the classical gy-
rosynchrotron spectrum corresponding to a single power—law electron energy
distribution. A best representation of these spectra can be done using a dou-
ble power—law energy distribution. This work follows this line, emphasising the
relationship between the break energy of the energy distribution and the break
frequency in the resulting spectrum. This relation can be useful when fitting
observed spectra because of the low spectral resolution generally available at
radio frequencies above 20 GHz. In a future work, we will model the gyrosyn-
chrotron emission of a non-homogeneous source, i.e. with a distribution of the
parameters characterizing the source (B, T, plasma density, etc.).
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Abstract. Spectrophotometric observations were taken of the plane-
tary nebula NGC 3918 at CASLEQO. Spectra were obtained for the central
20" using the REOSC spectrograph at low resolution (R~ 4100). Also,
images were taken with different filters. This data was used to carry out
a morphological study of the nebula. Results are consistent with the ex-
istence of a higher electronic density region at 10” to the NW from the
geometric center of the nebulae.

Resumen. En el complejo astronémico el Leoncito (CASLEO) se re-
alizaron observaciones espectrofotométricas de la nebulosa planetaria NGC
3918. Se obtuvieron espectros de los 20” centrales usando el espectrografo
REOSC en baja resoluciéon (R~ 4100). Ademds se tomaron imdgenes en
diferentes filtros. Istos datos permitieron un estudio morfoldgico de la
nebulosa. Los resultados son consistentes con la existencia de una regién
de mayor densidad electrénica 10”7 al NO del centro geométrico de la
nebulosa.

1. Desarrollo de la observacién

La motivacién del siguiente trabajo fue el generar las primeras experiencias en
observacién espectroscopica de un grupo de estudiantes. En este sentido las
nebulosas planetarias son excelentes como objetos pedagdgicos.

Se tomaron 4 espectros de baja resolucién (Fig. 1) con la red #260 (600
lfneas/mm), configuracién que resulta en una resolucién espectral de R~ 4100.
Estos espectros fueron tomados en dngulos de posicién (PA) de 0°, 45°, 90° y
135°, y con un tiempo de integraciéon de 180s. También se tomaron imagenes en
diferentes filtros (con resolucién espacial de 0.2”/px).
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Espectro del centro de la nebulosa NGC 3918
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Figura 1.  Espectro de la regién central de la nebulosa. El ancho de inte-
gracion espacial fue de 27.
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2. Analisis de datos

De las observaciones obtenidas para cada PA se extrajeron 13 espectros equi-
espaciados, con 2 de separacidn, lo que permitié tener informacién de diferentes
zonas de la nebulosa. Tanto los espectros como las imagenes fueron reducidas
con técnicas de reduccion estandares del paquete TRAF.

Para calibrar los espectros se utilizaron las estrellas estandares espectrofo-
tométricas LTT 3864, LTT 4816, LTT 6248 y HR 4963, y la lampara de compara-
cion de CuNeAr. La densidad electronica se obtuvo mediante la tarea temden
de TRAF', asumiendo una temperatura (esta temperatura no es constante en la
nebulosa) electrénica de 10%k.

En cada espectro se midio el flujo de las lineas Hov, [NII] (6548A y 6584A) y
[SII] (6717A y 6731A), ajustando un perfil gaussiano y hasta alcanzar una senal
ruido de 8.
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Con estos datos se construyeron mapas espaciales de densidad electrénica
y de I([NII]))/I(Ha) (Figs. 2 y 3), este ultimo es un indicador del grado de
excitacion de la nebulosa, asumiendo que la abundancia de N es constante. La
imposicién en el corte espacial de los mapas fue para evitar una interpolacion
demasiado grande. En la Fig. 3 puede verse una regiéon de sobredensidad que
coincide con el jet principal de la nebulosa identificado por Corradi et al. (1999).

Filtro Tiempo de D.A.
integracion [s] | PA 14°

U 2 x 300 27,3"
B 2 x 200 27 8"
R 2 x 100 31,5"

I 2 % 100 21,5"
#6400 2 x 300 21,3"
#6585 2 x 180 37,97
#6605 2 x 120 29,3"
#6719 1 x 300 29,5"

Tabla 1.  Didmetros angulares (D.A.) de la nebulosa en diferentes bandas
fotométricas, incerteza +1”. Los filtros de banda angosta estan indicados por

su longitud de onda central con un FWHM de 10, 6, 6 y 50 A respectivamente.

Figura 4. Imagen combinada de NGC 3918, I (rojo), R (verde) y B (azul).
El dngulo de posicién de la nebulosa estd indicado en linea de trazos.

La Fig. 4 muestra una imagen de la nebulosa obtenida de CASLEO (con un
seeing de 2.4” en el filtro #6400), donde se identifica una region central eliptica,
cuyo eje de simetria no coincide con el PA de la nebulosa. En la Tabla 1 se indican
los didmetros angulares medidos hasta alcanzar una sefial ruido de S/N = 10,
donde se evidencia la ionizacion estratificada.

3. Analisis de errores

La incerteza en la medicién de los flujos de las lineas fue obtenida mediante la
expresion
equ

o= acont\/ﬁ {1 + MF
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extraida de Gonzalez-Delgado et al. (1994), donde ocont €s la desviacién estandar
del continuo en la vecindad de la linea, NV es el nimero de pixeles utilizados para
determinar el flujo de la Iinea, eqw es el ancho equivalente de la linea y A es la
dispersién en A/mm.

La incerteza de los flujos de las lineas permite establecer el paso en la escala
de colores de las Figs. 2 y 3 . Para el primero se obtuvo un valor de 1000 em ™1,
mientras que para el segundo un valor de 0.08.

El proceso de observacion, reduccion, calibracion y medicién puede ser eva-
luado mediante el cociente de las lineas del [NII|, obteniendo, en todas las ex-
tracciones, valores dentro del rango esperado segin Acker et al. (1989).

4. Conclusiones

Este trabajo, complementa los resultados obtenidos por Corradi et al. (1999). Se
midié el tamano angular de la nebulosa y el jet principal en diferentes bandas
fotométricas. Por otra parte, se obtuvo por primera vez la distribucion espacial
de densidad electrénica donde se destaca una estructura eliptica, y se identificd
una zona de baja ionizaciéon al noroeste de la nebulosa, la cual coincide con
el jet identificado por Corradi et al. (1999). La densidad electrénica parece ser
mayor en la regién ecuatorial del objeto, como se espera en los modelos de
eyeccion toroidal del material en el plano ecuatorial, mas un jet polar. Si bien el
objeto tiene un jet, no resulta evidente en las imagenes (aun en las del telescopio
espacial) que en este caso haya existido eyeccion toroidal. Por tanto el mapa de
densidad electrénica respalda los modelos axisimétricos como los propuestos por
Mellema (1993).
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Abstract. In the course of a study of members of the Centaurus OB1
association, observations of HD 112364 ((c, ) y2000 = (12:57:28, -59:47:47))
were obtained with the REOSC cross-dispersed echelle spectrograph. Its
spectra shows several absorption lines with double or triple profiles, in-
dicating a double-lined binary system (SB2). The spectral classification
criteria of Walborn & Fitzpatrick (1990) indicate a spectral type for the
primary component of B0.7 Ib. The lines from both components have
similar intensities, indicating a double supergiant system. The radial ve-
locities of each star are approximately constant over the 3-night interval
covered by the observations, suggesting that HD 112364 is a long-period
binary system. That case would be consistent with the lack of emission
lines in a non-interacting system, although the Ha profile remains to be
investigated.

Resumen. Con el propdsito de estudiar a los posibles miembros de la
asociacién estelar Centaurus OB1, se observé a la estrella HD 112364
((ar, 8) y2000 = (12:57:28, -59:47:47)), con el espectrégrafo REOSC echelle
en el modo dispersion cruzada (DC). Varias de las lineas en absorcién que
posee su espectro presentan perfiles dobles o triples, esto podria indicar
un sistema binario a dos espectros (SB2). Los criterios de clasificacion es-
pectral aplicados fueron los del catdlogo de Walborn & Fitzpatrick (1990)
indicando ellos un tipo espectral B0.7 Ib para la componente primaria. En
los espectros se puede observar que ambas componentes presentan perfiles
de intensidad similar, con lo cual se podria suponer que se trata de un
sistema binario de estrellas supergigantes. En cada espectro obtenido de
HD 112364, se calculé la velocidad radial de cada componente del sistema,
la cual se mantuvo aproximadamente constante durante las 3 noches de
observacién, sugiriendo este resultado que HD 112364 es un sistema bina-
rio de largo periodo. Esto tltimo resulta consistente con el hecho de que
no se ha encontrado evidencia de interaccién entre ellas, como podrian
ser lineas en emision, aunque atin quedarfa por investigar el perfil de Ha.

1. Introduccién

La estrella HD 112364 ((«v, §) j2000 = (12:57:28, -59:47:47)) es una estrella tem-
prana considerada un miembro de la asociacién estelar Centaurus OB1, de acuer-
do al “Catalogue of Stars in Stellar Associations and Young Clusters’(VizieR Ser-
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vice, V/44) de Humphreys & McElroy (1984). El mismo es un catdlogo fotométri-
co que presenta 106 estrellas miembros de Cen OB1. Los posibles miembros de
Cen OB1 han sido investigados mediante el analisis de datos astrométricos y
espectrofotométricos (Corti & Orellana, trabajo en preparacién). Las distintas
bases de datos consultadas via INTERNET, proporcionan para HD 112364 los
tipos espectrales B0, B1, B0.5 Ib y B1 III, todos ellos correspondientes a una
estrella simple. Hasta el momento no habfa sido observada como sistema multi-
ple.

2. Observaciones

Las observaciones espectroscopicas de HD 112364, las estrellas patrones de ve-
locidad radial HR 2806 y HR 7773 y varias de las estrellas patrones de tipo
espectral (TE), empleadas en el atlas digital de estrellas OB de Walborn & Fitz-
patrick (1990) (WF90), fueron obtenidas con el telescopio “Jorge Sahade’de 2.15
m del CASLEO, San Juan. Se emplearon el espectrografo REOSC Cassegrain
echelle y la red de 400 1 mm~!. Se trabajé con el detector TEK CCD (1024 x
1024 px), cubriendo un rango de 3800 A - 6500 A con una dispersién reciproca
de 02 A pix~!, poder resolvente R = 12600 y una relacién 20 < S/N < 50.
Los datos espectroscépicos fueron reducidos con IRAF. Los datos fotométricos

fueron obtenidos del catalogo Tycho-2 y luego corregidos al sistema de Johnson
(Bessell & Brett 1988).

3. Desarrollo

3.1. Clasificacién espectral

La clasificacién espectral de esta estrella se estudié empleando el trabajo de
WEF90. Debido a que la resolucion espectral de los datos en estudio es algo
superior a la empleada por WF90 (0.5 A pix~! ), se obtuvieron algunos espectros
de estrellas patrones de tipo espectral, con la misma configuracién instrumental
que la empleada para HD 112364. Se empleé una rutina del software IRAF
para presentar los espectros en dispersién cruzada como espectros en dispersion
simple. Los mismos se muestran en la Fig. 1, con la correspondiente identificacién
de sus perfiles de absorcion. Los criterios de clasificacién espectral con los que
se trabajo fueron:

(i) Presencia de la linea de He 1T A4686 en absorcién, mostrando que no puede
tratarse de un TE B1 III (Wright et al. 2003) o B1 Ib (Garrison et al. 1977).
(ii) Valor aproximadamente unitario del cociente Si III A4552 / Si IV A4089,
criterio principal para la clasificaciéon horizontal en B0.7

(iii) Cociente de la linea Si IV A4089 con sus lineas vecinas He T A\4026, 4121
y/o 4144, como también Si 11T A4552/He I M\387, para clasificarla con CL = Ib.

3.2. Velocidad radial

Para HD 112364 sélo se obtuvieron dos espectros, entre los cuales hay 3 dfas de
diferencia. Fin ambos espectros se observan con perfil doble las lineas de absorcién
de He I comprendidas entre A4009 y A1921; Mg III A038; Mg IT A4481; O II
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Figura 1.  Espectrogramas de HD 112364. En cada uno de ellos se indica la
fecha juliana (HJD) en la que fueron obtenidos y se identifican varias de sus
lineas de absorcién (mencionadas en el texto). La escala de intensidad estd
normalizada en unidades del continuo.

entre AM070 y AM677; Si IV M089 y Si IIT AA4553-75, 5219, 5740. Algunas de
ellas se muestran en la Fig. 2.

Las lineas de absorcién de O II AA4070, 4415-17 son perfiles triples debido a que
las lineas opuestas de los espectros de ambas estrellas se suman en el medio. La
velocidad radial heliocéntrica promedio, obtenida en cada espectro del conjunto
de perfiles de He I y He II que pudieron medirse para ambas estrellas, fue: HJD
2454939.78, V, = -69 £+ 8 km s~! (primaria) y V, =20 £ 5 km s~! (secundaria);
HJD 2454942.76, V, = -61 4+ 12 km s~! (primaria) y V, = 21 + 6 km s~}
(secundaria).

3.3. Distancia

La distancia se obtuvo empleando una magnitud V = 7.4 y color (B — V) = 0.1.
Los valores de indice de color intrinseco (B — V)¢ y la magnitud absoluta visual
M, asociados al tipo espectral de la componente primaria del sistema, fueron
obtenidos de Schmidt-Kaler (1982), resultando una absorcién visual A, = 1.2
magnitudes y una distancia D = 2.8 + 0.6 kpc. Esta tltima concuerda muy bien
con la correspondiente a la asociacién Cen OB1 (Humphreys & McElroy 1984;
Corti et al. 2012)

4. Resumen

e La similitud en intensidad de ambos conjuntos de lineas parecerfa indicar
que se trata de un sistema de 2 estrellas supergigantes.
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Lineas de absorcién con perfiles dobles y triples propios de un SB2.

e No se observan indicios de interaccion entre ambas estrellas, ya que no hay

lineas de emisidén, aunque atn queda por investigar el perfil de Hey, por lo
cual ambas componentes estarian alejadas.

e De lo dicho previamente y del hecho de que la velocidad radial de cada

componente no haya cambiado en 3 dfas, se podrfa suponer que se trata
de un sistema binario con una ¢rbita de largo periodo.

e Su TE B0.7 Ib, su movimiento propio y su distancia de ~ 2.8 kpc conducen

a identificarla como miembro de la asociacién estelar Cen OB1.

e Se necesitan mas espectros de HD 112364 para conocer mejor a este SB2.

Referencias

Bessell M. S., Brett J. M., 1988, PASP, 100, 1134

Corti M. A., Arnal E. M., Orellana R. B., 2012, A& A, 546, A62
Garrison R. F., Hiltner W. A., Schild R. E., 1977, ApJS, 35, 111
Humphreys R. M., McElroy D. B., 1984, Vizier

Schmidt-Kaler Th. 1982, In Landolt-Bornstein New Series, Group VI. Vol. 2b., eds. K.
Schaifers & H. H. Voigt
Walborn N., Fitzpatrick E., 1990, PASP, 102, 379
Wright C. O., et al., 2003, AJ, 125, 359



Asociacion Argentina de Astronomia
BAAA, Vol. 55, 2012
A.C. Rovero, G.E. Romero, L. Pellizza & M. Lares, eds.

PRESENTACION MURAL

Monitoreo fotométrico de n Carinae desde el OALP
Temporadas de observacién 2011-2012

E. Ferndndez-Lajis!?, F. N. Giudici', X. S. Ramos', M. C. Scalia! y N.
E. Salerno!

(1) Facultad de Ciencias Astrondmicas y Geofisicas - UNLP, Argentina
(2) Instituto de Astrofisica de La Plata (CCT La Plata - CONICET),
Argentina

Abstract. 7 Carine is the brightest Luminous Blue Variable in our
Galaxy, and is one of the most intriguing stellar objects of the sky because
of its historic and spectacular brightness variations. In particular n Car
presents photometric events that repeat with a periodicity of 5.54 years.
To analyze this periodic behavior and other features in their light curves,
we performed since 2003 a long-term CCD monitoring at the La Plata
Observatory. In this work we present the light curves resulting from
observing seasons 2011 and 2012.

Resumen. 7 Carinz es la Variable Luminosa Azul més brillante de
nuestra galaxia y es uno de los objetos estelares mas intrigantes del cielo
debido a sus histéricas y espectaculares variaciones de brillo. En particu-
lar, n Car presenta eventos fotométricos que se repiten con una periodi-
cidad de 5.54 anos. Para analizar este comportamiento periédico y otras
caracteristicas presentes en sus curvas de luz, realizamos desde 2003 un
monitoreo CCD de larga duracion desde el Observatorio de La Plata. En
este trabajo presentamos las curvas de luz resultantes de las temporadas
de observacion 2011 y 2012.

1. Introduccién y observaciones

Hasta setiembre de 2012 hemos continuado con el monitoreo fotométrico de
n Car iniciado en 2003 (e.g. Ferndndez-Lajus et al. 2009a). Las observaciones se
realizaron con el telescopio reflector “Virpi S. Niemela” de 0.80 m de la FCAG-
UNLP y la cdmara directa Photometrics STAR I, con un detector CCD Thomson
TH7883PS de 384 x 576 pixels (23 um/pixel). Entre el 15 de noviembre de
2010 y el 10 de setiembre de 2012 se obtuvieron mas de 4700 iméagenes con los
filtros BV RI de Johnson-Cousins y el filtro Ha. La reduccién de imégenes y
la fotometria de apertura multiple de las imdgenes de 1 Car son realizadas con
scripts propios en IRAF.

La magnitud diferencial de 17 Car se determina mediante fotometria de aper-
tura utilizando a HDE 303308 como estrella de comparacion. El radio de aper-
tura usado para n Car (12”) incluye por completo a la nebulosa circundante, el
“Homunculus”. Para el filtro Ha se considerd un radio de apertura menor (3”).
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Los puntos de cero de la fotometria relativa corresponden a las magnitudes de
la fotometria U BV RI (Johnson) de HDE 303308 (Feinstein, Marraco y Muzzio,
1973).
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Figura 1. Curvas de luz BVRI y Ha de 5 Car obtenidas entre 2003 y
2012, las cuales se encuentran separadas por las brechas de no visibilidad del
objeto. En el eje horizontal superior se representa la fase orbital de acuerdo a
la efemérides dada por Ferndndez-Lajus et al. (2010).
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Figura 2. Abrillantamiento de la regién central (banda V') de 5 Car después
de los eventos.

2. Anadlisis y resultados

La Figura 1 muestra las variaciones de luz B,V, R, y Ha de n Car observadas
desde La Plata desde el comienzo de nuestra campafia en 2003. En un nuevo
ensayo de la fotometria se ha medido la magnitud del objeto pero considerando
un radio de apertura mucho mds pequeno (3"), el cual abarca sélo la regién
central. Una vez determinada la magnitud diferencial contra HDE303308 con la
misma apertura, se procedié a hacer la diferencia entre la fotometria diferen-
cial con apertura grande (12”) que abarca todo el Homunculus, y la fotometria
diferencial de la region central. La diferencia debe hacerse entre fotometrias dife-
renciales para minimizar los efectos de diferencias de seeing, foco, etc. que existe
entre todas las imagenes. Como resultado se obtuvo el grafico representado en
la Fig. 2. A modo de ejemplo sélo se presenta la banda V.

En los graficos se puede apreciar que desde finales de la temporada 2009,
luego del evento “tipo-eclipse”, n Car presenta una pequena fluctuacion de brillo
de gran escala temporal, alcanzando a comienzos de 2011 el maximo postperi-
astro (V ~ 4,45) y recuperando este valor a fines de la temporada 2012 luego
de una leve atenuacion. Este valor es un nuevo récord histérico desde el siglo
XIX (ver Fig. 3). Las fluctuaciones fotométricas de menor escala en amplitud
(< 0,1 mag) y duracién (del orden de dfas o semanas) presentes en las curvas
de luz corresponden a las denominadas microvariaciones, que caracterizan a las
estrellas supergigantes LBVs. Este comportamiento general de las curvas de luz
ha sido similar para todos los filtros. Las curvas negras continuas en la Fig. 1,
son una repeticion del ciclo previo agregadas con fines comparativos.

De la Fig. 2 se aprecia que justo después de los dos tltimos “eventos” aso-
clados a pasajes por el periastro del sistema (fase 11.0 y 12.0) suceden dos
marcados aumentos relativos de brillo (regién central - Homunculus) con una
duracién de 0.1-0.2 de fase orbital y una amplitud AV ~ 0,075 mag. El mismo
fenémeno estd presente en todas las bandas observadas. Se aprecia ademaés una
correlacion entre esta diferencia relativa de brillo y las curvas de luz durante los
eventos “tipo-eclipse”. Fuera de estas fases, el Homunculus simplemente refleja
el comportamiento de la regién central. Este fendmeno podria estar asociado a
una atenuacion de la extincion por destruccién o disipacién del polvo tanto por
un aumento en la emision de la fuente central como por una disminucién en la
condensacion de polvo causada por una atenuacion en los vientos de la primaria.
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Figura 3.  Curva de luz visual de n Car en el periodo 1820-2012. Esta curva
contiene observaciones visuales, fotograficas, fotoeléctricas y CCD, recopiladas
de la literatura por Ferndndez Lajis et al. (2009a), junto con los datos CCD
publicados por Ferndandez Lajis et al. (2009ab, 2010) y el presente trabajo.
Nuevos datos CCD obtenidos entre 2000 y 2003 por el RXTE Star Tracker
han sido incorporados a la curva (C. Markwardt & M. Corcoran 2009, comun.
priv.). Los puntos rojos son observaciones realizadas desde La Plata (Feinstein
1967 v Fig. 1-V de este trabajo).
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Actividad estelar en estrellas con planetas a partir de
espectros de CASLEO

Matfas Flores', Andrea Buccino®?, C. Saffe!, F. Gonzélez! & P. Mauas?®

(1) Instituto de Ciencias Astrondmicas, de la Tierra y del Espacio
(ICATE)

(2) Depto. de Fisica. FCEyN. Universidad de Buenos Aires (UBA)
(3) Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio (IAF'E)

Abstract. We analyze the long-term activity of seven stars which host
near Jupiter-like planets (0.400M; < M, < 11M; and a<l UA). To do
so, we computed the Mount Wilson index S from a set of high-resolution
spectra obtained with the spectrograph REOSC of the telescope 2.15 m at
CASLEO. We study the long-term chromospheric activity of these stars
and its dependence with several orbital parameters of the planet. We also
compare these levels of activity with the Mount Wilson indexes of stars
of similar spectral class and type without planets.

Resumen. Analizamos la actividad a largo plazo de un conjunto de 7
estrellas con planetas tipo Jupiter cercanos (0,40M; < M, < 11M; y
a < 1 UA) a partir del indice de Mount Wilson (S). Para ello, se tomaron
una serie de espectros de alta resolucién entre los anos 2002 y 2010 con el
espectrografo REOSC del telescopio 2.15 m del CASLEO. Estudiamos los
niveles de actividad de estas estrellas con los correspondientes a estrellas
de igual tipo, clase espectral y luminosidad que no tengan planetas.

1. Introduccién

En la actualidad se conocen mds de 600 planetas extrasolares. El 20% de los
conocidos son de tipo Jupiter caliente, es decir tienen un perfodo orbital menor a
7 dfas, un semi-eje mayor menor a 0.1 UA y una masa minima mayor a 0.2 veces
la masa de Jupiter, y orbitan alrededor de estrellas de tipo solar (Schneider 2012).
Trabajos recientes (Shkolnik et al. 2003; 2008, Walker et al. 2008; Donati et al.
2008) mostraron que la actividad de una estrella puede estar influenciada por la
interaccién con un planeta de este tipo. A partir de observaciones en el visible
de las lineas espectrales H y K del Call, Shkolnik et al. (2003, 2008) encontraron
que en los sistemas HD 179949 (F8V) y Ups And (F7V) la variabilidad en el
flujo de la linea K esta sincronizada, durante ciertas épocas, con la érbita del
planeta gigante que albergan. Por otro lado, en un conjunto de doce estrellas,
encontraron que el valor medio de esta variacién correlaciona con el momento
magnético del planeta. De esta manera, pareciera evidenciarse una interaccién
magnética estrella-planeta a través de la magnetdsfera del planeta.
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Mids recientemente, Canto Martins et al. (2011) no encuentran diferencia
entre la actividad cromosférica para una muestra de estrellas con y sin exoplan-
etas. Los autores analizaron un conjunto de 74 estrellas FGK con exoplanetas
y 26 estrellas FGK sin exoplanetas. Contrariamente, Krejcova & Budaj (2012)
encontraron que el nivel de actividad puede ser afectado, para el caso de exo-
planetas muy cercanos (semieje a <0.15 AU). Aquellas estrellas con companeros
cercanos mas masivos serfan las mas activas, medidas mediante las lineas H y
K del Call. Diferente a estudios previos, estos autores no comparan muestras
de estrellas con y sin exoplanetas, sino directamente la relacién entre la activi-
dad cromosférica actual y la posible relacién con las propiedades de los planetas
cercanos. Los estudios de actividad estelar en rayos X presentan un contraste
similar en los resultados. Kashyap et al. (2008) encuentran una mayor actividad
en rayos X para estrellas con exoplanetas gigantes cercanos, mientras que Pop-
penhaeger et al. (2010) no encuentran relacién entre la luminosidad en rayos X
y la presencia de planetas. Vemos entonces que la actividad estelar y su posi-
ble relacién con los exoplanetas es un problema actual, sobre el cual no hay un
acuerdo completo en la literatura.

Por otra parte, si bien muchos de estos programas de observacién poseen una
muy buena estadistica, no cuentan con un seguimiento temporal extenso. De esta
manera, nuestro aporte consiste en monitorear la actividad a corto y largo plazo
de estas estrellas, utilizando las observaciones efectuadas con el espectrografo
REOSC del telescopio 2.15 m de 'CASLEO.

2. Objetos de estudio

FEn marzo de 1999 iniciamos observaciones sistematicas de un conjunto de es-
trellas tardfas, utilizando el espectrografo REOSC, ubicado en el telescopio de
2.15 m del Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO, San Juan). Estos es-
tudios fueron realizados con una frecuencia creciente, actualmente es de cuatro
veces al afio. En la actualidad contamos con 1500 espectros de resoluciéon me-
dia (R =~ 13000) calibrados en flujo (Cincunegui & Mauas 2004) de unas 150
estrellas de tipos espectrales entre I y M, la mayorfa observada en varias opor-
tunidades a lo largo de 10 anos. De esta muestra, 7 estrellas albergan planetas
de tipo Jupiter. En la Tabla 1 mostramos las principales caracteristicas de estas
estrellas y sus planetas.

3. Resultados

Se calcul6 el indice medio de Mount Wilson ((S)) para cada una de las estrellas
con planetas. Iin la Figura 1, se grafican los mismos en funcion del semieje mayor
(a), donde se aprecia que para dos planetas con aproximadamente el mismo valor
de semieje, (S) es mayor para aquella estrella que alberga al planeta més masivo.
También, se observa una disminucién de la actividad media con el valor de aq,
a excepcién de HD 17051 que muestra ser una estrella cuya actividad excede la
media.

CASLEO-CONICET-Complejo Astronémico el Leoncito (UNLP-UNC-UNSJ)
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Estrella T TE Planeta Masa A e Per.
K] M) [AU] dfas]
HD 108147 6067 F8V HD 108147b 0.26 0.10 0.53 10.89
HD 75289 6120 GOV HD 75289b  0.42 0.04 0.024 3.5
HD 17051 5997 F8V HD 17051b 226 092 0.16 320.1
HD 213240 5975 GOV HD 213240b 4.5 2.03 0.45 951
HD 120136 6309 F6 HD 120136b 5.95 0.04 0.02 3.31
HD 117176 5432 G4V HD 117176b 6.6 4.48 0.43 116.67
HD 114762 5934 F8V HD 114762b 10.98 0.35 0.33 83.91

Tabla 1.  Caracteristicas de los objetos de la muestra.

Ademsds, se calculd (S) para un conjunto de 14 estrellas sin planetas que
poseen tipos espectrales y (B-V) similares a los de las estrellas con planetas de
la Tabla 1. Incluimos algunas estrellas de tipo ByDra y RSCvn para comparar
con estrellas muy activas. En la Figura 2 mostramos los resultados obtenidos,
indicando en rojo las estrellas con planetas.
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Se puede observar que algunas de las estrellas que tienen asociado un planeta,
se concentran en una region de actividad intermedia entre estrellas con altos
campos magnéticos como las RsCvn o By Dra y estrellas simples de similar
clase y tipo espectral.

FEn la Figura 3 se muestra el indice S a lo largo de la tltima década para algunas
de las estrellas de la Tabla 1 que fueron estudiadas durante este perfodo. Se ve
por un lado que HD 117176 presenta un nivel de actividad constante. HD 120136
presentarfa una modulacion de su actividad con un ciclo de aproximadamente 8
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anos. El caso més interesante se encuentra en HD 17051, donde se puede observar
que a partir de una cierta época su nivel de actividad varfa. Este hecho puede
llegar a estar relacionado con la influencia del planeta, ya que se registrd en
otras estrellas, como la actividad estd modulada por el perfodo de la érbita del
planeta sdlo en algunas épocas.
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Figura 3.  Indice de actividad S a largo plazo de algunas estrellas de la Tabla 1

Los resultados de la Figura 3 son preliminares y requieren complementarse
con una mayor cantidad de datos extendidos en el tiempo para ser concluyentes.
Actualmente se estd desarrollando un programa de observacién que forma parte
de la tesis de doctorado del Lic. Matfas Flores destinado a estudiar con exclu-
sividad estrellas que albergan Jupiter calientes o planetas masivos en orbitas
eccéntricas.
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Imagenes coronograficas de estrellas de Tipo Solar
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Abstract. We present the results of coronagraphic images of 7 solar-
type stars, which are associated with debris disks, based on infrared ex-
cesses detected in the spectral energy distributions. We found no evidence
of the presence of disk in the near-infrared (1-2.5 pm), suggesting that
the bulk of the mass consists of particles with radii >10 gm. In addition,
these images were used to search for planetary mass bodies at distances
>20 AU of the central star. No such objects were confirmed. This re-
sult, in combination with similar searches conducted by other authors,
may suggest that the frequency of substellar mass companions at large
distances is relatively low.

Resumen. Se presentan los resultados de iméagenes coronograficas de
7 estrellas de tipo solar, seleccionadas en bhase a excesos infrarrojos en
las distribuciones espectrales de energia, atribuibles a discos de “escom-
bros”. No se hallaron evidencias de la presencia de discos en el infrarrojo
cercano (1-2.5 pm) lo que sugiere que la mayor parte de la masa de los
discos se concentrarfa en particulas con radios >10 pm. Ademds, las imé-
genes fueron empleadas para buscar candidatos a cuerpos planetarios a
distancias >20 UA de la estrella central. La no deteccion de tales objetos,
junto con resultados similares obtenidos por otros autores, indicarfan que
la frecuencia de tales compafieros de masas subestelares es relativamente
baja.

1. Introduccién

Los discos de “escombros” son discos compuestos por cuerpos similares a los que
constituyen el Cinturén de Kuiper del Sistema Solar, los cuales colisionan entre
sf repoblando de particulas de polvo el disco. Las imagenes son una herramienta
excelente para estudiar este tipo de disco ya que no sélo permiten confirmar su
presencia sino porque complementan otro tipo de estudios como el modelado de
las distribuciones espectrales de energfa. En este trabajo se presentan imagenes
coronograficas de alta resolucién de 7 estrellas de tipo solar asociadas a discos
de “escombros”.
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2. Observaciones

Las imagenes se obtuvieron con el instrumento NICI (Near-Infrared Corona-
graphic Imager) de Gemini Sur durante 2010. Se utilizé6 una mdascara corono-
grafica de 0.32” junto con la técnica ADI (Angular Differential Imaging). Las
observaciones fueron realizadas en las bandas H (Aceppral = 1.65 pm, AN = 0.3
pm) y Ks (Acentral = 2.15 pm, AX = 0.3 pm). Los sistemas observados se listan
en la Tabla 1. A modo de ejemplo, se presentan en la Figura 1 las imagenes
finales para la estrella HD 187897.

Tabla 1. Distancias, magnitud visual y tipos espectrales de los sistemas
observados junto con los tiempos de exposicién (teyp) y distancias minimas
(Rmin) ¥ méximas (Rmax) & la estrella central exploradas en cada imagen

df [pc] Vi TE? texp [Min] | Ruyin—Rmax [UA]
HD 10647 17.3 55 | FOV 20 26—104
HD 20320 33.6 4.8 | A9V 24 44-200
HD 82943 27.5 6.5 | FoV 17 20-160
HD 117176 18.0 4.9 | G4V 17 23-110
HD 187897 35.0 7.1 G5 32 24-200
HD 201219 38.1 8.0 G5 35 40-230
HD 207129 15.9 56 | GOV 19 19-95

1 Adoptados del catédlogo Hipparcos 2Tipos espectrales de Gray et al. (2006) excepto:
HD 117176 (Shenavrin et al. 2011), HD 187897 y HD 201219 (White et al. 2007)

Figura 1. Imdgenes finales para HD 187897 en las bandas H y Ks (izquierda
y derecha, respectivamente). En el centro se encuentra la estrella oculta por
la, méscara coronografica junto con efectos residuales que no pudieron ser
removidos en el proceso de reduccion. Se han indicado las posiciones de dos
fuentes puntuales denominadas “Fuente SO” y “Fuente NE”.

3. Anadlisis de las imdgenes: Presencia de disco y fuentes puntuales

Las imagenes finales resultantes para los 7 sistemas fueron inspeccionadas para
identificar la presencia de discos. No se detectaron evidencias de disco en ninguno
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de los 7 sistemas observados dentro de las distancias a la estrella central Rimin—Rmax
listadas en la Tabla 1.

De acuerdo a Wolf & Hillenbrand (2003) la radiacién estelar que es absorbida
y luego re-emitida (L?\E’gs) y la radiacién estelar que es dispersada (L) por un
grano de polvo esférico de radio a ubicado a una distancia d de la estrella central
con una temperatura 7 en una A dada, pueden expresarse como:

abs 2 ~yabs sca, scaf O 2
L)x;g = 4ma QA ﬂ-B)\(Tg)y g — LA;SAQA (ﬁ) (1)
donde Byx(1}) es la funcién de Planck, Ly es la luminosidad estelar, A es el
albedo del polvo y Q?\bs7 Q5 son los coeficientes de eficiencias de absorcion y

dispersién para el grano de polvo. En la Figura 2 se muestran Q*j\bs y AQY" en
funcién de A para particulas compuestas de silicatos astronémicos (Draine & Lee
1984) con a= 1, 10 y 100 pm.
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Figura 2. Dependencia de las eficiencias de absorcién (Q3", gréfico de la
izquierda) y dispersién por el albedo (AQ3®, gréfico de la derecha) con A
para granos de polvo compuestos de silicatos astronémicos para tres tamanos
diferentes: a= 1, 10 y 100 pm.

Los graficos de la Figura 2 muestran que cuanto més pequefia es la particula de
polvo menos eficiente resulta para dispersar, absorber y re-emitir la radiacién
estelar hacia A creciente. Teniendo en cuenta esta observacion, junto con las ex-
presiones 1 se deduce que la mayor contribucién a la emisién en las bandas H
y Ks proviene del polvo con tamainos del orden de pocos micrones. La falta de
deteccion de discos en las imagenes en H y Ks sugiere que la mayor parte de
la masa de polvo de los discos observados estaria concentrada en particulas con
a 210 pm.

Las imdgenes de HD 187897 y HD 201219 de 2010 mostraron la presencia
de fuentes puntuales que podrian estar ligadas gravitacionalmente a las estrellas.
Fn el caso de HD 187897 se detectaron al menos dos fuentes, la primera a 5.3”
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(185 UA) de la estrella hacia el Suroeste (“Fuente SO” en la Figura 1) y la segun-
da hacia al Noroeste a 4.7” (164 UA; “Fuente NE” en la Figura 1) de la estrella,
ambas con relaciones S/N~100. Para HD 201219 se detect6 una fuente hacia el
Suroeste a 6.5” (240 UA) de la estrella con una relacién S/N~100. Estimaciones
preliminares indicaban un limite superior a las masas de estas fuentes de <90
M jipiter, si estuvieran ligadas a la estrella central.

Para confirmar si las fuentes estaban ligadas a sus correpondientes estrellas
se solicitaron nuevas imagenes en 2012 que permitieran la medicién de movimien-
tos propios. Dada la escala de 18 mas/pixel de NICI y los movimientos propios
de HD 187897 (uqcos(d)= 132.840.7 mas/ano, ps= 66.8+0.8 mas/ano) y HD
201219 (uncos(0)= 191.6+1.3 mas/ano, ps= —11.24+0.9 mas/ano) un intervalo
de tiempo de 2 afios entre las imagenes de primera y segunda época es sufi-
ciente para medir sus valores. De acuerdo al analisis de los movimientos propios
ninguna de las fuentes detectadas se encuentra ligada a su respectiva estrella,
tratdndose en todos los casos de objetos de fondo.

4. Discusién y conclusiones

Desde el ano 2008, Liu et al. (2010) estén llevando adelante un relevamiento en
300 estrellas cercanas (d<70 pc; con edades <4x10% afios y tipos espectrales en-
tre A—M), para detectar la presencia de planetas en las regiones externas, esto es
semiejes >5 UA mediante el instrumento NICI. Hasta la fecha se han reportado
las detecciones de dos sistemas binarios (Biller et al. 2010; Wahhaj et al. 2011) y
un sistema multiple donde uno de los objetos identificados podrfa ser un planeta
(Nielsen et al. 2012). No se ha reportado la deteccién de disco en ninguno de los
sistemas que han sido observados. Las imdgenes analizadas en este trabajo tam-
poco mostraron evidencias de la presencia de disco ni de compaferos de masas
subestelares asociados a las estrellas observadas. Si bien la muestra observada es
pequeiia los resultados obtenidos concuerdan con relevamientos estadisticamente
mas significativos, en que companeros de masas subestelares con semiejes >20
UA serian poco frecuentes en estrellas de tipo solar. Por otra parte, la falta de
evidencia de la presencia de los discos en el infrarrojo cercano podrfa indicar que
la mayor parte de la masa de los mismos se encuentra en particulas de polvo con
a 210 pm.
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Abstract. We present optical polarimetric measurements of a set of
~100 solar-type stars with and without debris disks. The selection of
these objects were based on the presence of excesses in the spectral en-
ergy distributions. This sample is complemented with a group of stars
from the northern hemisphere with similar characteristics. A statistical
comparison of the stars with and without disk shows no significant dif-
ferences in the observed polarizations. However, we identified a subset of
objects (<10 % of the whole sample) with polarizations above the median
that not follow the Law of Serkowsky. These polarizations might be due
to the presence of disks.

Resumen. En este trabajo se presentan mediciones polarimétricas en
el éptico de ~100 estrellas de tipo solar con y sin discos de “escombros”,
seleccionadas en base a sus excesos infrarrojos en las correspondientes dis-
tribuciones espectrales de energia. Esta muestra es complementada con un
conjunto de estrellas del hemisferio norte de caracteristicas similares. La
comparaciéon estadistica de estrellas con y sin disco de la muestra combi-
nada no evidencia diferencias significativas en las polarizaciones medidas
de ambas. Sin embargo, se identificé un conjunto de objetos (<10% de
la muestra completa) con polarizaciones por encima de la media y que
ademads no siguen la Ley de Serkowsky. Estas polarizaciones podrian de-
berse a la presencia de discos.

1. Introduccién

Los discos de “escombros” son discos asociados a estrellas maduras de secuencia
principal. Se encuentran poblados por polvo y cuerpos de diversos tamarios, simi-
lares a los que componen el Cinturén de Kuiper. Estos discos han sido detectados
por los excesos en emisién que el polvo produce en el infrarrojo y, en particular,
en las distribuciones espectrales de energfa. El polvo ademds, también es capaz
de polarizar la radiacion de la estrella. En este trabajo se presentan parte de los
resultados del andlisis de observaciones polarimétricas en el 6ptico de estrellas de
tipo solar con y sin discos de “escombros”. Las observaciones se realizaron con los
instrumentos FOTOR, (FOtopolarimetro de TORino) y CASPROF (CASLEO-
PROFOEQG) instalados en telescopio Jorge Sahade del Complejo Astronémico el
Leoncito (CASLEO).
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2. Observaciones y combinacién de las mediciones de FOTOR y
CASPROF

El programa de observaciones fue iniciado con FOTOR y luego debid continuarse
con CASPROF, por lo que se tienen observaciones de ambos instrumentos. La
observacién para cada sistema se compone de 4 a 8 integraciones con tiempos
entre 60 — 120 seg. cada una, dependiendo de las condiciones del cielo al momen-
to de la observacién. Cada estrella se observé 2 veces por noche. De esta manera
se obtuvieron mediciones de la polarizacién de ~100 objetos en los filtros B, V,
R e, 60 de ellos observados con FOTOR, y 50 con CASPROF.

Con el objetivo de combinar los datos de CASPROF y FOTOR se compara-
ron los valores de polarizacién de 28 estrellas observadas con ambos instrumen-
tos, 19 son estrellas de programa, 9 son estdndares polarimétricas. La relacién
entre los valores medidos por ambos instrumentos es, en buena aproximacion,
lineal en los cuatro filtros B, V, R e I como se ejemplifica para los casos de los fil-
tros V y R presentados en la Figura 1. Se realizé el ajuste de una recta para cada
uno de los filtros: FOTOR=AxCASPROF+B donde FOTOR y CASPROF rep-
resentan los valores medidos con FOTOR y CASPROF, respectivamente para un
dado filtro. Los valores de pendientes (A) y ordenadas al origen (B) resultantes
se dan en la Tabla 1. De esta manera se obtuvieron 4 relaciones sencillas para
transformar las mediciones de FOTOR a valores que hubieran sido medidos con
CASPROF.
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8 T T I 8 T T
A= e 7 | .
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Figura 1. Mediciones polarimétricas de FOTOR versus mediciones po-
larimétricas de CASPROF para 28 estrellas observadas con ambos instru-
mentos correspondiente a los filtros V (izquierda) y R (derecha). La recta
representa un ajuste lineal a las mediciones graficadas.

3. Polarizacién de sistemas con y sin disco

La combinacién de las observaciones de CASPROF y FOTOR permitié construir
una muestra de 89 sistemas del hemisferio sur con polarizaciones medidas en B,
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Tabla 1. Pendientes (A) y ordenadas al origen (B) para los ajustes lineales

realizados en la comparacién de las mediciones de FOTOR y CASPROF.
Filtro

B v R 1

A ][ 1.009£0.007 0.946+0.009 1.021+0.007 0.98040.009

B || 0.0984+0.012 0.1004£0.010 0.100£0.010  0.13040.010

V, R e 1. Esta muestra se combiné con una de 109 estrellas del hemisferio norte
de similares caracteristicas observadas por Simon (2010), de la que se excluyeron
41 objetos ya que no se dispone de evidencia que descarte o avale la presencia de
disco en ellos. Como resultado se armaron dos muestras: una con 102 sistemas sin
disco y otra de 55 sistemas con disco y luego se compararon las polarizaciones
medidas de ambas. En la Figura 2 se presentan las distribuciones resultantes
de polarizacién. El histograma vacio corresponde a los objetos con disco y el
histograma relleno a los sistemas sin disco. La aplicacién del test Kolmogorov-
Smirnov (Press et al. 1992) indica que hay una probabilidad de 0.5 de que ambas
distribuciones representen a una misma poblacién. Las medianas resultaron de
0.043% y 0.036% para las muestras con y sin disco, respectivamente. No se
encuentra una diferencia clara en las polarizaciones de ambos grupos. Esto puede
deberse, en parte, a que junto con la fraccion de radiacion polarizada en el disco
se observa una fraccién mayor de radiacién no polarizada proveniente de la
estrella.
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Figura 2.  Izquierda: Distribuciones de polarizaciones medidas para la mues-
tra combinada de estrellas del hemisferio norte y sur. El histograma vacio
corresponde a las estrellas con disco y el histograma rayado a las estrellas sin
disco. Las lineas verticales en la parte superior indican los valores de las medi-
anas de cada distribucién. Derecha: Ejemplo de ajuste de la Ley de Serkowski
para la estrella HD 105 donde K=1.15 y las variables ajustadas son Apax ¥

Pmax~

Sin embargo, la comparacion estadistica permitié identificar un conjunto de
sistemas con disco (<10% de la muestra completa) cuyas polarizaciones obser-
vadas (Pops) son tal que Pops>P+30 donde P es la media de la muestra con
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Tabla 2.  Listado de sistemas con polarizaciones observadas 30 por encima

de la media de la muestra de sistemas con excesos infrarrojos
Sistema, [ B \Y R I
HD 105 0.088+0.007  0.0924+0.005 0.080£0.005  0.01740.005
HD 10008 0.066+0.007  0.043+£0.003  0.052+£0.002  0.048%0.003
HD 22049 0.048+0.009  0.054+0.004  0.053£0.005  0.04940.008
HD 31392 0.11440.006  0.023+0.003  0.186+0.003  (Sin datos)
HD 92945 0.090£0.007  0.083+0.004 0.087£0.003 0.07610.004
HD 105912 || 0.056+0.091 0.18640.055 0.274+0.043  0.41440.032
HD 109085 || 0.027+0.009 0.02840.009  0.057£0.003  0.03540.005
HD 141943 || 0.1084+0.050 0.050£0.021  0.060£0.004  0.05310.006
HD 191089 || 0.101£0.007 0.06740.003  0.066+£0.004  0.08440.004
HD 197481 || 0.049+0.018 0.02740.005 0.049+0.002 0.06740.002
HD 217792 || 0.107+£0.004 0.02540.004 0.018+0.003  0.01040.003

disco. Los objetos seleccionados se listan en la Tabla 2. Los ajustes a la Ley de
Serkowsky (Serkowski et al. 1975) indican que no es una buena aproximacién a
las polarizaciones observadas en los sistemas de la Tabla 2, tal como sucede con
el caso de HD 105 presentado en la Figura 2, lo que sugiere que las polariza-
ciones medidas no son originadas en el medio interestelar reforzando la idea de
un origen intrfnseco. Debido a los tiempos de vida (~ 10 afios) de ese tipo de
polvo, mucho menores que las edades de los sistemas (~ 10%-10% afios), se ha
sugerido que debieron ser originadas, por ejemplo, en colisiones recientes entre
planetesimales en el disco (ver el caso de HD 69830, Beichman et al. 2005).

4. Resumen y conclusiones

Se obtuvieron los valores de polarizacién en el éptico de una muestra de ~100
estrellas de tipo solar con y sin discos de “escombros” del hemisferio sur la cual
se combind con una muestra similar de estrellas del hemisferio norte y se com-
pararon las polarizaciones de los grupos de estrellas con y sin disco resultantes.
La comparacién no mostré diferencias estadisticamente significativas en las po-
larizaciones observadas de las estrellas con y sin disco pero, permitié identificar
un conjunto de estrellas con polarizaciones por encima de la media de la muestra
con disco, las cuales podrian deberse a la presencia de polvo en los discos con
tamafios de ~1 pum. Estos sistemas resultan candidatos interesantes para ser
estudiados con mas detalle, por ejemplo, a través de imdgenes coronograficas de
alta resolucién.
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Abstract. We present a spectrophotometric study of the open clusters
NGC 3255 and Hogg 17, located in Carina and Centaurus respectively,
based on new CCD U BV I photometry and spectral classification carried
out in brightest stars in their fields.

Resumen. Se presenta un estudio espectrofotométrico de los cimulos
abiertos NGC 3255 y Hogg 17 ubicados en las constelaciones de Carina y
Centaurus respectivamente, basado en nueva fotometria CCD UBV [ y la
clasificacion espectral de algunas de las estrellas mas brillantes presentes
en sus campos.

1. Introduccién

Los cimulos abiertos NGC 3255 (I =286.1°, b =- 2.6°) y Hogg 17 (I =314.9°,
b =- 0.9°) estan ubicados en las constelaciones de Carina y Centaurus respecti-
vamente. En la literatura se reporta que ambos estdn a aproximadamente 1400 pc
del Sol y son, por lo tanto, dos miembros del brazo de Carina cercano. La distan-
cia a la que se encuentra Hogg 17 fue calculada en base a fotometria fotogréafica
por Lindoff (1966), mientras que en el caso de NGC 3255 Moffat & Vogt (1975)
observaron con fotometria fotoeléctrica 8 estrellas de esta regién y publicaron
un valor tentativo de la distancia a la que se encontrarfa este cimulo. Nuestro
estudio utilizando fotometria CCD U BV [ y clasificacién espectral de algunas
de las estrellas més brillantes de la region obervada confirma a Hogg 17 como
miembro del brazo de Carina cercano, pero para NGC 3255 encontramos que su
distancia es mayor al valor que obtuvieron Moffat & Vogt (1975) y se ubicarfa en
la tangente externa de ese brazo. La clasificacién espectral resulta determinante
en el andlisis de los miembros de los cdmulos ya que permite resolver dudas re-
specto de la membresia de ciertas estrellas y conducir a una nueva estimacién de
sus parametros fundamentales. Ademas la aplicacién del método de la paralaje
espectroscépica conduce a una mayor precision en las distancias y a un mejor
aprovechamiento de los mismos como trazadores de estructura espiral.

2. Observaciones

La fotometria de los cimulos NGC 3255 y Hogg 17 fue realizada en marzo de 2012
en el CASLEOQ, utilizando el telescopio ¢ Jorge Sahade” de 2.15 m equipado con
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el CCD Roper 1300B. Se obtuvieron imagenes CCD U BV I del area del ctimulo,
con tiempos de exposicion de 600 sen U, 300 sen B,300sen V y 300 sen 1. El
procesamiento de las imagenes se realizé utilizando las rutinas incluidas en IRAF
y la fotometria se obtuvo mediante el ajuste de la PSF incluido en DAOPHOT.
Las observaciones se calibraron utilizando las observaciones realizadas a lo largo
de la noche y a distintas masas de aire de varios campos estandares de Landolt
(1992) (PG0918, PG1047, Rubin 149 y PG1323), que permitieron hacer una
estimacion de los coeficientes de extinciéon para la noche de observacién. Los
coeficientes de extincién obtenidos fueron: 0.532+0.021 en U, 0.3234+0.012 en B,
0.166+0.08 en V y 0.1204+0.013 en [.

También se obtuvieron espectros en dispersién simple para las estrellas més
brillantes en varios turnos de observacién entre 2009 y 2012 en el mismo telesco-
pio, utilizando el REOSC en modo simple con la red de 600 1/mm. El andlisis
se completé con datos provenientes del 2MASS en los filtros JH K (Cutri et al.
2003).

3. Analisis

3.1. NGC3255

Utilizando los datos JHK se realiz6 el andlisis del perfil de densidad, donde se
distingue claramente una concentracion de estrellas dentro de un radio aproxi-
mado de 2/, por lo que el ctimulo estarfa completamente cubierto con nuestras
observaciones CCD que cubren un campo de 5 x 5.

En la Figura 1 se muestran los diagramas fotométricos V vs. B —V y
U — B vs. B—V junto con la identificacion de las estrellas con tipos espectrales
determinados en base a nuestras observaciones espectroscopicas. Para la clasi-
ficacién espectral en el sistema MK se utilizaron estrellas estdndar observadas
en CASLEO con la misma configuracién, y el Atlas de clasificacién espectral
de R. O. Gray '. En el diagrama de dos colores U — B vs. B — V, se muestra
la secuencia principal de edad cero (ZAMS) (Schmidt-Kaler 1982) en su posi-
¢ién normal y desplazada un valor E(B — V) = 0.35 £ 0.03 que corresponde
al exceso promedio del cimulo, basado en las estrellas que pueden ser consid-
eradas como posibles miembros y con solucién tnica de enrojecimiento. De los
diagramas color-magnitud se obtuvo un médulo de distancia aparente V. — My
= 14.64 0.1 (error estimado visualmente), de donde se obtiene que el ctimulo se
ubica a aproximadamente 5000 £ 200 pc del Sol. En estos diagramas es posi-
ble observar también un grupo de estrellas més cercanas que no pertenecerfan
al cimulo, entre las que se encuentran las estrellas 1 (F6V) y la 3 (G5V) que
estarfan ubicadas a una distancia de alrededor de los 300 £ 100 pc. Las estrellas
4 (A5V) y 108 (B8Vp), que se encuentran a una distancia estimada de 500 pc,
muestran excesos (B — V) y E(U — B) mayores que el resto de las estrellas
analizadas. Del andlisis se desprende que estas estrellas no estarfan asociadas a
NGC 3255 que seglin nuestro analisis fotométrico y espectroscépico se encuentra
a alrededor de 5000 pc de distancia.

"http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray /CGrayl.html
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Figura 1.  Panel izquierdo: diagrama V' vs. B —V del cimulo NGC 3255. Se
muestra la posicién de la ZAMS (linea continua) y la isécrona de 250 millones
de afios (linea a trazos). Se indican, mediante nimeros, las estrellas observadas
espectralmente y la clasificacién asignada. Panel derecho: diagrama U — B vs.
B — V. Se muestra la ZAMS en su posicién intrinseca (linea continua) y
desplazada por el enrojecimiento promedio del cimulo (linea a trazos).

La distancia obtenida por Moffat & Vogt (1975) para NGC 3255 fue d=1400
pc y los autores indican que este es un valor tentativo. Este valor difiere del en-
contrado en este trabajo y no parece estar relacionado con ninguno de los grupos
de estrellas encontrados. Adema&s mientras que, seglin nuestros datos, el tipo es-
pectral y la clase de luminosidad de la estrella mas temprana es B7 V, el deducido
por los citados autores segtin su andlisis fotométrico es AO. Para determinar la
edad de este objeto utilizamos las isdcronas de Girardi et al. (2000) determina-
dos para metalicidad solar. Los conjuntos de isécronas enrojecidos por el exceso
de color correspondiente y sumados los médulos de distancia respectivos fueron
superpuestos en el diagrama color-magnitud (panel izquierdo de la Figura 1). El
mejor ajuste se obtiene con la isécrona de 250 millones de afios.

3.2. Hoggl7

Tanto en las imdgenes de Hogg 17, como en el perfil de densidad construido con
datos 2MASS se observa que es un campo pobremente poblado. A pesar de ello,
los diagramas fotométricos (Figura 2) muestran una secuencia principal y un
grupo de estrellas con enrojecimientos similares. El exceso promedio obtenido
del diagrama color-color es F(B — V') = 0.60 &+ 0.03. De las estrellas analizadas
espectroscopicamente, solamente las estrellas 2 y 7 parecen formar parte de la
secuencia principal del cimulo. El ajuste realizado de la ZAMS como envol-
vente inferior de la secuencia, conduce a una estimacion del médulo de distancia
aparente V — My = 13.56 lo que nos indica que el cimulo se encuentra a una
distancia de aproximadamente 2200 pc + 200 pc. Este valor de distancia es un
poco mayor que el dado por Lindoff (1968), pero parece mds adecuado para
ajustar la distancia teniendo en cuenta que en nuestro trabajo podemos obser-
var miembros del cimulo mas débiles que los observados por Lindoff. La edad
del ctimulo estimada a partir del ajuste de isécronas de Girardi et al. (2000)
calculadas para metalicidad solar, es de aproximadamente 50 millones de anos.
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Figura 2.  Panel izquierdo: diagrama V vs. B — V del ciimulo Hogg 17. Se
muestra la posicién de la ZAMS (linea continua) y la isécrona de 50 millones de
aflos (linea a trazos). Se indican, mediante niimeros, las estrellas observadas
espectralmente v la clasificacién asignada. Panel derecho: diagrama U — B
vs. B — V. Se muestra la ZAMS en su posicién intrinseca (linea continua) y
desplazada por el enrojecimiento promedio del cimulo (linea a trazos).

4. Conclusiones

En este trabajo realizamos fotometria CCD en los filtros U BV I y clasificacién
espectral de algunas de las estrellas de las regiones de los ciimulos NGC 3255
y Hogg 17. Mediante la combinacion de las dos técnicas logramos discriminar
entre las estrellas miembros del ciimulo y estrellas de campo ubicadas tanto por
delante como por detras del cimulo. Esto nos permite lograr una determinacién
més precisa de la distancia y edad de estos cimulos y ubicarlos de una manera
méas adecuada en la Galaxia. Encontramos que se trata de objetos relativamente
jovenes y por lo tanto utiles para el trazado de los brazos de la Via Lactea. Si se
grafican las posiciones de los cimulos en un esquema basado en los trabajos de
Vallée (2005) y Carraro (2011), encontramos que mientras Hogg 17 se encuen-
tra formando parte del brazo de Carina cercano, la nueva distancia asignada a
NGC 3255 nos indica que este cimulo forma parte de la tangente externa del
brazo de Carina. Estos resultados estdn en completo acuerdo con las distancias
a objetos jovenes encontrados por Carraro (2011) en la misma regién.
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Abstract. In this contribution we present the results of the analysis of
the Spectral Energy Distributions (SEDs) of a group of young (Class 1)
brown dwarfs. The code developed by Whitney et al. (ApJ, 591, 1049,
2003) was used to model the SEDs. For each of the objects we derived
physical and geometric parameters, which indicate that disks associated
with young brown dwarfs may be considered a scaled-down version of
those commonly found in solar mass T Tauri stars. For example, the
external radius of the disk is, Reentr. = 55 vs. 200 AU for young brown
dwarfs and solar mass T Tauri stars, respectively. Similar results are
obtained for the mass of brown dwarfs disks. In general, disks have enough
mass (~200 Mgartn) to form planets.

Resumen. En este trabajo se presentan los resultados del andlisis de
las Distribuciones Espectrales de Energfa (SEDs) de un grupo de enanas
marrones jovenes (Clase II). El modelado de las SEDs se realizé con el
cédigo desarrollado por Whitney et al. (ApJ, 591, 1049, 2003). Para cada
uno de los objetos estudiados, se derivaron pardmetros fisicos y geométri-
cos. Los valores obtenidos para los pardmetros asociados al disco reflejan
que éstos pueden considerarse como una version proporcionalmente mas
pequeiia de los que se observan en las estrellas de tipo T Tauri, tal como
puede verse en el valor del radio externo del disco, Reentr. = 55 vs. 200
UA, para las enanas marrones jovenes y las estrellas T Tauri de Clase I1
(de masa solar), respectivamente. Un resultado andlogo se obtiene para
las masas de los mismos. Los valores tipicos de masas para los discos (~
200 Mierra) son suficientes para formar planetas.

1. Introduccién

Las enanas marrones son objetos subestelares con masas entre 80 y 15 veces la
masa de Jupiter (0.080-0.015 M,). Relevamientos espectroscopicos y fotométri-
cos de diversas regiones de formacion estelar, realizados en estos ultimos afios,
han identificado una poblacién creciente de estos objetos (e.g. Luhman et al.
2005, Comerén et al. 2006). A partir de estas observaciones se han encontra-
do evidencias que sugieren que las enanas marrones jévenes comparten ciertas
propiedades con las estrellas de tipo T Tauri (estrellas de baja masa en forma-
cién). Una caracteristica importante es la presencia de discos circunestelares,
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detectados en estos objetos sub-estelares a partir de la presencia de excesos en el
infrarrojo (Muench et al. 2001, Luhman et al. 2005). Sin embargo limitaciones
de tipo instrumental dificultan la deteccién directa de los discos, mediante la
obtencion de imagenes.

Estos discos asociados a enanas marrones presentan similitudes muy mar-
cadas con aquellos en las estrellas T Tauri, tanto en su geometrfa (forma del
disco) como en la composicién y propiedades del polvo. Ademds, determina-
ciones de la masa de los discos en enanas marrones en comparacion con la masa
de los discos en estrellas T Tauri, indican que el cociente masa-disco/masa-
estrella o masa-enana marron es aproximadamente constate (Scholz et al. 2006).
Podrifamos entonces considerar que los discos en las enanas marrones son una
version escalada o reducida de los discos en las estrellas T Tauri, de masa so-
lar. Los valores absolutos de masas determinadas oscilan entre algunas décimas
y varias veces la masa de Jupiter (e.g. Mannings & Sargent 2000, Klein et al.
2003).

Al presente se encuentran en la literatura tres planetas u objetos con masas
planetarias oribitando enanas marrones: 2M1207b con m = 5 & 2 My, (Chauvin
et al. 2004), UScoCTIO 108 b con m ~ 14 My, (Béjar et al. 2008) y 2M J044144
b con una masa estimada en 5-10 My, (Todorov et al. 2010). La muestra es,
entonces, pequena y probablemente sesgada hacia los planetas méas masivos y
faciles de detectar. En este trabajo se estudia, a partir del modelado de las
distribuciones espectrales de energfa (SEDs), las propiedades de los discos de
una muestra de enanas marrones "bonnafide”’pertenecientes a distintas regiones
de formacion estelar.

2. Analisis

La muestra analizada en esta contribucién estd compuesta por ocho fuentes: Cha
Ha 1, Cha Ha 6, CFHT BD Tau 4, KPNO Tau 12, 2M 043842611, ISO Oph
32 1C348 613 y JO41411+2811, pertenecientes a diversas nubes moleculares. Las
SEDs utilizadas fueron confeccionadas a partir de datos fotométricos recopilados
de la literatura, en el rango de 0.3 a 3000 um. Para los objetos Cha Ha 1, Cha
Ha 6 y 2M 04384-2611 se incluyen espectros en el infrarrojo.

Para realizar el modelado de las SEDs se utiliza del cédigo de Whitney et
al. (2003). Este modelo reproduce un sistema protoestelar consistente en una
fuente central que emite fotones, un disco circunestelar y una nube de gas y
polvo que la rodea. El cédigo se basa en las rutinas Monte Carlo aplicadas al
transporte radiativo, mediante las cuales se realiza el seguimiento de fotones
no polarizados emitidos por la fuente central a medida que son dispersados y
absorbidos por las distintas componentes del sistema. Para cada objeto, se busca
una solucion inicial. Para ello se tienen en cuenta los valores de los parametros
determinados a partir de observaciones, como la masa de la estrella, asf como
también el tipo espectral, del cual se puede derivar la temperatura del objeto
central. Esos valores son utilizados como punto de partida en el modelado. En
caso de no disponer de valores determinados para el objeto en estudio, se adoptan
valores tipicos para este tipo de objetos subestelares. Entre los parametros que
se varfan en el modelado se encuentran los listados en la Tabla 1.
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Figura 1.  SEDs observadas y modeladas de las ocho enanas marrones. Las
cruces son los datos observados. En el caso de CFHT BD Tau 4 los triangulos
son valores minimos. Para Cha Ha 1, Cha Ha 6 v 2M 043842611, la linea a
trazo grueso en azul corresponde a los espectros en el infrarrojo medio en 5-14
pmy 5-36 pm (Manoj et al. 2011, Pascucci et al. 2009, Luhman et al. 2007). La
linea continua representa el modelo derivado para la SED. En el caso de Cha
Ha 1 se muestran la SED modelada para dos aperturas 11”7 (linea continua)
v 60" (linea de trazo-punto). En linea de puntos se grafica la atmésfera de
Kurucz correspondiente.

3. Resultados

En la Tabla 1 se presentan los resultados iniciales del andlisis de las SEDs de
las ocho enanas marrones jévenes analizadas (ver Figura 1), que corresponden
al conjunto de pardmetros que proporciona el mejor ajuste (menor valor de
x?) de los datos observados. La ultima linea indica los valores "tipicos” para
estrellas T Tauri de Clase II, tomados del trabajo de Whitney et al. (2003).
Los valores obtenidos para los radios de los discos indicarfan que estos serfan
menos extendidos que aquellos en estrellas de tipo T Tauri (Reenty. = 55 vs. 200
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Tabla 1.  Resultados del modelado de la muestra de enanas marrones

Fuentes Pardmetros

R, Ter M. ML, Miico Reentr. Rmin. A® B® Inel.

(Ro) (K) (Mg) (Mg/aio) (UA) (R.) )
Cha Ha 1 1.32 2770 0.08 8.0 50x107° 10 5.0 210 1.10 3
Cha Ha 6 0.85 2840 0.05 4.0 1.0x107° 10 9.0 2.10 1.10 50
CFHT BD Tau4 1.26 2900 0.07 6.0 1.0x107° 60 35 223 1.23 10
KPNO Tau 12 0.80 2400 0.02 6.0 2.0x107° 60 55 215 1.15 10
2M 043842611 1.26 2800 0.50 8.0 3.0x1071% 70 100 2.15 1.15 23
ISO Oph 32 2.30 2700 0.04 6.0 201071 80 3.0 210 1.10 10
1C348 613 3.00 2550 0.02 6.0 6.0x107°% 80 1.7 225 125 78
J041411+42811 1.00 2960 0.07 8.0 1.0x107° 70 3.6 228 1.28 10
T Tauri® 2.09 4000 0.50 100.0 4.6x107° 200 7 225 1.25 -

(DM gieeo en unidades de 104 Meg. @A Exponente de densidad radial del disco.
(3)B: Exponente de escala de altura del disco.
(4)Valores tipicos para estrellas de tipo T Tauri de Clase II (Whitney et al. 2003).

UA). Un resultado anélogo se obtiene para las masas de los mismos. Los valores
tipicos de masas para los discos en enanas marrones jovenes, ~ 0.0006 Mg, (~
200 Mrierra), son aproximadamente un orden de magnitud menor que para los
discos de las estrellas T Tauri y concuerdan con los obtenidos por otros autores
(Scholz et al. 2006, Harvey et al. 2012). Sin embargo el orden de magnitud de
masa en estos discos (200 Mrierra), indicarfa que los mismos contienen suficiente
masa para formar planetas.
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Abstract. In this work we present the modeling of the spectral energy
distributions (SEDs) of three protostellar objects of the FU Orionis type,
for which an outburst was observed in the last two years. We applied the
code developed by Whitney et al. (ApJ 591, 1049, 2003) to model the
SEDs. We derived physical and geometric parameters for each object,
which agree with those previously obtained for other FU Orionis type
stars. Furthermore, the three objects were studied in their stages of high
and low activity. Our results suggest that the disk plays a key role in the
outburst event, which is reflected in an increase of at least one order of
magnitude of the mass accretion rate from the disk to the central object,
with respect to the low activity period.

Resumen. FEn este trabajo se presenta el andlisis realizado a través
del modelado de las distribuciones espectrales de energfa (SEDs) de tres
objetos protoestelares tipo FU Orionis, a los cuales se les ha observado
un estallido en los dos dltimos afios. El modelado de las SEDs se rea- lizd
utilizando el c6digo desarrollado por Whitney et al. (ApJ 591, 1049, 2003),
del cual se derivaron pardametros fisicos y geométricos para cada objeto.
Los va- lores derivados resultan similares a los obtenidos previamente para
otras estrellas de tipo FU Orionis. Por otra parte, estos objetos fueron
estudia- dos en sus etapas de mayor y menor actividad. Los resultados
obtenidos sugieren que el disco juega un rol importante en el proceso
del estallido. Esto se refleja, principalmente, en el aumento de la tasa de
acrecion de masa del disco hacia el objeto central en al menos un orden
de magnitud, con relacién a la etapa de menor actividad.

1. Introduccién

Las estrellas de tipo FU Orionis fueron definidas inicialmente por Herbig (1977).
Una de las caracteristicas mas importantes de estos objetos es el aumento del
brillo en la region del 6ptico en 3 — 6 magnitudes en el lapso de meses, fenémeno
conocido como “estallido”. Por otra parte, los objetos FU Orionis son estre-
llas en formacion, pertenecientes a las Clases I y II de la clasificacién de Lada
(1987). Estos objetos cuentan con un disco circunestelar de gas y polvo, el cual
es consecuencia directa del proceso de colapso. La presencia del disco es esencial

91



92 Gramajo et al.

en el entendimiento del fenémeno FU Orionis (Frank et al. 1992, Hartmann &
Kenyon 1996).

En particular para los objetos de Clase 11, la acrecion del disco al objeto
central ocurre a una tasa constante, del orden de 10~7 M, /afio. Sin embargo, du-
rante la etapa de FU Orionis, los discos experimentan inestabilidades térmicas.
Las mismas son periddicas ya que la propia estrella pasa por sucesivas etapas de
tipo FU Orionis durante su proceso de formacion. Estas inestabilidades se desen-
cadenan, basicamente, por un acumulamiento de material en las zonas internas
del disco que calienta y desestabiliza la estructura del mismo. Lo que se observa
como resultado de esta situacién es un aumento de la tasa de acrecién, que pasa
de ~ 1077 My /afio a ~ 1075 — 10~* M, /afio. Observacionalmente se evidencia
un aumento del brillo en todo el espectro, principalmente en las regiones del ul-
travioleta y éptico ya que dicha emision proviene de las zonas internas del disco,
las mas calentadas por la inestabilidad térmica.

En este trabajo presentamos los resultados del andlisis de las distribuciones
espectrales de energfa (SEDs) de dos nuevos objetos FU Orionis, HBC 722
(V2493 Cyg) v V2492 Cyg (IRAS 20496+4354), previamente conocidas como
estrellas T Tauri, a las cuales recientemente se les observé un estallido. Ademas
se incluye el andlisis de OO Ser (2MASS J18294913+0116206), clasificada co-
mo FU Orionis, que muestra actualmente una SED en su periodo de menor
actividad, después del estallido.

2. Analisis

Las SEDs de los tres objetos analizados (HBC 722, V2492 Cyg, OO Ser) fueron
construidas a partir datos fotométricos (valores de flujos o magnitudes) disponibles
en la literatura, en rango de 0,3 a 3000 um. Debido a que las estrellas FU O-
rionis son variables, se utilizaron observaciones contemporaneas entre si. Fn la
Figura 1 se muestran las SEDs para HBC 722, V2492 Cyg y OO Ser. En el
caso de HBC 722, los rombos corresponden al periodo del estallido ocurrido en
2010 (Semkov et al. 2010, Miller et al. 2011). Para V2492 Cyg se identifican dos
etapas durante el estallido (Covey et al. 2011): setiembre de 2010 (rombos) y
noviembre de 2010 (tridngulos). Finalmente en la SED de OO Ser, los rombos
indican el estallido, que tuvo lugar en 1995 (Hodapp et al. 1996). Para los tres
objetos las cruces indican los flujos observados en la fase de estrella T Tauri.

Para estudiar estos objetos se utiliza el cédigo desarrollado por Whitney et
al. (2003, W03). Este modelo reproduce un sistema protoestelar consistente en
una fuente central que emite fotones, un disco circunestelar y una nube de gas
y polvo que los rodea. El cédigo se basa en las rutinas Monte Carlo aplicadas
al transporte radiativo, mediante las cuales se realiza el seguimiento de fotones
no polarizados emitidos por la fuente central a medida que son dispersados y
absorbidos por las distintas componentes del sistema.

Una vez construidas las SEDs, se adopté la temperatura (o tipo espectral)
determinada observacionalmente para cada objeto (Green et al. 2011, Covey et
al. 2011), en tanto que para el resto de los pardmetros (ver Tabla 2.) se tomaron
valores de partida o iniciales tipicos para este tipo de objetos. El modelado se
llevé a cabo variando en forma discreta estos parametros. El modelo final, para
cada objeto, corresponde a aquél con el menor valor de Chi cuadrado (x?). En
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la Figura 1 se muestran las SEDs modeladas para cada una de las tres estrellas.
Para HBC 722 y OO Ser con linea continua se indica el mejor modelo para las
correspondientes etapas del estallido (2010 y 1995, respectivamente). En el caso
de V2492 Cyg se muestran las SEDs para dos etapas durante el estallido: la linea
continua corresponde a noviembre de 2010 y la de punto-punto-trazo a setiembre
de 2010. Con linea punto-trazo se grafica la mejor SED para la etapa de menor
actividad o de estrella T Tauri para las tres estrellas modeladas.

HBC 722 V2492 Cyg
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Figura 1. SEDs observadas vy modeladas para HBC 722, V2492 Cyg y
OO Ser. En el caso de HBC 722, los rombos corresponden al periodo del
estallido ocurrido en 2010. Para V2492 Cyg se identifican dos etapas durante
el estallido: noviembre de 2010 (tridngulos) y setiembre de 2010 (rombos).
Para OO Ser los rombos indican el estallido de 1995. Las cruces indican los
flujos observados en la fase de menor actividad o de estrella T Tauri u objeto
de Clase II para las tres estrellas analizadas. En el caso de HBC 722 y V2492
Cyg corrresponde a la etapa anterior al mismo, en tanto que para OO Ser al
perfodo después del estallido. Las SEDs modelas para HBC 722 y OO Ser se
indican con linea continua para la etapa del estallido (2010 y 1995, respecti-
vamente). En el caso de V2492 Cyg se muestran las SEDs modeladas para dos
etapas durante el estallido: la linea continua corresponde a noviembre de 2010
v la de punto-punto-trazo a setiembre de 2010. Con linea de punto-trazo se
grafica la mejor SED para la etapa de menor actividad o de estrella T Tauri
para las tres estrellas modeladas. A modo de comparacién con linea de punto
se incluye el modelo de Kurucz para cada estrella.

3. Discusion

En la Tabla 2. se presentan los resultados del andlisis de las SEDs de HBC 722,
V2492 Cyg y OO Ser en su etapa de FU Orionis y, entre paréntesis, se incluyen
los valores de los pardmetros en su etapa de menor actividad, si difieren de
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Parametros

Fuente R. Ter M,  Maisco Re™ Maisco A® BG) My  Inel.
(Re)  (K) (Mo) (Ms) (UA) (Mo /afio) (Mo /aiio) (%)

HBC 722 1,9 7100 1,0 0,10 51 4%x10°° 210 1,10 10=° 85
(1,5) (5600) (4x1077)

V2492 Cyg 2,830 6100-6500 1,2 0,03 500 4x10°"7 3,30 1,50 1076 13
(2,5) (1x1077)

OO0 Ser 3, 6000 0,7 0,01 200 b5x107° 225 1,25 107° 5
(2,0) (5000) (1x107%)

Tabla 1.  Resultados del modelado Entre paréntesis se indican los valores
que corresponden a los parametros en la etapa de menor actividad. Para la
fuente V2492 Cyg se presentan los resultados del modelado del estallido en
dos épocas correspondientes a los meses de noviembre y de setiembre de 2010.
Por esta razén se listan dos valores de R, y de Teg, en tanto que los restantes
parametros son coincidentes. (U R.: Radio centrifugo. (2 A: Exponente de den-
sidad radial del disco. ®)B: Exponente de escala de altura del disco.

los primeros. Del andlisis realizado se puede ver que estos sistemas presentan
variaciones en los parametros asociados al disco. Un ejemplo de ello es el aumento
de la tasa de acrecion del disco en aproximadamente un orden de magnitud con
relacion a los valores obtenidos para la etapa de menor actividad. En particular
la fuente OO Ser presenta el mayor valor en la tasa de acrecién de masa del disco
(Magisco = 50 x 107% M, /afio). Sin embargo para los otros dos casos analizados,
Mdisco resulta menor a la tasa de acreccién predicha tedricamente (~ 107° —
10~* M /afio; Frank et al. 1992, Hartmann & Kenyon 1996). Se observa, ademés,
un aumento de la temperatura de las estrellas durante la etapa del estallido, con
respecto a la fase de menor actividad. En general, los resultados obtenidos en
el estallido para los objetos presentados en este trabajo son comparables con
obtenidos del modelado de las SEDs del resto de los objetos de la muestra de
estrellas de tipo FU Orionis (Gramajo et al. 2008, 2009).
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Abstract. The winds of B-type Supergiant stars are not completely
consistent with the solutions of the classical line-driven winds theory. In
this work we study the properties of those winds, by modeling He line
profiles with the code FASTWIND and fitting them to a set of high reso-
lution observations. We also find the main parameters for these objects.

Resumen. Los vientos de las estrellas B Supergigantes presentan in-
consistencias importantes respecto a las predicciones de la teoria clasica
de vientos impulsados por radiacién. En base a observaciones adquiridas
en alta resolucién, se realiza un estudio de las propiedades de los vientos
de estas estrellas, por medio del modelado de la linea Ha con el cédigo
FASTWIND. Este andlisis permite la determinacién de los pardametros
fundamentales de estos objetos.

1. Introduccién

Las estrellas supergigantes B representan una fase importante en la evolucién
de las estrellas masivas. Se caracterizan por tener una gran pérdida de masa, a
causa de sus fuertes vientos, brindando un escenario adecuado para la formacién
de un disco o envoltura circunestelar.

Muchas propiedades medidas de estos vientos no se ajustan a las predic-
ciones de la teorfa clasica de vientos impulsados por radiacién, es decir, no es
posible obtener soluciones hidrodindmicas adecuadas que describan la dindmica
del viento. La teorfa cldsica de vientos impulsados por radiacién (Castor et al.
1975, CAK) predice soluciones mondtonamente crecientes, incluso cuando se in-
corpora el efecto de la rotacion. El perfil de velocidad que se obtiene, puede
aproximarse analiticamente con un perfil tipo 3, donde § es el exponente de la
ley V(r) = Vo (1 — Ro/r)?, siendo V(r) la componente radial de la velocidad, Rg
una superficie de referencia proxima a la fotosfera, y V. la velocidad terminal
del viento. La teorfa clésica de vientos impulsados por radiacién predice valores
de 5 entre 0.5 y 0.8 (Abbott 1982). En el caso particular de las supergigantes B,
se encuentra que la ley de velocidad que describe al viento puede ser reproducida
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empiricamente por una ley tipo 5 con valores de 5 > 1 (Crowther et al. 2006;
Markova & Puls 2008; Searle et al. 2008).

Por este motivo, en este trabajo determinaremos los parametros de los vien-
tos de algunas supergigantes B mediante el modelado de la linea He, dado que
esta lfnea es muy sensible a la densidad del viento y a la ley de velocidades del
mismo. Para ello, emplearemos el cédigo de transporte radiativo FASTWIND
(Santolaya-Rey et al. 1997), desarrollado para medios en movimiento, y com-
pararemos los modelos tedricos obtenidos con las observaciones utilizando el
codigo IDL.

FASTWIND es un cédigo que calcula el transporte de radiacién en la lineas y
el continuo fuera del equilibrio termodindmico local (NLTE), con simetrfa esféri-
ca y en el marco de referencia del fluido, con la opcidon de utilizar la aproximacién
de Sobolev para resolver el transporte. La estructura atmosférica adoptada en
el programa (fotosfera més viento) es estacionaria y unificada. Para representar
el campo de velocidad del viento adopta una ley del tipo 5 y para la estructura
de temperatura considera balance térmico de electrones. En este trabajo hemos
considerado el tratamiento explicito de las transiciones de lineas de H y He e
implicito (o estadistico) de los demds elementos.

2. Observacién y reduccién de datos

Las observaciones fueron realizadas el 15 de enero de 2006 en el Complejo As-
tronémico El Leoncito, San Juan, con el espectrémetro REOSC, en el modo de
dispersién cruzada, montado sobre el telescopio Jorge Sahade de 2,15 m. Se uti-
liz6 la red #580 de 400 1/mm y el detector CCD TEK de 1024 x 1024 pixeles.
Esta configuracién instrumental brindé una resolucién R = 12600. Los espectros
obtenidos fueron reducidos mediante los paquetes convencionales de IRAF. La
muestra seleccionada contiene cuatro estrellas supergigantes B de tipos espec-
trales temprano y mediano.

3. Resultados

Hemos empleado FASTWIND para ajustar los perfiles de Ha de las estrellas
seleccionadas. A continuacién se muestran los perfiles modelados junto con las
observaciones (ver Figura 1) . En la tabla 1 se especifican los pardmetros que
describen las propiedades del viento, que hemos encontrado.

HD TE. T  log(g) M B R Voo Viurb Viot

K Mofato] — [Re] T Thms |
41117  B2la 18000 2.6 0.8 1.1 52 510 35 10
52382 Bllb 19000 2.6 0.45 2 52 350 50 115
79186 Bb5lab 17000 2.4 0.32 3.3 62 390 70 60
42087 B3la 17000 2.7 0.25 3 50 400 100 90

Tabla 1.  Pardmetros de los vientos estelares obtenidos con FASTWIND.
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Figura 1.  Ajustes de perfiles de Ho para las estrellas seleccionadas.

4. Discusion

Comparando los resultados obtenidos con los datos encontrados en la biblio-
graffa, se puede ver que las diferencias mas notables estdn relacionadas con
la gravedad superficial, log(g), la velocidad terminal del viento y el exponente
B, siendo log(g) y £ mayores que los valores encontrados por otros autores,
mientras que Vi es considerablemente menor (excepto para HD 79186). Las
velocidades de turbulencia (Viy,) y rotacion (Vier) fueron dos pardmetros muy
importantes a la hora de ajustar los perfiles. Con mayores valores de Viu, se
obtienen perfiles menos intensos (tanto en absorcién como en emisién). Por otro
lado, a mayor Vi, mayor es el ensanchamiento del perfil. Para la estrella HD
41117 hemos obtenido un ajuste mejor que el dado por Kudritzki et al. (1999); la
diferencia principal entre ambos modelados es el valor de la gravedad superficial.
FEn este trabajo adoptamos una gravedad superficial ligeramente mayor: 2,6 dex
frente a 2,25 dex del citado trabajo. Para HD 42087 los pardmetros obtenidos
son muy distintos a los determinados por Kudritzki et al. (1999). Los perfiles
observados (comparar con su figura 5) son distintos: si bien ambos son tipo P-
Cygni, nuestras observaciones presentan que la componente en emisiéon es mas
intensa. Estas diferencias observacionales pueden ser atribuidas a la variabilidad
del viento.

5. Conclusiones

Se utilizé el programa FASTWIND para describir la formacion de la 1fnea Ha
en un viento impulsado por radiacién, obteniendo un buen acuerdo entre los
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modelos calculados y las observaciones. A través de esta metodologfa obtuvimos
los pardmetros del viento, destacando que:

e En todos los casos, los valores de 3 que reproducen la cinemética del viento
son mayores que 1, indicando que los vientos observados no se ajustan con
lo que la teorfa clésica predice.

e Las velocidades terminales encontradas son un 38% maés bajas que las
determinadas por otros autores, excepto en HD41117 en la que coinciden.

e Los valores de la tasa de pérdida de masa no discrepan en exceso con los
valores previamente publicados para los mismos objetos.

Estos resultados sugieren que estas estrellas poseen vientos mas débiles que
los predichos por la teorfa de vientos impulsados por radiacion.

6. Trabajo a futuro

Pensamos hacer un estudio sistemdatico sobre una muestra mas amplia de ob-
jetos, a fin de obtener una descripcion global de los vientos de las estrellas
supergiantes B. A partir del mismo, discutiremos los resultados incluyendo las
posibles discrepancias, utilizando cédigos hidrodindmicos para analizar qué in-
tensidad de fuerza de radiacién podria ser compatible con la descripcién de los
vientos débiles, como los encontrados en este trabajo.
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Abstract. We perform an analysis of the 3D structure and velocity of
a CME (coronal mass ejection) ejected on 2 January 2008. The event
was imaged by both STEREO A and B spacecraft (mutual separation of
~44°), providing polarized images of the event from two different points
of view. To obtain information on the 3D structure of the CME from
polarized images, a polarization technique (Moran & Davila, Science 305,
66, 2003) is applied. Aided by this method, we have constructed topo-
graphical maps which show the height of the various event features from
the plane of the sky (i.e. toward or away from the observer) and have
dinamically analyzed and compared the real and projected on the plane
of the sky velocities.

Resumen. Realizamos un andlisis de la estructura 3D de una CME
(coronal mass ejection) ocurrida el 2 de enero de 2008. El evento fue ob-
servado por las naves STEREO A y B (separacion de ~44°), lo que per-
mitié disponer de imégenes polarizadas del mismo desde dos de puntos
de visién distintos. Para obtener informacién sobre la estructura tridi-
mensional de la CME, a partir de imdgenes polarimétricas, se aplico la
técnica de Moran & Davila, Science 305, 66, 2003. Esto llevé a la con-
struccién de mapas topograficos que muestran la altura de distintos rasgos
caracteristicos del evento desde el plano del cielo (hacia o alejéndose del
observador), asf como también a un andlisis dindmico que permite com-
parar los resultados obtenidos para su velocidad real y proyectada sobre
el plano del cielo.

1. Introduction

Since their discovery in the early '70s (Tousey et al. 1974), coronal mass ejec-
tions (CMEs) are perhaps the most studied events in the solar corona. Their
influence on Earth’s enviroment is well established (e.g. Gosling 1993) given
their potentially harmful consequences for life and technology in our planet.
Many aspects of CMEs could be studied in their first stages of evolution, thanks
to the use of white-light coronagraphs. However, the 2D nature of the images
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registered by those instruments impede the determination and understanding of
the true structure and dynamics of CMEs.

Since the launch of the STEREO Mission, many techniques have been de-
veloped in an effort to reconstruct the 3D structure of CMEs. The convenience
to use the polarization ratio technique, applied by e.g. Moran & Davila (2004)
and Dere et al. (2005), lies in that it does not need two different views, an
important aspect for future single-spacecraft missions.

2. Observations

The 2 January 2008 CME was observed by both coronagraphs CORI1-A and
CORI1-B aboard the twin STEREO spacecraft as a loop-like event. The separa-
tion between the STEREO spacecraft at that time was ~44°. The event erupted
from AR10980, located at ~80°E from EUVI-A’s and ~38°E from EUVI-B’s
perspectives, respectively. It was first detected by COR1-A at 08:45 UT, while
CORI1-B first observed it approximately 30 minutes later.

The images taken at 0° and £60° with a rotating polarizer are used to obtain
the total brightness (7,) and polarized brightness (F;) images. The background
images are subtracted to remove the F-component of the corona. Additionally,
for each polarizer position, a pre-CME image (at 07:25 UT) was subtracted
to remove the material present in the corona not belonging to the CME. A
3 x 3 mean filter is applied to enhance the signal-to-noise ratio of the difference
images. The 1024 x 1024 pixel images are binned to 512 x 512 pixels to avoid that
different structures are registered in different pixels, due to the CME’s outward
movement during the time needed by the polarizer to complete an observation
sequence.

3. Analysis of the 3D Structure

For the analysis of the 3D structure, we employ the technique presented by
Moran & Davila (2004). This method has been recently used on STEREO data
by other authors (e.g. Moran et al. 2010; Mierla et al. 2009).

After the calculation of Ty and Py images, the unpolarized brightness images
are obtained from U, = T}, — P,. Next, the R,,, = P,/U, ratio is generated, which
is compared, for a certain distance on the plane of the sky, to a set of theoretical
values which yield their correspondence in distance from the plane of the sky.
However, there is an ambiguity in the sign of the height in the z direction (i.e.,
in the direction along the observer’s line of sight), because the method gives |z|.
Furthermore, the value obtained for |z| is the mean distance from the plane of
the sky of all the material present along of the line of sight.

Figure 1 shows topographical maps of the event, which indicate the height
of features from the plane of the sky in units of solar radii. Two frames of
the CME 3D evolution as obtained from CORI1-A and CORI1-B are presented
in the left and right panels, respectively. The color-coded scale represents the
height above the plane of the sky measured in solar radii, while the central circle
represents the solar limb.
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STERED—A COR1 2008/01/02 10:45 UT 0 STEREG—B. CORT 2008,/01 /02-11:05 UT '0

Figure 1. Topographical maps of the CME as seen from COR1-A (left) and
CORI1-B (right). The different colors represent the height from the plane of
the sky measured in solar radii.

4. Determination of the Real Velocity

To analyze the three-dimensional velocity (v) of the CME, the velocites projected
on the plane of the sky (v,) and along the line of sight (v,) for COR1-A and B
are computed. The calculated velocities refer to the prominence at the center
of the event. We focused on this structure because it is more compact and,
therefore, easier to be identified in the images of both instruments.

Figure 2 shows in separate plots the values of the heights in function of
time (H-T) obtained from CORI1-A and CORI1-B data. The height projected
on the plane of the sky (p) and the height in the observer’s direction (z) are
combined to obtain the corrected height (h? = 22 + p?). Figure 2 indicates a
linear behaviour in the three cases, reason for which a linear fit was applied to
obtain the corresponding velocities. The velocity values are shown in Table 1.
The CME plane-of-sky projected velocity in COR1-A is higher than in COR1-B,
while v, behaves in an opposite manner. These results are in agreement with
the respective positions of the source region as seen from each spacecraft.

Figure 3 shows the H-T plots of the corrected heights of the event as derived
from both CORI1-A and CORI1-B coronagraph data. There is good agreement
between both curves, although the corrected heights for COR1-A are slightly
higher than COR1-B.

It is important to stress that the values of the corrected velocities in Table
1, in spite of having been obtained separately from each spacecraft by means
of a linear fit, are very similar. This confirms the fact that these are the real
velocities and do not involve projection effects. Given that the CME appeared
and dissapeared first in COR1-A’s field of view than in CORI1-B’s, different
instants of time are involved in the H-T plots of each instrument.

Agradecimientos. Este trabajo fue financiado por la beca de estimulo a
la investigacion cientiffca otorgada por la Asociacién Argentina de Astronomfa.
HC es miembro de la Carrera del Investigador Cientifico de CONICET.
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Figure 2. a) COR1-A H-T plot. b) COR1-B H-T plot. For both cases the
heights in the z direction, projected on the plane of the sky, and corrected are

plotted.
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Figure 3.  CORI-A and B corrected heights of the CME prominence.

Instrument v [km/s] wvp[km/s] v[km/s|] (v = vZ + v3)
CORI1-A 61 259 266
CORI1-B 108 244 267

Table 1.  Linear-fit velocities from CORI1-A and COR1-B data. v, is the
velocity along the line of sight, v, the velocity projected on the plane of the
sky, and v the corrected velocity.
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Abstract. We study a series of coronal loop lightcurves from X-ray
and EUV observations. In search for signatures of nanoflare heating, we
analyze the statistical properties of the observed lightcurves and compare
them with synthetic cases obtained with a 2D cellular-automaton model
based on nanoflare heating driven by photospheric motions. Our analysis
shows that the observed and the model lightcurves have similar statistical
properties. The asymmetries observed in the distribution of the intensity
fluctuations indicate the possible presence of widespread cooling processes
in sub-resolution magnetic strands.

Resumen. Estudiamos un conjunto de curvas de luz de arcos coronales
observados en rayos X y en el extremo UV. En busca de indicadores de
calentamiento por nanofulguraciones, analizamos las propiedades estad{s-
ticas de las curvas de luz observadas y las comparamos con casos sintéti-
cos obtenidos con un modelo de autémata celular basado en nanofulgu-
raciones generadas por movimientos fotosféricos. Nuestro andlisis mues-
tra que las curvas de luz observadas y modeladas tienen propiedades es-
tadisticas similares. Las asimetrfas observadas en la distribucién de las
fluctuaciones de intensidad indican la posible presencia de procesos de
enfriamiento en hebras magnéticas por debajo del limite de resolucién.

1. Introduction

Coronal heating persists as one of the most challenging problems of Solar Physics.
One family of models that received special attention in recent years are those
based on magnetic reconnection in sub-resolution current sheets, currently known
as nanoflare models (see e.g., the review by Klimchuk 2009). The idea is that
loops are made of elementary magnetic strands whose footpoints are continu-
ously dragged by photospheric motions (Parker 1988). As strands are tangled by
these motions, magnetic stress is slowly accumulated until it is critically released
by impulsive reconnection events that heat the coronal plasma. The mutual in-
clination of neighbor strands is usually considered the critical parameter of the
problem (Dahlburg et al. 2005).
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Figure 1.  Hinode/XRT and SDO/AIA images from the data sets used in
the analysis. The arrows indicate the approximate location of the pixels whose
intensity distributions are shown in Figures 2 and 3.

It has been suggested (see Terzo et al. 2011) that certain statistical prop-
erties of intensity fluctuations in observed X-ray loops are consistent with the
presence of nanoflare heating. Here, we study the intensity evolution of loop
pixels from observations obtained with the X-Ray Telescope (XRT, Golub et al.
2007) on board Hinode, and the Atmospheric Imager Assemby (AIA, Lemen et
al. 2012) on board the Solar Dynamics Observatory (SDO). In search for possi-
ble signatures of nanoflare heating, we measure a series of statistical properties
of the intensity fluctuations. We are particularly interested in the skewness
parameter, which determines the degree of asymmetry of the fluctuations dis-
tribution. This asymmetry may indicate the presence of cooling processes in
the coronal plasma. We compare the observations with a 2D cellular automaton
model based on nanoflare heating and discuss the implications of our results for
the coronal heating problem.

2. Observations

As described in Section 1. we used X-ray data from Hinode/XRT and EUV data
from SDO/AIA. The observations correspond to active region NOAA 11147 and
the date is January 18 2011, starting at 10:45 UT and covering a time span of
approximately 8000 sec, with an average cadence of 10 sec for XRT and 12 sec
for AIA. The data sets are composed of 773 XRT images in the Al-poly filter and
653 ATA images from the 171A channel. We prepare and coalign the data cubes
and select a series of loop pixels from which we obtain lightcurves for analysis.
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Figure 2.  Intensity histograms from XRT observed and model lightcurves.
The distributions have similar mean, standard deviation and skewness (see
Section 4.).

3. Model

To test the plausibility of impulsive heating to explain the observed coronal
evolutions we use a cellular automaton (CA) model that is thoroughly described
in Lépez Fuentes & Klimchuk (2012). This model is an advanced 2D version
of the much simpler model presented in Lépez Fuentes & Klimchuk (2010).
In the present model, magnetic strand footpoints are represented by moving
elements in a 2D grid. On each time step, the footpoints are randomly displaced
simulating photospheric motions. In this way, the elements travel across the grid
encountering other strands to which they get linked. As linked-strand footpoints
travel away from each other, the strands mutual inclination increases until a
critical condition is reached. When that happens, strands reconnect and energy
from the magnetic stress is released by current dissipation resulting in plasma
heating. The main input parameters of the model are the strands length (L),
the vertical magnetic field (B,), the critical inclination angle (6.), the number
of strands (N), and the nanoflare duration (7).

To compute the plasma response to the nanoflare heating we use the EBTEL
code (Klimchuk et al. 2008), and from the known response of the XRT and
ATA instruments we construct synthetic lightcurves. For a realistic simulation,
we also model and add a photon noise contribution from known instrument
calibrations (Narukage et al. 2011, Boerner et al. 2012). We vary the input
parameters of the model within convenient solar values until we find a good
match with the observations.

4. Results

For the comparison between observed and synthetic lightcurves we consider
the statistical properties of the intensity distributions. We find that synthetic
lightcurves obtained using reasonable solar parameters reproduce the main prop-
erties of observed loop intensities. Typical values used here are: B, = 100 G,
L =100 Mm, tanf, = 0.25, N = 121, and 7 = 200 sec. In Figures 2 and 3 we
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show examples of intensity histograms for corresponding observed and synthetic
lightcurves. It can be noticed that both have similar mean, standard deviation
and skewness (see text on the top-right of the panels). The positive skewness
indicates that the right tail of the distributions is more spread than the left one.
This is also related with the fact that the medians are systematically smaller that
the means (see vertical dotted and dashed lines). These results indicate that the
plasma spends most of the time of its evolution in the cooling phases, suggesting
processes that are consistent with impulsive heating (Terzo et al. 2011).
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Figure 3.  Idem Figure 2 for AIA 171 observations.

5. Conclusion

We studied the statistical properties of loop lightcurves from Hinode/XRT and
SDO/ATA observations and we compared them with synthetic cases obtained
with a model based on nanoflare heating. Our results indicate that the observed
evolutions are consistent with that kind of process. In the future, we consider
to use force-free magnetic field models of the observed loops to restrain the
values of the parameters B, and L. We also plan to include in the analysis
plasma properties like the temperature, density and emission measure, as well
as observations in other AIA wavelengths.
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Abstract. In this work we analize the compact flare of May 9, 2012, at
12:21 UT using data in different wavelenghts, including images obtained
with the H-Alpha Solar Telescope for Argentina (HASTA). We identify
the brightenings, their location with respect to the photospheric magnetic
field, and the presence of a surge after the flare impulsive phase. We
interprete the observations and the presence of cold loops after the flare
in terms of the location of the energy release site. We estimate the height
and length of the loops through which the surge material flows.

Resumen. En este trabajo a través del andlisis de datos en distintas
longitudes de onda, entre ellos imagenes obtenidas con el H-Alpha Solar
Telescope for Argentina (HASTA), se analiza la fulguracién compacta del
9 de mayo de 2012 a las 12:21 UT. Se identifican los abrillantamientos,
su ubicacién con respecto al campo magnético fotosférico y la presencia
de un surge luego de la fase impulsiva. Se interpretan las observaciones
y la presencia de arcos frios posteriores a la fulguracién en términos de
la ubicacién de la zona de liberacién de energia. Se estima la altura y la
longitud de los arcos por los que fluye el material del surge.

1. Introduccién

Se acepta en general que la reconexién del campo magnético es el mecanismo
de liberacion de energia durante los eventos activos solares y fendmenos que
los acompanan (Priest & Forbes 2002), tales como la eyeccién de material que
permanece confinado en arcos cerrados a la que se denomina surge. En este
trabajo, se analiza la fulguracion M4.7 del 9 de mayo de 2012 a las 12:21 UT,
un surge y los arcos asociados al mismo.

2. Observaciones del evento

El 9 de Mayo de 2012 la regién activa (RA) 11476 se encontraba ubicada en N11
E21. Esta regién ya evolucionada estaba formada por una polaridad magnética
negativa concentrada al O y una polaridad positiva dispersa con una distribucién
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practicamente horizontal, paralela a la linea del ecuador. El magnetograma foto-
sférico obtenido por el Helioseismic and Magnetic Imager, instrumento a bordo
del Solar Dynamic Observatory (HMI/SDO, Scherrer et al. 1995) se muestra
en la Fig. 1. En el centro de la regién se observa un bipolo (encerrado con un
cfrculo en la Fig. 1) cuyo eje principal (linea que une el centro de la polaridad
positiva al de la negativa) fue sufriendo una rotacién en sentido horario a partir
de las 02:00 UT a lo largo de 12hs, perfodo que analizamos. Kse movimiento
fotosférico probablemente contribuye al almacenamiento de energfa en la confi-
guracién magnética. Seguin registros del GOES, a las 12:21 UT se identifica una
fulguraciéon M4.7, con inicio a las 12:06 UT.

2012/05/0912:17 UT

Figural.  Configuracién magnética de la regién segin AIA/SDO, detalle del
bipolo encerrado por un circulo y rotacién del mismo (blanco/negro, polaridad
positiva/negativa)

HASTA (Bagald et al. 1999) tomé imdgenes desde las 11:54 UT hasta las
13:16 UT abarcando todo el desarrollo de la fulguracion. Esta se observa en
Ha a las 12:24:14 UT como una zona brillante ubicada en el centro de la RA
sehalada por un recuadro negro con la letra A en la Fig. 2 (izquierda). El com-
portamiento de la emisién esta representada en la curva superior de la Fig 2
derecha. Unos 5 seg. después se abrillanta una zona al NO sobre la polaridad
negativa identificada con la letra B (ver la Fig. 2 izquierda). Mientras, la regién
donde se habfa iniciado la fulguracién (A) continta evolucionando. Las curvas de
luz de ambas zonas se diferencian notablemente en la Fig. 2 (derecha). La zona
A sigue el comportamiento tipico de una fulguracién en Ha con fase impulsiva.
Probablemente, la zona de reconexién del campo se encuentra a alturas bajas
por encima del bipolo central.

Durante la fase gradual de la fulguracién se observan en absorcién arcos
magnéticos oscuros a partir de las 12:39 UT segin las imdgenes del HASTA (ver
Fig. 3). Estos también son observados por el Atmospheric Imaging Assembly
(ATIA/SDO, Lemen et al. 2012), uno de los 4 telescopios a bordo del SDO, en 96

o

A en emisién. Este rango corresponde a una temperatura de & 2 x 10 K.

El material del surge sigue las lineas magnéticas delineando los arcos coronales
involucrados en el fenémeno, desde la base ubicada sobre la polaridad positiva
al E del bipolo central hasta la base opuesta en la polaridad negativa al O.
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Zona B

Figura 2.  Izquierda: Abrillantamientos en Ha observados con el HASTA.
Derecha: Curvas de luz correspondientes a los abrillantamientos de las zonas
Ay B.

Parte del material del surge alcanza la base O y parte no tiene suficiente energia
cinética, en consecuencia, vuelve a caer a lo largo del arco hacia la base E en
donde se originé.

3. Meétodo de estimacién de la altura y longitud del surge

FEn esta seccién proponemos el siguiente modelo geométrico en 3D para estimar
la altura y longitud de los arcos magnéticos que recorre el surge. A partir de
determinar la posicién de los pies del arco P1, P2 en imagenes del HASTA,
obtenemos la posicién en 3D de los puntos P’'1, P’2 ubicados radialmente a una
altura h sobre la superficie solar. Unimos estos puntos con el circulo maximo
trazado sobre una esfera de radio R + h. Sobre el plano formado por los puntos
P1, P2y P'1, P'2, trazamos una circunferencia de radio r tangente en su parte
superior al circulo méximo y con centro equidistante de los puntos P’'1, P'2.
Luego rotamos este plano alrededor del eje formado por la recta que pasa por
los puntos P1, P2 en un dngulo a en 3D (ver Fig. 3 izquierda). Los valores de
h, r y « se determinan iterativamente haciendo coincidir la proyeccién 2D de la
mitad superior de la circunferencia trazada con el arco magnético visible en las
imédgenes del HASTA. La altura méxima sobre la superficie solar que alcanza
el arco magnético serd Ay = h * sen(a). Para estimar la distancia recorrida
por el surge, proponemos que el arco magnético esta representado por la mitad
superior de la circunferencia anteriormente descripta, la cual se conecta a los
pies P1, P2 con dos segmentos de recta formados por los extremos laterales de
la semicircunferencia y los puntos P1 y P2. Entonces, la distancia recorrida por
el surge entre P1y P2 serd d =~ 2(h—r)+ (7 xr). En la Fig. 3 centro y derecha
se puede obgervar el ajuste del modelo geométrico sobre el arco oscuro inferior y
superior, respectivamente. La Tabla 1 muestra los pardmetros obtenidos midien-
do el arco superior (el primero que se ve en las imagenes del HASTA) e inferior
(el que se observa hacia el final del evento).
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Tabla 1.  Parametros estimados de los arcos superior e inferior del surge
Arco h e « Rmag d
[Mm] [Mm] [deg] [Mm] [Mm]
superior 130 86,5 45 92 358
inferior 110 55,2 45 78 284

Figura 3.  Izquierda: Estimacién geométrica de la altura del arco que recorre
el surge. Centro: Imagen del HASTA con ajuste del arco inferior segin método
propuesto. Derecha: Idem centro pero con el ajuste del arco superior

4. Conclusiones

El inicio de la fulguracion de clase M4.7 fue observado por el HASTA a las 12:24
UT. A partir de las 12:43:26 UT, se observan arcos oscuros en Ha anclados en
la polaridad positiva a lo largo de los cuales viaja el plasma constituyendo un
surge. De las imégenes del HASTA estimamos la altura maxima y la longitud de
los arcos del surge. Combinando las observaciones cromosféricas y en EUV con la
evolucién del campo magnético, inferimos que la rotacién del bipolo central de la
RA a lo largo de 12 hs pudo haber dado origen a la desestabilizacién del campo
y posterior liberacién de la energfa. Esta rotacién al mismo tiempo incrementa
el contenido de energia magnética libre en la configuracién. Por otra parte, dada
la presencia del surge y la ubicacién de sus bases concluimos que la liberacién
de energfa ocurrié en las cercanias del bipolo central a alturas coronales bajas.
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Abstract. We present results obtained from CCD CT1 photometry for
a sample of star clusters located in crowded fields in the Small Magellanic
Cloud (SMC). The targets were studied by using spatial density maps,
center finding algorithms, radial density profiles and a decontamination
procedure to clean their color-magnitude diagrams (CMDs) of field stars.
The results show that out of 68 objects investigated, only 37 (54 %)
present a spatial stellar overdensity. Furthermore, only 8 (12 %) of them
show stellar density profiles to be fitted by a King function. Ages, metal-
licities and color excesses of these genuine clusters were also estimated
from isochrone fitting on their field decontaminated CMDs.

Resumen. Presentamos resultados obtenidos a partir de fotometria
CCD CT1 de una muestra de cimulos estelares ubicados en regiones muy
densas de la Nube Menor de Magallanes. Los objetos seleccionados fueron
analizados utilizando mapas de densidad estelar, algoritmos de centrado,
perfiles radiales de densidad y un procedimiento de decontaminacién o
para limpiar sus diagramas color-magnitud de las estrellas del campo.
Los resultados muestran que de un total de 68 objetos estudiados, sdlo 37
(54 %) presentan una sobredensidad espacial de estrellas. Més atin, sélo 8
de ellos tienen perfiles radiales de densidad ajustables por una funcién de
King. Determinamos sus edades, metalicidades y excesos de color a partir
del ajuste de isécronas tedricas en los diagramas color-magnitud de los
cimulos.

Density maps

A stellar density enhancement over the surrounding field is the most basic con-
dition to identify a star cluster. However, such an enhancement can be difficult
to recognize in star fields with density fluctuations. To address this issue we
have built stellar density maps taking into account different magnitude levels.
We proceeded as follows:

1. we selected stars brighter and fainter than a fixed T1 mag, distributed
inside a 2'x2’ box around the centers given by Bica et al. (2008);

2. a stellar density value was then calculated over a region of 5” around
each selected star;
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3. the stellar density values were interpolated into a uniform grid and plot-
ted as a contour map.

The brightest magnitude limit was chosen in order to include at least 10% of
the total number of stars in the region. Fixed T1 mags were set at increments of
0.5 mag, so that we were able to produce contour maps with different cluster/star
field density contrast.

Center finding

For this purpose, we devised an algorithm to interactively search for the highest
density peak inside a given area. Given the cluster initial (visual) radius and
the centers of Bica et al. (2008), the algorithm performs the following tasks:

1. stars around the initial center value and inside the cluster radius are
selected;

2. new center values are calculated as the average of the selected star
positions, weighted by the calculated stellar density of each star;

3. the initial central coordinates are replaced by the new center values and
the algorithm is iterated until the distance between the initial center and the
new center value is less than 0.5” and the stellar density at the new center is 1-¢
above the sky density fluctuations. The algorithm aborts whenever a maximum
number of 5 iterations is reached. Fig. 1 (left panel) shows the results of the
center finding algorithm for K 57.

Structural parameters

Structural parameters of the targets were determined according to the following
steps:

1. cluster centers were calculated as the average of the central coordinates
obtained from the center fiding algorithm over each density map;

2. we then built radial density profiles (RDPs) around the new central
coordinates;

3. a mean sky density value was calculated in a region beyond the cluster
radius;

4. the cluster limitting radius was calculated as the point where the cluster
stellar density reaches the mean sky level in its RDP; and

5. the cluster central stellar density and its core radius are calculated by
fitting a 2-parameter King function to the RDP (see Fig. 1, right panel).

Only 8 out of 37 selected clusters show converging King profiles. Although
the remaining ones do present density stellar enhancements, they tend to present
sub-clusterings or elongated forms that do not conform the analytical function
applied. They must be subject to an individual, more detailed analysis in order
to determine their real nature.
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Decontamination and isochrone fitting

To account for the field stars present in the region of the 8 genuine clusters, we
used a photometric decontamination procedure (Maia et al. 2010) that samples
the field population outside the cluster region and statistically removes it from
the cluster CMD. The resulting cleaned cluster CMDs were subject to man-
ual isochrone fitting using the Padova models with metallicities Z=0.008 and
7=0.004. We also adopted a constant distance modulus of 18.90 + 0.10 for all
the clusters (Glatt et al. 2010). Fig. 2 show the observed cluster CMD, the
reference field CMD and the decontaminated CMD for K57, whereas Table 1
lists the resulting parameters for the 8 confirmed star clusters.

Results and conclusions

Although only 8 objects has converged thought the analysis employed, we cannot
rule out the existence of other genuine clusters in our selected sample. Com-
plementary studies are also required. Indeed, another 29 objects have been
identified as possible clusters based on the convergence of our center finding
algorithm over the magnitude limited density maps. We found, however, a
remarkably large number of objects (31) that did not match our convergence
criteria. These could be attributed to asterisms in the catalog of Bica et al.
(2008) (see, e.g., Piatti & Bica, 2012).
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Figure 1.  Left: Stellar density map in the field of K57. Right: A King
function fitted to its RDP.
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Table 1.  Estimated parameters for 8 SMC star clusters
1D RA(J2000) DEC(J2000) Ryim To Reore logt E(B-V)
(hh:mm:ss.s)  (dd:mm:ss) () stars//—2 ")
BS 80 00:56:14.5 -74:09:22 0.38  502£106 0.144+0.03 9.45 0.00
B111 01:01:56.3 -71:01:13 0.41 35674 0.1440.02 9.15 0.00
K57 01:08:15.9 -73:15:25 0.41 475481 0.184+0.03 &.75 0.00
OGLE 53 00:49:16.9 -73:12:36 0.18  147+60 0.2240.10 &8.90 0.00
K55 01:07:31.2 -73:07:11 0.72 506+t64 0.214+0.02 &.70 0.00
K63 01:10:46.4 -72:47:31 0.69 31560 0.204£0.04 &.70 0.00
HW 52 01:06:56.5 -73:14:06 0.52 277£134 0.134£0.05 &.10 0.05
HW 32 00:57:23.2 -71:10:13 0.63 114441  0.194£0.06 &.00 0.00




Asociacion Argentina de Astronomia
BAAA, Vol. 55, 2012
A.C. Rovero, G.E. Romero, L. Pellizza & M. Lares, eds.

PRESENTACION MURAL

Determinacion fotométrica de parametros fundamentales
de dos ciimulos abiertos del cuarto cuadrante Galactico

N. Marcionni!, M.C. Parisi®?, J.J. Claria®>?, A.V. Ahumada®?, T.
Palma??, A E. Piatti®4

(1) Facultad de Matemdtica, Astronomia y Fisica (FaMAF),
Universidad Nacional de Cérdoba

(2) Observatorio Astronémico, Universidad Nacional de Cérdoba
(3) CONICET

(4) Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio (IAFE)

Abstract. We present preliminary results obtained from a photomet-
ric analysis in the Washington system C' and 77 passbands of two poorly
known open clusters (OCs) located in the fourth Galactic quadrant: BH 84
and BH211. Based on the best fits of theoretical isochrones to the
(Th,C —T1) colour- magnitude diagrams, we derive the fundamental clus-
ter parameters. The present results are part of a major project which
aims to characterize almost a hundred OCs observed and analyzed in a
homogeneous way.

Resumen. Presentamos resultados preliminares obtenidos a partir del
analisis fotométrico en las bandas C' y T} del Sistema de Washington de
2 cimulos abiertos (CAs) pobremente estudiados del cuarto cuadrante
galactico: BH84 y BH211. Iin base a los mejores ajustes de isdcronas
tedricas a los diagramas color-magnitud (77, C' —T1), derivamos los para-
metros fundamentales de ambos objetos. Los presentes resultados consti-
tuyen parte de un proyecto mayor que prevé la caracterizacion de casi un
centenar de CAs observados y analizados de manera homogénea.

1. Observaciones fotométricas

Nuestro grupo viene realizando estudios sistematicos de CAs utilizando distintos
telescopios del Observatorio Inter-Americano de Cerro Tololo (CTIO, Chile) y
el sistema fotométrico de Washington (SFW). Estos estudios han contribuido de
manera significativa, no sélo a la caracterizacion individual de estos sistemas,
sino también al entendimiento global de algunas propiedades de la Via Lactea
(ver, e.g., Piatti et al. 2009a). Como parte de este estudio, se obtuvieron imé-
genes en las bandas C y T; del SFW de casi un centenar de CAs galdcticos
de caracteristicas desconocidas o muy pobremente conocidas. Presentamos aqui
resultados preliminares de este estudio en gran escala para BH 84 (a0 = 10"
o1m™ 3687 52000 = -5R? 10’ OO”) y BH211 (042000 = 17h‘ 02™ 1287 (52000 = 41°
04’ 00"), dos ctimulos del cuarto cuadrante galdctico observados con el telescopio
de 0.9 m de CTIO, con un CCD de 2048x2048 pixeles y un seeing tipico de 1”.
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2. Caracteristicas estructurales y parametros fundamentales

Todas las imégenes adquiridas fueron reducidas usando el paquete IRAF" en el
Observatorio Astronémico de Coérdoba. Los perfiles de densidad estelar en las
regiones de BH &84 y BH 211 fueron obtenidos siguiendo el procedimiento descrip-
to en Piatti et al. (2009b), realizando recuentos estelares y ajustes de funciones
Gaussianas a las distribuciones proyectadas de estrellas. En las Figuras 1 y 2
presentamos los diagramas color-magnitud (CM) correspondientes a distintas
extracciones circulares en las regiones de cada cimulo. Si bien la contaminacién
por estrellas del campo es importante en los dos casos, las caracteristicas fidu-
ciales de BH84 y BH211 se aprecian muy bien en las menores extracciones
circulares, motivo por el cual decidimos ajustar is6cronas tedricas de Girardi et
al. (2002) en estos tltimos diagramas (Figuras 3 y 4), usando Z = 0.019. Las
isécronas que mejor reproducen la secuencia principal (SP) de BH84 y BH 211
corresponden a log(t) = 8.75 y 9.0, respectivamente, equivalentes a t = (5.62
+ 0.7)x10% afios y t = (1.0 £ 0.3)x10° afios, respectivamente. Los excesos de
color E(C —11) y médulos verdaderos de distancia se indican en los respectivos
diagramas CM. De los mismos, luego del ajuste de isécronas, estimamos en 0.1
y 0.25 magnitudes los errores inherentes a £(C'—T11) y 71— My, , respectivamente.

Usando datos del catdlogo 2MASS y ajustes de is6cronas de Girardi et al.
(2002), Bukowiecki et al. (2011) reportaron recientemente los siguientes valores
del enrojecimiento y la distancia para BH84: F(B —V) = 060y d = (2.92 +
0.19) kpc. Para BH211 obtuvieron E(B — V) = 0.48 y d = (1.38 &+ 0.09) kpc.
Teniendo en cuenta que E(C —T1)/E(B — V) = 1.97 (Geisler et al. 1991), los
enrojecimientos £(C —T7) reportados en el presente trabajo conducen a valores
de F(B—V) en muy buen acuerdo con los derivados por Bukowiecki et al. (2011).
De acuerdo a estos autores, las isécronas que mejor ajustan los diagramas (J, J —
K) de BH84 y BH211 corresponden a log(t) = 7.25 y 9.2, equivalentes a edades
de 18 y 1.600 millones de anos, respectivamente. Si bien el acuerdo en edad
obtenido para BH211 es mas que razonable, nétese la significativa diferencia
encontrada para BH 84. La notable subestimacion en la edad de BH 84 por parte
de Bukowiecki et al. (2011) se debe a que no se advierte en el diagrama (J, J — K)
el punto de desvio de la SP y, por ende, estos autores derivaron la edad ajustando
la SP de edad cero (Bukowiecki 2012).
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Figura 1.  Diagramas CM correspondientes a distintas extracciones circu-
lares en BH 84. En cada panel se indica el intervalo en pixeles que comprende
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Abstract. We present flux-calibrated integrated spectra in the optical
range obtained with the REOSC spectrograph (CASLEO, Argentina) for
9 concentrated stellar clusters belonging to the Large Magellanic Cloud,
one of which was not previously studied. We estimate simultaneously age
and foreground reddening by using the algorithm FISA. For the studied
sample, we derive ages between ~2 Myr and ~350 Myr and foreground
reddening E(B-V) values in the range 0.00-0.23 mag. These values are
mostly in agreement with the ones found by other authors.

Resumen. Se presentan espectros integrados en el rango éptico obtenidos
con el espectrografo REOSC (CASLEO, Argentina) de 9 ctimulos este-
lares (CEs) de la Nube Mayor de Magallanes (NMM), uno de los cuales
no presenta estudios previos. Determinamos simultdneamente edades y
enrojecimientos aplicando el programa FISA. Para la muestra estudia-
da encontramos edades comprendidas entre ~2x10° y ~350x10° afios y
excesos de color E(B-V) entre 0.0 y 0.23 mag. Los valores encontrados
resultan en general similares a los determinados por otros autores.

1. Introduccién

El estudio de sistemas estelares extragaldcticos provee informacién relevante
relacionada con la historia quimica de las galaxias que albergan los menciona-
dos sistemas. La riqueza, diversidad y proximidad del sistema de los CEs de la
NMM hacen que la misma constituya un excelente laboratorio para examinar los
procesos de formacién de estrellas y evolucién quimica. De acuerdo al trabajo de
catalogacién realizado por Bica et al. (2008), en la NMM existen ~ 3050 CEs,
de los cuales es poco lo que se conoce. Una de las técnicas existentes para deter-
minar propiedades integradas de CEs compactos es la espectroscopia integrada,
la cual se basa en el concepto de sintesis de poblaciones estelares (e.g. Ahumada
et al. 2010).
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2. Observaciones espectroscépicas

Las observaciones fueron llevadas a cabo en el Complejo Astronémico El Leonci-
to (CASLEO, San Juan, Argentina) con el telescopio “Jorge Sahade” de 2.15 m
en el ano 2009. Se empled el espectrégrafo REOSC (DS). La rendija fue mon-
tada en la direccion este-oeste y las observaciones fueron efectuadas barriendo
los CEs mediante un movimiento del telescopio en la direccién norte-sur, con el
fin de obtener un muestreo apropiado de las estrellas del ctimulo. El tamano de
la rendija, equivalente a 4.7" en el cielo, permitié muestrear regiones del mismo
cercanas a los CEs. Se utilizé una red de 300 lineas/mm, la que produce una
dispersién de ~ 3.46 A/pixel. La regién espectral til cubre el rango ~ (3800-
6800)1&. El ancho de la rendija de 400 pm permitié obtener una resolucién de
~16A. La reduccién de los espectros fue realizada con el paquete IRAF! siguien-
do los procedimientos estandares. Todos los espectros finales, correspondientes
a los CEs estudiados, se presentan en la Fig.1.
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Figura 1.  Espectros observados de los CEs estudiados

3. Anilisis y resultados

Las edades y excesos de color E(B-V) de los CEs se determinaron mediante el
ajuste de espectros templates de diferentes edades, usando el programa FISA
(Benftez-Llambay et al. 2012). Este programa permite elegir el espectro tem-
plate mas adecuado a partir de la minimizacion de los correspondien:ces residuos.
Todos los espectros fueron normalizados a la unidad en A ~ 5378 A. A contin-
uacién se presenta una breve discusion de los resultados obtenidos, en la cual se
indican los tipos SWB (Searle et al. 1980) obtenidos para los CEs de acuerdo a
la clasificacién realizada por Bica et al. (1996, B96).

RAF es distribuido por NOAO (AURA, NSF)
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e NGC 1695: B96 clasificaron este cimulo como SWBIII, grupo éste que
abarca edades entre 70x10° y 200x10° afios. Glatt et al. (2010, G10) re-
portan una edad de 100x10° afios y un E(B-V) = 0.15 mag. Talavera et al.
(2009), por su parte, estimaron una edad de (50-100)x10° afios y un exceso
de color E(B-V) de 0.16 mag., en buen acuerdo con los valores encontrados
en este trabajo (Fig.2).

o NGC 1698: este cumulo fue clasificado como del tipo SWB1 por B96. Us-
ando el parametro s definido en base a la clasificacién SWB, Elson & Fall
(1985, EF85) derivaron edades entre 25x10°% y 65x10° afios, en tanto que
G10 reportaron una edad de 100x10° afios y un E(B-V) de 0.10 mag. El
template Ye de (45-75)x10° afios de Piatti et al. (2002, P02) es el que
mejor ajusta el espectro observado de NGC 1698, sin necesidad de efectuar
correcciéon alguna por enrojecimiento.

e NGC1702: de acuerdo a la clasificaciéon de B96 (SWBII), este ctimulo
deberfa tener una edad comprendida entre 30x10% y 70x10° afios. G10 la
estimaron en 65x10° afios y reportaron un E(B-V) de 0.05 mag. Aplicando
el método de ajuste de templates, el mejor ajuste del espectro observado
se logra con el template Yf de (100-150)x10° afios de P02, sin necesidad de
corregir por enrojecimiento.

o NGC 1704: B96 lo clasifican como del tipo SWB1, en tanto que G10 repor-
tan una edad de 32x10° afios, consistente con la determinada por EF85.
Dos ajustes razonables del espectro observado se logran tanto con el tem-
plate Yg (200-350 x10° afios), con E(B-V) = 0.17, como con el template
Yf, con E(B-V) = 0.21, ambos de P02. Dado que en el espectro observado
de NGC 1704 se distinguen caracteristicas tales como la banda G y bandas
de TiO, visibles en el template Yf, concluimos aceptando para NGC 1704
una edad de aproximadamente 200x10° afios.

e NGC1793: B96 lo clasificaron como SWBI. EF85 indican un rango de
edades que abarca entre los 30x10° y los 80x10° afios, en tanto que G10
determinan la misma edad que para NGC 1695 (100x10° afios) y un E(B-V)
= 0.20 mag. En este trabajo se realizaron comparaciones con los templates
Yf e Ye, luego de aplicar correcciones por E(B-V) = 0.20 y 0.21 mag.,
respectivamente, las cuales estan de acuerdo con los resultados obtenidos
por los autores antes mencionados.

e NGC1815: de acuerdo a Dieball et al. (2002), este objeto constituirfa un
par fisico con el CE BSDL 470. G10 determinan una edad de 65x10° afios
y un E(B-V) = 0.05 mag. Logramos una comparacién satisfactoria del
espectro observado, es decir sin corregir por enrojecimiento, con el template
Yf (P02), por lo que la edad de este ctimulo estarfa comprendida entre
100x10°% y 150x10° afios.

o NGC 1859: se realizaron dos comparaciones para este CE. Una con el tem-
plate de 500x10° afos (Yh) y otra con el template Yg, ambos de la base
de P02. De estas comparaciones surge una edad de 300x10° afios y E(B-
V) = 0.11. Estos valores son ligeramente superiores a los de G10, quienes
determinan una edad de 125x10° afios y un E(B-V) = 0.05 mag.
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e NGC 1920: este es un cimulo joven, embebido en una nebulosa de emision,
clasificado como SWB 0 por B96. No existen estudios previos del mismo de
ningtn tipo. En la Fig. 2 se compara el espectro observado, sin corregir por
enrojecimiento, con dos templates de Santos et al. (1995) de la NMM corre-
spondientes a edades menores que 5x10° afios. Nétese las fuertes emisiones

Minniti et al.

nebulares en los dos templates.

e NGC2095: G10 estimaron una edad de 80x10° afios y un exceso de color
E(B-V) = 0.10 mag para este CE de tipo SWBI (B96). La mejor com-
paracién se obtuvo con el template Yd de 40x10° afios de P02, corrigiendo

antes el espectro observado por E(B-V) = 0.11 mag.
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Abstract. We study the circumstellar CO emission in a sample of galac-
tic Ble] stars using high spectral resolution data taken with the near-
infrared spectrograph VLT /CRIRES. The presence or absence of the first
overtone CO band emission can help us characterize the environment
around stars in different evolutionary phases, while the modeling of the
first CO bandhead in our high resolution spectroscopic data can provide
information about the kinematics of the circumstellar material at several
AU from the star. This study will help to assess the validity of the lati-
tude dependent Ble] wind paradigm in particular, and our understanding
of the final phases of massive star evolution in general. In this contribu-
tion we present preliminary results on the modeling of the CO emission
for some of the objects of the sample.

Resumen. Estudiamos la emision de CO en una muestra de estrellas
Ble] galdcticas usando observaciones de alta resolucién espectral obtenidas
con el espectrégrafo infrarrojo VLT /CRIRES. La presencia o ausencia de
la emisién de CO puede ayudarnos a caracterizar el medio circunestelar
alrededor de estrellas en distintos estados evolutivos. Ademas, el modela-
do de la primera cabeza de banda de esta molécula en nuestros espectros
de alta resolucién puede aportar informacién acerca de la cinematica del
material a varias UA de la estrella. Este estudio contribuird a evaluar
la validez del paradigma de los vientos dependientes de la latitud en las
estrellas Ble| en particular, y nuestro entendimiento de las fases finales
de la evolucién de las estrellas masivas en general. En esta contribucion
presentamos resultados preliminares del modelado de la emision de CO
para algunos de los objetos de la muestra.

1. Introduction

Ble| stars are characterized by the presence of permitted and forbidden emis-
sion lines in their optical spectra, and a strong infrared excess emission due to
circumstellar dust (e.g. Zickgraf et al. 1985). Some of these stars also show
molecular bands in emission, such as TiO and/or CO bands (McGregor et al.
1988). All this points to the existence of a large amount of circumstellar ma-
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terial, but the kinematics and physical conditions in these extended envelopes
(winds and/or disks) are still unknown. The model proposed by Zickgraf et al.
(1985), consisting of a fast, low density polar wind, and a much denser, slowly
expanding equatorial wind, is currently under debate. However, the existence
of an equatorial density enhancement is supported by observations performed
with different techniques, such as spectroscopy, spectropolarimetry and interfer-
ometry, and explains the formation and survival of molecules and dust around
hot stars. On the other hand, analyses of atomic and molecular emission have
provided evidence not only of outflow but also of Keplerian rotation. In order
to gain insight into the structure and kinematics of the circumstellar environ-
ments around these stars, it is important to study the emission from the different
components of the circumstellar medium, because they trace regions at different
distances from the star. Here we concentrate on the first overtone CO band
emission observable in the near-infrared. This particular disk tracer provides
information about the kinematics of the circumstellar material at several AU
from the star.

2. Observations

We obtained high-resolution near-infrared spectra (R~50000) for a sample of
galactic Ble| stars using CRIRES, an echelle spectrograph attached to one of
the 8m VLT unit telescopes at the European Southern Observatory (ESO) site
in Paranal (Chile). The observations were carried out on several nights during
November and December, 2009, and during April, June and July, 2010. A stan-
dard nodding on-slit strategy was applied to remove sky and detector glow, and
telluric standard stars were observed in order to remove telluric lines from the
spectra of the target stars. The reduction of these observations was performed
with the CRIRES pipeline provided by ESO, while the telluric correction was
performed using TIRAF software package routines. The final spectra extend ap-
proximately from 2.276 to 2.326 pm.

3. Results

The sample consists of 16 objects (see Table 1), 8 of which clearly display the
first bandhead of CO in emission. The spectra of these 8 stars, together with
2 of the objects that show no evidence of CO emission, are presented in Fig. 1
(black line). The wavelength range shown, extending from 2.292 to 2.3005 pm,
includes the first CO bandhead. The shape of the bandhead implies that either
rotation or equatorial outflow broadens the CO band. We use the model of
Kraus et al. (2000) to determine the (rotation or outflow) velocity of the CO gas
projected to the line-of-sight, vsini. The values obtained for the 6 objects we
have modeled so far are included in Table 1, and the preliminary fits are shown
in Fig. 1 (green line). We are currently working to refine these fits and model
the remaining 2 stars. The final values of vsin¢ will then be used to determine
the distance from the star at which the CO gas is located. Combining these
distance estimates with those obtained from other tracers, such as the optical
forbidden lines [O1] and [Car1] (Kraus et al. 2007, 2010; Aret et al. 2012), we will
be able to distinguish between Keplerian rotation and outflow.
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Interestingly, all stars displaying CO band emission are either confirmed or
suspected supergiants. For 2 of them (HD 327083, Wheelwright et al. 2012; GG
Car, Kraus et al. 2013) the CO gas is located in a circumbinary disk. Whether

such a scenario holds for more stars in this sample still needs to be studied.

Object Classification CO emission | wsini
(km s~ 1)
Hen 3-298 sgBle] yes 19
GG Car B0-B2, sgB|e] yes 80
CPD-52 9243 B3Ia, sgBJe] yes 26
3 Pup A2Table] yes 42
MWC 137 Be, sgBle| candidate yes 85
HD 87643 sgBle] candidate yes
HD 327083 sgBle] yes
CD-57 3107 sgBle] yes 65
MWC 300 Blla+, sgBle] no
V921 Sco Bpe, sgBle| candidate no
MWC 314 LBV candidate, sgB[e| candidate no
Hen 3-1398 09/B0[e] no
Hen 3-140 unclBle] no
HD 45677 B2V]e], unclBle], extreme Be? no
HD 50138 | B6III-IV|[e|, unclBle|, extreme Be? no
AS 381 Ble+, sgBle| candidate absorption
Table 1. Sample of galactic Ble] stars observed with CRIRES.
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Figure 1. Normalized CRIRES spectra (black) of the stars that display CO
in emission. For 6 of the 8 stars we show preliminary fittings (green). We also
include for comparison 2 of the objects that do not show CO in their spectra.
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Abstract. We study the solar corona temperature structure during sev-
eral Carrington rotations (CR) around the last minimum of solar activity
(CR 2077). The combination of Differential Emission Measure Tomogra-
phy (DEMT) with magnetic models allows determination of the electron
density and electron temperature along individual magnetic field lines.
Two types of quiet Sun (QS) coronal loops were identified: “up” loops in
which the temperature increases with height, and “down” loops in which
the temperature decreases with height. We find that the population of up
loops dominates the intermediate latitudes, while down loops are always
located in the low-latitude region. We also find that the population of
down loops was maximum at solar minimum.

Resumen. Estudiamos la corona solar durante varias rotaciones de
Carrington (CR) alrededor del tltimo minimo de actividad solar (CR
2077). Combinando Tomograffa de Medida de Emisién Diferencial (DEMT,
por sus siglas en inglés) con modelos magnéticos globales, determinamos
la densidad y temperatura electrénicas a lo largo de los arcos magnéti-
cos coronales individuales. Identificamos dos tipos de arcos coronales:
arcos “up” en los que la temperatura se incrementa con la altura, y arcos
“down” en los que la temperatura decrece con la altura. Encontramos que
la poblacién up es dominante en latitudes intermedias, mientras que los
arcos down se localizan en las latitudes mas bajas. También hallamos que
la poblacién de arcos down se maximiza en el minimo solar absoluto.

1. Introduccién

La técnica DEMT se describe detalladamente en Frazin et al. (2009). Resumi-
mos a continuacién brevemente sus aspectos centrales. La técnica consiste de
dos procedimientos consecutivos. En una primera fase, los diferentes angulos de
visién de la corona provistos por la rotacién solar son utilizados para realizar
tomograffa solar rotacional (SRT, por sus siglas en inglés) a fin de reconstruir la
distribucién tridimensional (3D) de la emisividad coronal de banda (FBE, por
sus siglas en inglés, Frazin et al. 2009). Esto se realiza para cada una de las
bandas del telescopio en forma independiente. En una segunda fase, los valores
de FBE de cada banda obtenidos en una dada celda de la malla computacional
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tomografica se utilizan para realizar un analisis local de la medida de emisién
diferencial, denominado medida de emision diferencial local (LDEM, por sus
siglas en inglés). El cardcter local de esta segunda fase es conferido por la técnica
tomografica, de manera que la funcién LDEM hallada en cada celda tomogréfica
describe la distribucién térmica del plasma contenido en ella exclusivamente.
Tomando los momentos de orden cero y uno de la LDEM, se pueden construir
mapas 3D globales de la densidad (IVe) y temperatura (75,,) electrénica media
del plasma coronal. La malla tomografica cubre el rango de alturas de 1.0 a 1.2
R, con celdas de dimension radial 0.01 Rg y angular 2°.

Por otro lado, la geometria global de los arcos magnéticos coronales puede
ser descripta a partir de un modelo magnético potencial con superficie fuente
(PFSSM, por sus siglas en inglés). En este trabajo utilizamos el método de
diferencias finitas desarrollado por Téth et al. (2011), que provee un resultado
mas preciso a latitudes altas que los modelos usuales basados en expansién de
armoénicos esféricos.

La combinacion de DEMT con un modelo magnético permite “trazar” los
resultados tomogréficos, Ne v 1), a largo de las lineas de campo magnético (ar-
cos magnéticos). Esta técnica, denominada Michigan Loop Diagnostic Technique
(MLDT, por sus siglas en inglés), fue presentada originalmente en Huang et al.
(2012), quienes la aplicaron a una rotacién correspondiente al ltimo minimo
solar (CR 2077). La técnica permite determinar para cada arco magnético i, el
perfil de temperatura DEMT 77 (r), donde r es la altura heliocéntrica, en cada
celda tomogréfica a lo largo del arco magnético.

Huang et al. (2012) realizaron ajustes de T%(r) con una funcién lineal,
T = ar+0b. Los arcos para los que la temperatura aumenta con la altura (a > 0)
se denominaron “up”, mientras aquellos para los cuales la temperatura disminu-
ye con la altura (a < 0) se denominaron “down”. En este trabajo extendemos el
andlisis descripto a varias rotaciones alrededor del tltimo minimo solar corres-
pondientes a la fase decreciente de actividad del ciclo solar (SC-) 23 y a la fase
ascendente de actividad del SC-24.

2. Resultados y Conclusiones

Aplicamos la técnica MLDT a las CRs 2055, 2065, 2071, 2074, 2077, 2078, 2099 y
2106. En todos los casos utilizamos imédgenes del instrumento STEREO/EUVI-
B para realizar la tomograffa, y magnetogramas sinépticos de SoHO/MDI para
el modelo magnético global. Para realizar el trazado de lineas de campo conside-
ramos puntos iniciales distribuidos cada 2° en latitud y longitud a una altura de
1.075 Rg), coincidente con la resolucién de la malla tomogréfica. Para el andlisis
de resultados se utilizan los mismos criterios de seleccién de arcos detallados
en Huang et al. (2011). La primer y segunda filas de la Figura 1 muestran,
respectivamente, la distribucién espacial de arcos up/down (en rojo/azul) y la
temperatura 7T,,, para las rotaciones CR 2065 (derecha) y 2077 (izquierda), esta
ultima correspondiente al minimo absoluto de actividad (ver Figura 2). Para to-
das las rotaciones estudiadas, y como ejemplifican las dos rotaciones de la Figura
1, hallamos que los arcos up se encuentran localizados en latitudes medias mien-
tras que los arcos down se encuentran localizados en latitudes bajas. Asimismo,
los arcos down estan asociados a regiones de menor temperatura que el resto
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del cinturén de streamers. La distribucién latitudinal de los arcos up/down se
cuantifica en las dltimas dos filas de la Figura 1.
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Figura 1.  Paneles superiores: Mapas de T, (primer fila) y de la localizacién
espacial de los arcos up/down (rojo/azul, segunda fila) a la altura de 1.075 Ry,
para CR 2065 (izquierda) y CR 2077 (derecha) respectivamente. La linea de
puntos negros representa la frontera entre la regién magnéticamente cerrada
y abierta de acuerdo con el PFSSM. La zona cerrada constituye el cinturén
de streamers. En la segunda fila las regiones azules y celestes corresponden a
arcos down, mientras que las regiones naranjas y rojas corresponden a arcos
down. Azul y rojo corresponden a arcos cuyo apice se encuentra por arriba
de 1.2 Ry, mientras que las regiones celestes y naranjas corresponden a arcos
cuyo apice esta debajo de dicha altura. Las regiones blancas fueron excluidas
de nuestro andlisis por las razones descriptas en Huang et al. (2012). Paneles
inferiores: la tercer y cuarta filas muestran los histogramas de la distribucion
latitudinal de los arcos up y down de la segunda fila.

La Figura 2 muestra la progresién de la fraccién de arcos up y down para
todas las rotaciones analizadas, y la progresion de dos indicadores de actividad
global solar. La fraccion de arcos down aumenta sistematicamente durante la fase
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descendente del SC-23 y disminuye sistematicamente durante la fase ascendente
del SC-24, siendo esta maxima en el minimo solar absoluto (CR 2077).

0.2}

fraccion de arcos Up/Down
o
(0]

0.0L : ‘ ‘
2050 2060 2070 2080 2090 2100 2110
Rotacion de Carrington

Figura 2. Progresién de la fraccién de arcos up (naranja) y down (celeste).
Se sobregrafican el smoothed Brussels International Sunspot Number del Solar
Influences Data Analysis Center (SIDC) (azul oscuro-cuadrados) y el flujo de
radio en 10.7 ¢cm de Penticton, B.C., Canada (azul oscuro-triatigulos). Am-
bos indicadores de actividad solar han sido divididos por el valor maximo en

el periodo analizado (33.5 manchas y 88.0x10°2> W m™? h2717 respectiva-
mente). Se observa que la fraccién de arcos down es mixima para CR 2077.
El coeficiente de correlacién de Pearson entre la fraccién de arcos down y el
numero de manchas solares (flujo de radio en 10.7 cm) es p; = -0.64 (-0.61).

Estamos actualmente extendiendo el andlisis para incluir otras rotaciones
dentro del perfodo estudiado (Nuevo et al. 2013, en preparacién). Estos resulta-
dos son muy relevantes al problema del calentamiento coronal y serdn proxima-
mente comparados con resultados de modelos MHD que incluyen calentamiento
coronal por ondas de Alfvén (Huang et al. 2013, en preparacién).
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Abstract. This work is a further step of a systematic project of inte-
grated spectroscopic observations of Magellanic Clouds (MCs) star clus-
ters. Although there exist some previous data in the literature, we present
preliminary results for 6 small angular diameter clusters of the Large
Magellanic Cloud (SL 106, SL 256, SL.410, SL.425, SL.453 and SI 624).
The spectra were obtained with the “Jorge Sahade” 2.15 m telescope at
Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO, Argentina) by using the
REOSC spectrograph in the simple mode. These spectra will be used to
improve the existing library of template spectra for the MCs.

Resumen. Este trabajo es parte de un proyecto sistematico de obser-
vaciones espectroscopicas integradas de sistemas estelares de las Nubes de
Magallanes. Si bien existen algunos datos previos en la literatura, presen-
tamos resultados preliminares de 6 ctimulos estelares de pequefio didmetro
angular de la Nube Mayor de Magallanes (SL 106, SL. 256, S1. 410, SL. 425,
SL 543 y SL.624). Los espectros fueron obtenidos con el telescopio “Jorge
Sahade” de 2.15 m del Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO),
utilizando el espectrografo REOSC en modo dispersion simple. Estos es-
pectros seran utilizados para mejorar la base de espectros templates ya
existente.

1. Introduccién

Los sistemas estelares extragaldcticos proveen valiosa informaciéon sobre los pro-
cesos de formacion estelar y las galaxias en general. En este sentido, y teniendo en
cuenta la proximidad y variedad de ciimulos estelares de la Nube Mayor de Ma-
gallanes (NMM), el estudio de los mismos es importante ya que facilita nuestra
comprension sobre los procesos de enriquecimiento quimico y la historia de for-
macion estelar en la NMM. Si bien las determinaciones de edad, enrojecimiento
y metalicidad de los ctimulos de la NMM se han basado principalmente en dia-
gramas color-magnitud y/o en fotometria integrada, la espectroscopfa integrada
ha mostrado ser una valiosa fuente de informacion sobre estos parametros. Apli-
cando esta técnica, estimamos en este trabajo enrojecimientos y edades para 6
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cumulos compactos de la NMM. Los espectros obtenidos seran luego usados para
mejorar la base de espectros templates actualmente existente para la metalicidad
tipica de la poblacién joven (<10% afios) de la NMM.

2. Observaciones

Las observaciones fueron realizadas con el telescopio “Jorge Sahade” de 2.15 m del
Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO) durante 3 noches en diciembre
de 2011. Hemos usado una cdmara CCD de 1024x 1024 pixeles y el espectrografo
REOSC en modo dispersion simple. La ranura se dispuso a lo largo de la direccién
este-oeste y las observaciones se realizaron barriendo el objeto en la direccién
norte-sur, para obtener un mejor muestreo de las estrellas de cada ctumulo. Se
utilizé la red de 300 1/mm, la cual produce una dispersion de ~ 3.414/pixel en la
regién observada (~ 3500 - 7()()()/01). La reduccioén de los espectros se llevé a cabo
usando IRAF en el Observatorio Astronémico de Cérdoba. Las designaciones
principales de los cimulos estudiados se presentan en la Tabla 1, juntamente
con las coordenadas (ecuatoriales y galdcticas), didmetros aparentes (Bica et al.
1999) y tipos SWB (Searle et al. 1980) asignados por Bica et al. (1996). Los
objetos observados pertenecen a los tipos SWBT | 11T y IVA.

Tabla 1.  Cudmulos estelares observados en la Nube Mayor de Magallanes
Ctmulo 2000 (52000 1 b D SWB
hms) | ™ | O ) | 0o
SL 106 | 04 55 06 | -69 40 24 | 281.095 | -35.301 | 1.60 1
SL 256 | 0508 10 | -71 10 24 | 282.464 | -33.826 | 1.00 1
SL 410 | 0521 45 | -65 13 54 | 275.155 | -33.797 | 1.70 | TVA
SL 425 | 052225 | -68 47 06 | 279.348 | -33.165 | 0.95 1
SL 543 | 0531 00 | -71 53 36 | 282.825 | -31.904 | 1.40 111
SL 624 | 053719 | -71 07 00 | 281.830 | -31.533 | 1.00 111

3. Anadlisis de los espectros

Las edades de los ctimulos fueron derivadas a partir de dos métodos:

1- Método de los anchos equivalentes: se midieron los anchos equivalentes (AEs)
de las lineas de Balmer Hf, Hv, y Ho, de la linea K del Call y de las bandas
G (CH) y del Mgl (5167+5173+5183 A). Se realizaron luego las sumas Sy y
Sm de los AEs de las 3 lineas de Balmer y de las 3 lineas (o bandas) metélicas,
respectivamente. Kstos dos pardmetros son buenos discriminadores de edad de
los ciimulos estelares. Dado que el AE de cada linea de Balmer es una funcién
bivaluada de la edad con un méximo en 400 millones de afos (Bica & Alloin
1986), utilizamos Sy, para obtener una primera estimacién de la edad (t) a
partir de: log t (x10° afios) = ag + a1 S, + as S2,, en la cual ag = -2.18,
a; = 0.188 y ag = -0.0030 (Santos & Piatti 2004). Para obtener una segunda
estimacion de la edad, utilizamos Sy, guiados por el valor previamente obtenido
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de Sm, ya que de Sy, dos soluciones son posibles, a saber: log t (x10? afios) = [-b
++/(b2 — 4a(c — Sp))]/(2a) , en la cual a = -6.35, b = -8.56 y ¢ = 23.32 (Santos
& Piatti 2004). Los valores de estas estimaciones de edad se consignan en la
Tabla 2.

2- Método de ajuste de templates: este procedimiento consiste en lograr el mejor
ajuste posible entre un espectro observado y un template cuya edad y metalicidad
se conocen bien. Para ello se utilizaron los templates de Piatti et al. (2002) y
Bica (1988), juntamente con el software denominado FISA ! desarrollado por
Benftez-Llambay et al. (2012). FISA preselecciona los 10 mejores candidatos
dentro de la base de los espectros templates, indicando ademaés el enrojecimiento
que afecta al cimulo. FISA permite ademds trabajar en forma interactiva y
brinda la posibilidad de seleccionar el mejor ajuste y modificar el enrojecimiento
y el punto de normalizacion del espectro observado.

4. Resultados

Los resultados obtenidos se resumen en la Tabla 2, en tanto que en las Figs. 1-2
se muestran cémo se comparan los espectros de los 6 ctimulos observados, previ-
amente corregidos por sus respectivos enrojecimientos (Tabla 2), con diferentes
templates. La presente constituye la primera determinacién espectroscépica de
las edades de los cimulos estudiados. Los trabajos previos existentes se basan
en diagramas color-magnitud y/o en fotometrfa integrada.

Tabla 2.  Pardmetros derivados para los ciimulos observados
Camulo | E(B-V) | E(B'V) | Edad® | Edad® | Edad® | BEdad® | Edad® | Edad®®
(Lit.Y) | (Temp.) (Lit.) (Sm) (5x) | (Balmer) | (Temp.) | Adoptada
SL 106 0.05 0.004 50! 6.8 8.4 10 100-150 50
(10-30)?
SL 256 0.15 0.08 63! 9.9 10.1 10-50 45-75 40
(10-30)?
SL 410 0.07 0.10 112* 30.5 14.8 50-500 200-350 200
(200-400)2
SL 425 0.05 0.25 1581 9.9 7.6 10-50 1000 20
(10-30)?
SL 543 0.11 0.01 79! 8.3 27.6 50-100 200-350 150
(70-200)?
SL 624 — 0.04 (70—200)2 8.7 17.9 50 500 150

Nota: *Todas las edades estdn expresadas en 10° afios; ® la edad adoptada esta basada en un
promedio pesado de los valores estimativos obtenidos por nosotros;
1Qlatt et al. (2010); ?Bica et al. (1996)

https://sites.google.com/site/intspectroscopy /
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Figura 1. Izquierda: Comparacién de los espectros observados de SL 106 y SL 256,
corregidos por E(B-V) = 0.004 y 0.1, respectivamente, con el template Yf de (100-150) x 108
afios de Piatti et al. (2002). Derecha: Comparacién de los espectros observados de SL 410
y SL 543, corregidos por E(B-V) = 0.1 y 0.01, respectivamente, con el template Yg de
(200-350) x 108 anos de Piatti et al. (2002).
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Figura 2. Izquierda: Comparacién del espectro observado de SL 425, corregido por
E(B-V) = 0.25, con el template 11 de 10° afios de Bica (1988). Derecha: Comparacién del
espectro observado de SL 624, corregido por E(B-V) = 0.04, con el template Yh de 500 x 10°
afios de Piatti et al. (2002).
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Abstract. Based on CCD images obtained in the Washington system at
Cerro Tololo Inter-American Observatory, we determine ages and metal-
licities of 8 unstudied star clusters of the Large Magellanic Cloud (LMC).
We find that they are intermediate-age (1-2 Gyr) and relatively metal-
poor, although the metallicities are mainly determined from isochrones
and are not strongly constrained. The study of this cluster sample will
soon be extended to almost a hundred practically unstudied LMC star
clusters.

Resumen. En base a imagenes CCD obtenidas en el sistema de Wa-
shington en el Observatorio Inter-americano de Cerro Tololo, determi-
namos edades y metalicidades de 8 ctimulos estelares (CEs) de la Nube
Mayor de Magallanes (NMM) sin estudios previos. Encontramos que to-
dos son de edad intermedia ((1-2)x10° afios) y relativamente pobres en
metales, habiendo sido las metalicidades determinadas principalmente a
partir de ajuste de isécronas. Esta muestra serd préximamente extendi-
da a un centenar de CEs de la NMM de caracterfsticas practicamente
desconocidas.

1. Introduccién

Este trabajo representa la continuacion de un estudio sistematico de CEs de la
NMM que venimos realizando con distintos telescopios del Observatorio Inter-
Americano de Cerro Tololo (CTIO, Chile) y el sistema fotométrico de Wa-
shington (e.g. Geisler et al. 2003). Nuestro objetivo consiste en determinar edades
y metalicidades de manera uniforme de una muestra estadisticamente significa-
tiva de casi un centenar de CEs de la NMM. Presentamos aca algunos resultados
preliminares obtenidos para 8 CEs débiles de caracteristicas completamente de-
sconocidas (Tabla 1), distribuidos en las regiones norte y sur de la mencionada
galaxia y proyectados fuera de la barra.
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Cumulo 2000 d2000 1 b
amy ) ) O
LW 69, KMHK 137 0449 39 -7214.9 284.2 -34.9
KMHK 151 04 50 21 -7249.6 284.9 -34.6
SL73, LW 86, KMHK 214 04 52 44 -7231.1 284.4 -34.6
BSDL 594, LOGLE 87 050553 -67029 2777 -35.0
BSDL 675, LOGLE 134 050755 -6721.5 2779 -34.8
HS 156, H88-190, KMHK 632 0511 11 -67 37.6 2782 -344
LW 211, KMHK 901 052527 -7334.2 284.8 -31.9
KMHK 1702 06 1356 -7230.3 2832 -28.6

Tabla 1.  Cdmulos estudiados

2. Observaciones

Las observaciones fueron realizadas con el telescopio “Victor Blanco” de 4m
de CTIO y los filtros C' y Ty del sistema de Washington. Las imagenes fueron
obtenidas con el Mosaic 11, el cual consiste en un arreglo de 8 CCDs de 2048 x
4096 pixeles cada uno, ordenados como un detector de 8192 x 8192 pixeles. La
reduccién de las imagenes se llevé a cabo usando IRAF! y el c6digo DAOPHOT
IT (Stetson 1987) en el Observatorio Astronémico de Cérdoba.

3. Resultados

Para minimizar la contaminacion por estrellas del campo en los diagramas color-
magnitud (CM), aplicamos un procedimiento estadistico descripto en Piatti &
Bica (2012). A manera de ejemplo, mostramos en la Fig.1 los diagramas CM
observado y descontaminado de uno de los CEs estudiados (BSDL 594).
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Figura 1.  Izquierda: Diagrama CM observado de BSDL 594. Derecha: Dia-
grama CM de BSDL 594 corregido por la contaminacién de las estrellas del
campo.
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En la Fig. 2 presentamos los diagramas CM descontaminados de los 8 CEs.
Los excesos de color E(B-V) fueron estimados interpolando los valores en los
mapas de extinciéon de Burstein & Heiles (1982). Por coherencia con trabajos
anteriores, preferimos no usar los mapas de extincién de Schlegel et al. (1998),
ya que en direccién hacia la NMM suelen saturarse los valores de E(B — V)
obtenidos con estos mapas (Geisler et al. 2003). Adoptamos para todos los ct-
mulos el moédulo verdadero de distancia de la NMM reportado por Saha et al.
(2010), esto es, (m — M)y = 18.50 £ 0.10. Las edades y metalicidades fueron
estimadas a partir del ajuste de is6cronas tedricas de Lejeune & Schaerer (2001)
en los diagramas (77, C' — T1) ya descontaminados (Fig. 2).

Tabla 2.  Pardametros fundamentales de los cimulos estudiados

Cumulo E(B-YV) Edad 671 Edad Isécrona [Fe/H] [Fe/H]

(x10° afios) (x10° afios) Iséerona SGB
LW 69 0.12 1.7+ 04 1.6 £0.2 -0.7 £ 0.3 -0.6
KMHK 151 0.12 1.5 £04 1.3 £02 -0.7 £ 0.3 -
SL73 0.12 1.6 £04 1.6 £0.2 -0.7 £ 0.3 -0.9
BSDL 594 0.05 14+£04 14 +£02 -04£0.3 -
BSDL 675 0.06 1.3 £04 1.1 £01 -04£0.3 -
HS 156 0.06 1.3 £04 1.1 £01 -04£0.3 -
Lw 211 0.10 - 1.8 £0.2 -0.7 £ 0.3 -0.7
KMHK 1702 0.11 1.2 +£04 1.0+ 0.1 -0.7 £ 0.3 -

Cuando resulté posible, derivamos también edades a partir del pardmetro
0771, definido como la diferencia en magnitud entre el “red clump” y el punto
de desvio de la secuencia principal en el diagrama (7,C — 1) (Geisler et al.
1997). Esta determinacién de edad es aplicable sélo a cimulos tipicamente mas
viejos que 10° afios. Finalmente, cuando resulté posible, aplicamos el método
de las “Ramas Gigantes Estandar” de Geisler & Sarajedini (1999) para estimar
metalicidades. Los valores de [Fe/H] fueron corregidos por edad siguiendo las
prescripciones consignadas en Geisler et al. (2003). La Tabla 2 resume los re-
sultados preliminares obtenidos. Notese el muy buen acuerdo existente entre las
edades y metalicidades estimadas por los distintos métodos. Todos los ciimulos
estudiados tienen edades intermedias entre (1.0-1.8)x10° afios y son todos rela-
tivamente pobres en metales.
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New field decontamination method based on variable cells
in the cluster Colour-Magnitude Diagrams

AE. Piatti
Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio (IAFE-CONICET)

Abstract. We have designed a procedure for cleaning the cluster CMDs
from the unavoidable star field contamination which makes use of vari-
able cells in the CMDs. The cells are adjusted in such a way that they
result bigger in CMD regions with a scarce number of field stars, and
viceversa. This way, we reproduce the field CMD as closely as possible to
the cluster CMD. The method does not need to know whether a star is
placed close to the cluster centre nor the cluster radial density profile to
infer a membership probability. However, it takes into account the star
field density, since the more populous a star field the larger the number of
stars subtracted from the cluster CMD. As a result, the intrinsic spatial
star distribution is uncovered within the object region. Once the field
CMD is adopted, the method defines a free path for each field star as the
distance to the closest star in the field CMD. The method has shown to
be able to eliminate stochastic effects in the cluster CMDs caused by the
presence of isolated bright stars, as well as, to make a finer cleaning in
the most populous CMD regions.

Resumen. Presentamos un nuevo procedimiento para limpiar los Dia-
gramas Color-Magnitud (DCM) de ctiimulos estelares de la contaminacion
de estrellas del campo, que hace uso de celdas variables. Las celdas son
ajustadas de tal modo que ellas resultan mas grandes en regiones del DCM
con escaso nimero de estrellas, y viceversa. De esta manera, conseguimos
reproducir mejor los DCM del campo en los DCM de los cimulos, y ex-
traer los DCM intrinsecos de éstos. El nuevo método no requiere conocer
si una estrella se encuentra préxima al centro del cimulo ni la distribu-
cién espacial para inferir una probabilidad de pertenencia al ciimulo. Sin
embargo, tiene en cuenta la densidad estelar del campo, ya que mientras
més poblado es un campo mas estrellas son subtraidas del DCM del cu-
mulo. Como resultado de ello la genuina distribucién espacial del cimulo
queda revelada. Una vez adoptado el DCM del campo, el método define
un camino libre para cada estrella como la distancia a la estrella mas
cercana en el DCM del campo. Este procedimiento ha mostrado ser muy
eficaz en eliminar estrellas brillantes aisladas y realizar una limpieza maés
fina en las regionas mas pobladas del DCM.
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Description of the new method and results

From our experience in cleaning the field star contamination in the cluster
Colour-Magnitude Diagrams (CMDs), we have identified some situations which
still need our attention. It frequently happens that some parts of the CMDs
are more populated than others, so that fixing the size of the cells in the CMDs
becomes a difficult task. Small cells do not usually carry out a satisfactory job in
CMD regions with a scarce number of fields stars, while big cells fail in populous
CMD regions.

We propose a new method which, once the field CMD is adopted, it defines
a free path for each star as the distance to the closest star in the field CMD.
Magnitude and colour directions are separately considered, so that (A(colour))?
+ (A(magnitude))? = (free path)?, where A(colour) and A(magnitude) are the
distances from the considered star to the closest one in abscissa and ordinate in
the field CMD. The method has shown to be able to eliminate stochastic effects
in the cluster CMDs caused by the presence of isolated bright stars, as well as,
to make a finer cleaning in the most populous CMD regions. In order to prevent
from large non-meaningful free paths, the method imposes a reasonably large
free path limit. The free path of a field star accounts for a zone of influence
(rectangle) of that star in the CMD, in the sense that only the closest star inside
that area in the cluster CMD is eliminated.

We selected a list of LMC star clusters with C7T data from Piatti (2012),
for which we cleaned circular regions centred on them with radii twice as big as
those estimated by Bica et al. (2008), i.e, we cleaned areas four times bigger
than those of the circle of Fig. 1. This figure depicts a schematic finding chart
for all the measured stars in the field of BS 265. The size of the plotting symbol
is proportional to the star brightness.

The method was run four times for each object, each time using a different
reference field area. As can be expected, the more reference field areas used, the
more the field variations considered. Fig. 2 shows one of the four field CMDs
used to clean the cluster region of BS265. It was built from an equal cluster
area extraction. FEach open box is centred on a measured field star, and its
size was fixed by the respective computed free-path. Notice that the boxes are
bigger in regions with a scarce number of fields stars, and result smaller in more
populous regions. The figure also shows the effect of considering 17 and C' — T
axes independently, since some boxes are rectangles instead of squares, i.e., the
boxes are variables.

Thus, we obtained four different cleaned CMDs per object. When compar-
ing those CMDs, one may find stars that have kept unsubtracted in most of the
times, while other stars were subtracted in most of the program executions. The
different number of times that a star keeps not subtracted can then be converted
in a measure of the probability of being a fiducial feature of the candidate clus-
ter field. Thus, we are able to distinguish stellar populations projected on to
the cluster fields that have a probability P < 25% of being a genuine candidate
cluster population, i.e., a typical foreground population; stars that could indis-
tinguishably belong to the star field or to the studied object (P = 50%); and
stars that are predominatly found towards the candidate cluster field (P > 75%)
rather than in the star field population.
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In order to illustrate how the method works, we have plotted with different
symbols the stars in Fig. 1, as follows: filled circles correspond to stars with a
probability of being a feature of the cluster field higher than 75% (black), equals
to 50% (drak-grey), and lower than 25% (clear-grey), respectively. For stars
inside the candidate cluster radius, three different CMDs are shown in Fig. 3,
distinguishing those stars that have chances of being a candidate cluster field
feature < 25%, equal to 50%, and > 75%, respectively. The ZAMS (solid line)
and the isochrones from Girardi et al. (2002) for the age derived by Glatt et al.
(2010) are superimposed with solid and dashed lines, respectively.
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Abstract. We present for the first time CCD (17 photometry for 11
unstudied or poorly studied candidate star clusters. The selected objects
are of small angular size, contain a handful of stars, and are projected
towards the innermost regions of the Small Magellanic Cloud (SMC). To
clean their Colour-Magnitude Diagrams (CMDs) from the unavoidable
star field contamination, we use a method which has shown to be able to
eliminate stochastic effects in the cluster CMDs caused by the presence
of isolated bright stars, as well as, to make a finer cleaning in the most
populous CMD regions. The resulting cleaned cluster CMDs suggest that
most of the studied candidate star clusters would not appear to be gen-
uine physical systems. Furthermore, we confirm that the ages previously
derived for some of them mostly reflect those of the composite stellar
populations of the SMC field. On the other hand, if we use the spatial
distribution of possible non-clusters to statiscically decontaminate that
of the cataloged clusters, we find that there is no clear difference between
the expected and the observed cluster spatial distributions. However, if
we double the amount of possible non-clusters the difference becomes big-
ger than 20 between a ~ 0.3° and 1.2° (a = the semi-major axis of an
ellipse parallel to the SMC bar and with b/a = 1/2).

Resumen. Presentamos por vez primera fotometria CCD CT3 de 11
objetos no estudiados o poco estudiados, catalogados como cimulos es-
telares de la Nube Menor de Magallanes (NMM). Los objetos selecciona-
dos son de pequefio tamano angular, contienen un punado de estrellas,
y se encuentran proyectados en direccién a las regiones interiores de la
NMM. Para limpiar sus diagramas color-magnitud (DCM), utilizamos un
método que ha mostrado ser capaz de eliminar efectos estocasticos en los
DCM, como asf también realizar una limpieza més fina en las regiones
méas pobladas del DCM. Los DCM de estos objetos, previamente limpia-
dos de la contaminacién de estrellas del campo, muestran que no se trata
en la mayoria de genuinos sistemas fisicos. Encontramos que las edades
estimadas previamente para algunos objetos corresponden mas bien a
la composicién de poblaciones estelares del campo. Finalmente, tenien-
do en cuenta la distribucién espacial de los objetos que no resultaron
ser cumulos y la de los cimulos catalogados, encontramos que no existen
diferencias claras entre la distribucién observada y la derivada de sustraer
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los objetos que no son cimulos. Sin embargo, si duplicamos la cantidad
de objetos que posiblemente no son cdmulos, la diferencia resulta mayor
que 20 entre a ~ 0.3° and 1.2° (a= semi eje mayor de una elipse paralela
a la barra de la NMM y con b/a=1/2)

1. Cleaning cluster CMDs

We collected CCD C'17 images obtained at the CTIO 4m telescope and the
MOSAICITI camera attached (36’ x36 field onto a SKx8K CCD detector array)
for 11 objects cataloged as star clusters (Bica et al. 2008, hereafter BO), namely:
B 119, BS20, BS25, BS 35, BS251, BS 265, H86-70, H86-78s, H86-86, HR6-88,
and H&86-197. Once the photometric data were standardized, we built Colour-
Magnitude Diagrams (CMDs) for the selected objects. They are available from
the authors upon request. Since the objects are relatively small and are projected
towards dense SMC fields, cleaning procedures of field stars in the CMDs result
critical for any further analysis.

When applying a field star cleaning procedure to decontaminate the cluster,
a compromise between minimizing the residuals left after the subtractions of field
stars from the cluster CMDs and maximizing the cleaning of field stars is always
desiderable. Since the size of the (mag, colour) bins used to count field stars in
the CMDs should also reflect the photometric errors involved, which are bigger
at fainter magnitudes, previous procedures have tried with different bin sizes
as a general budget which, in turn, depends on the sizes of the spatial regions
used to build the extracted CMDs. Sometimes the radial density profile of a
star cluster is taken into account to assign statistical membership probabilities.
This constrains the star field cleaning procedure to those clusters for which it is
possible to satisfactorily trace their stellar radial distributions.

In our case, we have used of a method which employs variable cells in the
field CMDs. We selected four different regions per object with the same area as
for the candidate clusters as reference star fields. These circular field areas were
placed towards the North, the East, the West and the South of the candidate
cluster at a distance of four times the radii. This was done in order to take into
account variations in the spatial density, magnitudes, and colours of field stars.
Note that the candidate star clusters are of small angular sizes, typically ~ 0.1'-
0.3'. Whenever an excess of stars remains in the cleaned CMDs, we assume that
we are dealing with an enhancement of stars caused by the presence of a possible
star cluster or by a stellar fluctuation in the SMC field or by a chance grouping
of stars. When applying the cleaning procedure to the CMDs of the 11 selected
candidate star clusters, we found that nearly 1/3 of them would not appear to
be genuine physical systems (i.e. B119, BS251, H86-78s, HR6-88).

Figs. 1 and 2 illustrate as example the results for BS 25 and H&86-78s. The
top-left panels depict schematic finding charts for all the measured stars. The
size of the plotting symbol is proportional to the star brightness. We have plot-
ted the stars with different symbols in order to show the different membership
probabilities provided from the cleaning procedure employed, as follows: filled
circles correspond to stars with a probability of being a feature of the cluster field
higher than 75% (black), equals to 50% (drak-grey), and lower than 25% (clear-
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grey), respectively. North is up and East is to the left. The top-right panels
shows field CMDs. They were built from an equal cluster area extraction. Each
open box is centred on a measured field star, and its size was fixed by the respec-
tive computed free-path, i.e., the boxes are variables. These boxes were used to
count the number of stars to subtract in the respective cluster CMD boxes. The
bottom panels show three different CMDs, distinguishing those stars that have
chances of being a candidate cluster field feature < 25%, equal to 50%, and >
75%, respectively. The ZAMS and the isochrones from Girardi et al. (2002) for
the age derived by Glatt et al. (2010) are superimposed with solid and dashed
lines, respectively.

Finally, we used the spatial distribution in the SMC of possible non-clusters
to statiscically decontaminate that of the SMC cluster system. By assuming
that the area covered by 11 studied fields (36"x36’ each) represents an unbiased
subsample of the SMC as a whole and by using an elliptical framework centred
on the SMC centre (b/a = 1/2), we found that there is no significant difference
between the expected and the observed cluster spatial distributions (see Fig. 3).
However, a difference at a 20 level would become visible between a ~ 0.3° and
1.2° if we doubled the amount of possible non-clusters.
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Figure 1. A schematic finding chart with the cluster radius from B08 (top-
left), the field CMD (top right) and three different membership probabilities
CMDs for BS25 (bottom).



146 Piatti & Bica

5 = r—— 14
ol . .'
2L
ESD .

Il

A

Sa
s

o0
g

[ o
3 :

. . 03
hog ®0 F ®,
Bl Car ety

d150 3100

Y (pixel)

R RR R AR
[PRyz8=cs 7 1L
T~ -

Figure 2. A schematic finding chart with the cluster radius from B08 (top-
left), the field CMD (top right) and three different membership probabilities
CMDs for H86-78s (bottom).

12

10

No. clusters in unit area
[
L LA s s s st s s B s s B |
TR BT NI E N T N R T R R R

0 \ \
2 3

semi—major axis (°)

=}
-
i
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Abstract. We study the emergence of solar active regions (ARs) to de-
termine how their magnetic helicity properties affect the evolution of the
photospheric flux observed in longitudinal magnetograms. We character-
ize the so called “magnetic tongues”, which appear due to the line of sight
projection of the azimuthal component of the magnetic field in twisted
emerging flux-tubes forming ARs. We determine and study the evolution
of a series of parameters, such as: the tilt angle, the polarity inversion
line (PIL) orientation, the magnetic flux, the size and shape of the po-
larities and of their tongues for 25 ARs observed between 2004 and 2010.
We model the emergence of a toroidal flux-tube with different amounts of
twist and we test different methods to determine the PIL. Finally, from
the obtained PIL evolution we are able to infer the sign of the flux-tube
twist by comparing the results with our model predictions.

Resumen. Estudiamos la emergencia de regiones activas solares (RAs)
para determinar cémo la helicidad magnética afecta la evolucién fotosféri-
ca del flujo observado en magnetogramas longitudinales. Caracterizamos
las llamadas “lenguas magnéticas” que se deben a la proyeccion en la di-
reccion de la visual de la componente azimutal del campo magnético en
tubos de flujo con twist que forman las RAs. Determinamos y estudiamos
la evolucién de una serie de pardmetros, tales como: el angulo de tilt, la
orientacién de la lfnea de inversién de polaridad (PIL), el flujo magnético
y el tamano y forma de las polaridades y de sus lenguas para un conjunto
de 25 RAs observadas entre 2004 y 2010. Modelamos la emegencia de un
tubo de flujo toroidal con distintos grados de twist y pusimos a prueba
diferentes métodos de medicion de la PIL. Finalmente, de la evolucién
de la PIL, inferimos el signo de la helicidad magnética de las regiones
comparando nuestros resultados con las predicciones del modelo.

1. Introduction

Simulations of magnetic flux-tube emergence (see Fan 2009) show that the struc-
tures need a significant amount of twist in order to survive the transit through
the convection zone and form active regions (ARs). The line of sight projection
of the azimuthal component of the magnetic field in emerging twisted toroidal
flux-tubes produce the so called magnetic tongues, which are observed in the
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field distribution in photospheric magnetograms. Luoni et al. (2011) studied the
effect of magnetic tongues in MDI magnetograms by measuring the elongation
of the magnetic polarities of several ARs. This procedure provided inconclusive
results to detect the presence of magnetic tongues in very disperse or deformed
polarities. In this work, we compute the orientation of the polarity inversion line
(PIL) as a new parameter to characterize magnetic tongues and, therefore, the
amount of magnetic helicity in ARs. Since ARs with high content of magnetic
helicity are in general the most productive, in terms of flares and CMEs, the
possible determination of the magnetic helicity properties of ARs from the very
beginning of their emergence can be a powerful forecast tool for solar activity.

2. Observations and methods

To compute the relevant AR parameters, we use longitudinal magnetograms from
the Michelson-Doppler Imager on board the Solar and Heliospheric Observatory
(SOHO/MDI) with a 96-minutes cadence. We only select ARs from which the
full emergence process is observable on the solar disk. In order to minimize
the background field contribution we select cases that emerge in areas devoid
of remnant flux from older ARs. We first compute the tilt angle, the distance
between the centers of the main polarities, and the mean size of the polarities
(as described in Lépez Fuentes et al. 2003).

We define the PIL as the intersection of the plane of the magnetogram
with the plane that best fits the magnetic field distribution (see Figure 1). The
parameters that define that plane can be obtained from the minimization of the
function:

I //S isign(az + by + ¢)B(x, y) — Blz, y)[2dS, (1)
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Figure 1. Map of a model AR showing the computed PIL (dashed line)
and the distance between the centroids of the main magnetic polarities (dot
dashed line).

where B(x,y) is the observed field in coordinates x,y of the magnetogram and
the integration is done over these coordinates. The free parameters a,b,c are
determined from the minimum value of I and the PIL is defined as ax+by+c = 0.

3. Model

We model the emergence of a twisted toroidal flux-tube as described in Luoni
et al. (2011). To test the performance of our procedure and to understand its
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dependence on the background field, we add to the synthetic magnetograms a
random noise in the range (-10G,10G).
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Figure 2.  Computed Tilt (A) and PIL angles (x), and difference between
both (o) for model ARs with positive (top panels) and negative twist (bottom
panels).

In the left panels of Figure 2, we show the evolution of the tilt angle (6),
the PIL angle (), and the difference between both (¢) in function of time steps
of the model for flux-tubes with positive and negative twists. In the right panels
we plot 6, 7, and § in function of the normalized magnetic flux.

4. Results

We apply the PIL determination method described in the previous section to
a set of 25 ARs observed between 2004 and 2010. In Figure 3 we show the
evolution of 8, 7, and J for two different ARs.

Comparing Figure 3 with the results from the model flux-tube (Figure 2),
we can infer the sign of the twist for both ARs; it is positive for AR 10664 and
negative for AR 10547. Following the same procedure for the whole set of ARs,
we are able to infer the sign of the twist in 84% of the studied cases.
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Conclusion

We study the effect of the twist in the evolution of emerging ARs observed in
photospheric magnetograms. To understand the relation between the polarity
inversion line (PIL) evolution and the twist sign, we model the emergence of a
twisted magnetic flux-tube. We analyze the evolution of the tilt and the PIL
angles for a set of observed ARs and, comparing with the model, we are able
to infer their corresponding magnetic helicity signs. From our investigation we
conclude that the characterization of the magnetic tongues can be used as an
early proxy of the magnetic helicity content of emerging ARs.
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Abstract. We report on the development of a systematic procedure
aimed to the detection of OB associations in the ESO public Near In-
frared survey VISTA Variables in the Via Léctea (VVV). Our strategy
consists in the combination of a numerical algorithm, such as the Voronoi
Tessellations, and a suitable color classification. In order to test the suit-
ability of our procedures we have analysed the area corresponding to the
VVYV field d084 which harbors the well known associations Danks 1 and
Danks 2.

Resumen. En este trabajo se muestran los avances orientados hacia el
desarrollo de una serie de procedimientos sistematicos para la deteccion
de asociaciones OB en el marco del proyecto VISTA Variables in the Via
Léctea (VVV). Nuestros procedimientos combinan algoritmos numéricos
como las Teselaciones de Voronoi, con una seleccién apropiada de col-
ores en el sistema fotométrico de VISTA y 2MASS. A fin de evaluar la
efectividad de nuestros algoritmos de deteccién hemos analizado el area
correspondiente al campo de VVV d084, el ctial contiene las asociaciones
Danks 1 y Danks 2.

1. Introduction

The new public NIR survey VVV (Minniti et al. 2010) samples 5622 deg. of
the Galactic Bulge and southern disk in 5 broadband filters (i.e. Z, Y, J,
H, and Kj). The observations, carried out in the VISTA telescope, allow the
characterization of a large number of open clusters (Borissova et al. 2011; Bica et
al. 2008), and associations. This wealth of information, provided by VVV, will
outdate many of the traditional detection techniques for young stellar objects
(YSOs). Customarily, detection techniques are based on a combination of visual
inspection and a suitable color selection. Thus, IR galactic surveys, such as
VVV (Minniti et al. 2010), in which each image samples 1.652 deg of the sky,
will require automatic tools, as the one presented in this paper.
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2. Procedures

Our technique combines a suitable color selection and a numeric algorithm. The
photometric selection is based on colors and distances when available, and it
allows to discard as much as 90% of the initial sample. Figure 1 illustrates the
photometric selection for the VV'V field d084. We have selected stars in the VVV
catalogues that for a given distance modulus have spectral types from O3 to B3.
In addition, we have avoided saturated magnitudes in the VVV catalogues by
implementing photometric transformations to the 2MASS photometric system
(Skrutskie et al. 2006). Thus, stars brighter than a limiting magnitude (typically
K, < 13.8 mag.) have been obtained from the 2MASS point source catalogue.
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Figure 1. Photometric selection of cluster candidates for the combined
VVV+2MASS sample in field d084. We have performed a photometric trans-
formation for the complete VVV field to the 2MASS system and combined
these transformed magnitudes with the 2MASS survey, in order to avoid sat-
urated magnitudes in VVV . (Left), color-color diagram, the photometrically
selected stars (the strip between the dashed lines, and those stars to the right,
with infrared excess) are then used as the input for the Voronoi Tessellations.
The stars satisfying the clustering properties required for the Voronoi algo-
rithm appear in the diagrams as black dots for stars between the two dashed
lines, and black crosses for those with infrared excess. (Right), respective
CMD for our cluster detection procedure. The magnitude K; = 12.8 has
been used as the brighter limit for VVV stars, magnitudes above that value
(gray dashed line) are obtained from the 2MASS catalogue.

Once we have selected the stellar populations which satisfy our photomet-
ric criteria, we can study the spatial distribution using a numeric algorithm.
The Voronoi Tessellations corresponds to an unique plane partition (in the 2-
dimensional case) in convex cells (Ramella et al. 2001), for which each point is
assigned to a cell, and the limits of the latter are such that each cell encloses
the area nearer to its respective point (Icke et al. 1987, and references therein).
Thus, the Voronoi tessellations allow the detection of overdensities by means of
the analysis of the cell area. Our algorithm, compares the cumulative distribu-
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tion of cell areas with a modified Kiang cumulative distribution (Kiang 1966;
Soto et al. 2013).
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Figure 2. Voronoi Tessellations, obtained from the (,b) positions, for a
selection of stars in the VVV tile d084. The algorithm performs a classifi-
cation of the stars according to their corresponding cell area in the Voronoi
tessellation; clusters of stars are then identified (black circles) and later on
the cell area distribution is used to calculate the contamination by random
fluctuations of the background of each detected cluster.

Figure 2 shows the Voronoi tessellations for the area corresponding to the
VVV field d084. Using the distance to the known clusters Danks 1 and Danks
2, we can identify several prominent cluster candidates in this field which are
consistent with previous characterization in the same field (e.g. Baume et al.
2009)

3. Conclusions

We have developed a systematic procedure for the detection of OB associations
and open clusters in the VVV survey. Our methods include a photometric
selection, which has required a detailed characterization of the photometry in
the VVV catalogues, and a numerical algorithm which allow us to separate our
cluster candidates from fluctuations of the background. This procedure has been
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calibrated using VVV observations in well known associations, such as Danks 1
and Danks 2, and will allow in the near future a homogeneous characterization
of the cluster candidates for al the VVV fields analyzed.
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Abstract. LHA 120-S 35 is a poorly studied supergiant of the Large
Magellanic Cloud which displays the Ble] phenomenon. In this work, we
present a spectroscopic descrioption of this star based on high-resolution
optical spectra (3600 to 9200 A), taken with the Du Pont Telescope at Las
Campanas Observatory (I.CO), Chile. In addition, we obtained medium
resolution K-band near infrared spectra for this object with SINFONI on
the VLT UT4 telescope at the European Southern Observatory (ESO).
The near infrared spectra show strong CO band emission. This is the
first detection of molecular emission in this peculiar star.

Resumen. LHA 120-S 35 es una estrella supergigante de la Nube Mayor
de Magallanes, pobremente estudiada, que presenta el fenémeno Ble|. En
este trabajo presentamos una descripcidn espectroscépica de esta estrella
basada en espectros Opticos de alta resolucion (3600 a 9200 A), tomados
con el Telescopio Du Pont en el Observatorio de Las Campanas (1.CO),
Chile. Ademaés, obtuvimos espectros de resolucién media de este objeto
en la banda K en el cercano infrarrojo con el espectrdografo SINFONI
acoplado al telescopio VLT UT4 del Observatorio Europeo Austral (ESO).
Los espectros en el cercano infrarrojo muestran una fuerte emisién en la
banda de CO. Esta es la primera deteccién de emisién molecular en esta
peculiar estrella.

1. Introduction

Ble] supergiants are luminous, massive post-main sequence stars exhibiting rich
low-excitation emission-line spectra dominated by Balmer lines and by narrow
permitted and forbidden emission lines of singly ionized metals. They are char-
acterized by the presence of non-spherical winds and a strong mid-IR excess at-
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tributed to thermal radiation of circumstellar dust (Zickgraf et al. 1986; Lamers
et al. 1998). Disk or ring-like structures, which provide ideal conditions for the
condensation of molecules and dust particles, have been confirmed by polarime-
try and interferometry (Magalhaes 1992; Melgarejo et al. 2001; Domiciano de
Souza et al. 2007). The physical properties of their circumstellar environments
are not well understood, so the study of Ble| supergiants is of great importance
for a deeper understanding of these rich and complex circumstellar structures.

Very little is known about the peculiar star LHA 120-S 35. Located in
the Large Magellanic Cloud, it was first identified as an emission-line star by
Henize (1956) and classified as a Ble] supergiant by Gummersbach et al. (1995)
based on the analysis of its optical spectrum (3800-5200 A) They reported the
presence of strong and complex P Cygni-type Balmer lines and permitted and
forbidden emission lines of singly ionized metals, mainly of Fe II, which are
typical features observed in stars with the Ble] phenomenon. These authors also
derived the following stellar parameters: T.;; = 22000 K, log g = 3.0, E(B-V)
= 0.06, L, = 1.6 x 10° Lo, R, = 28 Ry, and a ZAMS mass of M ~ 22 Mg,
from fitting atmospheric models to the observed continuum energy distribution
between the ultraviolet and infrared spectral regions. Recently, Bonanos et al.
(2009) presented its spectral energy distribution from 0.3 to 24 pm, showing
infrared features that confirmed the presence of dust.

2. Observations

We obtained high-resolution optical spectra with the echelle spectrograph at-
tached to the 2.5-m DuPont Telescope at LCO, Chile. The observations were
performed on 2008 November 15. The chosen instrumental configuration gave a
spectral resolution of R ~ 45000 and a spectral coverage from 3600 to 9200 A.
The data were reduced using standard TRAF tasks.

We also acquired high-quality, medium resolution (R = 4500) K-band (1.95-
2.45 pm) spectra using the Spectrograph for Integral Field Observation in the
Near Infrared (SINFONI) on the ESO VLT UT4 telescope on 2012 February
16. Data reduction was performed with the SINFONI pipeline. The IRAF task
telluric was applied and radial velocity corrections were performed.

3. Results

We present here for the first time the spectral appearance of LHA 120-S 35 in
the red part of the optical spectral range (5200-9200 A) and in the near infrared
K-band. Some preliminary results of our work in progress are reported.

Up to 5200 A the spectral description coincides with the one reported by
Gummersbach et al. (1995). Towards the longer wavelengths, the Ho line is one
of the most conspicuous features. The spectrum also shows prominent emission
lines of [O I] A\ 5577, 6300, which present a single-peaked profile. The emission
of the infrared triplet of Ca IT A\ 8498, 8542, 8662 is clearly strong and the [Ca
IT] AX 7291, 7324 emission lines are also detected. Hydrogen lines of the Paschen
series are observed in emission. On the contrary, the He T A\ 5876, 6678 and
7065 lines are seen in absorption.
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We determined the systemic velocity of LHA 120-S 35 from the permitted
and forbidden Fe II lines to Vg,s = +(310 & 6) km s~! in good agreement with
the value of +308 km s=! derived by Gummersbach et al. (1995). The FWHM
of Fe II and [Fe II] lines is about 85 km s~! and 25 km s~!, respectively.

Figure 1 (left panel) shows the Ha line, which displays a very complex pro-
file where the blue-shifted P Cygni absorption seems to be filled-in by emission.
This profile accounts for a complex structure of the wind, which is mainly char-
acterized by a fast component causing the blue-shifted P Cygni absorption with
blue edges up to about -400 km s~! and the slow component producing the -20
km s~! blue-shifted central absorption.
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Figure 1.  Left panel: Observed Ha-line profile on a velocity scale relative
to Vgys in km s~!. Center and right panels: Observed profiles of the [O I] A
6300 and [Ca I1] A 7291 lines.
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Figure 2.  The first detection of CO band head emission in the flux cali-
brated SINFONI spectrum of LHA 120- S 35. The location of the '2CO and
13CO band heads and the lines of the H I Pfund series are indicated.

The K-band near infrared spectrum of LHA 120-S 35 covers the upper series
of the hydrogen Pfund lines, which appear in emission. The data also reveal
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strong CO band emission redwards of 2.29um, which had not been reported
earlier (see Figure 2). The band heads display similar strengths, pointing to cool
molecular gas. The location of the '2CO and '3*CO emission lines are indicated
in the figure.

A future deep analysis of our spectra obtained in different wavelength re-
gions will allow us to get valuable information on the structure and especially
the kinematics within the circumstellar disk. The sets of optical forbidden lines
of [O 1] and [Ca II] have been recently discovered as relevant disk tracers of Ble]
supergiants (Kraus et al. 2007, 2010; Aret et al. 2012). From visual inspection of
the spectrum of LHA 120-S 35, the [Ca II] A 7291 line and the [O I] A 5577 line
appear to have similar widths, both of which are broader than the [O I] A 6300
line (see Figure 1, center and right panels). This would be in agreement with
what Aret et al. (2012) found for other Ble| supergiants and might be interpreted
with a Keplerian rotating disk, in which the order of location (with increasing
distance from the star) of the different line forming regions (FR) would be as
follows: 1) the [Ca II] A 7291 FR, 2) the [O I] A 5577 FR, 3) the [O I] X 6300
FR.

Furthermore, the modeling of CO bands will provide important complemen-
tary information helping to determine the global structure of the disk of this Ble]
supergiant.
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Abstract. Helium—peculiar stars display periodic variations in their he-
lium line spectrum, being the variations of the forbidden components
larger than the permitted ones.

We model the atmosphere of helium—peculiar stars considering the
presence of a magnetic field. For this, we introduce the Lorentz force
term into the equation of hydrostatic equilibrium. This model enables
us to explain partially the observed intensity variations of helium lines.
In this work we improve our model by including the helium forbidden
components and analyze the effect of the magnetic pressure on the line
profiles.

Resumen. Las estrellas peculiares en helio presentan variaciones per-
iédicas en las intensidades de las lineas de He y estas variaciones son mas
pronunciadas en las componentes prohibidas.

Modelamos la atmésfera de las estrellas peculiares en helio con-
siderando la presencia de campos magnéticos. Para ello, introducimos
el término de la fuerza de Lorentz en la ecuacién de equilibrio hidrostati-
co, lo cual nos permite explicar, en parte, las variaciones observadas. En
el presente trabajo mejoramos nuestro modelo al incluir el cdlculo de las
componentes prohibidas de helio. Analizamos el efecto del campo mag-
nético en estas lineas.

1. Introduccién

Algunas estrellas de tipo espectral B, muestran intensas lineas prohibidas de
helio, superpuestas a lineas de He permitidas. Algunos ejemplos de estas lineas
son: Hel AX 4026, 4471, 4922 y 4009 A. Estas transiciones, en realidad, no
son componentes prohibidas propiamente dichas, como las que presentan las
nebulosas planetarias y que se originan en plasmas poco densos, sino lineas de
intercombinacién que se producen en plasmas de alta densidad como lo son las
fotosferas de las estrellas B peculiares (Bp).

Algunos de estos objetos pueden presentar campos magnéticos intensos (~
1K G) y variables, con perfodos del orden de unos pocos dias (Bohlender et al.
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1987; Borra et al. 1983)). Las variaciones magnéticas en general presentan el
mismo perfodo que las variaciones fotométricas y espectroscopicas.

Nuestro trabajo estd orientado a analizar como la presencia de un campo
magnético variable puede favorecer la formacién de regiones de alta densidad,
lo cual explicarfa en parte las variaciones de intensidad de las lineas de helio
observadas.

2. Modelos

Los efectos de la fuerza de Lorentz en las lineas de H han sido estudiados tedri-
camente por Carpenter (1985); LeBlanc et al. (1994); Valyavin et al. (2004), y
observacionalmente reportados en estrellas Ap por Kroll (1989); Valyavin et al.
(2005); Shulyak et al. (2007).

En este trabajo modelamos particularmente la atmésfera de una estrella
Bp. Los pardmetros fundamentales que hemos usado son: temperatura efectiva,
22000 K; abundancia de helio, 28 %; log g, 4.0 dex, radio estelar, 5,6 R . Consid-
eramos al campo magnético como generado por un dipolo ubicado en el centro
de la estrella. Calculamos la distribucién de densidad de masa para distintas
intensidades de campo magnético, entre 100 y 3000 G, con la fuerza de Lorentz
dirigida hacia el interior y hacia el exterior de la estrella.

Para modelar la atmosfera utilizamos el cédigo desarrollado por Rohrmann
(2001); Rohrmann et al. (2002), al que hemos adaptado para incluir los efectos
de la presion magnética (Vallverdd et al. 2007) en la gravedad efectiva (gesy)
(Valyavin et al. 2004).

La componente prohibida de la linea de He fue modelada con la expresion
dada por Griem (1968) y Gieske & Griem (1969):

Pp w PR w
7 -y o4 i
R e BN 5 Wy W e vy iy Wy

donde w es el ensanchamiento de la linea por efecto Stark, A, la longitud de onda
de la linea permitida, y d es el desplazamiento de la linea prohibida respecto
de la permitida. Pp y Pr son los pesos de las lineas permitida y prohibida,
respectivamente.

Los w son calculados por interpolacién lineal, mientras que los pesos Pp
y Pr son estimados para reproducir la relacién de intensidades entre las lineas
permitidas y prohibidas observadas en este tipo de objetos. Para determinarlos
hemos usado espectros de la estrella HD 125823 (a Cen).

3. Resultados

A modo de ejemplo mostramos los perfiles obtenidos para la linea Hel 4922
A y su componente prohibida. En la figura 1 se muestra el perfil normalizado
calculado con ausencia de campo magnético y con un campo de 1000 G. Se
considerd la fuerza de Lorentz dirigida en direccién hacia el interior y el exterior
de la estrella.

En la figura 2 se muestra la diferencia entre la linea calculada con campo
magnético y sin campo magnético. Fn este grafico se hace mas notorio el efec-
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Figura 1.  Perfil normalizado de la linea Hel 4922 v su componente pro-
hibida. La linea sélida corresponde a un modelo sin campo magnético, y las
punteadas a modelos con la fuerza de Lorentz dirigida hacia el exterior de la
estrella y hacia el interior.

to del campo magnético sobre el nicleo y las alas del perfil, y como varfa el
comportamiento seglin la direccién de la fuerza de Lorentz. Se observa que las
variaciones son mayores cuando la fuerza de Lorentz apunta hacia el interior de
la estrella.

4. Conclusiones y trabajo futuro

La presencia de un campo magnético explica en parte la variacién de intensidad
en las lineas de helio, pero estas variaciones parecen estar mas afectadas por
cambios en las abundancias quimicas (Vallverdd et al. 2007).

Por otra parte, la intensidad de una linea y la de su componente prohibida
depende de la intensidad de oscilador de cada transicién. En un futuro pen-
samos estudiar como los campos magnéticos afectan la composiciéon quimica de
la atmésfera y las fuerzas de oscilador a fin de modelar mejor la relacién de
intensidades entre las componentes de las lineas.
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Abstract. Runaway, massive stars are not among the most numerous.
However, the bow shocks built by their supersonic movement in the inter-
stellar medium have been detected in the infrared range in many cases.
Most recently, the stellar bow shocks have been proposed as particle ac-
celeration sites, as radio data analysis at high angular resolution have
shown. We present results of different manifestations of the stellar bow-
shock phenomenon, revealed from modern IR databases.

Resumen. Las estrellas masivas fugitivas no son de las mas numerosas.
Sin embargo, los bowshocks formados debido a su movimiento superséni-
co en el medio interestelar han sido detectados en el rango infrarrojo
en muchos casos. Muy recientemente, estos bowshocks estelares fueron
propuestos como sitios de aceleracion de particulas, como lo sugiere el
analisis de datos de alta resolucion angular a bajas frecuencias de radio.
Se presentan aquf resultados de distintas manifestaciones relacionadas
con bowshocks estelares, revelados a partir de las bases de datos IR mas
modernas.

1. Runaway stars

The seminal studies on stars with high velocities (vi« % tens of km s~!) were
carried out during the ’50s by A. Blaauw and collaborators. Among other find-
ings, they pointed out that an important number of early-type stars (O-B5)
move faster than the surrounding objects. The motion of some of them could
be interpreted as if the stars are escaping from their parental associations: see
Blaauw & Morgan (1954) and the case of the stars AE Aur and p Col. The
name ‘runaway stars’ was thus coined by Blaauw (1961), who, together with
Zwicky (1957), suggested that the velocity kick could be given by a supernova
companion in an originally binary system. In those first studies, the velocity
distribution of OB stars with v, up to ~ 30 km s™! was reasonable fitted by a
gaussian, but an important number of stars with greater velocities failed the fit.
After compiling proper motion information of O stars up to 2 kpe, Stone (1979)
concluded that there were two stellar populations: one of low spatial velocities
(below 25 km s71) and the rest with higher velocities (see Figure 1). He fitted
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both velocity distributions with gaussian functions. Very recently, Tetzlaff et al.
(2010) carried out a comprehensive study on Hipparcos stars, and built a cata-
logue of runaway stars. Following former ideas, the authors fit spatial velocity
distributions to the catalogued objects!.

Figure 1.  Velocity frequency functions for the two groups of O stars up to
2 kpe; L: low velocity stars, H: high velocity stars (Stone 1979).

The input sample of Tetzlaff et al. (2010) consisted of a database of thou-
sands of stars up to 3 kpc from the Sun. By computing runaway star proba-
bilities, the authors catalogued a 27% of runaways throughout the sample. The
importance of this study lies on the extent and uniformity of the sample, which
is not biased by spectral type or visual magnitude, like previous ones.

Conclusive evidences that at least two different mechanisms operate in na-
ture to ‘kick’ a star have been presented (e.g., Hoogerwerf et al. 2000). The
processes are referred as the Binary Supernova Scenario (BSS) and the Dynam-
ical Ejection Scenario (DES). In the last years, extensive N-body simulations
have been carried out, that could explain the observed ejection rate solely by
the action of close gravitational encounters (see Perets & Subr 2013 and refer-
ences therein). The knowledge of the exact multiplicity status of the runaway
star is crucial to test its origin?. More realistic results will be obtained as long
as forthcoming instruments allow deeper studies.

Runaway stars can be used as tools to trace galactic structure. Silva &
Napiwotzki (2013) have shown, with a local sample of high-latitude runaway
stars, that an analysis of the birthplaces help to map the spiral arms and deter-
mine galactic dynamics. The method will be terribly powerful when instruments
like Gaia come to play.

"We will not consider here the so-called hypervelocity stars, which are originated in three-body
encounters that include a high mass black hole as the Galactic center one.

2As Virpi Niemela likes to say: ”with evidence at hand, it is ussually straightforward to state
that a star is a binary, but it is more than difficult to ensure that is single”.
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2. Stellar bow shocks: theory and observations

A star moving through a slower interstellar medium will form a thin layer of
swept-up gas. An early-type star, that has developed strong stellar winds (OB
or Wolf-Rayet star) will stack matter on a thicker layer.

If the stellar motion is supersonic with respect to the ambient gas velocity,
shock waves are produced. A discontinuity surface is formed, and two shock
fronts in opposite directions. A ‘forward’ shock in the direction of the stellar
motion travels with a velocity similar to the stellar velocity. A ‘reverse’ shock
from the discontinuity to the star has a velocity of the order of the stellar wind
terminal velocity, which can be, in some cases, a few thousands of km s~
In Figure 2 we show a simplified scheme of the situation. The width of the
discontinuity will depend on the cooling process: adiabatic, radiative or a mixed
case. lIdeally, four regions can be identified: the closer to the star with free
wind, that of shocked wind (where the reverse shocked has passed), the shocked
ambient matter region and the not-yet-disturbed ISM region.

Shocked
/——’__—\—\
- s

/ Shocked

Discontinuity —— wind

Stellar wind

Figure 2.  Scheme of a stellar bow shock generated by a star with supersonic
motion related to the ambient media. The different regimes are shown. The
green vector represents the stellar velocity.

The matter surrounding the stars is piled-up in a feature that resembles the
sea foam which is pushed by the bow of a ship, from where the stellar bow shock
takes its name. For the faster stars, it resembles a cometary tail.

The arc-shaped structure moves in the same direction of the stellar velocity
vector. The stellar winds are confined by the ISM pressure. The point where
the momentum of the wind balances that of the ISM is defined as the stagnation
point Rp.

The shocked ISM heats the swept-up matter, and the dust re-radiates
strongly as an excess at MID and FIR wavelengths. Consequently, stellar bow
shocks of massive, early type stars are revealed at infrared frequencies. In Figure
3 we present the infrared emission from a stellar bow shock produced by the run-
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away star HD 77581, better known as Vela-X1, a HMXB formed by a B0.5 Tae
star (Prinja & Massa 2010) and a compact object. The IR images are part of the
Wide-field Infrared Survey Explorer (WISE, Wright et al. 2010). The structure
is detected at the observed bands 1 to 4 (respectively centred at 3.4, 4.6, 12, and
22 pm). Since the heat can be enough to ionise the gas, some bow shocks are
also seen at the Ha emission line (like this one, Kaper et al. 1997) and radio
continuum. The dust contains policyclic aromatic hydrocarbons (PAHs) with
emission features at some WISE bands (1 and 3). The features are excited by
non- ionizing UV photons from the stellar radiation field and the dust becomes
bright. The stellar UV field also ionizes the interstellar gas, which de-excites via
recombination lines like Brae (WISE band 2). The WISE band 4 is sensitive to
emission from warm dust.

From the IR images it is possible to derive the density of the ISM, by
measuring the distance from the star to the shock, once the stellar velocity, the
mass loss rate and the wind terminal velocity are known.

L U a4

Figure 3.  Field of HD 77581 (Vela-X1): emission in WISE bands 1 (3.4
pm), 2 (4.6 pm), 3 (12pum) and 4 (22 pm), from left to right. The bow shock
feature and the star HD 77581 are seen at all bands. The star can be better
identified at band 3, close to the bow shock and to the south.

There is much theoretical work carried out on bow shock dynamics (see
references in Peri et al. 2012, and del Valle and Romero 2012, for instance). The
first attempts considered 1-D modelling, a thin-shell, uniform density. Gradually,
they included density gradients, misaligned winds, slow and fast winds, fluid
instabilities, clumped winds, (non-uniform) magnetic fields, rotating flows, etc.
To cite a few, Gustafsson et al. (2010) built 3D models of interstellar bow shocks
propagating in a homogeneous molecular medium with a uniform magnetid field.
The authors found that the bow shock shape depends strongly on the orientation
of the magnetic field, and could reproduce Hy emission lines detected from the
bow shock of the source OMCI.

Cox et al. (2012) carried out 2D hydrodynamical simulations of interactions
between the ISM and the circumstellar medium to analyze how the morphology
of the bow shock varies with stellar wind and ISM parameters. They used a
model to describe bow shocks around AGB stars as seen by data obtained with
the Herschel space telescope.

Acreman, Stevens and Harries (2013) made use of hydrodynamical mod-
elling and Monte-Carlo radiative transfer calculations to find the radiation in-
fluenced region around a runaway early-type star. The authors generated IR,
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Ho and radio observables and obtained a good match between synthetic and
real images.

Despite detailed studies on individual 'famous’ stars with bow shocks, or
clusters rich in early-type stars (i.e. Vela X-1: Kaper et al. 1997; Cyg OB2:
Kobulnicky et al. 2010; BD+43° 3654: Comerén & Pasquali 1998, to quote a
few), one can still ask basic questions like in which scenarios (ISM and star) a
bow shock is formed, how it evolves or under which conditions it is detected.
A crucial issue is how observations fill in theoretical developments or, more
precisely, how models fit the data? Undoubtely, the study of a large-enough
sample of such objects will bring the answers closer, and allow to perform real
statistics.

3. Stellar bow shock surveys

After the outstanding view of the sky by the IRAS satellite, Noriega-Crespo et
al. (1997) analized the infrared emission from the surrounding field of about 60
early-type stars. The angular resolution of the data was ~ 1’. The emission was
classified as diffuse, bubble- or bow-shock like. The authors presented results of
around 20 stellar bow shock candidates among the total sample.

Following IR space telescopes improved the data angular resolution, like the
case of the Midcourse Space eXperiment (MSX, 18”7 Egan et al. 2003). The
IRAS (all-sky covering) successor was the Wide-field Infrared Survey Explorer?.
WISE observing bands resolutions were 6.1, 6.4, 6.5, 12" respectively. The
sensitivity resulted in hundreds of times better than that of IRAS. The telescope
was active from December 2009 to February 2011. In early 2011 the WISE team
published a first data release encompassing observations towards 57% of the sky.

At the same time, a large database of runaway stars was made publicly
available: the catalogue of young runaway Hipparcos stars within 3 kpc from
the Sun already mentioned (Tetzlaff et al. 2010). From an initial sample of
7663 stars, the authors compiled information on proper motions, parallaxes,
spectral types, radial velocities and estimate distances, ages, spatial velocites,
and aggregate membership. After a probabilistic study, by means of mainly
computed velocities, they converged on a catalogue of runaway stars candidates
of about 2400 objects.

Taking into account two kinds of samples, the one of Noriega-Crespo et al.
(1997), and the Tetzlaff et al. (2011) catalogue, Peri et al. (2012) conducted
a systematic search of stellar bow shocks. The first list had already detected
IR stellar bow shocks, so the main goal was to compare IRAS data with WISE
data. In many cases the classification of stellar bow shock remained, and also
new bow shocks were discovered. For the second sample, the authors seeked
to test the theoretical assumption that the runaway stars generate observable
stellar bows shocks. For the first list, that of Noriega-Crespo et al., they found
14 of the IRAS bow shocks in WISE, and 4 more mixed, through WISE and
MSX data; the rest had no new IR data, or no bow shock. For the second

®Funded by NASA; contributing institutions: UCLA, JPL, IPAC/Caltech, UC Berkeley, SDL,
BATC.
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sample (only stars of spectral types from O to B2, in total 244), they found
17 bow shocks, 80 objects with no data on WISE, and 147 with no bow shock.
Results on the first list confirm the already observed bow shocks, and brought
some new examples. Those of the second list showed that about a 10% of the
sources had an associated bow shocks. But probably the most important result
was the confirmation that the stellar bow shocks can form ot not, anf if they
form they can have different structures. This conclusion can be analized looking
at the IR images and the several parameters that caracterize all the stellar bow
shocks candidates. This issue has been studied through numerical simulations
by Comerén and Kaper (1998) and seems so far that the observations correlate
with the existing models very well.

E-BOSS bow shocks are depicted in Figure 4. On March 2012 the WISE
team published IR images and data of the remaining sky (43%). The second
version of E-BOSS is under way, and it will include results on the search at the
WISE second release database.

4. Bow shocks as particle acceleration regions

Nearby windy stars with supersonic motion relative to the ISM, particles can
be accelerated up to relativistic velocities via first order Fermi mechanism by
repeatedly crossing the discontinuity surface (Bell 1978). It can be demonstrated
that protons easily diffuse towards the 'tail’ of the bow shock, but that is not
the case for the -less-massive- electrons.

The shock wave compresses the gas. The magnetic field is coupled with
the gas, and increases its energy density. Consequently, the magnetic field is
much amplified at the post-shock region, where the shock wave is stronger (o
wind terminal velocity) (e.g. Longair 1997). The interaction of the relativistic
electrons with the post-shock B field will give rise to synchrotron radiation,
detectable at radio wavelengths. In Figure 5 we represent the scenario: the ISM
magnetic field Bigy, the amplified field at the post-shocked region (B’), the
electrons gaining energy by crossing the discontinuity surface, and the protons
diffusing outwardly.

To look for signatures of synchrotron emission we carried out radio inter-
ferometric observations toward the field of the O4 supergiant BD +43° 3654
(Benaglia et al. 2010). Comerén & Pasquali (2007) had proposed that this is
a runaway star from the Cyg OB2 association, and found a bow shock feature
at MSX images. The radio data were taken at two bands: 1.4 and 4.8 GHgz,
and the bow shock was detected at both of them. A spectral index map and
its corresponding error map were then built (see Figure 6). The average value
of the spectral index resulted in ~ —0.4, consistent with non-thermal emission.
Conclusive evidence of pure synchrotron emission will confirm the presence of
a relativistic electrons population. These particles will also be involved in high
energy processes.

Later observations with the Giant Metrewave Radio Telescope at 0.61 and
1.25 GHz by Brookes et al. (2013) confirmed the former results.

If the radio emission is mainly produced by synchrotron processes, one can
use the measured radio flux and spectral index as input for a model of the SED.
Del Valle & Romero (2012) showed that the bow shock of a star like ¢ Oph,



Runaway stars and the ISM

HIF 15518 HIP 25930 x HIF 17353

HIP 25023

HIF 75095

3 ™
HIP 33552 NP 119530 HIP 784D

HIF Bi27F HIF 02171

Do

HIP 11E31
| HIP 2036

BIDY 4333004 HIF 22733 HIF 3as3n

Figure 4. WISE images of the E-BOSS.vl members (Peri et al. 2012).
Vectors: proper motions from Hipparcos (thicker) and corrected for the ISM
Galactic rotation. The star name is given in the top right corner.
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Figure 5. Regions of particle acceleration up to relativistic energies: the
star (in blue), the free stellar wind (blue arrows); the shocked wind region
(light yellow), the shocked ISM region (pale orange). ’p’ is for protons, and
‘e’ for electrons. The interstellar magnetic field Bigyr is represented by the
smaller green arrows. This magnetic field is amplified at the post-shocked
region, as B'.

0.080

+44°05- iy B 44705
A [

o
o

soa

0.060

) 0.040

0.020

&
5
]
SP INDEX

Declination (12000)

Declination (J2000)
SP INDEX

e

-0.40

+o1- B +o1}- -

L L L L
20833750° 40* 30° 20° 20"33750° 40% 30° 20°
Right Ascension (32000) Right Ascension (J2000)

Figure 6. Spectral index map and spectral index error map of the radio
emission associated with the stellar bow shock of BD+43°3654 (see Benaglia
et al. 2010).

detected at WISE bands, could produce, under certain conditions, high energy
emission measurable by forthcoming instruments like the Cerenkov Telescope
Array (see Figure 7).

Another way to look for non-thermal emission is by means of X-ray data
analysis. Lopez-Santiago et al. (2012) studied the fields of the E-BOSS candi-
dates through XMM-Newton observations. They detected the star HIP 24575
(AE Aur), but also an XMM source, BS, on the position of the bow shock (see
Figure 8). They showed that the BS emission could be fitted by a non-thermal
component.
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Figure 8.

In red: WISE 12.1pm image. In yellow: XMM-Newton EPIC
emission in the keV bands 1 — 8 (right), and 0.3 — 8 (left).

5. Further studies

Detailed studies on stellar bow shocks, either planned or under way, include the

followings:

e Carry out bow shock searches around stars with spectral types different
from O-B2;

e Perform statistics over the full (final) bow shock candidate catalogue;
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e Improve 3D modelling adding magnetohydrodynamics, thermal radio emis-
sion, and wind and ISM inhomogeneities;

e Implement dedicated observations toward the bow shocks with signs of
non-thermal radio emission;

e Look for polarised radio emission from bow shocks to confirm synchrotron
origin.
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Abstract. Based on 2CO(2-1) and *CO(2-1) line observations ob-
tained with the APEX telescope, we investigate the molecular gas dis-
tribution in the environs of the infrared dust bubbles S21, S22, and S 23
identified by Churchwell et al. (2006) (ApJ 649, 759 , 2006). This study
allowed us to find molecular shells linked to the bubbles, and to estimate
their distances, excitation conditions, masses, and ambient densities. A
search for young stellar objets in IR point source catalogs applying spe-
cific criteria, revealed active areas of star formation coincident with the
molecular envelope.

Resumen. Utilizando observaciones de las lineas 2CO(2-1) y 13CO(2-
1) obtenidas con el telescopio APEX, analizamos la distribucién del gas
molecular en el entorno de las burbujas infrarrojas de polvo S21, S22, y
S 23 de la lista de Churchwell et al. (2006) (ApJ 649, 759 | 2006). Este estu-
dio nos permitio identificar cdscaras moleculares asociadas a las burbujas,
y estimar sus distancias, condiciones de excitacién, masas y densidades
ambientales. Una bisqueda de objetos estelares jévenes en catdlogos de
fuentes puntuales infrarrojas, aplicando criterios especificos, revel6 dreas
de formacion estelar activa coincidentes con la envoltura molecular.

1. Introduction

Churchwell et al. (2006) identified more than 300 full or partial bubbles in the
GLIMPSE images at 8 ym. These infrared dust bubbles are highly concentrated
towards the Galactic Plane, have sizes of 1'-3/, show a filamentary appearance,
and display smaller IR bubbles in their borders (Churchwell et al. 2006, Dehar-
veng et al. 2010). About half of them coincide with classical and ultracompact
Hir regions, and massive stars.

We report on a molecular line study towards the IR dust bubbles S 21, S22,
and S23. Our work aims to investigate the characteristics of the molecular gas
linked to the bubbles, estimate their distances, and look for the presence of
young stellar objects.
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Figure 1. Left panel: *CO(2-1) line emission averaged in the interval [~
48.2,-42.5] km s~! showing the molecular gas linked to S22. Intensities are
expressed as main-beam brightness-temperatures 7). Contour lines are 2.5,
4,6, 8, 10, 12, and 14 K. Right panel: Overlay of the emission at 8 pum (color
scale) and '3CO (contours).

2. Line data

To accomplish this study we mapped the molecular emission in the 2CO(2-1)
and ¥CO(2-1) lines in a region of 8/0x11/0 in size centered at RA.,Dec.(J2000)
— (16"53™, —44° 27'30""), using the Atacama Pathfinder EXperiment (APEX),
located in the north of Chile. The data were taken in the on the fly mode. The
data have an angular resolution of about 28" a velocity resolution of 0.33 km
s7! and an rms noise of 0.5 K. Data cubes at each transition were obtained.
Only *CO(2-1) images are shown here since 2CO(2-1) images display quite
similar spatial distributions.

3. Results and conclusions

To investigate the molecular gas distribution we analyzed the data cubes.

S 22. This open bubble is 1702 in radius. Mercer et al. (2005) identified an
IR stellar cluster which may be responsible for the formation of the bubble. The
left panel of Fig. 1 shows the emission distribution of the 13CO line in the range
[-48.2,-42.5] km s~!. The right panel displays an overlay of the IRAC/GLIMPSE
emission at 8 um in color scale and the same CO contours. The ¥CO emission,
as seen in the left panel, reveals a shell structure encircling the IR emission. The
strongest CO emission limits with the bright 8 gm emission border.

S 23. This complete bubble, 1’94 in radius, includes the bubble S22 in its
northern border. The analysis of the CO data reveals that molecular gas linked
to the bubble is present in the interval [-49.7,-44.3] km s~!. The left image
of Fig. 2 shows the emission at —46.8 km s~!, where the eastern and southern
sections of a molecular shell-like structure are better defined. S22 coincides with
the northern section of the shell and probably developed in the northern part
of the S23’s partial shell. The correlation of the CO gas with the 8 um IRAC
emission is shown in the right panel. There is an excellent spatial coincidence
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in the eastern and southern section of S23. On the contrary, the agreement in
the western section is poor.
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Figure 2. Left panel: >CO(2-1) line emission at —46.8 km s~! in contours
and color scale showing the gas linked to S23. Contour lines are 1.1, 2, 4, 6,
8, and 10 K. The square indicates the location of S22. Right panel: Overlay
of the 3CO(2-1) contours and the emission at 8 ym (color scale).
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Figure 3.  Left panel: Overlay of the *CO(2-1) line emission at —45.2 km
s~! in contours indicating the gas related to S21 and the emission at 8 ym
(color scale). 13CO intensities are expressed as T},,. Contour lines are 4, 5, 6,

7, and 8 K.Right panel: Overlay of the *CO(2-1) line emission at —43.4 km

s~! in contours and the emission at 8 um (color scale). Contour lines are 4,

5,6, 7, and 8 K.

S 21. This complete bubble is 0/74 in radius. The B3-star HD 329056 ap-
pears projected onto its center. CO emission linked to the bubble was identified
in the velocity range [-47.0,-42.5] km s~!, and conforms an almost complete
shell structure. The emission at v < —44.6 km s~! surrounds the northwestern
section of the bubble, while emission at v > —44.5 km s~ encircles the southern
and eastern section. Fig. 3 displays overlays of the 1*CO contours at —45.2 and
~43.4 km s~! and the emission at & zm in color scale.

Emission at 24 ym from MIPSGAL (Carey et al. 2005) is present inside the
bubbles, indicating the existence of warm dust (e.g. Watson et al. 2008).
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Adopting a mean velocity of ~46 km s~! for the molecular gas associated
with the three bubbles, the circular galactic rotation model by Brand & Blitz
(1993) predicts kinematical distances of 3.7 or 12.3 kpe. Bearing in mind that
the detection rate for bubbles at 8 ym peaks at a distance of 4.2 kpe, within
an horizon of 8 kpe, we adopt the near kinematical distance of 3.7£0.8 kpc for
these bubbles.

Table 1 lists the Hs column densities, molecular masses and original ambient
densities estimated for the bubbles adopting a distance of 3.7 kpc and using
standard methods.

These bubbles are conspicuous structures surrounded by massive and dense
environments. Their molecular shells make them interesting sites to look for
signposts of triggered star formation activity (e.g. Deharveng et al. 2008). To
investigate the presence of active star formation in these bubbles, we applied
specific criteria to the IR point sources listed in the TRAS, MSX, 2MASS, and
Spitzer catalogs to extract young objects. Examples of recent star formation
signposts identified towards S22 are the source IRAS 16492-4421, classified as an
UCHII and detected at v = —45.5 km s~! in CS (Bronfman et al. 1996), an MSX
source, and 7 Spitzer sources classified as MYSO and YSOs, respectively. These
sources are projected onto the molecular envelope that encircles the bubble.

Bubble | Mean Ngs Mo n
1022 em=2 | 103 My | em™3

S21 3.0 5.0 4000
S22 3.0 7.0 5000
S23 2.5 10.0 2800

Table 1.  Molecular masses and ambient densities.
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First EVLA radio observations towards two TeV sources:
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Abstract. We report on the first Jansky (Expanded) Very Large Ar-
ray (JVLA) radio observations at 1.4 GHz towards two 7-ray sources:
HESS J1809—193 and HESS J1825—137. These TeV sources have been
associated with two young pulsars PSR J1809—1917 and PSR J1826—1334,
which in turn power pulsar wind nebulae (PWNe) detected in the X-ray
domain. For HESS J1825—137, the new radio image reveals faint ex-
tended emission around the pulsar, which might be interpreted as the
radio counterpart of the PWN observed in X-ray. On the contrary, for
HESS J1809—193 the radio image does not show any evidence of a radio
PWN down to a noise level of 0.09 mJy/beam.

Resumen. Presentamos las primeras observaciones realizadas con el in-
terferémetro Jansky (Expanded) Very Large Array (JVLA) en la frecuen-
cia de 1.4 GHz en direccion a dos fuentes de radiacion v: HESS J1809—193
y HEESS J1825—137. Iistas fuentes han sido asociadas con dos jévenes pul-
sares PSR J1809—1917 y PSR J1826—1334, los cuales a su vez dan origen
a nebulosas de viento de pulsar (NVPs) que han sido detectadas en rayos
X. En el caso de HESS J1825—137, la imagen de radio muestra la existen-
cia de emision extendida alrededor del pulsar, la cual podria representar
la contraparte en radio de la NVP observada en el rango de los rayos X.
Para HESS J1809—193 los nuevos datos en radio no muestran ninguna
evidencia de NVP por encima del nivel de ruido de 0.09 mJy/beam.

1. Introduction

HESS J1809—193 and HESS J1825—137 are two extended and asymmetric TeV
sources detected in the vicinity of two young pulsars (age <50 kyrs), namely
PSR J1809—1917 and PSR J1826—134 (Aharonian & HESS coll. 2005, 2007),
both of which are possibly associated with spatially resolved X-ray pulsar wind
nebulae (PWNe) (Kargaltsev & Pavlov 2007; Pavlov et al. 2008). These pulsars
are energetic enough to power the very high energy sources. It was therefore
proposed that HESS J1809—193 and HESS J1825—137 are plausible candidates
for TeV y—ray PWNe. However, their association with the X-ray nebular emis-
sion is not firmly determined yet. If it were the case, the HESS J1809—193/PSR
J1809—1917 and HESS J1825—137/PSR J1826—134 systems would constitute
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two new cases in which the centroid of the y— ray emission is offset from the
pulsar. Recently, HESS J1825—137 has been detected by the Fermi-Large Area
telescope in the GeV energy range showing both, morphological similarity and
spectrum continuity with the H.E.S.S. data (Grondin & FERMI Coll. 2011).

For both sources the offset and the asymmetric nature of the emission have
been attributed to inhomogeneities in the interstellar medium (ISM), in both
cases denser to the north of the pulsars. Thus, an asymmetric reverse shock
from still undetected supernova remnants (SNRs), may have compressed and
distorted the PWN; resulting in a crushed PWN (Blondin et al. 2001).

Up to date no clear counterparts to the high energy emission have been
identified in the radio domain.

In this paper we report on new deep radio observations carried out with the
Jansky Very Large Array (JVLA) of the whole region spanned by both HESS
sources. The goal of this work is either to detect the synchrotron emission from
the relic electrons of the crushed PWN or to discover other potential energetic
objects as alternative candidates to accelerate particles. In addition, we analyze
the molecular material searching for inhomogeneities that may have affected the
expansion of the still undetected SNR shocks and/or would be good targets to
produce y-ray emission through hadronic mechanisms.

2. Observations

The radio observations towards HESS J1809—193 and HIESS J1825—137 sources
were performed with the Jansky (Expanded) Very Large Array at 1.4 GHz in
its C configuration using 1 GHz of bandwidth and recording four polarization
products. The data were obtained on 5 and 18 February 2012 for a total of 1.5
hours observing time on each TeV source. The final angular resolution of both
images is about 15” and the rms noise is 0.09 mJy/beam.

The molecular gas around the TeV sources has been analyzed on the basis
of data extracted from the '2CO survey by Dame et al. (2001) and from the
13CO data of the Galactic Ring Survey (Jackson et al. 2006).

3. Results

3.1. HESS J1809-193

Figure 1 shows the EVLA image in the region of the TeV source. The best fit
position and 68% significance circle of HESS J1809—193 are indicated by a plus
sign and a circle, respectively. These new radio observations improve by more
than an order of magnitude the sensitivity of previous radio images. However,
no trace of radio emission associated with the X-ray PWN is evident.

The fact that this y-ray source is located in a complex region, where se-
veral SNRs and HII regions are present, led us to inspect the distribution of
the molecular gas looking for high-density clouds as an effective target for rela-
tivistic electrons to generate y—ray emission through an hadronic mechanism.
We found a molecular cloud in the vicinity of HESS J1809—193 at a kinematic
distance compatible with that of the pulsar (4 kpe, as estimated from the dis-
persion measure). Assuming that all objects not only are close in the plane of
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the sky, but also at a comparable distance, we can roughly estimate the den-
sity of the molecular cloud in ~ 100 ecm™2. From the observed y-ray flux of
HESS J1809—193, the required density of matter in the v-ray production for an
hadronic origin is ~ 200 cm™? (with an acceleration efficiency of hadrons ~ 2%
and a SN power of 105! erg.). Therefore, the identified molecular feature does

not seem to be a good target responsible for the very high energy emission.

Figure 1. EVLA image towards HESS J1809—193. The green circle indi-
cates the 68% significance TeV emission and the plus sign the best position
of the source centroid. The PSR 1809—1917 is marked with a yellow point.

3.2. HESS J1825-137

Figure 2 right shows a large field in direction of HESS J1825—137. Also in this
case, the circle and the plus sign indicate the 68% significance and the best fit
position of the TeV source. From this figure it can be seen that the only bright
radio source in the region is the HII region G11.03+0.06, to the north of the field
of view. A close-up of the region towards PSR J1826—1334 reveals extended
faint radio emission to the east and a broken tail towards the south. Future
observations with higher angular resolution are planned to further analyze the
nature of this emission.

From the inspection of the molecular gas distribution in the region, we found
a molecular clump located in the vicinity of HESS J1825—137 at a distance
compatible with that of PSR J1826—1334 (4 kpc, estimated from the dispersion
measure). We derived for this molecular cloud a density of ~ 400 cm™2, dense
enough to generate the very high energy emission hadronically, since the required
density matter for the v-ray flux production for this TeV source is about 100

cm

4. Summary and future work

For HESS J1825—137, the JVLA radio image has revealed faint extended emis-
sion towards the east and south of the pulsar, which can be interpreted as the
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Figure 2.  Left: EVLA image towards HESS J1825—137. The circle (68%
significance) and the plus sign indicate the extension and the best fit position
of the TeV source, respectively. The PSR J1826—1334 position is marked
with a cross. Right: A close-up of the region around the PSR J1826—1334.

radio counterpart of the PWN observed in X-ray. Its nature will be confirmed
with planned higher angular resolution JVLA observations.

For HESS J1809—197, the high sensitivity of our new radio images have not
revealed any evidence of a radio PWN as a counterpart of the X-ray emission
down to a noise level of 0.09 mJy/beam. From the analysis of the environmental
conditions in its surroundings, we find that the density of the interstellar matter
is not enough to generate the very high emission of this TeV source through an
hadronic mechanism. The origin of the TeV emission is, therefore, still an open
question.
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Abstract. G 126.1-0.8-14 is a molecular shell located in the Orion arm,
at a distance of about 1 kpc. The HII region Sh2-187 is located over the
border of this shell. Previous works show that Sh2-187 is a small (~ 97)
and young (~ 2 x 10° yr) ionized region that shows signs of recent star
formation in its surroundings. On the other hand, based on color criteria,
we have found several infrared (MSX and IRAS) sources candidates of
being young stellar objects (YSO) or ultracompact HII regions (UCHII)
located projected onto the shell. In this work we present an analysis of
the possible origin of G 126.1-0.8-14 and its possible roll in the formation
of new stars.

Resumen. G 126.1-0.8-14 es una céscara de gas molecular ubicada en
el brazo de Oridn, a aproximadamente 1 kpc de distancia. Sobre el bor-
de de la cascara se encuentra la regién HIT Sh2-187. Trabajos previos
muestran que esta regién es pequefia (~ 9') y jéven (~ 2 x 10° afos), y
presenta evidencia de formacion estelar activa en sus alrededores. Por otro
lado, a partir de un anadlisis de fuentes infrarrojas IRAS y MSX, hemos
detectado que sobre la cdscara se localizan varias fuentes candidatas a
objetos estelares jovenes y regiones HII ultracompactas. En este trabajo
presentamos un estudio de la cdscara de CO, su posible origen, y su rol
como generadora de nuevas estrellas.

1. Introduction

The interstellar medium (ISM), far from being homogeneous, it is riddle with
loops, shells and cavities. The origin of most of these structures is related to the
action of massive stars, which, via their strong winds, high radiation fields, and
supernova explosions, strongly perturb their surroundings. As a consequence of
this interaction, shell-like expanding structures are created around these stars.
As these structures evolve, gravitational instabilities can take place in the swept-
up gas, which can fragment creating condense clumps that eventually may be-
come new stars (Elmegreen & Lada 1977). In this work we present an analysis
of a shell-like structure observed in the area of the HII region Sh2-187.

183



184 Cichowolski et al.

2. Results and discussion

2.1. Main parameters of the CO shell

An inspection of the 12CO(1-0) emission distribution in the area of the HII re-
gion Sh2-187 shows that besides the cloud where the region is embedded (Joncas
et al. 1992), Sh2-187, located at (I,b) = (126268, —0°82), is seen projected onto
the densest part of a well defined larger shell. Figure 1 shows the CO emission
distribution in the velocity interval from —8.9 to —17.9 km/s. The data was taken
from the Five College Radio Astronomical Observatory (FCRAO) CO Survey
of the Outer Galaxy (Heyer et al. 1998), and have an angular resolution of 1.
We adopt for the region the distance given for Sh2-187 in the work presented by
Russeil et al. (2007), D = 1440 + 260 pc. The effective radius of the shell is 075,
or 12.5 pc at the adopted distance. The systemic velocity of the structure, de-
fined as the velocity where the shell is best defined, is Viys = ~13.8 & 0.8 km s~
The expansion velocity, given by Veyx, = Av/2, where Av is the velocity interval
covered by the structure, is Vexp =4.1 & 0.8 kms~!. The mass was estimated
by integrating the CO line intensity as Wco = [ T(CO)dv, where T(CO) is the
average temperature of the molecular gas over the velocity interval considered.
To calculate the Hy column density, the relationship X = N(Hg)/Wco of 1.9
%102 em™2(K kms™1)~! (Grenier & Lebrun 1990) was considered. The molec-
ular mass was derived from Mgnen[Me] =4.2 x1072°N (H3) D? A, where D is the
distance in pc and A is the area in stereoradians. We obtained Mgpen|Mg| =
(6.5 & 3.1) x10* M. The kinetic energy stored in the shell was estimated as
Fiin = 0.5 Mgpen Vexp = (1.1 £ 0.7) x10%° erg. A rough estimate for the age of
G 126.1-0.8-14 was obtained using a simple model to describe the expansion of
a shell created by a continuous injection of mechanical energy, tgyn= 0.6 R/Vexp
(Weaver et al. 1977), which in this case yields tgy, = (1.6 & 0.5) x10° yr.

2.2. Origin of the structure.

The origin of the shell is unknown. To analyze if it was created by the action
of massive stars, we search the available O star catalogues (Garmany 1983;
Reed 2003; Maiz-Apelldniz et al. 2004) looking for the massive star candidates.
We have found eight stars in the catalog of Reed (2003), their location are
indicated in Fig.2 and their main properties are presented in Table 1. The visual
absorption A, was estimated considering the hydrogen column density measured
towards each star. The absolute magnitudes were obtained assuming a distance
D = 1440 pc and the corresponding values of A,. As can be inferred from
Table 1, some of these stars could be O stars located at the adopted distance,
and hence they could be responsible for the shell. However, it is important
to mention that, given the poor spectral classification of the OB stars Reed’s
catalogue, to get an accurate spectral classification of these eight stars would
be an important step. Another possibility for the origin of G 126.1-0.8-14 is
a supernova explosion, which could have perturbed its surrounding molecular
gas and create the observed CO shell. This scenario, as well as the presence of
massive stars, is still in process of analysis.
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Figure 1.  CO emission in the velocity range from —8.9 to —18 kms™'. Con-
tours are at 1, 3, and 5 K. The ellipse shows the position of G126.1-0.8-14.

Identification m, A, M, (D = 1440 pc)

1 ALS 6520 8.86 2.5 —4.4
2 ALS6511 10.31 3 —3.5
3 ALS 6544 9.07 2.6 —4.3
4 ALS 6542 9.29 3.7 -5.2
bt ALS 6498 10.26 5.1 -5.7
6 ALS 6549 11.12 3.7 -3.4
7 ALS 6515 9.99 3.3 4.1
8 ALS 6555 109 3.3 -3.2

Table 1. Massive stars candidates of being responsible for the shell formation.

2.3. Triggered star formation

The most evident signature of recent star formation activity in the area is the
presence of the young (~ 2 x 10° yr) HII region Sh2-187 located onto the densest
part of the CO shell. This region was extensively studied by Joncas et al.
(1992). In addition, applying color criteria to the IRAS and MSX catalogued
point sources located projected onto the shell, we have found 5 infrared sources
candidates of being ultra compact HII regions (UCHII) and 3 young stellar
object candidates (YSOs). Their location are indicated in Fig. 2. The fact that
towards the direction of these sources there is molecular gas observed only at
the radial velocity where G 126.1-0.8-14 is detected suggests that they are at
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Figure 2.  Averaged CO emission in the velocity range from —8.9 to —17.9
km/s. The massive stars candidates are indicated by black asteriscs. Green
and yellow asteriscs indicate UCHII region and YSO candidates, respectively.

the same distance and hence embedded in the CO shell. As can be seen in Fig.
2, most of these sources are located in the area of Sh2-187, where, in addition,
Bally & Lada (1983) detected a high-velocity molecular flow near the core of
the molecular cloud and Lo & Burke (1973) and Henkel et al. (1986) observed
a multicomponent HoO maser, indicating that the Sh2-187 gas complex is still
undergoing star formation.

3. Conclusions

In this work we present a new CO shell which clearly shows signatures of hosting
active star formation. We have identified several young stellar objects projected
towards the shell as well as several massive stars candidates of being responsible
for its formation. A more detail analysis of all these sources is needed to better
understand this object.

Acknowledgments. This work was supported by CONICET PIP 112-200801-
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Abstract. Young stellar objects (YSOs) are strongly related to winds
and outflows. Changes in the morphology and emission properties of
those outflows can be the result of their interaction with the Interstellar
Medium. The available tools developed into the computational field put
at hand a better understanding of the structures that may form on sce-
narios with growing degrees of complexity. In this work we consider the
propagation of a continuously driven supersonic protostellar jet through
an inhomogeneous ambient described as an isothermal medium at the base
of the launching site and a denser layer far from the YSO. The hydro-
dynamic evolution, including thermal conduction and radiative cooling is
solved, and from the obtained temperature and density distributions we
synthetize the outcoming emission in the X-ray band. We then consider
the interstellar absorption and the response of the current X-ray tele-
scopes in order to investigate the conditions leading to detectable X-rays.

Resumen. Los objetos estelares jovenes suelen presentar vientos y flu-
jos colimados. A partir de su interaccién con el medio interestelar pueden
resultar cambios en su morfologfa y propiedades de emisiéon. Las her-
ramientas computacionales actuales ponen a nuestro alcance el estudio
de situaciones como esta, con creciente complejidad. En este trabajo con-
sideramos la propagacion de un flujo protoestelar continuo y supersénico
a través de un medio con una discontinuidad, siendo méas denso en una
regién lejana a la base desde donde se lanza el flujo. Seguimos su evolucion
hidrodindmica incluyendo enfriamiento radiativo y conduccion térmica, y
de las distribuciones obtenidas para la densidad y temperatura, derivamos
la emision saliente en rayos X. Luego consideramos la absorcién intereste-
lar y respuesta instrumental de los telescopios de rayos X para indagar
las condiciones necesarias para detectar dicha emision.
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1. The model and simulation scheme

We consider the propagation of a continuously driven supersonic protostellar jet
with density n; = 500 cm™ and temperature T; = 10* K through an isothermal
medium at the base of the launching site and a dense layer far from the YSO.
This system can be a realistic representation of the observed medium around
the protostar L1630MIR-51 that seems to have blown material in direction of
the ionization front IC 434. The latter appears as a bright wall in the deep
Wide Field Camera 3 images, while the origin of the Herbig Haro objects in the
vicinity could be ejections from this YSO.

The initial conditions in our model are set to describe pressure equilibrium
between the jet and the ambient, and between the ambient and the wall. The
basic parameters for this configuration are three:

M; : initial jet Mach number,
Vg = Ng/n; : initial ambient-to-jet density contrast, and
Vi = Ny /m; : the initial wall-to-jet density contrast,

while for for other flow properties defining the scenario we have used character-
istic values, similar to Bonito et al. (2004).

The hydrodynamic evolution, including thermal conduction and radiative
cooling is solved assuming a perfect, fully ionized, gas with specific heats ra-
tio v = 5/3. The usual mass and momentum equations of conservation are
considered along with the following energy equation

OpE
% +V - (pE+p)v ==V -q—nnygP(T) (1)

with 1,
p:(’y_l)pg E:€+§|V| ) (2)

where p is the pressure, F the total gas specific energy (internal energy, €, and
kinetic energy) respectively, p is the mass density, ¢ the time, v the plasma
velocity, ¢ the heat flux, and P(T) is the radiative losses function per unit
emission measure which takes into account free-free, bound-free, bound-bound
and 2 photons emission (Raymond & Smith 1977, Mewe et al. 1985, Kaastra &
Mewe 2000). The other quantities have the typical meaning. An interpolation
expression for the thermal conductive flux allows for a smooth transition between
the Spitzer and saturated conduction regimes (Dalton & Balbus 1993).

Any magnetic field is regarded as negligible. We have fixed the initial jet
radius r; = 100 AU. The wall is located at z = 10* AU, and the computational
domain is axisymmetric with (r x z) ~ (1500 x 15000) AU. Reflection boundary
conditions are imposed along the jet axis, inflow boundary conditions at the
base for r < r;, and outflow boundary conditions elsewhere. The calculations
are performed with the FLASH code (Fryxell et al. 2000), which incorporates
an adaptive grid scheme to handle compressible plasmas with shocks, and uses
the message passing interface library to achieve parallelization.
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2. Results and emission properties

In order to explore the parameter space we have followed the evolution of the jet
for several configurations designed to represent realistic HH flows and keeping
Nw > Mg through different combinations. A variety of temperature distributions!
are achieved after a time interval between ~ 100 and ~ 300 yr, depending on the
set of parameters, when the shock front has advanced inside the wall upto a half
of its height. We then consider the interstellar absorption for a column density
Ng ~ 10?2 ecm™2, and the response of the last generation X-ray telescopes to
obtain the focal plane image. Specifically, we use Chandra to compare images
and XMM-Newton to compare the results from the spectral analysis, in order to
take advantage of the high spatial resolution of the former and the large effective
area of the latter.

The best suited case to produce an X-ray source detectable at the assumed
distance, d ~ 400 pc, is given by M; = 40, v, = 0.5, and v, = 20. These
values correspond to run 9 indicated in red in Figure 1 where we show one of
the parameter planes explored. In Figure 2 we show the synthetic image, and
the spectrum. The obtained luminosity is Lx ~ 1030 erg/s. For the run 9 con-
figuration and ~ 100 yr of advance the X-ray source is located inside the wall
and has an almost pointlike morphology.
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Figure 2.  Top: Synthetic X-ray map. Detail showing the source is located
behind the shock. The black contour indicates the place of not perturbed gas
of the wall. Bottom: The X-ray spectrum using an exposure time 500 ks,
binning to have at least 10 counts per bin. The model shows the C-statistic
fit, which resulted in kT = 0.28 keV.
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Abstract. The supernova remnant (SNR) G018.1-00.1 lies in a very in-
teresting and rich galactic region. It is surrounded by several HII regions,
some of them catalogued as infrared dust bubbles, and molecular gas.
In this work we present some results about the study of the interstellar
medium towards this HII region/SNR complex. Additionally, we present
results obtained from optical spectroscopic observations performed with
the 2.15 m telescope at CASLEO, looking for exciting stars of the HII
regions. We found several OB-type stars.

Resumen. El remanente de supernova (RSN) G018.1-00.1 se encuen-
tra en una interesante y compleja region de la galaxia. En sus alrededores
hay varias regiones HII, algunas de ellas catalogadas como burbujas in-
frarrojas, y abundante gas molecular. En este trabajo se presentan resul-
tados del estudio del medio interestelar en torno al complejo de regiones
HII/RSN. Ademds se presentan los resultados de observaciones espec-
troscopicas en el éptico realizadas con el telescopio de 2.15 m en CASLEO
con el objetivo de identificar las estrellas excitatrices de las regiones HII.
Se han encontrado varias estrellas de tipo espectral O y B relacionadas a
dichas regiones.

1. Introduction

As massive stars are born predominantly in clusters within the dense cores of
giant molecular clouds (e.g. McKee & Ostriker 2007), it is common to find
several HII regions in different evolutionary stages and also supernova remnants
(SNRs) in a same Galactic neighborhood.

In this work we study an HII region/SNR complex located in a very rich
region. SNR G18.1-0.1 is a poorly studied supernova remnant that was firstly
observed at 57.5 MHz by Odegard (1986). This author also mentions the pres-
ence of the source Sharpless 2-53 (Sharpless 1959), which is related to the HII
complex composed by G018.14-00.29 and the infrared dust bubbles N21 and
N22 as seen in Fig. 1 (left). All these objects have systemic velocities within
the range 44 — 54 km s~!, being very likely located at a same distance, around
4.5 kpe.
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2. The interstellar medium

To study the interstellar medium (ISM) towards the HII region/SNR complex we
use CO J=1-0 data extracted from the Galactic Ring Survey (GRS) with an
angular resolution of 46” (Jackson et al. 2006). We find molecular gas very likely
related to the sources within the velocity range between 40 and 57 km s~!. Figure
1 (right) shows the radio continuum emission with contours of the molecular
emission. By assuming local thermodinamic equilibrium (LTE) we calculate the
mass of the molecular structure delimited by the 3 K km s™! contour level (see
Fig. 1 right), obtaining ~ 2.5 x 105 M.

SNR G18.1-0.1

G018.14-00.29

Galactic latitude

N21

18.30 18.20 18.10
Galactic longitude

Figure 1.  Left: two-color image where the radio continuum emission at 20
cm is displayed in blue and the IRAC-Spitzer 8 um emission in red. Right:
in blue it is shown the radio continuum emission at 20 cm, and the white
contours are the 3CO J=1-0 emission integrated from 39 to 59 km s~ ! with
levels of 3, 4, 7, 10, and 13.5 K km s~ L.

3. Looking for OB-type stars

With the goal of finding the HII region exciting sources (or some of them), we
performed spectroscopic optical observations towards a sample of stars. The
sample was selected based on the position of the stars (lying inside the HII
regions or towards its borders) and on their location in a typical near-IR color-
magnitude diagram (H-Ks vs. Ks; not presented here), constructed by using the
magnitudes extracted from the 2MASS All-Sky Point Source Catalog, suggesting
that they may be OB-type stars. The selected sources were observed with the
REOSC spectrograph attached to the 2.15 m telescope at CASLEO (Argentina).
The spectra were taken with a 300 and 600 grooves mm ™! grating, which provides
a dispersion of 3.4 and 1.6 Apx~!, with a wavelength range of 3500-7000 A and
5220-6830 A, respectively.
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Figure 2 shows the IRAC-Spitzer 8 um emission, which define the borders
of the HII regions, with crosses that represent the stars that were successfully
observed with the 2.15 m telescope at CASLEO. Analyzing their spectra, we
find absorption lines of Hel and Hell in some of them. Following Walborn &
Fitzpatrick (1990) we can infer that the stars with Hell absorption lines are
O-type stars (S3, S5, and S15), while those sources with only Hel absorption
lines (sources S6, S8, S13 and S16) should be B0-5 stars. We show in Figure 3
the spectra of the O-type stars.

One important result is that we confirm the presence of an uncatalogued
HII region: the region that surrounds source S15, an O-type star.

Figure 2.  The IRAC-Spitzer 8 pm emission is presented in red. The crosses
show the position of the stars that were successfully observed with the 2.15
m telescope at CASLEO, Argentina.

4. Summary

We investigated the ISM towards the HII region/SNR complex composed by the
SNR G018.1-00.1 and the HII regions G018.14-00.29, N21 and N22. We found
molecular gas very likely related to the complex, which may be the remains of
the molecular cloud were the stars that generated the objects of this complex
have born.

Additionally, using optical spectroscopic observations performed with the
2.15 m telescope at CASLEOQO, we looked for the exciting stars of the HII regions
(or some of them). From the observed sample we found four B-type stars:
three towards the HII region G018.14-00.29 and one towards the HII region
N22. We also found three O-type stars: two towards the HII regions N22 and
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Figure 3.  Spectra of the O-type stars obtained from our optical observa-
tions. All detected stellar lines are indicated (dotted lines), short solid lines
indicate interstellar absorption.

N21, respectively and the other one towards the north of N22 defining another
uncatalogued HII region.
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Abstract. The supernova remnant G20.0-0.2 shows in the radio band
a polarized filled center with a flat spectral index. Based on these char-
acteristics, it was classified as a Crab-like remnant. At 20 cm, it displays
a flat border and a radio filament, which point to a probable interaction
between the shock front and the interstellar medium. In this work, we
study the environment of G20.0-0.2 to investigate the influence of the
surrounding medium in the observed morphology. We find a molecular
cloud toward the flat border very likely related to the supernova remnant.
From this relation, we suggest that the remnant is located at a distance
of 4.5 kpe.

Resumen. El remanente de supernova G20.0-0.2 presenta en la banda
de radio un centro lleno de emisién polarizada e indice espectral chato.
Debido a estas caracterfsticas, ha sido clasificado como de tipo pleriénico.
En la banda de 20 cm, se observa un borde chato y un filamento que
sugieren una posible interaccién entre el frente de choque del remanente y
el medio interestelar. En este trabajo, se realizé un estudio del entorno de
(520.0-0.2 con el objetivo de investigar la influencia del medio circundante
en la morfologia observada. Se hall6 una nube molecular posiblemente
relacionada con el remanante de supernova. A partir de esta relacion, se
establecié una distancia de 4.5 kpc para el remanente.

1. Introduction

Core-collapse supernova remnants (SNRs) are the result of the explosion of mas-
sive stars (M > 8 M) at the end of their lives. As a consequence, a strong shock
front forms, which propagates into the interstellar medium (ISM). The interac-
tion of SNRs and the surrounding ISM can modify the morphology and evolution
of the remnant and can induce several physical processes in the ambient, such
as excitation and/or destruction of dust particles, dissociation and /or ionization
of molecular and atomic species, maser emission, and probably triggered star
formation.

The SNR G20.0-0.2 (hereafter G20) shows in the radio band a filled center,
polarized emission and a flat spectral index (Becker & Helfand 1985). Based on
these characteristics, it was classified as a Crab-like SNR, suggesting the presence
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of a pulsar powering the emission. In Fig. 1, we show the best radio image at 20
cm available up to the present and the BOLOCAM 1.1 mm continuum emission
(both extracted from the MAGPIS, Helfand et al. 2006). From this figure, it
can be seen that the central radio core is surrounded by diffuse emission. In
the southern direction, a clear flat border arises in coincidence with a filament
of radio emission (yellow arrow in Fig. 1). This region appears adjacent to the
millimeter continuum source BGPS 019.926-00.257. In the opposite direction, it
lies the ultra-compact (UC) HII region (G20.08-0.14, whose systematic velocity
referred to the local standard of rest (LSR) is 42 km s~'. According to Anderson
& Bania (2009), this HII region lies at its far distance, namely ~12.6 kpc. The
SNR lies partially inside the error box of the Fermi-LAT source J1828.3-1124c¢
(Nolan et al. 2012), which could point to a connection between the remnant and
the ~-ray emission.

In this work, we investigated the surroundings of G20 to look for signatures
of interaction between the SNR, and the ISM, which could help us to understand
the peculiar morphology of this source.

G20.08-0.14

=
=
b
3
(=]

36:00.0

-11:40:00.0

/i T :
RA (J2000) -

BGPS 019.926-0.257 )
3q.0 2[?0 19.0 18:28:20[].0 SQ,D 272"%0.0 -

Figure 1.  Two-color image toward the SNR (G20.0-0.2: In red: radio con-
tinuum emission at 20 cm. In green: 1.1 mm continuum emission. We have
marked the UC HII region G20.08-0.14 and the Bolocam millimeter source
BGPS 019.926-00.257. The yellow arrow indicates the flat border of the SNR.

2. Results

To study the ISM around G20, we used molecular data extracted from the
Galactic Ring Survey (GRS, Jackson et al. 2006), which maps the Galactic
plane in the '3CO J=1-0 line, with angular and spectral resolutions of 46” and
0.2 km s™!, respectively. After a visual inspection of the cube in the whole
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velocity range, we noted the presence of an interesting molecular feature at a

velocity of ~ 66 km s~!. In Fig. 2, we show the emission of the *CO integrated

every 1.05 km s~ ! in the velocity range between 63 and 69 km s~ '.
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Figure 2. 13CO J=1-0 emission integrated every 1.05 km s !.

contours are the radio continuum emission at 20 cm.

The green

From Fig. 2, we noted the presence of a molecular cloud right upon the
flat border. This may indicate that the shock front of the SNR has encountered
a dense medium, determining the flat morphology and the increase of radio
emission, as revealed by the bright filament. For a systematic velocity of 66
km s™1, the Galactic rotation model of Fich et al. (1989) predicts the near and
far kinematic distances of ~4.5 kpc and ~11.5 kpc, respectively. To resolve
the distance ambiguity, we referred to the paper of Schlingman et al. (2011).
The most intense emission from the molecular gas spatially coincides with the
Bolocam millimeter continuum source BGPS 019.926-00.257 (Rosolowsky et al.
2010, see Fig. 1), which lies within the ellipse of the infrared dark cloud (IRDC)
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019.928-0.257 (Peretto & Fuller 2009). The spatial agreement between the peak
of the CO emission, the IRDC, and the BGPS source suggests a physical
connection between them. According to Schlingman et al. (2011), BGPS sources
within IRDCs are more likely at the near kinematic distance. This makes the
near distance of 4.5 kpc the most favorable for the millimeter source and for
the molecular gas associated with G20. To derive the physical parameters of
the molecular gas, we assumed local thermodinamical equilibrium (LTE), a gas
temperature of 20 K, and a relative abundance N(Hy)/N(13CO) =5 x 105. For
a distance of 4.5 kpc, we obtained a mass and density of 13000 Mg and 550

cm ™3, respectively.

3. Discussion

Nowadays, there is compelling observational evidence of the interaction between
SNRs and molecular clouds (Jiang et al. 2010). Taking into account that core-
collapse SNRs are the result of the explosion of short-lived massive stars, it is
common to find these SNRs near or within the molecular cloud from which the
progenitor star was born. When massive stars form inside molecular clouds, they
dissociate and ionized the ambient gas creating an HII region. For this reason,
several SNR are found adjacent to regions of ionized hydrogen. Regarding the
SNR G20.0-0.2 and the HII region G20.08-0.14, we suggest that they are two
unrelated sources, which appear adjacent in the sky due to a projection effect.
This conclusion is supported by the difference in the distances between G20 (~4.5
kpe) and the HIT region (~12.6 kpc). Our study has revealed that G20 may be
interacting with a molecular cloud, which spatially coincides with an IRDC and
a continuum millimeter source. The presence of dense molecular material, an
IRDC (considered the precursor of protostars, see Rathborne et al. 2007) and
abundant dust (revealed by the millimeter source) suggest that this region may
be an active star forming site, probably triggered by the expanding SNR and/or
the stellar winds of the progenitor massive star. Regarding the production of
the high energy emission, the molecular cloud probably shocked by G20.0-0.2
lies far outside the error box of the Fermi-LAT source J1828.3-1124, ruling out
an hadronic origin of the ~-ray emission.
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Abstract. The core mass function of a high-mass star forming region is
one of the key elements for the understanding of the formation of massive
stars, since its slope could suggest the processes involved in the formation.

We have observed 3 massive star-forming regions with interferome-
ters in the dust continuum at 1.4 mm and 3 mm, obtaining their core mass
functions. We find the slopes are different among them, and we suggest
one reason that could explain that result.

Resumen. La funcién de masa preestelar de las regiones de formacion
estelar de alta masa es uno de los elementos claves al momento de com-
prender la formacién de estrellas masivas, dado que la pendiente de la
funcién puede dar una idea de los procesos involucrados en el proceso de
formacién propiamente dicho.

Hemos observado 3 regiones de formacion estelar de alta masa uti-
lizando interferémetros en el continuo a 1,4 mm y 3 mm, obteniendo la
funcién de masa preestelar de las mismas. Encontramos que las pendi-
entes de las funciones son diferentes entre si, y sugerimos una razén que
podria explicar este resultado.

1. Introduction

In the last decade, we have started to spatially resolve the relatively small gas
and dust condensations in high-mass star-forming regions that will eventually
become a massive star or system. We call these condensations of sizes on the
order of 0.01 pc “cores”, and by estimating their masses we can construct the
so-called Core Mass Function (CMF) of a region, to compare with the Initial
Mass Function (IMF) and try to determine the evolutionary process from core
to star. For massive star-forming regions (MSF'), the relationship between the
CMF and the IMF is not yet well understood. This is, among other factors, due
to the fact that there are not many massive CMFE determined. Even then, some
of those few CMF seem to tell a story of evolution, by presenting different slopes
than that of the Salpeter IMF, while others seem to be very similar to the IMF.
In this work we show CMF's obtained for a group of massive star-forming regions
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with Submillimeter Array! (SMA) and Plateau de Bure Interferometer (PdBI)
observations. These CMFs show different slopes, and we explain the possible
significance this has on the evolution of the cores.

2. The Sample

We observed the TRAS regions 06056+2131, 06058+2138, and 1941042336
(Beuther & Schilke 2004; Klein et al. 2005; Rodén 2009; Rodén et al. 2012). All
of them show signs of massive star-formation, are at similar distances (~ 2kpc),
and have similar luminosities (~ 10*Lg). IRAS 06056+2131 was observed at
1.4 mm with the SMA, and in its filamentary structure we detect 21 cores within
two subregions (North and South, Fig. 1(a)). The region IRAS 0605842138 was
also observed at 1.4mm with the SMA. We detect 15 cores, most of them in a
single cluster, with a few isolated ones (Fig. 1(b)). In turn, IRAS 19410+2336
was observed at 1.4mm and 3 mm with the PABI. We detect 30 cores, with 4 of
them detected only at 3mm. The cores are distributed in two subregions (North
and South), both of them with a clustered distribution (Fig. 2). In all cases the
cores were identified by eye.
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IRAS 06058+2138
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(a) IRAS 06056+2131. 21 cores detected (b) IRAS 06058+2138. 15 cores detected,
within two subregions. most of them in a single cluster, with some

isolated ones.

Figure 1. SMA Continuum maps at 1.4 mm. Triangles mark the detected
cores. See Roddn (2009) for the contouring criterion and source nomenclature.

!The Submillimeter Array is a joint projoct between the Smithsonian Astrophysical Observa-
tory and the Academia Sinica Institute of Astronomy and Astrophysics and is funded by the
Smithsonian Institution and the Academia Sinica.
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3. The Core Mass Function

We constructed the cumulative CMF of each region, with masses calculated
from the dust continuum. The expression for the cumulative CMF we used
contemplates the upper mass cutoff M, of the sample (Reid & Wilson 2006):

1 L5 ari+p
N(> M) x 1+3 (Mmaz M ) ; M < Mmaw (1)
0, M > Mo

For TRAS 0605642131 we obtain a CMF slope § = —1.7 + 0.2, and for IRAS
0605812138 the slope is § = —1.6+0.2 (Fig. 3(b)). These two values are similar
between them, but flatter than the Salpeter value for the high-mass end of the
IMF (3 = —2.35). For these two regions we also calculated a CMF for the
combined sample, obtaining a slope § = —1.4 + 0.1, similar to the previous
results (Fig. 3(b)) On the other hand, for IRAS 1941042336 we obtain a slope
B =—-2240.1 (Fig. 3(a)). This is not only different than the previous results,
but also similar to the Salpeter value.

IRAS 19410+2336
PdBl 1.4 mm — North

52
SLY IRAS 19410+2336
80 PdBI 1.4 mm — South

IRAS 19410+2336
PdBl 3 mm — North

Dec offset [arcsec]

20m

IRAS 1941042336
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siE L)

5 0 -5 10 0 —-10
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Figure 2. Continuum maps of IRAS 1941042336 obtained with the PdBI.
In the top and bottom row are the 1.4 mm and 3 mm maps, respectively, of the
northern (left column) and southern (right column) subregions. The triangles
mark the position of the sources detected at 1.4 mm, while the squares are the
sources detected at 3mm. See Rodén et al. (2012) for the contouring criterion
and source nomenclature.
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4. Results

Several theories could explain the difference between the slopes of the CMFs.
One possibility, for example, is that we are looking at regions at different evolu-
tionary stage. In any case, with the data we currently have we cannot conclu-
sively determine a reason for why the slope is flatter than Salpeter in one case,
but similar to it in another. A Salpeter-like CMF would suggest a one-to-one
core-star relationship, while a flatter slope would suggest further processing bhe-
tween fragmentation and the final formation stage. Observations at high-angular
resolution of similar regions, and numerical simulations of the fragmentation pro-
cess can and should be done to obtain an explanation.
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©
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(a) Cumulative CMF of TRAS 19410+2336. (b) Comparison between the cumulative

The solid red line represents the best fit of
Eq. 1, and the dashed blue line the best fit
without taking into account the upper mass
cutoff.

Figure 3.
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Abstract. By using data products from current Galactic surveys, we
have calculated new integrated radio flux densities and total extent for the
three supernova remnants (SNRs) G13.540.2, G28.6—0.1, and G29.6-0.1.
These sources are faint cataloged remnants for which scarse information
has been published to date. The flux measurements presented here have
been used to improve or to determine for the first time the radio contin-
uum spectra of the selected sources.

Resumen. Mediante el uso de datos tomados de relevamientos reciente
en la regién del plano Galéctico, hemos calculado nuevas densidades de
flujo integradas, en ondas de radio, y el tamano de tres remanentes de
supernova (RSNs) G13.540.2, G28.6—0.1 y G29.6-+0.1. Estas fuentes son
remanentes débiles para los cuales ha sido publicada escasa informacion.
Las nuevas mediciones de flujo han sido usadas para mejorar e incluso en
un caso determinar por primera vez los espectros en continuo de radio de
las fuentes seleccionadas.

1. Introduction

Even though most of the identified galactic supernova remnants (SNRs) were
discovered on the basis of radio continuum observations, a good fraction of these
objects still do not have well established morphological and spectral properties
(Green 2009). In recent years, the amount of data products from radio surveys
in the Galactic plane has grown rapidly. These data with high sensitivity and
spatial resolution are a valuable tool to resolve the uncertainty in the continuum
spectra and total extent of SNRs, even in those sources characterized by a low
surface-brightness emission. Therefore, taking advantage of the quality of the
latest surveys compared to previous ones, we have used those data to provide
new information on the poorly studied cataloged SNRs G13.5+0.2, G28.6—0.1,
and G29.640.1.
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2. The data

We used images from the Multi-Array Galactic Plane Imaging Survey (MAGPIS,
Helfand et al. 2006) and the NRAO VLA Archive Survey (NVAS)! to investi-
gate three cataloged galactic SNRs. Both surveys include multi-configurations
observations at 1.4 GHz conducted with the Very Large Array. The MAGPIS
dataset also incorporates short spacing information from the Effelsberg 100 m
telescope (Reich et al. 1990). In addition, we used images at 5 GHz taken from
the NVAS produced from observations with the VLA in the C and CD configura-
tions. We investigate the possible mixing with thermal emission in the region of
each remnant by comparing the radio survey images with Spitzer GLIMPSE and
MIPSGAL infrared data at 8 and 24um, respectively (images not shown here).
In Table 1 we list the integrated flux densities measured along with the derived
global continuum radio spectral index for the three SNRs analyzed in this work.
The quoted errors in the flux densities take into account the statistical errors as
well as uncertainties in the selection of the integration boundaries.

3. Analysis of the individual sources

3.1. SNR G13.540.2 (R.A.(J2000)=18" 14" 14%, dec.(J2000)=—17°12')

This source was suggested to be a SNR for the first time by Helfand et al. (1989)
on the basis of observations at 1.4 and 5 GHz carried out with the VLA. No
more information at radio frequencies has been published on this SNR to date.

Figure 1a displays the MAGPIS image of the remnant at 1.4 GHz. The
appearance of G13.540.2 is that of an irregular shell of 5.2(0.1) x 4’.5(+0.2).
The brightest features are located in the north. The eastern border is quite
structured and it is brighter than the western half of the SNR. To the west there
is a faint semi-circular protrusion at an average level of 2 mJy beam™!. Weak
diffuse emission is also observed towards the south of G13.5+0.2.

We did not find any morphological correspondence between the radio and
infrared radiation, which suggests a non-thermal origin for the radio emission. At
1.4 GHz the NVAS image is sensitive to structures on scales larger than the size
of G13.5+0.2. At 5 GHz, the NVAS image is sensitive to a largest angular scale
of approximately 4’.5. Therefore we included short spacing information from the
Parkes 6cm Galactic Survey (Haynes et al. 1978). A linear fit to the measured
flux densities (Table 1) yields a spectral index o = —0.79+0.16 (S, o« v?),
unusually steep for even a shell-type SNR. We excluded the flux density values
published in Helfand et al. (1989) (S1.4c1; ~2.67 Jy, Sscu, ~0.65 Jy) to obtain
this spectrum, which combined with our flux estimates produce a much steeper
spectral index a ~ —1.2. We suspect that this inconsistency is mainly due to
the lower flux density reported at 5 GHz in Helfand et al. (1989) compared to
our measurement at the same frequency. Since our map at 5 GHz suggests that
(G13.5+0.2 has an angular extension larger than that shown in Helfand et al.’s
image, we favor our 5 GHz flux density estimate.

!The NVAS can be browsed through http://www.aoc.nrao.edu/~vlbacald
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3.2. SNR G28.6—0.1 (R.A.(J2000)=18" 43" 55%, dec.(J2000)=—03° 53')

The first published radio image showing all the components in the G28.6—0.1
complex is that obtained by Helfand et al. (1989) using the VLA at 1.4 GHz.
Based on the combination of these radio observations and TRAS mid-infrared
emission, the authors suggested a thermal origin for several of the objects in the
field, thus making its classification as a SNR uncertain. Later on, Helfand et al.
(2006) used the radio image at 1.4 GHz from MAGPIS combined with infrared
MSX observations to demonstrate the presence of non-thermal emission in most
of the components of the region and they referred to them as the SNR G28.6—0.1.

The MAGPIS image of G28.6—0.1 in Fig. 16 shows a faint asymmetric
shell with two bright regions to the east and southwest. Diffuse emission is
also observed in the interior of the radio shell, near the western border. The
average angular diameter of the shell derived from the MAGPIS observations
is about 7/.8(%+ 0.2)x 6'.2(% 0.6). By comparing the Spitzer mid-infrared and
radio observations, we found little thermal contribution overlapping the remnant,
which was subtracted from the integrated radio flux densities (Castelletti et al.
2011). If we combine the flux density that we measured at 1.4 GHz (Table 1)
with a new estimate that we made based on an image of this SNR at 330 MHz
(9.934+0.80 Jy) taken from the 330 MHz VLA Survey of the Galactic plane, we
obtain an overall spectral index o = —0.58+0.08 for G28.6—0.1.

Table 1. Derived parameters for the selected SNRs

Source  Sszommz (Jy) Stacuz (Jy) Ssanz (Jy) Spectral
name MAGPIS/NVAS NVAS-+Parkes index
G13.540.2 - 3.234+0.07/ 2.80+0.22 1.2010.24 —0.7910.16
G28.6—0.1 9.93 £+ 0.80 4.204+0.50/— - —0.58+0.08
(529.64-0.1 - 0.744+0.13 /- 0.30£0.08 —0.76£0.09

3.3. SNR G29.6+0.1 (R.A.(J2000)=18" 44™ 525, dec.(J2000)=—02° 57')

The discovery of this remnant was reported by Gaensler et al. (1999) on the basis
of VLA observations at 5 and 8 GHz in the direction of the previously detected
X-ray pulsar AXJ1845—0258 (Gotthelf & Vasisht 1998), which was proposed to
be created in the core-collapse supernova explosion that originates G29.640.1.

The total intensity image at 1.4 GHz from MAGPIS is displayed in Fig. 1c.
The radio emission consists of a roughly circular shell structure of 5'.7(+0.3) x
5(£0.2) in size. The brightest features are placed in the north and south halves
of the remnant. Several knots of fainter emission are also observed along the rest
of the shell. The pulsar AXJ1845—0258 (marked in Fig. 1¢ with a plus sign) is
located on the southern edge of the SNR.

No infrared emission above the noise was detected related to the radio emis-
sion in the analyzed regions. The 1.4 GHz data recover structures larger than
the size of the remnant, but the image at 5 GHz is not sensitive to structures
larger than about 4.'5; for this reason we combined it with single-dish Parkes
64m survey data. The integrated flux densities over the entire shell of the rem-
nant obtained from the radio images at 1.4 and 5 GHz (Table 1), imply a spec-
tral index o = —0.7640.09 for G29.640.1, steeper than the value suggested in
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Green’s (2009) catalog. The flux densities at 5 and 8 GHz reported in Gaensler
et al. (1999) were not used in the calculation of « because the authors stated
that those are underestimated due to the missing large scale structure in their
observations.
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Figure 1. Radio continuum images at 1.4 GHz of the three sources an-
alyzed in this work as taken from MAGPIS: (a) SNR G13.5+40.2, (b)
SNR G28.6—0.1, (c) SNR G29.64+0.1. The synthesized beam shown at the
bottom left of each panel is 6.2"” x 5.4"” and the sensitivity level for the three

images is 0.2 mJy beam L.

4. Summary

Based on high quality radio survey images we calculated sizes, fluxes, and spec-
tral indices of three cataloged SNRs, for which their morphological and spectral
properties are listed as uncertain in Green’s (2009) catalog. The survey images
presented here constitute the best available images of these remnants at present.
Images at other frequencies are highly desirable to complete the knowledge on
these SNRs.
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Abstract. We investigate the molecular gas distribution associated with
TRAS 10361-5830 located in the border of the Hir region Gum 31 based
on different molecular lines observed with the APEX telescope. We have
found that an embedded massive star has created a compact Hil region,
a signpost of recent star formation activity.

Resumen. Analizamos la distribucién del gas molecular asociado a
TRAS 10361-5830 ubicada en el borde de la regién Hit Gum 31 en base a
observaciones de diferentes lineas moleculares obtenidas con el telescopio
APEX. Encontramos una regién Hil compacta originada en una estrella
masiva todavia embebida en el gas denso, signo evidente de formacion
estelar reciente.

1. Introduction

Expanding Hi1 regions usually appear surrounded by molecular and dust en-
velopes which are potential sites for the formation of new stars, mainly through
the Radiatively Driven Implossion (RDI, see Lefloch & Lazareff 1994) and the
collect and collapse processes (Elmegreen & Lada 1977). The last one proposes
the fragmentation of the dense molecular envelopes in clumps, which in turn may
collapse and form new stars, as the result of the expansion of the ionized region
and many studies have revealed the presence of Young Stellar Objects (YSOs)
along the dense envelope (see Deharveng et al. 2003; Pomares et al. 2009 and
references therein). The Hir region Gum 31, located at 3.0+£0.5 kpc in the Carina
region, is one of these cases. 12CO(1-0) data taken with the NANTEN telescope
(angular resolution = 2!7) have revealed the presence of an almost complete
molecular shell detected in the velocity interval —27 to —14 km s~!, encircling
the ionized region. Many candidate YSOs are found to be located towards this
envelope (Cappa et al. 2008).

We report the results of a high angular resolution sensitive molecular line
study towards the infrared source IRAS 10361-5830 catalogued as a candidate
YSO based on photometric criteria (Cappa et al. 2008), and projected onto the
molecular envelope of Gum31. Our aim is to investigate the characteristics of
its associated molecular material and the evolutionary stage of the IR source.

207
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Figure 1.  Upper panel: Main-beam brightness-temperature T, of the
12C0O(3-2) line averaged within the velocity interval [-28,—20] km s~!. The
grayscale goes from 13 to 25 K. Contours correspond to 14 to 24 K in steps
of 1K (30 = 0.21 K). The filled circle marks the position of the IRAS source,
while the two stars indicate the location of the two MSX YSO candidates.
Bottom panel: 3CO(3-2) spectra showing T}, vs. LSR velocity obtained to-
wards the surveyed region. The (0,0) position coincides with the center of the
IRAS source.

2. Data

To accomplish this study we mapped at 10" spacing the molecular emission in
the 12C0(3-2), 1¥CO(3-2), and C'®O(3-2) lines using the Atacama Pathfinder
EXperiment (APEX), located in the north of Chile, in a region of 1’5 in size
centered at the IRAS source position. One pointing observation of the HCO™T (4-
3) and CS(7-6) lines towards the catalogued position of the IRAS source were
also obtained. The data have an angular resolution of about 20” and a velocity
resolution of 0.3 km s~

Complementary radio continuum data at 843 MHz from SUMMS (Mauch
et al. 2003), at 8 um (IRAC-GLIMPSE, Benjamin et al. 2003) and 24pm (MIPS-
GAL, Carey et al. 2005) were used for comparison and analysis.

3. Main results and conclusions

12C0(3-2) emission was detected in the velocity interval from —28 to —20 km s~!

within the observed region. The upper panel of Fig. 1 displays the main-beam
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brightness-temperature 7,,,; averaged in this velocity interval. The line emission
distribution exhibits a low molecular emission central region of about 14” in
radius (0.21 pc at 3.0 kpc) coincident with the IRAS position, surrounded by a
molecular shell of stronger emission of about 29” in radius (0.42 pc at 3.0 kpc).

Figure 2.  Left panel: Radio continuum emission at 843 MHz (green con-
tours) with the 2CO emission (colorscale and contours). Right panel: Com-
posite image showing the emission at 8 um (in yellow) and 24 pm (in red),
and the same '2CO contours of the left panel.

The filled circle marks the position of the IRAS source, which is located near
the center of the low emission region and the other two symbols, the position of
the MSX sources G286.3747-00.2630 and G286.3773-00.2563, classified as com-
pact HII region (CHII) and massive young stellar object (MYSO), respectively
(see Cappa et al. 2008). The former MSX source appears projected near the
center of the low molecular emission region, while the second one is seen near its
borders. The IRAS source is probably resolved in the two MSX sources, bearing
in mind the difference in angular resolution.

The observed '3CO(3-2) spectra are shown in the bottom panel of Fig. 1.
The spectra at the center exhibit two maxima with a separation of a few km
s~ The brighter component is centered at —22.6 km s~!, coincident with the
systemic velocity of the molecular envelope, while the fainter one is centered
at 25 km s~!. On the contrary, the outer regions show only one bright veloc-
ity component at —22.6 km s~!. The existence of a molecular envelope, along
with the presence of two components in the central region is compatible with
expansion. In this interpretation, the faint component would correspond to the
approaching cap of the expanding shell.

Figure 2 includes two composite images. The one on the left shows the
12CO emission in color scale and light blue contours and the radio continuum
emission at 843 MHz in green contours. The presence of radio continuum emis-
sion inside the molecular envelope indicates the existence of ionized gas. This
ionized gas, along with warm dust, are also observed in the right panel, where
the 24 pm emission is shown in red. This panel also shows the 8 ym emission (in
yellow), due to polycyclic aromatic hydrocarbons (PAHs), indicative of a pho-
todissociation region located at the interfase between the ionized and molecular
materials.

The upper panel of Fig. 3 illustrates the HCO™ line emission observed
towards the TRAS source position. The profile shows emission centered at
~22.6 km s~!. This velocity is compatible with the velocity of the dense gas
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Figure 3.  HCOT(4-3) (upper panel) and CS(7-6) (bottom panel) spectra
observed towards the center of the IRAS source. Intensities are expressed as
main-beam brightness-temperatures.

linked to Gum 31. Finally, no CS emission has been detected, as revealed in the
bottom panel. The lack of detection of CS line emission may imply that the gas
density is lower than 107 cm™2 (Plume et al. 1997), suggesting that the densest
molecular gas has been dispersed.

We estimate a mean Hs column density Ny ~ 1.24x 10?2 ¢em~2 in the enve-
lope, from the *CO(2-1) line using LTE and an abundance Nyo/3CO = 5x10°
(Dickman 1978). The total mass obtained adopting a relative Helium abundance
of 25% by mass and the original ambient density estimated by distributing the
molecular mass within the volume of a sphere of 0.64 pc in radius (the outer
radius of the molecular shell) are 115 Mg and 1.5x10% em ™3, respectively.

The high original ambient density of the region along with the distribution
of the ionized gas, warm dust, PAHs, and molecular emissions strongly indicates
that TRAS 10361-5830 is a compact H11 region. Further studies are neccessary
to disclose the ionizing star.

Acknowledgments. This project was partially financed by CONICET of
Argentina under project PIP 02488 and UNLP under project 11/G120, and
CONICyT of Chile through grant No. 1080335.
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Abstract.

The Universe we see today is the result of structures and galaxies that
have been evolving since earlier times. Looking the evolution of the galaxy
population at z ~ 1 has emphasized the important role played by high
redshift data. This is the case of the morphology - density relationship,
where the morphological type of galaxies in distant clusters has given us a
clear vision of evolutionary processes, partly led by environmental effects.
I review part of the data available at high redshifts that are fundamental
today to check the validity of galaxy formation models in reproducing
local and basic galaxy properties.

Briefly, I will comment about high redshift studies, a still little ex-
plored portion of the Universe, and the current strategies that allow us
the study. In this sense, the epoch of reionization is essential for under-
standing the formation of structures because it is the phase where the first
protogalaxies were formed, creating stars and enriching the intergalactic
medium. Because of the great distances involved in these studies, gamma-
ray bursts, quasars and Lyman-c« galaxies are the best tools to study these
earlier times.

Resumen.

El Universo que vemos hoy es el resultado de estructuras y galax-
ias que han evolucionado desde tiempos remotos. Un simple vistazo de
la evoluciéon de la poblacién de galaxias a z ~ 1 ha enfatizado el im-
portante rol que desempenan los datos a altos redshifts. Es el caso de la
relacién morfologfa - densidad local donde el tipo morfolégico de galaxias
en cimulos distantes nos ha dado una clara visién de procesos evolu-
tivos, parcialmente dirigidos por efectos de ambiente. Se revisan parte de
los datos actuales disponibles a altos redshifts que resultan fundamentales
hoy para chequear la validez de modelos mas elaborados, que reproduzcan
propiedades locales, basicas de las galaxias.

Brevemente, se incluira la regién a mas altos redshifts todavia poco
explorada y las estrategias actualmente en desarrollo que permiten su
estudio. En este sentido, la época de la reionizacién es fundamental para
entender la formacién de estructuras debido a que es la fase donde las
primeras protogalaxias se formaron, creando estrellas y enriqueciendo el
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medio intergaldctico. Debido a las grandes distancias involucradas, los
gamma-ray bursts, los cuasares y las galaxias emisoras de Lyman-« son
las mejores herramientas para estudiar estas épocas tempranas.

Este trabajo pretende revisar algunos conceptos basicos y métodos emplea-
dos en el estudio del Universo a altos redshifts. A lo largo del mismo se utiliza
la palabra en inglés redshift (z) en vez de corrimiento hacia el rojo. Creo que el
significado que tiene para los que trabajamos en estas dreas va mas alld, implica
ademads instantes de tiempo en la edad del Universo y estimas de distancias.
Se abordan el estado actual de la cosmologia, la morfologia de las galaxias, los
datos observacionales disponibles en este tipo de estudios y las perspectivas fu-
turas basadas en las nuevas tecnologias hoy disponibles. Para el preparado de
este trabajo fue de gran utilidad la serie de conferencias dictadas por Richard
Ellis (2008).

1. Estatus actual de la cosmologia

Las observaciones han sido fundamentales para la obtencién de los pardmetros
fundamentales de los modelos cosmolégicos. Desde la década de 1970, la deter-
minacién de la tasa de expansién local o constante de Hubble (Ho) fue objeto
de enormes esfuerzos observacionales. Hoy, a través de proyectos clave con el
telescopio espacial Hubble podemos decir que estd bien establecida con errores
muy chicos: Ho = 67 &+ 4 (km/s)/Mpe (Freedman et al. 2001).

Otro hecho observacional importante fue realizado con datos del satélite
Cosmic Background Explorer (COBE, Smoot et al. 1992). La deteccién de la
radiacion césmica de fondo (CMB, Mather et al. 1990) siguiendo un espectro
de cuerpo negro muy preciso indica su origen térmico como el remanente de la
explosién césmica. La deteccién también de las fluctuaciones en la temperatura
fue el paso inicial, mejorado posteriormente por el proyecto Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe (WMAP, Spergel et al. 2003). Mediciones del espectro de
potencias angular han detectado la ubicacion del pico primario en el momento | ~
200 (correspondiente a una escala fisica angular de un grado) coloca importantes
restricciones a la densidad de energfa total y, por lo tanto, a la curvatura espacial
del Universo.

Por otro lado, a través de la inestabilidad gravitacional y el clustering de las
galaxias se obtiene una distribucién de la forma £(r) = (r/ro)~ 1%, Este espectro
de potencias se obtiene de ajustar los datos del relevamiento de redshifts de
galaxias Two-degree-Field Galaxy Redshift Survey (2dF, Cole et al. 2005), en
remarcable acuerdo con el predicho por el modelo de materia oscura fria (CDM).

Otro punto muy importante es la presencia de la materia oscura. Esta se
revela en escalas galdcticas, a través de las curvas de rotacién. En escalas de
cumulos de galaxias, a través del exceso de masa que se obtiene de la dindmica
cuando se compara con la que se obtendria de la poblacién estelar de las galaxias
que forman parte de dichos sistemas. Y en grandes escalas, a través de las lentes
gravitacionales débiles.
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La aceleracion estd permitida en los modelos de Friedmann con constante
cosmolégica A diferente de cero. Los tltimos resultados observacionales de WMAP
(Spergel et al. 2003) junto con los del proyecto de determinacién de Ho con el
telescopio espacial, los relevamientos de redshifts de galaxias como 2dF y Sloan
Digital Sky Survey (SDSS, Abazajian et al. 2009), el relevamiento de supernovas
y los limites al modelo cosmolégico impuestos por lentes gravitacionales da co-
mo resultado que ACDM es el modelo estandard més aceptado en la actualidad.
Este modelo tiene como pardmetros: la materia total Q23; = 0.24 £ 0.03; la ma-
teria baridnica {25 = 0.042 4+ 0.004 y la energfa oscura 24 = 0.73 + 0.04. Estos
pardametros estan determinados en forma muy precisa pero no se conoce la nat-
uraleza de sus dos constituyentes principales. Gracias al aporte observacional de
los ultimos afos, hoy podemos decir que vivimos en la Era de la cosmologia de
precision.

2. Las galaxias y la secuencia de Hubble

En los ultimos 30 afios ha habido muchos cambios en nuestra vision de la for-
macién de galaxias. Antes de 1985, se pensaba que las galaxias evolucionaban
en forma aislada con sus propiedades actuales gobernadas por la tasa de for-
macién estelar, dependiente del tiempo. En este sentido, las elipticas convertian
rapidamente todo el gas en estrellas y las espirales tenian una tasa de formacién
estelar practicamente constante. Pero después de 1985, los modelos jerdrquicos
de formacion de estructuras a través de inestabilidades gravitacionales cam-
biaron nuestras ideas. Asi, los halos de materia oscura se ensamblaban a través
de fusiones y la morfologia de las galaxias dejaba de ser algo adquirido en la for-
macion del objeto para ir transforméndose a lo largo de su vida. De esta manera,
después de 1995 se vio la necesidad de entender los procesos de realimentacién y
el rol que juega el ambiente en todos ellos. Uno de los primeros resultados en este
sentido es la dependencia del ensamblado con la masa (o efecto de “Downsizing”,
Cowie et al. 1996) y la evolucién de la relacién morfologfa - densidad (Dressler
et al. 1997). Estos resultados deben estar relacionados con la tasa de formacién
estelar que es regulada por procesos de enfriado del gas y acreciéon asociado con
fusiones de los halos de materia oscura.

Entonces es importante entender como y cudndo se produce el ensamblado
de las galaxias. Un valor de la densidad de masa estelar, por ejemplo a z=2,
es Util cuando se consideran cantidades globales pero no describe cémo es el
proceso de formacién estelar (constante o en forma de estallidos) o cudndo el
grueso de esta actividad tuvo lugar.

En este sentido, por un lado Hopkins (2004) y Hopkins & Beacom (2006)
compilaron la historia de la formacion estelar en funcion del redshift estandarizan-
do todas las medidas con una misma funcién inicial de masas, cosmologia y ley
de extinciéon. Encuentran una clara evidencia de un incremento sistematico en la
tasa de formacion estelar por unidad de volimen hasta z ~ 1 con un ancho pico
en la region de 2 < z < 4. Por otro, el relevamiento “Gemini Deep Deep Survey
(Glazebrook et al. 2004) encuentra numerosas galaxias masivas rojas a z > 1,
pareciendo contradecir ls disminucién predicha por el modelo CDM soportado
por Bell et al. (2004).
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De esta manera, se acepta la idea de formacion de las galaxias a través de
inestabilidades gravitacionales en el ensamblado jerarquico de halos de mate-
ria oscura. Pero existen complejidades como: la formacion estelar, interacciones
dindmicas, fusiones, procesos de ambiente, procesos de realimentacién, que van
a regular la formacién estelar a medida que la galaxia aumenta su masa.

La historia de la formacién estelar depende de la masa de las galaxias. Las
mas masivas formaron estrellas més temprano y en escalas de tiempo pequefias,
cesando su formacién estelar a z > 2. En cambio, las galaxias de baja masa
continuan su formacion estelar hasta z menores. Segtin Juneau et al. (2005)
los sistemas masivos ya se encuentran inactivos a 0.5 < z < 1.5 y, en cambio,
los sistemas de baja masa estdn sorprendentemente activos. El fenémeno de
“Downsizing” no es necesariamente anti-jerarquico, ya que la época de formacién
de estrellas no coincidirfa con la época en que la galaxia fue ensamblada.

Todo esto muestra la importancia de este tipo de datos en el estudio de
poblaciones de galaxias en 2 < z < 4. Las distintas observaciones llevan a un
buen entendimiento de la densidad comévil de la formacién estelar desde un
redshift de ~ 3. Pero sorprendentemente estas evidencias no pueden dar cuenta
en forma precisa de la densidad de masa estelar observada hoy. Esto implica que
la mitad de las estrellas que vemos hoy ya estaban formadas a z ~ 2.

Un gran esfuerzo inicial fue, ademas, realizado para clasificar morfolégica-
mente a las galaxias a altos z. Para ello, debfa obtenerse la apariencia precisa
de los objetos definida por los brazos espirales o por la relacién bulbo/disco
en alguna longitud de onda en reposo. Y debfa también, tenerse en cuenta al-
gunos efectos sistemdticos. Entre ellos, la “correccién k morfolégica” que vicia
la apariencia hacia tipos mds tardios a medida que aumenta el redshift. Y la
atenuacién en el brillo superficial de las galaxias que escala con (1+z)* donde
los discos lucen menos prominentes con el redshift, haciendo que se confundan
con tipos mas tempranos. Las imagenes obtenidas con el telescopio espacial rev-
elaron un aumento de galaxias formadoras de estrellas més irregulares que en
muestras locales y una mayor frecuencia de fusiones a altos redshifts (Le Févre
et al. 2000).

La Funcién de Luminosidad es muy util porque permite cotejar claramente
las observaciones con las predicciones tedricas. Observacionalmente fue obtenida
en varias bandas usando los mayores relevamientos de redshifts de galaxias: 2dF
(Norberg et al. 2002) y SDSS (Blanton et al. 2001). Los modelos semi-analiticos
fueron usados con diversos tipos de realimentacion, como por ejemplo la reion-
izacién, que inhibe la formacion de sistemas de baja masa a altos redshifts. O
la presencia de supernovas que recalientan el medio interestelar y calienta el
gas del halo o eyectan gas a sistemas de baja masa. Por tltimo, es importante
también la presencia de AGNs, que transfieren energia del agujero negro al gas
del halo. Incluyendo los tres tipos de realimentacién en los modelos, se observan
Funciones de Luminosidad en gran acuerdo con las observaciones (Croton et al.
2006).

Otro ingrediente imprescindible es el medio ambiente que trunca la forma-
cion estelar en las galaxias y altera su morfologia. Efectos del medio se reflejan en
la preponderancia de galaxias elipticas y lenticulares en cimulos ricos de galax-
ias. La relacion entre la morfologfa de las galaxias y la densidad del ambiente
que las rodea fue primeramente tratado por Dressler (1980) y que llamé relacién
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T - 3. Més tarde fue observada una rapida evolucién de la misma para 0 < z <
0.5 (Couch et al. 1998, Dressler et al. 1997). Existe una mayor abundancia de
galaxias espirales en cimulos densos a redshifts entre 0.3 a 0.4, comparada con
pocas espirales encontradas en cimulos a z = 0. Esta relacion estd ya presente
en los cimulos a z ~ 1 (Smith et al. 2005). La fraccién de elipticas y lenticulares
se duplica en ambientes densos desde estos redshifts y existe una continua trans-
formacién de espirales en lenticulares, dependiendo de la densidad proyectada.
El temprano desarrollo de la relaciéon T - 3 puede ser explicado por picos den-
sos de materia oscura donde se consume gas y se produce la formacién estelar,
teniendo en cuenta el rol que juega el medio ambiente en las transformaciones
morfolégicas.

3. Datos observacionales para el estudio del Universo a altos redshifts

Buscando caimulos de galaxias

Uno de los objetivos del estudio de galaxias a altos redshifts es encontrar
cumulos de galaxias. La densidad numérica de los cimulos ricos es sensible a
la tasa de crecimiento de fluctuaciones y a la densidad de materia del Uni-
verso. Modelos con baja densidad de materia predicen mayores fluctuaciones a
tiempos tempranos. Pero la deteccion de estos objetos a z > 1 es todo un de-
saffo observacional, ya que en general son necesarias observaciones profundas en
grandes areas del cielo, consumiendo gran cantidad de tiempo de telescopio. En
relevamientos de areas pequehas del cielo, los cdmulos muy ricos son extremada-
mente raros. Es por estas razones que algunos autores utilizan a los cuasares
como potenciales trazadores de ctimulos ricos (Sochting et al. 2004). Para es-
to hemos buscado tripletes de cuasares con la idea de definir regiones de alta
densidad y poder identificar cimulos de galaxias. Los tripletes fueron definidos
como aquellos cuasares extraidos de Verén-Cetty & Verdén (2003) con redshifts
disponibles en el SDSS-DR4 (Stoughton et al. 2002), con distancias proyectadas
menores a 2 h™! Mpc y diferencias en velocidades radiales de unos 2000 km/s
(Alonso et al. 2008). De esta manera se tienen solamente 12 tripletes de cuasares
con redshifts entre 0 y 2, de los cuales, a bajos redshifts, son tripletes de galaxias
Seyferts.

En Sochting et al. (2008) se examinaron tres tripletes de Seyferts a bajos z
y se examinaron regiones de alta densidad a través de la teselacién de Voronoi
con cortes en colores para aumentar el realce. En la Figura 1 se puede apreciar
que estos tripletes son muy buenos marcadores de regiones de alta densidad,
encontrandose cercanos a conocidos cimulos de galaxias: A2197 y A2199 (panel
izquierdo), ACO 646 y ACO 655 (panel central) y A2100 (panel derecho), esta
ultima sobredensidad con mayores incertezas. Estos trabajos soportan la idea
de que los tripletes residen en la periferia de cimulos de galaxias, asociados
con galaxias mds azules (Coldwell & Lambas 2006). Para z > 1, los tripletes de
cuasares dan resultados controvertidos.

Otra forma de identificar cimulos de galaxias, a redshifts menores que 1, es a
través de su emision en rayos X. De esta manera, se pueden seleccionar sistemas
con luminosidades Ly en un cierto rango con una alta probabilidad de que sean
cumulos de galaxias. En un trabajo reciente estamos estudiando cimulos de
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Figura 1.  Sobredensidades en torno a los tripletes de Seyferts. Los contornos
en colores indican la distribucién de densidad relativa. Los tripletes estan iden-
tificados con grandes cruces negras y otras Seyferts por cruces menores. Los
cimulos de galaxias detectados estdn identificados con diamantes (tamafios
relacionados con la riqueza del ciimulo) y su designacién Abell. Esta Figura
estd publicada en Séchting et al. (2008).

masas intermedias ya que han sido poco estudiados: sus luminosidades oscilan
entre 2-20 x10%? erg/s (Vikhlinin et al. 1998), con radio angular central menor a
60 segundos de arco y con redshifts entre 0.15 a 0.7. En la Figura 2 se muestran
diagramas Color-Magnitud de 4 de los 19 ctiimulos de galaxias estudiados (Nilo
Castellén 2013), ordenados por redshift. Gladders & Yee (2000) establecieron
un método de encontrar cimulos a través de la Secuencia Roja de galaxias
tempranas que es una estrecha relacién encontrada en estos diagramas Color-
Magnitud. De Lucia et al. (2007) obtienen la Secuencia Roja de galaxias en
ctimulos EDisCS (White et al. 2005) concluyendo que a altos z existe un déficit
de galaxias rojas débiles comparados con cimulos de galaxias cercanos. En la
Figura se observan los ajustes de esta secuencia dentro de 1o de dispersion. Se
puede apreciar que, a bajos redshifts estas relaciones son muy estrechas y con
gran dispersién para z > 0.4. Esto estd relacionado con una poblacién de galaxias
viejas que evolucionan en forma pasiva. Entonces, se espera que a bajos redshifts
los cimulos estén bien formados y que a mas altos redshifts las interacciones y
procesos de ensamblado puedan todavia tener lugar.

Otro efecto observado en cumulos de galaxias es el efecto de Butcher &
Oemler (Butcher & Oemler, 1978) donde se encuentra una mayor fraccién de
galaxias azules en las partes mas centrales de cimulos a z ~ 0.3 comparados
con los locales. Iin la Figura 3 se muestra esta fraccion en 4 de nuestros climulos
(Nilo Castellon et al. 2013) comparados con estudios de cimulos masivos. Se
observa que: a z > 0.7, los cimulos masivos estdn formados y los de baja masa
recién comienzan a ensamblarse. En el intervalo 0.3 < z < 0.5, los cimulos de
baja masa se estan ensamblando y se diferencian de los masivos por el contenido
morfolégico. Para redshifts menores que 0.3 los cimulos masivos y de baja masa
tienen comportamientos similares.

Buscando galaxias

A mediados de la década de 1990 hay una gran revolucién tecnolégica en
la astronomfa: la llegada de telescopios de 8 a 10 metros conjuntamente con
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Figura 2.  Diagrama Color-Magnitud de 4 cimulos de galaxias estudiados.
En cada panel se incluye la identificacion VMF98 del cimulo y su redshift. Los
colores corresponden a (r—:)’ excepto para VMF025 que es (V —R). Las galax-
ias son representadas con circulos pequenos y los simbolos rojos representan
galaxias miembros de los sistemas (cuadrados con redshifts espectroscépicos y
tridngulos con redshifts fotométricos).

cdmaras épticas e infrarrojas (IR) de excelente calidad, generando una gran
explosién de datos a altos redshifts.

La técnica de “Lyman break” para seleccionar galaxias se basa en que la ra-
diacion a energfas mayores que el limite de Lyman esta completamente absorbida
por gas neutro alrededor de regiones formadoras de estrellas. En el sistema en
reposo de la galaxy emisora, el espectro emitido es brillante para longitudes de
onda mayores que 912 A, pero muy débil o imperceptible a longitudes menores.
Por esta razon se la conoce también como “dropout” y puede ser usada para
encontrar la posicion del limite Lyman. La adecuada eleccion de filtros permite
encontrar objetos a determinados redshifts. Exsta técnica fue utilizada para se-
leccionar galaxias a redshifts entre 3 y 4 usando filtros ultra violetas (UV) y
opticos. Pero fue el avance en la astronomfa UV e IR lo que permitié su uso
tanto a bajos como a altos redshifts, respectivamente.

Hay tres clases de galaxias a altos redshifts. Las galaxias LBGs son selec-
cionadas usando la diferente apariencia en varios filtros debido a la posicién del
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Figura 3. Efecto de Butcher-Oemler en 4 ciimulos de galaxias (circulos
azules, extraido de Nilo Castellén et al. 2013). Kodama & Bower (2001,
cruces), Fairley et al. (2002, cuadrados), y Barrena et al. (2012, estrellas)
se refieren a ciimulos con luminosidades en rayos X de 10** ergs s~ 1.

lfmite Lyman (Steidel et al. 2003). En general, son galaxias brillantes, formado-
ras de estrellas con el continuo Lyman en la region del éptico y se seleccionan
por color a z > 2. Las galaxias formadoras de estrellas en el submilimétrico son
detectadas por el polvo calentado por la formacién estelar o la actividad del
nucleo. Por dltimo, los sistemas con evolucién pasiva han completamente termi-
nada la formacion estelar existiendo solamente la evolucién estelar, lo que hace
a la galaxia mas roja.

Esta técnica en la banda i con datos de GOODS permitié detecciones de
objetos a z ~ 6 y representan hoy la frontera en el universo observado, a un Giga
ano del “Big Bang”. Usandola en las bandas v, ¢, z y J se determina la abundancia
de galaxias formadoras de estrellas en 3 < z < 10. Se utilizan imégenes en el
optico e IR para minimizar la fuerte contaminacién de estrellas frias y polvo de
la Via Lactea, ademds de galaxias rojas que estdn evolucionando en forma pasiva
a z = 2. Estas tltimas tienen colores (z —J) > 0 a z ~ 2 y se las puede separar
de las azules que estdn formando estrellas a z ~ 6.

Mobasher et al. (2005) detectaron objetos en el relevamiento “Ultra Deep
Field” con esta técnica en la banda J, con colores (J-H) > 1.3 con detecciones
en imagenes combinadas de los telescopios Hubble y Spitzer. Hay evidencias de
que la densidad de la luminosidad UV comévil decrece de redshifts 3 a 10, pero
los resultados son contradictorios.

Por dltimo, otra forma simple de localizar galaxias distantes es a través
de emisores Lyman-a y las lentes gravitacionales. Los relevamientos con cé-
maras 6pticas y filtros angostos hasta z ~ 7 muestran una fuerte evolucién en
emisores luminosos en 5.7 < z < 6.5. Las camaras IR permiten llegar a mas altos
z mostrando fuentes con formacion estelar débil a z ~ 10. Las lentes gravita-
cionales fuertes permiten determinar la distribucién total de masa. Es un método
geométrico, restringido a lentes compactas y densas. La combinacion con la téc-
nica Lyman-« y dropouts permite encontrar fuentes de baja luminosidad a altos
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z. Se obtiene asi, la densidad debido a la contribucién de fuentes luminosas en
el UV correspondiente al final de la época de reionizacién, a z ~ 6.

Los relevamientos en redshifts realizados por Lilly et al. (1996), la abun-
dancia de “drops out” en U (Madau et al. 1996) y las recopilaciones unificando
observaciones (Hopkins 2004) muestran un incremento de la formacién estelar
por unidad de vol'men a z ~ 1. Coexisten en 1 < z < 3, las galaxias LBGs,
submilimétricas y sistemas que evolucionan en forma pasiva. Los datos multi-
bandas hoy son indispensables para estudios de la historia de formacion estelar
en el Universo.

Las evidencias observacionales crecen constantemente y se muestra la abun-
dancia de una poblacién de galaxias maduras a z ~ 3. Se observa el ensamblado
de la masa de galaxias desde z ~ 1.5. Iis en esta Era que las galaxias masivas han
crecido y una fuerte formacién estelar ocurre en sistemas con M > 10190 ©. Las
SNs o los nucleos activos deben ser responsables del “Downsizing”. Mas alla de
z > 1.5, tanto el niimero como la distribucién de galaxias masivas (> 101! M®)
dan resultados contradictorios.

Una etapa muy importante en la historia del Universo es el final de la Era de
reionizacién y debemos preguntarnos en qué redshift ha terminado. La actividad
de formacion estelar puede extenderse hasta 6 < z < 20. Existe evidencia de
presencia de absorciones por Hidrdgeno neutro en espectros de cuasares distantes
y la presencia de Carbono en nubes de absorcién a z ~ 5, evidencia de una
temprana formacién estelar. Resultados de la polarizacién a través de WMAP
indican que el final de la reionizacion podria estar en un rango de redshifts entre
10 < z < 20.

4. Perspectivas futuras

La nueva generacién de telescopios: el “James Webb Space Telescope” de 6.5m
(6ptico/IR), el “Giant Magellan Telescope” con 7 espejos de 8.4m (con una su-
perficie colectora de aproximadamente 24m), el “Thirty Meter Telescope” de
30m y el “European Extremely Large Telescope” de 39m generardn otra gran
revolucion en la astronomfa. Vienen a aportar datos que permitirdan explorar la
formacion y evolucion de las galaxias, a entender la fisica del ensamblado de la
materia baridnica en galaxias y la fisica de la transformacién de la morfologfa
de las galaxias. Gran cantidad de datos contribuiran en temas relacionados con
propiedades de las galaxias como edad, metalicidad, contenido estelar, tasa de
formacion estelar y sobre la dindmica de estos sistemas. Y mds atn, estas nuevas
tecnologfas permitirdn ir hacia las épocas “oscuras” permitiendo identificar los
objetos responsables de la reionizacién.

Teniendo en cuenta estos interesantes topicos que llevan a la Astronomia
Extragaldctica al limite de las posibilidades observacionales es necesario motivar
a las nuevas generaciones de astronomos a investigar en estos temas y ver como
nuestra comunidad astronémica puede participar en los mismos. Por ultimo,
quisiera agradecer al Comité Cientifico la oportunidad de presentar este Trabajo
Invitado.
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Abstract. More than twenty years after photographic surveys of nearby
clusters of galaxies revealed that low-luminosity, or “dwarf”, galaxies
(Mp Z —18mag) are the numerically dominant population, research
on these objects has been boosted by new instrumental and theoreti-
cal developments. Among several breakthroughs that have re-shaped our
knowledge abut dwarf galaxies, we should point out: the detection of
underlying spiral structure, disks/bars in dwarf “elliptical” galaxies; the
possible evolutionary relation between (some?) dwarf ellipticals and spi-
ral galaxies; the discoveries of ultra-compact and ultra-faint dwarfs; the
universality of the color-luminosity relation extending along ~ 10 mag.

A brief review on these subjects is presented, with emphasis on early-
type dwarfs and their possible evolutionary relations with other galaxy
types. I will particularly address the controversy about which are the
objects that extend the E sequence down to the lowest luminosities (if
such objects really exist).

Resumen. A més de dos décadas de los relevamientos fotograficos de
cimulos de galaxias cercanos, que revelaron la preponderancia numérica
de las galaxias de baja luminosidad o “enanas” (Mp 2 —18mag), la in-
vestigacion de estos objetos experimenta una explosién de interés, impul-
sada por nuevos desarrollos instrumentales y tedricos. Entre los aportes
que replantean nuestro conocimiento de las galaxias enanas, se destacan:
la deteccién de estructura espiral subyacente, discos y/o barras en enanas
“elipticas™; la posible relacién evolutiva entre (;algunas?) enanas elipti-
cas y galaxias espirales; el descubrimiento de enanas ultra compactas y
ultra débiles; la aparente universalidad de la relacién color-luminosidad
extendiéndose a lo largo de ~ 10 mag.

Se presenta un recorrido a través de estos temas, con énfasis en las
galaxias enanas de tipo temprano, y sus posibles relaciones evolutivas con
otros tipos de galaxias. Nos detendremos particularmente en la contro-
versia en cuanto a cudles son los objetos que constituirfan la extension a
bajas luminosidades de las galaxias E, si es que tal cosa existe.

1. La mayoria surge a la luz

;Qué es una galazia enana? La respuesta mas habitual no plantea en principio
una definicién de contenido conceptual, sino simplemente un corte en luminosi-
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dad. Tammann (1994) propone Mp > —16 mag, aunque posteriormente (y re-
planteo de la constante de Hubble mediante) se ha adoptado alternativamente
Mp > —18 mag. ;Por qué no hablar entonces simplemente de galazias de baja
luminosidad? M3as alld de la “correccién politica” de una u otra opcién, el nom-
bre de “galaxias enanas” (dwarf galaxies, en inglés) ha prevalecido no solo por
economfia de texto, sino porque estos objetos parecen resistirse a encajar como
simple continuacién a bajas luminosidades de las galaxias bien conocidas que
pueblan la secuencia de Hubble.

El propio Hubble (1936), y posteriormente Shapley (1938), senalan los
primeros ejemplos de enanas esferoidales (dSph) del Grupo Local, iniciando el
estudio de esta clase de galaxias, que se continuarfa afios mas tarde con los tra-
bajos pioneros de Reaves (1962, 1966, 1983). Sin embargo, podemos considerar
que la etapa de madurez en la investigacion de las galaxias enanas comienza
con los grandes relevamientos fotograficos de los cimulos de galaxias cercanos:
Virgo (m — M =~ 31.1; Sandage & Binggeli 1984; Binggeli et al. 1985), Fornax
(m — M ~ 31.4; Ferguson 1989), Leo, Dorado, NGC 1400, NGC 5044, Antlia
(m — M ~30.1 — 32.7; Ferguson & Sandage 1990). Ademads de servir de base
para posteriores estudios CCD detallados, estos relevamientos mostraron que
(Ferguson & Sandage 1991):

las galaxias enanas son mayorfa (~ 70% en Virgo y Fornax);

morfolégicamente se distribuyen como:

enanas elipticas normales y nucleadas (dE, dEN): ~ 80 %
— enanas lenticulares (dS0): ~ 5%
— enanas irregulares y magalldnicas (dI, Sm): ~ 10 %

— enanas compactas azules (BCD), elipticas compactas (cE), etc: resto;

la relacién morfologia-densidad vale también para enanas;

Nawart ~ 15

. . . 4
para las galaxias tempranas la razén enanas/gigantes va de -

en grupos a ~ 4 para el cimulo de Virgo.

1.1. Clasificacién: pluralidad a baja luminosidad

FEn una primera y amplia clasificacién morfoldgica, las enanas se dividen clara-
mente en sistemas lempranos y tardios, al igual que sus contrapartes de alta
luminosidad. La diferencia mas evidente, sin embargo, es la ausencia de espi-
rales! entre las enanas de tipo tardfo, estando estas constituidas por irregulares
(dI), sistemas tipo magalldnico (Sm), y enanas compactas azules ( Blue Compact
Duwarfs, BCD), estos tltimos, sistemas experimentando un estallido de formacién
estelar intenso (ej.: Cairos et al. 2010).

Entre las enanas tempranas, conviven las de tipo difuso o de bajo brillo
superficial (dE, dEN, dS0: sin nicleo, nucledas, y lenticulares, respectivamente)
y las compactas (cE), es decir de alto brillo superficial. Estas tltimas son muy

Excepto por los raros casos de “espirales enanas” de campo, halladas por Schombert et al.
(1995).
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Figura 1. Ejemplos de galaxias dE (fila superior) y dl (fila inferior),
pertenecientes al Grupo de NGC 5044. Imagenes compuestas g, 7, 4, de 19 kpc
(grandes) y 9.5 kpe de lado (chicas) (Cellone & Buzzoni 2005).

raras; su prototipo es M 32, una de las compafieras de M 31 —la gran galaxia
espiral de Andrémeda—. Se puede ver como ejemplo una muestra de galaxias
dE y dl en la Fig. 1.

Completan la familia de las galaxias enanas dos tipos descubiertos mds
recientemente: las enanas ultra compactas (Ultra Compact Dwarfs, UCD) con
luminosidades unas 10 veces mayores a la de un cimulo globular tipico y radios
efectivos rer ~ 1 pe (Hilker et al. 1999; Drinkwater et al. 2000; Caso et al. 2013),
y las enanas ultra débiles Ultra Faint Dwarfs, UFD), solo detectables en el Grupo
Local como sobredensidades estelares, con luminosidades —1.5 > My > —8 mag
(Belokurov et al. 2007). Sin embargo, estd en discusién si UCD y UFD pueden
considerarse galaxias o se trata de un tipo de ctimulos estelares; en lo que sigue
no volveremos a ellas, y nos centraremos en las enanas de tipo temprano (dE y
cE) y su posible relacién con galaxias E luminosas.

2. Enanas difusas y compactas

El Grupo Local nos provee la oportunidad de comparar visualmente una enana
eliptica compacta (cE) con una galaxia del tipo méds comtn de las enanas elfp-
ticas “difusas” (dE). La Fig. 2 muestra a M31, la gran espiral de Andréme-
da, y sus dos compaheras mas cercanas: la compacta M32 (prototipo de su
clase) y la dE NGC 2052, Ambas galaxias tienen la misma luminosidad (Mg =
—15.7mag), pero son claramente diferentes en lo que respecta a sus distribu-
ciones de brillo. Cuantitativamente, sus radios efectivos difieren en un factor
~ 10, y sus correspondientes brillos superficiales efectivos en casi 4 magni-
tudes: ref = 1kpe - piep(py = 23.2 mag arcsec ™2 para NGC 205, y ref =~ 100 pc -

2En rigor, NGC 205 pertenece al subtipo de enanas elipticas con “ntcleo azul”, que muestran
formacién estelar reciente en la zona central (ver Sec. 3.1.)
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Mef(B) = 19.4 mag arcsec”? para M 32. En correspondencia, sus perfiles de brillo
superficial son muy diferentes: tipo de Vaucouleurs (pardmetro de Sérsic n ~ 4)
para M 32, y aproximadamente exponencial (n ~ 1) para NGC 205 (Choi et al.
2002).

M32 -...

- NGC 205

Figura 2. M31 (espiral de Andrémeda) y sus dos compafieras: NGC 205 y
M 32.

El hecho de que a igual luminosidad convivan dos tipos de galaxias tem-
pranas, estructuralmente distintas, plantea de por sf una génesis diferente para
unas y otras (Wirth & Gallagher 1984; Kormendy 1985). Surge entonces la pre-
gunta: ;cudl de los dos tipos de enanas tempranas constituye la extension a
bajas luminosidades de las galaxias E de la secuencia de Hubble? (si es que esta
pregunta tiene sentido).

2.1. Relaciones fotométricas y algunas controversias

Desde los ahos noventa se conoce la relacién entre el indice de Sérsic (n), que
cuantifica la forma del perfil de brillo superficial (SBP), y la luminosidad (£)
de las galaxias tempranas (Caon et al. 1993; Cellone et al. 1994), formando una
secuencia continua entre las E (con n ~ 4) y las dE (distribuidas alrededor
de n ~ 1). La propuesta de usar este tipo de relaciones como indicador de
distancias tuvo argumentos a favor (Young & Currie 1994, 1995, 1998, 2001) y
en contra (Binggeli & Jerjen 1998; Cellone 1999; Cellone & Buzzoni 2001). La
controversia se resolvié finalmente en favor de la segunda opcién, mediante el
uso de indicadores de distancia més confiables (Jordan et al. 2005).

Esta continuidad E-dE en la relacién £ —n podria sugerir que ambos tipos
de sistemas forman una misma familia evolutiva (Binggeli & Jerjen 1998; Gra-
ham & Guzmén 2003), mientras que las cE, que se apartan de dicha relacién,
serfan “anémalas”, con un origen distinto. El hecho de que las ck casi siempre
son vecinas de galaxias mds luminosas, detectandose en varios casos evidencias
de interacciones (Smith Castelli et al. 2008b; Huxor et al. 2011), ha llevado a
plantear su origen como resultado del tidal-stripping sufrido por galaxias de dis-
co (Chilingarian et al. 2009). (Sin embargo, hay que notar que recientemente
Huxor et al. 2013 han detectado una cE aislada.)
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Un panorama opuesto es el que sostienen Kormendy & Bender (2012, y
referencias alli citadas), basados en diagramas entre distintos pardmetros fo-
tométricos y estructurales (My, 7o, fef). En estos, algunas cE extienden a ba-
jas luminosidades las relaciones trazadas por las galaxias E, mientras que las
dE (Illamadas dSph por estos autores) forman una secuencia casi ortogonal, que,
en cambio, se continda con las galaxias de disco (S y S0). En este esquema,
las cE estarfan genéticamente emparentadas con las E, mientras que las dE (6
dSph) tendrfan su origen como enanas tidales (Duc et al. 2007; Dabringhausen &
Kroupa 2013), o bien a partir de la transformacién de galaxias de disco a través
de “hostigamiento” galdctico (Moore et al. 1998) o ram-pressure stripping.

3. El origen de las dE

Es de esperar que la estructura, cinematica y poblaciones estelares de las galax-
ias guarden huellas de sus origenes. Revisamos a continuacién algunas de estas
propiedades para las enanas de tipo temprano.

3.1. Estructura

Niucleos. Una componente estructural conocida desde hace tiempo en algunas
dE son los nicleos (ej.: Caldwell 1983; Sandage & Binggeli 1984; van den Bergh
1986). Estas estructuras generalmente no se resuelven en observaciones desde
la superficie terrestre; por otra parte, un SBP “empinado” (pardmetro de Sérsic
n > 1) convolucionado con el seeing puede confundirse con un ntcleo en im4-
genes sin la suficiente resolucion espacial. E1 HST permite resolver los ntcleos,
reveldndolos como componentes estelares compactas ((Reff) >~ 7 pc), con lumi-
nosidades, en promedio, algunas decenas de veces la de un cimulo globular, y
colores ~ 0.3 mag més azules que sus galaxias anfitrionas (Turner et al. 2012).
La formacion de nicleos en algunas dE podria deberse al decaimiento orbital de
ctimulos estelares (por friccién dindmica), o bien a eventos de formacion estelar
tras la acrecién de gas en la zona central de la galaxia huésped. Este dltimo es-
cenario parece adecuado para los casos (raros) de galaxias dE con centros azules
(Fig. 3), en las que no se detecta una componente central tipo ctimulo estelar
compacto, sino una regién de formacion estelar reciente (Vigroux et al. 1984;
Cellone & Forte 1996; Drinkwater et al. 2001; Saviane et al. 2010).

Estructura subyacente.  Particularmente significativo ha sido el descubrimiento
de estructura subyacente (patrones espirales, discos y/o barras) en galaxias dE,
una vez que se resta la componente luminosa difusa (Jerjen et al. 2000; Barazza
et al. 2002; Graham et al. 2003). Esto motivé a Lisker et al. (2007) a proponer una
subclasificacion de las galaxias dE en “normales” (83 — 88 %), dE con estructura
de disco (“dE(di)”, 9 — 13%), y dE con centro azul (“dE(be)”, 4 — 5%). Las
“normales”; a su vez se dividen en nucleadas (“dE(N)”, ~ 51 %) y no nucleadas
(*dE(nN)”, ~ 36%). Lo interesante es que las distribuciones espaciales de los
distintos subtipos son diferentes: mientras las dE(N) muestran una distribucién
tipica de una poblacién relajada, el resto —particularmente las dE(di) y las
dE(bc)— se distribuye espacialmente como una poblacién no relajada, y sus
achatamientos aparentes son consistentes con sistemas que contienen estructura
de disco.
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Figura 3.  Galaxia dE con centro azul, FCC76 en el cimulo de Fornax
(imagen compuesta C, M, T}, de 200 arcsec de lado). El inserto muestra la
regién nuclear una vez restada la componente difusa (Cellone & Forte 1996).

Perfiles compuestos. Si bien los SBP de muchas galaxias dE pueden ajustarse
satisfactoriamente mediante perfiles de Sérsic con n &~ 1 (Fig. 4), existen casos
en los que para ajustar el SBP se requieren dos componentes (Fig. 5), sugiriendo
una estructura tipo bulbo + disco (este ultimo, dinAmicamente “caliente”).

Un tercer tipo de SBP lo muestran algunas galaxias enanas muy extendidas
y de muy bajo brillo superficial (ug > 23magarcsec ?; Impey et al. 1988).
En algin caso (Fig. 5) se han detectado distorsiones tipo warp en las isofotas
externas (Cellone & Buzzoni 2005).
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Figura 4.  Galaxia N34 (dE), Grupo de NGC 5044. Contornos (izq.), y perfil
de brillo superficial (der.; la linea de trazos en el panel superior es el perfil

de Sérsic ajustado, y en el panel inferior se muestran los residuos del ajuste)
(Cellone & Buzzoni 2007).

3.2. Cinematica

Hacia fines del siglo pasado, los datos de cinemética interna para galaxias dE
generalmente estaban limitados a las regiones centrales de un punado de galaxias
dE fuera del Grupo Local (Bender & Nieto 1990; Peterson & Caldwell 1993).
La puesta en funcionamiento de telescopios de la clase 8-10m permitié ampliar
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r [arcsec]

Figura 5. Idem Fig. 4 para la galaxia N79 (dS0), Grupo de NGC5044.
En ¢l SBP se muestran los dos perfiles de Sérsic ajustados, uno para cada
componente. Los cuadrados (rojos) en el panel inferior son los residuos de un
Unico ajuste de Sérsic, mientras que los tridngulos (azules) corresponden al
ajuste simultaneo de las dos componentes.
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Figura 6.  fdem Fig. 4 para la galaxia N156 (dI/dE), Grupo de NGC 5044.

significativamente la muestra, extendiéndola a galaxias de menor luminosidad,
y alcanzando las regiones externas (varias veces el radio efectivo), de menor
brillo superficial (De Rijcke et al. 2001; Geha et al. 2002; Pedraz et al. 2002;
De Rijcke et al. 2005; Spolaor et al. 2010; Kourkchi et al. 2012). Estos estudios
mostraron que al menos algunas dE son esferoides achatados soportados por
rotacién (Fig. 7(a)).

3.3. Poblaciones estelares

Los primeros trabajos fotométricos (Caldwell 1983; Bothun et al. 1986) y es-
pectroscépicos (Bothun & Mould 1988; Brodie & Huchra 1991; Held & Mould
1994) ya establecieron que las dE son sistemas viejos y moderadamente pobres
en metalicidad, aunque algunas de ellas muestran evidencias de una poblacién
estelar més joven (< 1 Gyr; Thuan 1985; Cellone & Forte 1996).

De acuerdo a sus magnitudes y colores integrados, las dE extienden a ba-
jas luminosidades la bien conocida relacién color-magnitud (CMR) o “secuencia
roja” de las galaxias tempranas, generalmente atribuida a una relacién masa-
metalicidad (p. ej. Buzzoni et al. 1992). Mientras que las E de luminosidad alta
e intermedia presentan una CMR muy bien definida, distintos estudios repor-
taron una dispersién creciente hacia bajas luminosidades (Secker et al. 1997;
Hilker et al. 2003; Mieske et al. 2007; Misgeld et al. 2008), llegdndose a sug-
erir origenes “fundamentalmente diferentes” para las enanas (Conselice et al.
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(a) Relacién rotacién / dispersion de veloci-
dades contra elipticidad, para galaxias dE en
Virgo (tridngulos: Pedraz et al. 2002; cuadra-
dos: Geha et al. 2002). El circulo (rojo) cor-
responde a la dE/dSO0 N42 del Grupo de
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NGC 5044, en base a observaciones Gemini-
GMOS (Cellone et al. 2007).

Figura 7.  Diagrama de diagnéstico cinemético y relacién color-magnitud.

2003). Sin embargo, se demostré que muchas de las galaxias que contribufan a
incrementar la dispersién de la CMR eran objetos de fondo (Penny & Conselice
2008). De hecho, si se descartan las galaxias tempranas —mediante un cuidadoso
examen morfolégico— y los objetos de fondo —con espectroscopfa profunda—
, se obtienen CMR con muy baja dispersién (Smith Castelli et al. 2008a, ver
Fig. 7(b)). Notar que las cE también tienden a apartarse de la CMR, con colores
muy rojos para sus luminosidades (Smith Castelli et al. 2012).

La CMR sugiere entonces una continuidad entre las I2 y las dEE en cuanto a
sus propiedades quimicas, aunque la menor relacién [«/Fe| en las dE indicarfa
formacién estelar mds extendida en el tiempo para estas Ultimas (Mendel et al.
2009; Buzzoni et al. 2012).

4. ;Son galaxias elipticas las dE y/o las cE?

Resumiendo hasta aqui, tenemos que:

e Las relaciones del pardmetro de Sérsic (n) y color/metalicidad con la lu-
minosidad sugieren una continuidad I < dE.

e Otras relaciones fotométricas (involucrando radios y brillos superficiales
efectivos contra £) sugieren en cambio una discontinuidad E < dE, y una
continuidad E < cE.

e La estructura subyacente (discos, espirales, barras, perfiles compuestos)
en galaxias dE, as{ como la cinematica y distribucién espacial de al menos
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algunas de ellas, sugieren una conexién genética con galaxias espirales (S)
tardias o irregulares.

e Evidencias de interacciones sugieren que las galaxias ck son un tipo ané-
malo, producido por tidal stripping.

Las galaxias enanas de tipo temprano parecen constituir, por lo tanto, un
grupo heterogéneo, primariamente separable en compactas (cE) y difusas (dE 6
dSph), aunque tampoco estas ultimas tendrfan un origen comtn. En todo caso,
todavia no hay evidencias convincentes de que algunos de estos sistemas de baja
luminosidad puedan considerarse genéticamente semejantes a las galaxias E que
pueblan la secuencia de Hubble, y que se supone son productos de fusiones.
Razones de més para no ignorarlas.
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Current status of galaxy formation models

Patricia B. Tissera

Institute for Astronomy and Space Physics, CC 67 Suc 28, Buenos
Aires, Argentina. Conicet-UBA

Abstract. In this review, I summarize the state-of-art of galaxy forma-
tion models within the context of the current observational framework.

Resumen. En este trabajo, sintentizaré el estado de arte de los modelos
de formacion de galaxias en un contexto cosmoldgico y dentro del actual
marco observacional.

1. Introduction

Within the current cosmological context, galaxies formed by the hierarchical
aggregation of smaller subtructures. The non-linear formation of galaxies fos-
tered the development of sophisticated numerical codes to study how galaxies
assembled and evolved. Many efforts have been devoted to understand for the
main physical processes governing the formation of galaxies and to envisage new
numerical algorithms to improve the description of their actions (e.g. Katz &
Gunn 1991, Cen & Ostriker 1992, Navarro & White 1993, Metzler & Evrard
1994, Gerritsen & Icke 1997, Yepes et al. 1997, Sommer-Larsen et al. 1999,
Thacker et al. 2000, Kay et al. 2002).

However, the description of the large-scale dynamical evolution together
with the relevant physics which governs the evolution of baryons is extremely
challenging due to the large range of the spatial-and-time-scales involved. Nu-
merical resolution limits the description of physical processes from first princi-
ples. Hence, sub-grid models has been developed to improve the physical basis
upon which these schematic recipes are built up (e.g. Governato et al. 2007;
Dalla Vecchia & Schaye 2008; Dubois & Teyssier 2008; Oppenheimer & Davé
2008; Scannapieco et al. 2008). In few words, sub-grid modelling follows analyt-
ically the physics on the scales that cannot be resolved and then translate their
effects onto scales which can be numerically well-described.

From an observational point of view, the ever growing databases obtained
from cutting-edge instruments and observatories have continuously challenge
our view of the Universe. Galaxy formation models are expected to help to
understand the information store in this amazing gathering of data and to predict
new observables which could help to constrain the models.

This review is organized as follows. In Section 1 I will summarize the main
physical processes which have been incorporated to cosmological simulations.
Section 2 gives an overview of the main results and some open questions for the
future.
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2. Galaxy Formation

The cosmological framework is now established with unprecedented precision by
observations, favouring a A-Cold Dark Matter scenario ( ACDM). WMAP results
have converged to a set of cosmological parameters (e.g. Sdnchez et al. 2006) al.
2006) where the total energy is dominated by a cosmological constant while dark
matter represents the main component over the baryonic one. First release from
the Planck mission (Planck Collaboration et al. 2013) has casted doubts over
the exact values of these parameters, including the Hubble parameter which
is reported to be smaller (H7"* — 67.15km/s/Mpc) than that measured by
WMAP team (H"™® — 71km/s/Mpc Komatsu et al. 2012). Nevertheless,
there is a broad consensus on the cosmology we are living in. (Komatsu et al.
2012)

Within a ACDM, primordial fluctuations grow via gravitational instability
forming larger systems and filamentary large structures, determining the so-
called cosmic web. At the interception of these filaments groups and clusters
form. This evolution is followed by integrating the gravitational field which is
efficiently carried out by cosmological codes (e.g. Springel et al. 2001). In fact,
A-CDM cosmology has satisfied many tests on the large-scale distribution of
the matter. At galaxy-scales, dark matter haloes have been also exhaustively
studied. Using pure N-body simulations, Navarro et al. (1997) first claimed them
to have an almost universal density profile which has been confirmed later on by
high resolution simulations (Navarro et al. 2010). Hydrodynamical simulations
have shown that the way galaxies are assembled play a key role in shaping the
final dark matter distribution in haloes, imprinting features which make them
departure from the universal density profile (e.g. Tissera & Dominguez-Tenreiro
1998; Pedrosa et al. 2010; Tissera et al. 2012). In fact, the most interesting
challenges arise when the baryons are included in the models. As I have already
mentioned, the relevant scales for the physics of baryons are either marginally
solved or directly unresolved. Hence, sub-grid modelling are used instead.

Baryons in the form of gas cool down and condensate within the potential
wells determined by dark matter haloes. The main cooling process is the brem-
stralung radiative cooling. In general, most authors assumed the radiative rates
of Sutherland & Dopita (1995). The rate of radiated energy is a function of
temperature and metallicity and can vary few order of magnitudes for different
gas metallicity at a given temperature. Hence, it is very important for the cos-
mological models to follow the chemical enrichment of baryons (Mosconi et al.
2001).

Star formation is generally introduce as a simple algorithm which trans-
forms cold and dense gas into stars. Due to the fact that this process occurs
at scales smaller than those that current numerical experiments can resolve, a
series of constrains are adopted to choose those regions with higher probability
to be actively forming stars. Most of the codes assumed a motivated Schmidt-
Kennicutt law to relate the star formation rate with the gas density (see Dalla
Vecchia & Schaye 2008, for an extensive discussion on this point) The cooling
rate of a gas cloud depends inversely on its density fact which can lead to a
catastrophic cooling of baryons if no effective heating processes are included
(e.g. Weil et al. 1998). Since the star formation rate depends on gas density, a
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very efficient gas cooling leads to a very efficient star formation activity, which
might quickly exhaust the gas reservoirs at early times, producing spheroidal-
dominating systems. The regulation of the star formation, principally at high
redshift, is still an open problem for galaxy formation models which predict too
high star formation efficiences compared to values deduced from observations.
However, it is worth noting that observations at high redshift are continuously
improving and that estimated values might change. Dust obscuration might be
a relevant aspect to be considered (e.g. Riechers et al. 2013).

The explosions of Supernovas (SN) are estimated to be the most feasible
mechanism capable to regulate the rate of gas transformation into stars. During
the last decades, enormous efforts have been devoted to the search of a self-
consistent, effective model (e.g. Navarro & White 1993; Metzler & Evrard 1994;
Yepes et al. 1997; Springel 2005; Okamoto et al. 2005; Scannapieco et al. 2006;
Stinson et al. 2006; Oppenheimer & Davé 2008; Kobayashi et al. 2007). Katz
et al. (1992) showed that pumping the ejected energy directly into the thermal
component has no significant effects on the gas dynamics because this energy
is quickly radiated away. This can be understand considering that Type II SN
explosions have short lifetimes which in practice, results in the release of the
energy in the same regions where the progenitors stars have formed. These
regions are cold and dense and consequently, have very short cooling times,
producing the efficient radiation of the injected energy.

In an attempt to solve this problem, the so-called kinetic or momentum-
driven feedback was proposed (Navarro & White 1993). In this model, the gas
particles surrounding the sites of SN explosions are injected kinetic energy di-
rectly, imprinting a spatial displacement and a net change in the velocity of
the gas. The advantage of this scheme is that it produces the desired effect:
there is a net change in dynamics of the gas component and, as a consequence,
the star formation activity can be regulated and large-scale outflows, driven.
The disadvantages are the non-physical basis of the model and the introduction
of scale-dependent parameters, which force the model to have mass or velocity
characteristics. Nevertheless, an important effort has been invested to deter-
mine these scale-dependent parameters on more physical basis as discussed by
Oppenheimer & Davé (2008), for example. A different approach is proposed by
Stinson et al. (2006) who estimate the number of SNII produced in a single stel-
lar population and disable the radiative cooling of gas particles in a surrounding
region for a certain time interval. The size of the region and this time interval is
estimated by applying the blast-wave analytical treatment of McKee & Ostriker
(1977).

Based on the previous work of Marri & White (2003), Scannapieco et al.
(2006) proposed a new self-consistent SN feedback model which works within a
new multiphase model for the interstellar medium which allows the co-existence
of gas clouds of different temperature and density (i.e. entropy), without in-
troducing scale-dependent parameters. Energy and chemical elements produced
by SNII and Type Ia SN are distributed in the interstellar medium by defin-
ing cold and hot environments associated to the simulated HII regions. This
model is successful at triggering mass-loaded galactic outflows which reproduce
observed trends as well as at regulating the star formation activity during qui-
escent periods of evolution. Since there no mass-dependent parameters, this
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models is particularly suitable to study galaxy formation within a cosmological
framework.

Following the chemical enrichment of baryons together with the dynamical
growth of the structure is a powerful tool to constrain galaxy formation models.
Analytical chemical models have provided evidence of the important role played
by chemical elements to the understand the origin of the structure in the Universe
(e.g. Matteucci & Greggio 1986; Bland-Hawthorn & Freeman 2003). And, in the
last decade chemical evolution has been included in many cosmological codes.
For the first time, Mosconi et al. (2001) introduced Supernova enrichment by
Type la and Type II following individual elements and analyzed their properties
of simulated galaxies compared to those predicted from the close box model.
These authors also showed the importance of taking into account consistently
the cooling rates of the enriched material.

Current cosmological models describe both SNIa and SNII chemical produc-
tion with different levels of sophistication. SNII are assumed to originate from
massive stars with lifetimes of the order of 10 —107 yrs, while SNla are generally
considered to originate from binary systems with lifetime of the order of a Gyr.
This difference in the life-times produces a differential enrichment of baryons
since SNIa is the main productor of Fe while a-elements are mainly produced
by SNII. Hence, the relative abundance of a-elements to Fe is taken as strong
constrain for the baryonic history of the system. Note that baryonic history is
determined by the star formation, the cold gas accretion and the galactic out-
flows histories all together and it is grafted into the assembled history of a galaxy.
As we can image it is very complicated to disentangle the relative importance of
each of them from the resulting baryonic history and chemical patterns. And,
indeed, this is where numerical simulation can make an important contribution.

3. Some results and open problems

There have been significant improvements in galaxy formation modelling in last
decade although there are still many open problems which challenge theoreticians
and simulators. As numerical resolution and computation power improve novel
algorithms will be certainly developed to help in the quest of understanding the
origin and evolution of galaxies.

Here, I briefly summarize some of these challenging questions:

One of the main problems in numerical simulations was the inability to
form extended, populated disk galaxies resembling observed spirals. Fall & Ef-
stathiou (1980) presented the standard model to explain the formation of disk
galaxies based on the conservation of the specific angular momentum. In a hi-
erarchical scenario, there are two main problems which conspired against the
standard disc formation picture. First, gas cooling is very efficient and leads
to an early consumption of the gas reservoirs required for the formation of thin
discs. And secondly, discs are unstable structure which can be destabilized quite
easily during accretion of satellites and interactions with nearby systems. And
in this kind of cosmology, mergers and interactions are ubiquitous processes,
with higher frequency at higher redshift. When a disc is disrupted, the material
can be easily fueled into the central regions, contributing to the formation of
a bulge component. This gas is shocked and compressed becoming suitable for
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star formation. Unless, there are efficient mechanisms to regulate the trans-
formation of gas into stars, this process will consume an important fraction of
the galaxy gas reservoirs, preventing the rebuilding of a new disc, afterwards.
Hence, within the concordance model the understanding of disc formation and
their survival are still open challenges (Scannapieco et al. 2009). However, there
have been important advances. On one hand, the improvement in the SN feed-
back modelling has allowed the formation of disc+bulge systems which resemble
Sa/Sb galaxies (Governato et al. 2007; Scannapieco et al. 2008). Disc are ubig-
uitous structures although they are not as thin and extended as observed ones.
Numerical resolution has also played an important role (e.g. Guedes et al. 2011).

The chemical properties of stars and gas are also now available to con-
front observations and models. For example, the main characteristics of the
mass-metallicity relation are globally reproduced (e.g. De Rossi et al. 2010, and
references therein ). The evolution of this relation is still controversial issue for
models and observations. Particularly, there are many uncertainties in the deter-
mination of the observed stellar masses and observed metallicities as a function
of redshift which make difficult to reach a robust conclusion. New observations
provide insights on this relation and the way baryons get enriched as a function
of redshift (e.g. Yuan et al. 2013). Detailed observational works have also pointed
out the need to improve the metallicity indicator (Sanchez et al. 2013). Tissera
et al. (2012) showed that if a disc is able to form, then the global metallicity
trends detected in the bulge and disc of the Milky-Way can be reproduced. The
stars on the simulated discs have a metallicity profile consistent with observed
values and those in the halo and bulge components tend to be more a-enhanced
than those on the disc component in consistency with observations (Zoccali et al.
2008; Gonzalez et al. 2013). Recently, Tissera et al. (2013) show how the stellar
haloes of Milky-Way mass-size galaxies could be formed by the aggregation of
small substructures and still resembled those of nearby galaxies (see also Zolo-
tov et al. 2009; Font et al. 2011; McCarthy et al. 2012). The metallicity and
a-enhancement of the stars in the diffuse haloes could be linked to their phys-
ical origin: debris (i.e. formed in separate sub-galactic systems and later on
accreted), disc-heated ( i.e., formed on the disc component and heated up to
form part of the stellar haloes) and endo-debris (i.e., formed in surviving satel-
lites within the virial radius of the main substructure and later on, disrupted
to be incorporated to the halo) sub-populations. In some cases, chemical and
kinematical patterns could be clearly determined. The general trends reported
in the simulations agree with those reported by recent observations (Sheffield
et al. 2012).

Finally, the regulation of the star formation activity and the chemical evo-
lution of baryons, principally at very high redshift, is still a matter of large
debate. From a theoretical point of view it is not yet clear which physical pro-
cesses modulate the transformation of gas into stars, the formation of molecular
clouds, dust production (Sandstrom et al. 2012; Narayanan et al. 2012), among
others, at different stages of galaxy evolution. We know that SNe are key sources
of energy which contributes to the SF regulation but AGN-galaxy evolution can
play a critical role (Fanidakis et al. 2012). How they complement each other and
their relative efficiency as a function of time, and in connection to the evolution
of the galaxy itself, remains to be proven. In the early stages of evolution of
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the Universe, when the first stars and first galaxies, are formed: which are the
main physical processes at work to regulate their growth? How do they affect
the reoinization of the Universe, the subsequent star formation activity and the
formation of galaxies (Tacconi et al. 2013; Ellis et al. 2013)7

Although there are yet many questions to be answered, there have been
important improvements in the modelling of different physical mechanisms. The
advances in computational techniques together with new observational results
will certainly help to deepen our understanding of galaxy formation in the near
future.

References

Bland-Hawthorn J., Freeman K. C., 2003, in E. Perez, R. M. Gonzalez Delgado, &
G. Tenorio-Tagle ed., Star Formation Through Time Vol. 297 of Astronomical
Society of the Pacific Conference Series, Unravelling the Epoch of Dissipation.
pp 457

Cen R., Ostriker J. P., 1992, ApJ, 399, L113

Dalla Vecchia C., Schaye J., 2008, MNRAS, 387, 1431

De Rossi M. E., Tissera P. B., Pedrosa S. E., 2010, ArXiv e-prints

Dubois Y., Teyssier R., 2008, A&A, 477, 79

Ellis R. S., et al., 2013, Apj, 763, L7

Fall S. M., Efstathiou G., 1980, MNRAS, 193, 189

Fanidakis N., et al., 2012, MNRAS, 419, 2797

Font A. S, et al., 2011, MNRAS, 417, 1260

Gerritsen J. P. E., Icke V., 1997, A&A, 325, 972

Gonzalez O. A, et al., 2013, A&A, 552, A110

Governato F., et al., 2007, MNRAS, 374, 1479

Guedes J., et al., 2011, ApJ, 742, 76

Katz N., Gunn J. E., 1991, AplJ, 377, 365

Katz N., Hernquist L., Weinberg D. H., 1992, ApJ, 399, L109

Kay S. T., et al., 2002, MNRAS, 330, 113

Kobayashi C., Springel V., White S. D. M., 2007, MNRAS, 376, 1465

McCarthy 1. G., et al., 2011, ApJS, 192, 18

Marri S., White S. D. M., 2003, MNRAS, 345, 561

Matteucci F., Greggio L., 1986, A&A, 154, 279

McCarthy 1. G., et al., 2012, MNRAS, 420, 2245

McKee C. F., Ostriker J. P., 1977, ApJ, 218, 148

Metzler C. A., Evrard A. E., 1994, ApJ, 437, 564

Mosconi M. B., et al., 2001, MNRAS, 325, 34

Narayanan D., et al., 2012, MNRAS, 421, 3127

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

Navarro J. F., et al., 2010, MNRAS, 402, 21

Navarro J. F., White S. D. M., 1993, MNRAS, 265, 271

Okamoto T., et al., 2005, MNRAS, 363, 1299

Oppenheimer B. D., Davé R., 2008, MNRAS, 387, 577

Pedrosa S., Tissera P. B., Scannapieco C., 2010, MNRAS, 402, 776

Planck Collaboration et al., 2013, ArXiv e-prints

Riechers D. A., et al., 2013, Nature, 496, 329

Sanchez A. G., et al., 2006, MNRAS, 366, 189

Sanchez S. F., et al., 2013, ArXiv e-prints

Sandstrom K. M., et al., 2012, ArXiv e-prints

Scannapieco C., et al., 2006, MNRAS, 371, 1125

Scannapieco C., et al., 2008, MNRAS, 389, 1137



Galaxy formation models

Scannapieco C., et al., 2009, MNRAS, 396, 696

Sheffield A. A., et al., 2012, ArXiv e-prints

Sommer-Larsen J., Gelato S., Vedel H., 1999, ApJ, 519, 501

Springel V., 2005, MNRAS, 364, 1105

Springel V., Yoshida N., White S. D. M., 2001, New Astronomy, 6, 79
Stinson G., et al., 2006, MNRAS, 373, 1074

Tacconi L. J., et al., 2013, ApJ, 768, 74

Thacker R. J., et al., 2000, MNRAS, 319, 619

Tissera P. B., Dominguez-Tenreiro R., 1998, MNRAS, 297, 177
Tissera P. B., et al., 2013, ArXiv e-prints

Tissera P. B., White S. D. M., Scannapieco C., 2012, MNRAS, 420, 255
Weil M. L., Eke V. R., Efstathiou G., 1998, MNRAS, 300, 773

Yepes G., et al., 1997, MNRAS, 284, 235

Yuan T.-T., Kewley L. J., Richard J., 2013, ApJ, 763, 9

Zoccali M., et al., 2008, Astronomy & Astrophysics, 486, 177

Zolotov A., et al., 2009, AplJ, 702, 1058

239



240



Asociacion Argentina de Astronomia
BAAA, Vol. 55, 2012
A.C. Rovero, G.E. Romero, L. Pellizza & M. Lares, eds.

PRESENTACION ORAL

Distribucién de Masa en Galaxias Espirales

M.P. Agiiero™2, R.J. Dfaz!?

(1) ICATE(CONICET)
(2) Observatorio Astronémico, Universidad Nacional de Cérdoba

Abstract. We study the relationship between Kinematics and Surface
Brightness in a sample of 22 spiral galaxies. We pay attention on the un-
certainties that are involved in the velocity and brightness interpretation
in terms of mass and luminosities. Finally, we analyze how the observa-
tional bias could affect the determination of the dark halo potential.

Resumen. Fn este trabajo estudiamos la relacién entre la cinemética
y el brillo superficial en una muestra de galaxias espirales, poniendo es-
pecial atencion en las incertezas involucradas para poder interpretar las
observaciones en términos de masas y de luminosidades. Finalmente anal-
izamos como los sesgos observacionales pueden afectar la determinacion
del potencial del halo de materia oscura.

1. Introduccién

Uno de los mayores desafios es la determinacion del origen, naturaleza y dis-
tribucién de la materia visible y oscura. El modelo cosmolégico méas aceptado
(Cold Dark Matter) predice que los centros de los halos de materia oscura que
circundan las galaxias espirales presentan perfiles de masa con fuertes gradientes
hacia el centro (NFW), mientras que las observaciones favorecerfan perfiles de
masa mas planos. El método mas utilizado actualmente para determinar este
perfil consiste en sumar las distribuciones de masa de las estrellas, del gas y del
halo para reproducir la curva de rotacién observada. Para ello, el brillo superfi-
cial observado en alguna banda fotométrica se transforma a masa estelar a través
del cociente Masa-Luminosidad Estelar (constante) que puede ser diferente para
el bulbo y el disco. Estas constantes junto con los pardmetros del potencial de
halo asumido (masa y radio de escala) son los pardmetros libres para reproducir
la curva de rotacién (e.g. Vogt et al. 2004). Aqui proponemos estudiar las dis-
tribuciones de masa a través del Cociente Masa-Luminosidad (M/L) en funcién
del radio, sugerido por Takamiya & Sofue (2000). Este cociente se construye
a partir de los perfiles de brillo superficial en alguna banda fotométrica (obte-
niendo el perfil de Luminosidad) y la curva de rotacién (obteniendo la densidad
superficial de masa asumiendo algiin modelo tridimensional para la galaxia). Por
lo tanto, el Cociente M /L dependerd de las propiedades de la poblacién emisora
en cada banda espectral, de la distribucién del polvo dentro de las galaxias y de
la distribucién de materia oscura. Estos factores presentan gradientes radiales
con lo cual no podemos descartar la dependencia radial del Cociente M /L.
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2. Incertezas y definicién de la muestra

Cualquiera sea el método utilizado es necesario analizar las fuentes de error in-
volucradas. Se realizé un estudio exhaustivo de las mismas, resultando la mas
importante las perturbaciones al potencial axisimétrico del disco. Analizamos
galaxias modelos con distintas perturbaciones: barras, brazos espirales, alabeos
e interacciones. Kstas perturbaciones alteran tanto la magnitud como la forma
de la curva de rotacién. La presencia de una barra modifica la distribucién de
masa del bulbo con variaciones tipicas del 40 %. Los alabeos en los radios ex-
ternos generan un aumento de la velocidad que puede atribuirse erréneamente
a la presencia de un halo masivo, mientras que los alabeos en todo el disco dis-
torsionan la curva de rotacion a todo radio. La determinacion de la distribucién
de masa en galaxias interactuantes o en fusién es muy incierta. La resolucién
de las observaciones afecta las velocidades a pequenos radios (mayor gradiente),
siendo imprescindibles observaciones de alta resoluciéon y poco afectadas por el
polvo (CO buen trazador de la cinemdtica interna). La extincién por polvo es
la principal fuente de incertezas en la distribuciéon de brillo e introduce compli-
caciones que sélo son minimizadas en el rango infrarrojo. Iin el NIR el mayor
aporte proviene de la poblacién vieja, la cual predomina en la masa total, por
lo que esta regién espectral es la mas adecuada. Por otro lado, el seeing afecta
principalmente al bulbo. Un seeing de 2”7 produce una disminucién de los radios
de escala del 20% y un aumento del brillo central de 0.3 mag/(”)? para una
galaxia Sb tipica a una distancia de 3Mpc y de 1 mag/(”)? a 20Mpe. Varia-
ciones en los valores absolutos de M/L sin modificar la forma de los perfiles son
producidas por: errores en la distancia (AD=1Mpc a 10Mpc) afectan a la M/L
en 10 %; diferencias entre el eje mayor cinemdtico y fotométrico (tipicamente
10°) afectan en un 5 %; el modelo de distribucién de masa elegido (esférica, dis-
co infinitesimal) afectan en 20% - 30%. Los errores en la inclinacién son mas
criticos, afectando la M/L entre un 40 % y 80 % (para Ai=5°) en galaxias muy
inclinadas o casi de frente. Para inclinaciones intermedias M /L varfa en ~ 10 %.
Para este estudio utilizamos los datos cinematicos publicado por Sofue et
al. (1997, 1998), con informacién de CO en las regiones internas, Ha en la zona
del disco y HI en la regién externa, permitiendo buen muestreo y extension.
Las distribuciones de brillo se obtuvieron del Atlas de Galaxias Cercanas del
2MASS en las bandas J, H y K del NIR. Sélo utilizamos estas fuentes de datos
para mayor homogeneidad de la muestra. Considerando las fuentes de incertezas
estudiadas, se seleccionaron los objetos sin signos de interaccién, aisladas y sin
barras; de tipo morfolégico Sa-Sc; con inclinaciones intermedias (20°<i<70°) y
cercanas (D<20Mpc). Obtuvimos una muestra de 22 galaxias con una distancia
media de 10Mpc y una Magnitud Blue de -19.95. Todas las galaxias presentan
curvas de rotacién planas en los dltimos radios con velocidades superiores a los
200Km/s. Para describir estructuralmente a cada galaxia se ajustaron compo-
nentes fotométricas al brillo superficial y cinematicas a la curva de rotacion.

3. Resultados

En la Figura 1 se muestran los Cocientes M /L para las galaxias de la muestra.
Para estimar la proporcién de materia oscura a cada radio se determiné la M /L
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integrada. La regién media de los perfiles presenta un comportamiento bastante
plano (igual que el perfil de color). Se determiné la extensién radial de dicha
zona (~2-3 Kpc) y el valor de la M/L constante, M/ Lpjgne= 1.0 £ 0.2 M /L,
(cercano a lo esperado por los modelos de poblaciones estelares). El radio carac-
terfstico de la zona plana resulté cercano al radio de escala del disco fotométrico
Rplano/ Ro= 0.9 £ 0.3. Ademas, el brillo superficial del disco correlaciona con la
M/1 integrada en el sentido que los discos més brillantes (y méds compactos) pre-
sentan menor proporciéon de materia oscura. También se observa que las galaxias
con mayor M/L integrada son mds eficientes en formar estrellas.

En la regién del bulbo, los perfiles de M/L presentan una cafda o un crec-
imiento hacia el origen respecto a la M/ Lyignq, observandose preferencia por per-
files deprimidos en la regién nuclear. En principio podria atribuirse a la menor
resolucién de las velocidades centrales respecto al brillo, también el efecto del
seeing actia en el mismo sentido. Sin embargo, se observa una anti correlacion
entre la forma de los perfiles de M/L y de Color. Ademéds las més deprimidas
parecen ser més eficientes en formar estrellas. También la M/L en la region del
bulbo correlaciona con el brillo del mismo.

Masa-Lum inosidad —rae

M/ L [Msollsol

— 1

e A =

R [Kpc]

Figura 1.  Perfiles de M/L para la muestra de 22 galaxias (modelo disco).

La regién externa presenta un crecimiento abrupto a partir de cierto radio
producto de una curva de rotacién plana. Para estudiar dicho comportamiento
tomamos los perfiles en su conjunto y determinamos la funcién que mejor lo
representa, resultando una funcién exponencial. A partir de esa expresién se
puede determinar la distribucién de masa de la componente oscura representativa
de la muestra haciendo suposiciones sobre las componentes luminosas (Figura
2). Por ejemplo, si suponemos una M /L constante para el disco y despreciamos el
bulbo (equivalente a observaciones cinematicas de baja resolucién), los perfiles
de densidad del halo tienden a ser planos en el centro (esfera isotérmica). Si
incluimos el bulbo, con una M/L constante y similar a la del disco, los mismos
tienden a los perfiles NFW. Esto se debe a haber supuesto una M/ del bulbo
constante, lo que no es suficiente para dar cuenta del gradiente de brillo central.
Se obtienen perfiles menos concentrados con una M/L variable para el bulbo.
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Figura 2.  Perfiles para el halo con distintas suposiciones sobre la M /L este-
lar comparados con los publicados para galaxias observadas y de simulaciones.

4. Conclusiones

El andlisis de los sesgos intrinsecos y observacionales permitio la definicion estric-
ta de una muestra de galaxias espirales y la obtencién de perfiles de M /L mucho
méds uniformes que los existentes en la literatura. Dado que el perfil de M/L y de
color NIR se mantienen aproximadamente planos en la zona de dominio del disco
fotométrico, se puede considerar un valor de M /L constante para la componente
disco estelar, no asf para el bulbo dado que ambos perfiles muestran gradientes
hacia el origen. Ademas, los Cocientes M /L en otras longitudes de onda tendran
una mayor dependencia con el radio. El andlisis de errores de este trabajo nos
permite cuestionar algunos de los estudios recientes que intentan determinar la
forma del halo, por ejemplo los estudios de galaxias enanas basados en obser-
vaciones de HI (e.g. van Eymeren et al. 2009). Podemos concluir ademds que la
concentracién de masa central del halo depende del cociente de M/L adoptado
para el bulbo, el cual esta fuertemente afectado por el polvo o fuertes gradientes
de edad y metalicidad (los perfiles de color tienen centros enrojecidos).
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Las Galaxias Enanas y la Red Césmica

A. Benftez Llambay!, M. G. Abadi®?
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(2) Observatorio Astronémico, Universidad Nacional de Cérdoba

Abstract. Using a cosmological numerical simulation of the Local Group
formation, we identify a mechanism able to remove gas from low-mass
halos, affecting dramatically their star formation histories. As the Lo-
cal Group forms, matter bound to it develops an intrincate network of
filaments and pancakes, which sweeps a large volume, overtaking and
removing the gas of several halos, leaving their dark matter component
unaffected. The gas loss is particulary pronunced for low-mass halos,
which may help to explain the scarcity of dwarf galaxies observed when
compared to the large number of low-mass halos expected in the ACDM
cosmological model.

Resumen. Utilizando una simulacién numérica cosmoldgica de la for-
macion del Grupo Local, identificamos un mecanismo capaz de remover
gas de halos de baja masa, afectando dramaticamente sus historias de
formacién estelar. A medida que el Grupo Local se forma, la materia li-
gada a él forma una intrincada red de filamentos y panqueques, los cuales
barren un gran volumen atravesando y removiendo el gas de muchos ha-
los, dejando su componente de materia oscura intacta. La pérdida del gas
es especialmente pronunciada para halos de baja masa, lo que ayudaria
a explicar la escacez de galaxias enanas observadas comparada con la
gran cantidad de halos de baja masa predichas en el modelo cosmolégico
ACDM.

1. Introduccién

Uno de los problemas mas importantes a ser resueltos dentro del paradigma ac-
tual de formacién de galaxias ACDM lo constituye, sin lugar a dudas, el de la
abundancia de galaxias enanas. Existe una diferencia marcada entre el escaso
nimero de galaxias enanas observadas y la cantidad de los halos de materia
oscura de baja masa que, en principio, deberfan contenerlas. Fsta aparente ten-
sién entre las predicciones tedricas y las observaciones es usualmente aliviada
apelando a procesos bariénicos que reducen la eficiencia de formacion de ga-
laxias en halos de baja masa, como ser la fotoionizacién debida al fondo de
radiacion cosmica UV (ej., Bullock et al. 2000) e inyecciones de energia al gas
del medio interestelar debido a la evolucién propia de las estrellas (ej., Benson
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et al. 2003). En este trabajo hemos estudiado una muestra de galaxias enanas’

simuladas y hemos identificado un mecanismo capdz de remover sus bariones a
medida que se forman sin apelar al "feedback”.

2. Simulacién

Hemos utilizado una simulacion de la formacién del Grupo Local del projecto
CLUES (http://www.clues-project.org Gottloeber et al. 2010). La misma sigue
la evolucién de tres halos de materia oscura cuya distribucién espacial repro-
duce la de las tres galaxias principales del Grupo Local: La Via Lactea (MW),
Andrémeda (M31) y el Tridngulo (M33). Este Grupo Local simulado consiste
en una resimulacién de una regién aproximadamente esférica de ~ 2,74 Mpc de
radio en redshift z = 0, la que se encuentra adentro de una caja de ~ 88 Mpc de
lado. Esta region esférica fue resimulada utilizando ~ 53 millones de particulas
de materia oscura de masa 3,48 x 10° M, e igual nimero de particulas de gas de
masa 6,05 x 10* M. Las estrellas se modelaron como particulas no colisionales
de masa 3,03 x 10* M, creadas por las particulas de gas segin prescripciones
de Springel & Hernquist (2003). La simulacién adopta pardmetros cosmol6gi-
cos consistentes con WMAP-3 (Spergel et al. 2007) y fue evolucionada con el
cédigo GADGET-2 (Springel 2005). La simulacién, ademés de recetas para la
formacién estelar, incluye un fondo de radiaciéon UV que evoluciona (Haardt &
Madau 1996), feedback por supernovas y vientos galacticos isotrépcios de acuer-
do a (Springel & Hernquist 2003). Referimos al lector interesado a (Gottloeber
et al. 2010) para mas detalles sobre la simulacidn.
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Figura 1.  Tasa de formacién estelar actual en funcién de la masa virial para
las galaxias seleccionadas en este trabajo (panel izquierdo). Se distinguen dos
grupos: (1) galaxias que han dejado de formar estrellas (circulos rojos) y (2)
galaxias que contintian formando estrellas (tridngulos azules). Ninguna de las
galaxias que ha detenido su formacién estelar ha retenido m4s del 20 % de sus
bariones dentro del radio virial (panel derecho).

'En general llamamos galaxias enanas a todas aquellas galaxias cuya masa estelar es menor que
109’5 M@.
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3. Resultados

En el panel izquierdo de la Fig. 1 se muestra la tasa de formacién estelar actual
de las galaxias simuladas seleccionadas en este trabajo en funcién de su masa
estelar. Todas aquellas galaxias que hubieran formado, en promedio, durante
toda la edad del universo t, entre 0.05 y 1.0 masa solar por afio, deberian
situarse entre las dos curvas a trazos mostradas. Hay dos conjuntos de galaxias
distintos. Por un lado hay galaxias enanas, con masas estelares menores que
10° My, v que, en promedio, han formado muy pocas estrellas a lo largo de sus
vidas (cfreulos rojos). Por otro lado, hay galaxias con masas estelares mayores
que 10° M que continian formando estrellas (tridngulos azules). Ninguna de
las galaxias que han detenido su formacion estelar ha sido capaz de retener mas
del 20 % de sus bariones (panel derecho). Con ésto uno estarfa tentado de pensar
que la pérdida de bariones observada en estas galaxias de baja masa es debida
al feedback de supernovas y vientos galacticos. Sin embargo, hay galaxias, como
la galaxia 35, de masa virial? similar a la masa virial de las galaxias que han
dejado de formar estrellas pero cuya tasa de formacion estelar es ~ 50 veces
mayor. Ademds, a pesar de tener su masa virial comparable a otras enanas que
han perdido la mayorfa de sus bariones, la galaxia 35 posee practicamente todos
sus bariones intactos. ;Cudl es la razdn por la que se observa ésto?.

A medida que el Grupo Local se forma, la materia ligada a él colapsa ha-
cia estructuras altamente no esféricas tales como filamentos y panqueques. Es-
tas estructuras barren un gran volumen del espacio, llevandose por delante en
su camino muchas galaxias. La velocidad relativa entre las galaxias y esta red
coésmica (~ 350 km s~1) produce un escenario propicio para que la presién de
barrido® que ejercen las estructuras de la red césmica sobre las galaxias que son
atravesadas por ella sea efectiva’. Las galaxias de baja masa, que no tienen un
potencial suficiente para resistir esta interaccion, quedan despojadas de su gas
y eventualmente detienen su formacién estelar. En nuestra simulacién, el con-
tenido bariénico de muchas galaxias ha sido significativamente afectado debido
a la interaccién de la red cosmica. En la Fig. 2 se muestra justo el momento
posterior al pasaje de las galaxias 17, 22, 24, 30, 46 y 50 por un panqueque de la
red cosmica. Es evidente la corriente de gas perdido por cada galaxia que queda
a su paso, en direccidon opuesta a su movimiento, lo que es una caracteristica
de la presion de barrido. Todas estas galaxias presentan como caracterfsticas
comunes la baja tasa de formacion estelar y la deficiencia de bariones. Galaxias
enanas, como ser la galaxia 35, no interactuaron con la red césmica a lo largo
de sus vidas. Esta es la razén por la que, a pesar de tener la misma masa virial
que otras galaxias que han cesado su formacién estelar, atin posee suficiente gas
para continuar formando estrellas en la <ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>