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1. Introduccion

1.1. Antecedentes

El estudio de las galaxias ha permanecido restringido durante muchos anos al de
aquellos objetos que presentan un didmetro aparente notable en una placa fotografica
de larga exposicion. Desde nuestra ubicacion dentro de una galaxia relativamente
brillante como lo es la Via Léactea, a lo cual se agregan las contribuciones por luz
dispersada en el Sistema Solar y en la atmésfera terrestre, el brillo del cielo nocturno
alcanza alrededor de 21.5 mag(p)/ »2 para buenos sitios de observacién’. La deteccién
de galaxias de bajo brillo superficial, o sea aquellas cuya luminosidad provenga en
mayor parte, o totalmente, de zonas de brillo superficial por debajo de este nivel, se
vera muy dificultada por el hecho de que sus isofotas quedaran sumergidas en el ruido
del cielo. Segin Disney (1980), “... somos como prisioneros en una celda iluminada
tratando de discernir nuestros alrededores observando a través de una pequena ventana
hacia la oscuridad exterior. Podemos ver con suficiente facilidad las luces de la calle,
y las ventanas iluminadas, pero ;podemos ver, o inferir correctamente, las casas y los

drboles?” .

Tiempo atrds, Arp (1965) ya habia llamado la atencién sobre los efectos de se-
leccién que dificultarian el descubrimiento de galaxias de bajo brillo superficial, asi
como también, en el otro extremo, de galaxias suficientemente compactas como para
no distinguirse de las estrellas. El resultado es que las galaxias llamadas “normales”
serian en realidad una muestra no muy representativa de la poblacion total de objetos

extragalacticos.

T A lo largo de este trabajo se usard el punto decimal en vez de la coma a fin de evitar confusiones.



1.2. Catalogos y clasificacion

El mejoramiento de las emulsiones y de las técnicas fotograficas permitio ir re-
virtiendo la situacién con respecto a las galaxias de “bajo brillo superficial” (BBS
en lo que sigue); calificativo que ha sido aplicado tanto a galaxias espirales como a
enanas elipticas e irregulares. Ejemplos extremos de las primeras pueden hallarse en
Schombert y Bothun (1988).

En cuanto a las enanas, hasta principios de la década pasada no habia datos
sistematicos mas alld del Grupo Local, donde la relativa cercania permite resolverlas
en estrellas. A partir del trabajo de Reaves (1983), quien cataloga 846 enanas en
la regién del cimulo de Virgo, comienza una serie de estudios que han expandido
enormemente, y en poco tiempo, nuestro conocimiento acerca de estos objetos. Cabe
notar que no existe una definicion de galaxia enana basada en argumentos fisicos;
simplemente se suele adoptar, algo arbitrariamente, un limite fijado en Mp,,, = —16.
Esto excluye a la Nube Menor de Magallanes (—17.0 mag), pero incluye a NGC 205
(—15.7 mag) (Tammann 1980).

Binggeli, Sandage y Tammann (1985) amplian considerablemente el relevamiento
de Reaves, catalogando 1851 galaxias en Virgo, de las cuales unas 1300 son enanas
BBS o candidatas. Otros trabajos importantes son el de Ichikawa (1987) y el de
Impey, Bothun y Malin (1988; IBM en lo que sigue). Este tltimo incluye enanas de

menor brillo superficial que los anteriores.

Caldwell (1987) es el primero en catalogar 137 enanas BBS en el cimulo de
Fornax; le siguen otros relevamientos més completos: Ferguson (1989; F89 en lo que
sigue) con 243 enanas sobre 340 miembros, y los trabajos efectuados con la méquina
APM (Automatic Plate Measuring): Davies y col. (1988; DPCDK en lo que sigue) e
Irwin y col. (1990). Bothun, Impey y Malin (1991; BIM en lo que sigue), con técnicas
de procesamiento de placas fotograficas, amplian la muestra a objetos de muy bajo

brillo superficial.

Se han relevado también otros cimulos més lejanos, como los de Centauro (Bo-
thun, Caldwell y Schombert 1989) y Coma (Thompson y Gregory 1993), y grupos
més pequenos (Karachentseva, Karachentsev y Borngen 1985; Ferguson y Sandage
1990).



En todos estos estudios, la pertenencia de una determinada enana BBS al cimulo
en cuestion se basa simplemente en un criterio morfoldgico, ya que los datos de ve-
locidades radiales son sumamente escasos (y dificiles de obtener) para estas galaxias.
La concentracion espacial de estos objetos hacia el centro del cimulo demuestra que
este criterio es estadisticamente correcto (F89), aunque podria haber excepciones. De
hecho, se ha descubierto que una galaxia previamente catalogada como enana BBS en
el cimulo de Virgo, resulté ser una enorme galaxia espiral BBS situada en el fondo,
con una velocidad de recesiéon de 25000 km s~ (Bothun y col. 1987).

Por otra parte, las enanas elipticas compactas, cuyo prototipo es M32, no pueden
distinguirse de galaxias de fondo sin conocer su velocidad radial. No obstante, San-
dage, Binggeli y Tammann (1985) muestran que no serfan numerosas, sino que cons-
tituyen la cola hacia el extremo débil de la gaussiana que representa la funciéon de
luminosidad de las elipticas cldsicas (es decir, de alto brillo superficial). Para todas
las integrantes de esta familia se reserva entonces la clasificaciéon “E”, ya sean débiles
o brillantes. La clasificacién “dE” (por dwarf elliptical) se aplica por lo tanto sélo
a las enanas elipticas difusas (es decir, BBS). No existen galaxias de este tipo més
brillantes que Mp, ~ —18, siendo su funcién de luminosidad siempre creciente hacia
magnitudes mas débiles, hasta el limite de completitud. Mas por costumbre que por
razones fisicas, se mantiene la clasificacién “dSph” (por dwarf spheroidal) para las
enanas BBS mads débiles, ya sea del Grupo Local u otros grupos cercanos, que se

resuelven en estrellas.

Algunas enanas BBS presentan un aspecto “grumoso”, es decir, tienen zonas de
mayor brillo superficial sobre un fondo por lo demés similar a las dE. Se las clasifica
entonces como “dI” (por dwarf irregular) o “Im” (por magellanic irreqular). Tanto
en Virgo como en Fornax son menos abundantes, por un factor cercano a 10, que las
dE (Ferguson y Sandage 1988).



1.5. Estructura

a) Nicleos y achatamientos

Muchas dE presentan un nicleo marginalmente resuelto, o sea apenas mayor
que el circulo de “seeing” (Caldwell 1983, y trabajos posteriores); se las distingue de
las no nucleadas con la nomenclatura “dE,N”. Estos niicleos pueden ser hasta 100
veces mas luminosos que w Cen, pero muy extraordinariamente llegan a un 20% de
la luminosidad de la galaxia (Ferguson y Sandage 1989). No se conoce ninguna dI

nucleada.

Algunos autores sugirieron la posibilidad de que los niicleos sean ctimulos globu-
lares (Zinnecker y col. 1988), que pasarian a engrosar el sistema de ciimulos de una
galaxia E si la enana es acretada. Existen experimentos numéricos (Bassino, Muzzio
y Rabolli 1994) que, bajo ciertas condiciones, apoyan este cuadro, el cual parece ten-
tador para explicar los enormes sistemas de cimulos globulares para galaxias como
M87 y NGC 1399 (las galaxias centrales de Virgo y Fornax respectivamente). Si bien
algunos cimulos globulares podrian tener este origen, hay fuertes argumentos en con-
tra de que todos ellos lo tengan. van den Bergh (1990) hace notar especialmente que
existen diferencias de achatamientos, brillos y metalicidades entre ambos tipos de ob-
jetos, ademas de que el gran nimero de cimulos implicaria una enorme poblacién de
dE,N acretadas, cuyo origen seria mas dificil de explicar que el de los propios cimulos

globulares.

La distribucién de achatamientos aparentes de las dE es méas parecida a la de
las E gigantes o a la de las Sdm+Sm+Im que a la de las Sa—Sd (Caldwell 1983; van
den Bergh 1986; DPCDK; Ichikawa 1989). Los valores promedio de las razones de

semiejes (¢) medidas en el cimulo de Virgo son:
<6>dE =0.72 <6>E =0.76 .

De la distribucion de achatamientos aparentes y de la relacién de € con el brillo super-
ficial promedio, Ichikawa (1989) deduce una forma intrinseca de esferoide oblato
para las dE, con una razén promedio de semiejes verdaderos (b/a) = 0.60 £ 0.06.

Ademds, no habria triaxialidad, dado que no se observa giro de isofotas notable.
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b) Perfiles

La diferenciacién cualitativa entre enanas “compactas” y “difusas” queda expre-
sada cuantitativamente segin la forma de sus perfiles de brillo superficial. Wirth y
Gallagher (1984) fueron los primeros en poner de manifiesto esta diferencia, situdndola

en un marco donde ambas familias de galaxias tendrian distintos origenes.

Como es bien sabido, las elipticas clésicas tienen perfiles tipo r1/4 (de Vaucouleurs
1959). Los perfiles de las enanas BBS, por su parte, pueden ajustarse razonablemente

bien con modelos exponenciales:
I=1ye (&), (1)

donde I es el brillo superficial en unidades de intensidad especifica, Iy es el brillo
superficial central, r es la distancia galactocéntrica, y « es el pardmetro de escala
(Karachentseva, Schmidt y Richter 1984; Binggeli, Sandage y Tarenghi 1984; Wirth
y Gallagher 1984). Los valores tipicos de « varian entre 250 y 900 pc (Binggeli y
col. 1984), aunque con las técnicas fotograficas de Malin (IBM) se detectan galaxias
dE con pardmetros de escala de hasta 3 kpc (de acuerdo al valor medido de 29” y
la distancia a Virgo adoptada por estos autores). El hecho de que las enanas BBS
tengan perfiles de tipo exponencial, no significa que su estructura sea semejante a la
de las galaxias de disco, sino que, como se dijo, su distribucién de achatamientos es

coherente con una estructura esferoidal.

La ecuacién (1) puede expresarse en magnitudes por segundo de arco al cuadrado:
r
Sy =So + 1.086 (5)’ (2)

resultando entonces la ecuacién de una recta. Se obtienen también ajustes aceptables
con modelos de King, dado que para 0.5 < log(:—Z) < 1.0, siendo r; y r. los radios
tidal y de core respectivamente, dichos modelos son muy semejantes a exponenciales
(Binggeli y col. 1984; Ichikawa, Wakamatsu y Okamura 1986).

Caldwell y Bothun (1987; CB87 en lo que sigue) encuentran que en las dE,N més
brillantes hay una componente tipo ley de potencias que se extiende hasta unos 10”

mas alla del nucleo. Por el contrario, las mas débiles presentan perfiles que tienden a
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apartarse de una exponencial, pero en el sentido contrario al r'/4, es decir tienen un

“core” extendido (Karachentseva y col. 1987; IBM).

¢) Pardmetros estructurales

Existen basicamente 3 propiedades estructurales que definen a una galaxia elipti-
ca, aunque las mismas no son independientes entre si: su tamano, su brillo superficial,
y su luminosidad (o masa). Distintos autores han usado distintos pardmetros para
caracterizar estas propiedades en las galaxias dE. Para el primero suelen utilizarse el
pardmetro de escala « del modelo exponencial, o bien el radio efectivo (7., definido
como aquel que encierra la mitad de la luminosidad total), o un radio isofotal. En
cuanto al segundo, el brillo superficial central, que se obtiene extrapolando el perfil
hasta el centro (Sp), tiene la ventaja de que es facil de medir, y como s6lo se requiere
informacién de las zonas de mejor relacién senal/ruido, no se ve afectado por errores
en el nivel del cielo (CB87; IBM). Otros autores utilizan el brillo superficial promedio
dentro del radio efectivo ((S)e).

La mejor forma de medir la luminosidad es la magnitud total (Mror), integrada
del perfil, a pesar de que esto implique extrapolar el mismo hasta el infinito. Las
magnitudes isofotales, en cambio, pueden conducir a enormes subestimaciones de la
luminosidad de una galaxia, si no se elige correctamente la isofota. Como caso ex-
tremo, una galaxia cuyo brillo superficial central fuera inferior al de la isofota elegida,
no tendria siquiera definida su magnitud isofotal. Alternativamente, la tinica deter-
minacién directa de masas es a través de la dispersion de velocidades (o,); pero este

dato requiere espectros con buena relacién senial/ruido, que son muy escasos.

Varios autores exploraron las correlaciones entre los distintos pardmetros estruc-
turales de las dE. Kormendy (1985) encuentra que sus tamanos y brillos superficiales
crecen con la luminosidad, diferenciandose asi de las E, cuyos brillos superficiales cen-
trales decrecen con la luminosidad. Aunque usando otros parametros, basicamente
la misma relacién brillo superficial-magnitud (BSM en lo que sigue) ha sido men-
cionada en otros trabajos (Caldwell 1983; Binggeli y col. 1984; Ichikawa y col. 1986;
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Karachentseva y col. 1987; Ferguson y Sandage 1988). Caldwell (1987) y luego IBM
y BIM, muestran que la relaciéon BSM desaparece para So ,, > 24 mag/ n2_ debido a
la existencia, a estos bajos niveles de brillo superficial, de enanas con “cores” muy

extendidos, resultando en galaxias con distintas magnitudes totales para el mismo Sj.

Por su parte, DPCDK e Irwin y col. (1990), sostienen que no existe la relacién
BSM (salvo por un limite superior en «), y que las correlaciones observadas por otros
autores se deben exclusivamente a efectos de seleccion. Sin embargo, sus trabajos,
efectuados con la mdaquina automatica APM, estan afectados por una importante

contaminacion de objetos de fondo.

IBM y BIM sostienen ademas que todas las correlaciones mencionadas se deben
a efectos de seleccién. Estos se originan en que, al hacer un relevamiento, se tienden a
elegir galaxias que, a una dada magnitud total, presenten un didmetro angular maximo
para la isofota limite del material fotografico. De ser correcta esta aseveracion, se
plantea nuevamente el hecho de hasta qué punto estamos condicionados por efectos
de seleccion al estudiar objetos de BBS. Un claro ejemplo de esta cuestion lo constituye
el ya mencionado descubrimiento casual de la galaxia Malin 1 (Bothun y col. 1987).
Previamente catalogada como dE, resulté ser una galaxia espiral de muy BBS, con
un enorme disco extendiéndose a niveles de brillo superficial del orden del 2% del
brillo del cielo nocturno. Posteriormente se encontraron otros ejemplos de “gigantes
agazapados”, tal como los denominé Disney (1980) en un profético trabajo (Davies,
Phillipps y Disney 1988; Bothun y col. 1990).

1.4. Poblacion estelar y medio interestelar

a) Espectros

Poco méas de una docena de galaxias dE, y sélo nucleadas, han sido observadas
espectroscépicamente (Jones y Jones 1980; Bothun y col. 1985; Bothun y Mould

1988). Si bien en la mayoria se detectaron las lineas H y K del Call, éstas son mds
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prominentes en los nicleos mas brillantes. De acuerdo a la comparacion de los anchos
equivalentes de las lineas de la serie de Balmer con las lineas del calcio, se sugiere para
las enanas una poblacion estelar de metalicidad similar a la de los ctimulos globulares
mas ricos de la Via Lictea, pero con una secuencia principal extendida (hasta estrellas
tipo F). Por lo tanto, las dE tendrian una edad promedio menor que la de los ciimulos
globulares o las galaxias E, o, alternativamente, una rama horizontal mas azul. Si
bien los autores aseguran que la muestra es homogénea, encuentran diferencias entre

los espectros, aun para galaxias de igual Mp,,..

b) Colores

La fotometria de galaxias enanas BBS, tanto en Virgo como en Fornax, dio como
resultado colores comprendidos en los siguientes rangos (Caldwell 1983; CB87; Bothun
y col. 1989):

—02<U-B<04 06 <U-V <13 0.5<B-V <09.

Como comparacidn, los colores tipicos de las galaxias brillantes se sitian alrededor de
U—-B =0.55y B—V =0.90 para las elipticas, yde U—B = —-0.10 y B—V = 0.50
para las espirales. Las enanas BBS son entonces mas azules que las E, pero mas
rojas que las galaxias con formacion estelar conocida. También son mas azules en
U — B (o0 més rojas en B—V en un diagrama color—color) que los cimulos globulares
de la Via Lactea. Todo esto indicaria una poblacién joven sin la secuencia principal
superior. Por otra parte, las dE extienden la relaciéon color-magnitud conocida para

las E, aunque con una dispersiéon mucho mayor.

CB&8T7 encuentran que las dE,N de nicleos més brillantes tienden a ser més rojas,
aunque no hallan gradientes de color ni diferencias de color entre los nicleos y sus
alrededores. Sin embargo, se conocen excepciones, como la enana D5, compaiera
de M100 en Virgo, que presenta un gradiente de color en el sentido de que es mas
azul hacia el centro, lo cual se interpreta como evidencia de formacién estelar actual

(Vigroux, Souviron y Vader 1984).



En los colores infrarrojos, la diferencia con las E no es tan marcada (Thuan 1985),
indicando metalicidades menores que las de galaxias E y SO, pero mucho mayores que

las de los cimulos globulares pobres (7 ~ %) y las dSph del Grupo Local (hasta
~ Zo
~ m -

Las dI son més azules en cualquier indice que las dE (Gallagher y Hunter 1986).
La diferencia en B — H es de 1.3 mag, demasiado grande para ser sélo efecto de la
metalicidad. Se interpreta entonces que las dI tendrian menor edad promedio que las
dE (entre ~ 108 y < 3 x 10° aiios; Bothun y col. 1986), ademds de menor metalicidad

(22—590 SZ5S ZTO ; Zinnecker 1986).

c¢) Hidrdgeno neutro

Las bisquedas de HI en galaxias dE no han dado resultados positivos (Bothun
y col. 1986). En todos los casos lo méds que se han podido establecer son limites
superiores a la masa total de HI, tipicamente Mgy < 2x10% M. Si se han detectado
un 60% de las dI observadas en la linea de 21 cm, con contenidos de HI en general
superiores a 107 M. Sin embargo, a pesar de su alto contenido fraccional de HI, las

dI no muestran evidencia de formacién estelar reciente (Bothun y col. 1985).

1.5. Resumen y motiwos de esta tesis

En las secciones precedentes se ha detallado el estado actual del conocimiento
acerca de las propiedades estructurales y de la poblacién estelar en galaxias enanas
BBS. Un hecho que queda claro, es que las dE son el tipo de galaxia mé&s numeroso en
el Universo, de modo que su estudio es imprescindible si se quiere tener una vision de
la astronomia extragalactica no limitada sélo a los objetos mas brillantes pero poco
representativos. IBM dan un claro panorama de la importancia de estos objetos: “La

humilde galazia enana es uno de los objetos mds interesantes en el Universo. La
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mayor parte de estas galaxias tienen baja luminosidad (Mp > —16), y un brillo su-
perficial por debajo del nivel del cielo nocturno. A pesar de su aspecto poco llamativo,
las galaxias enanas pueden tener la clave de muchas cuestiones sobre la formacion,
estructura y evolucion de las galarias. Se espera que las enanas tracen la masa en
teorias jerdrquicas de formacidn de galaxias (Dekel y Silk 1986), y puedan ser res-
ponsables de la copiosa absorcion de baja metalicidad observada en los espectros de
cuasares con gran corrimiento al rojo (Ikeuchi y Norman 1987). Si las relaciones
masa—luminosidad son tan altas como las observadas en las enanas esferoidales del
Grupo Local, entonces las galazrias enanas pueden constituir una componente principal

de la masa en el Universo. ”

Otro aspecto a destacar, es que las enanas sufririan méas intensamente los efec-
tos del medio ambiente en cimulos de galaxias, debido a que las estrellas y el gas
estdn menos ligados en estos sistemas (Ferguson y Sandage 1988). Esto, sumado a su
relativamente alta densidad espacial, convierte a las enanas en protagonistas impor-
tantes de cualquier proceso de interaccién entre galaxias en cimulos. Dentro de esta
linea es interesante investigar la posible relacién entre galaxias enanas (en particular
sus nicleos) y sistemas de cimulos globulares en galaxias E gigantes, en un marco
que contemple los gradientes de metalicidad observados en estos sistemas (Strom y
col. 1981; Ostrov, Geisler y Forte 1993, OGF en lo que sigue).

Finalmente, el estudio de la estructura y la poblacién estelar de las galaxias
enanas BBS, es en si mismo importante, debido a que plantea el tema de la formacién
estelar en sistemas de tan baja densidad (al menos de materia luminosa). El anélisis
de los diagramas color-magnitud de las dSph del Grupo Local, permitié establecer que
las historias de la formacion estelar varian de uno a otro de estos sistemas, abarcando
en algunos casos largos periodos de tiempo (Hodge 1989). Dado que los datos actuales
sobre las dE en Virgo y Fornax apuntan a un panorama similar, queda abierta asi
la cuestiéon de cémo lograron estos sistemas retener suficiente gas para formar una
nueva generacion de estrellas, o si se produjeron procesos de acrecién de material
intergaldctico (Silk, Wyse y Shields 1987).

Los primeros estudios sobre las propiedades de las enanas BBS se hicieron en
Virgo, y, aun hoy, la mayor parte de los datos corresponden a ese cimulo. Para la

presente tesis se decidié entonces encarar el estudio de este tipo de galaxias en el
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cumulo de Fornax, en el hemisferio sur.

Como se dijo en la §1.4.a, los datos espectroscopicos para estas galaxias son
muy escasos, y estan limitados s6lo a las nucleadas. Esto se debe a que obtener un
espectro de una dE con una relacion senal/ruido adecuada para estudios de poblacién
estelar (y ain para velocidades radiales), involucra largos tiempos de integracién en
telescopios grandes. Por otra parte, la mayoria de los datos fotométricos de las dE
provienen de fotometria fotoeléctrica (Optica e infrarroja), fotometria fotogrifica o
iméagenes CCD en una o dos bandas. Por lo tanto se decidié encarar este trabajo
mediante fotometria superficial CCD multicolor, que permite estudiar en detalle las
propiedades estructurales de estos objetos, y, a la vez, proveer un mejor conocimiento
de sus poblaciones estelares. Cabe aclarar que este tipo de datos es sorprendentemente

escaso en la literatura (ver por ej. Vigroux y col. 1988).

El sistema fotométrico de Washington (Canterna 1976) fue originalmente dise-
nado para la determinacién de abundancias en estrellas gigantes G y K. Una de sus
principales ventajas respecto del sistema de banda ancha mas difundido, el UBV,
radica en su mayor eficiencia. La obtenciéon del indice de temperatura 77 —T5 y de los
indices de metalicidad C—M y M —T; para una estrella G9 111, por ejemplo, requiere
del orden de la mitad del tiempo de integracion necesario para obtener sus colores
U-ByB-V.

El sistema de Washington ha sido usado también en fotometria integrada, para
la determinacion de abundancias en sistemas estelares viejos, incluyendo cimulos
globulares galacticos y extragaldcticos (Harris y Canterna 1977). En particular, el
indice C —T; es un indicador de metalicidad muy sensible para cimulos globulares
galdcticos (Geisler y Forte 1990). Por estas razones, las observaciones se hicieron
en las bandas C', M, y T; del sistema de Washington. Se obtuvieron los perfiles de
brillo superficial y de color, hallindose los pardmetros estructurales e investigando las
relaciones entre éstos y las magnitudes y colores integrados, con cuidado en explorar
los posibles efectos de seleccion involucrados. A partir de los perfiles de color, se
estudié la existencia de gradientes de color o de diferencias entre los nicleos, o zonas
centrales, y sus alrededores. Finalmente, se analiz6 la ubicacion de las enanas BBS en
un diagrama color—color, obteniéndose informacion acerca de las poblaciones estelares

presentes en estos objetos.
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2. Observaciones

2.1. Seleccion de la muestra

En una primera instancia de este trabajo, se hizo un relevamiento del ciimulo de
Fornax, inspeccionando con una lupa la copia en pelicula de la placa #358 del ESO
Quick Blue Survey (West y Schuster 1982). Se detectaron 212 objetos tentativamente
catalogados como enanas BBS, y se midieron las coordenadas de los 112 mds seguros,
con la colaboracién del Departamento de Astrometria de la FCAGLP. Pero durante
esta etapa se recibid el catdlogo de Ferguson (F89), quien trabajé en base a las placas
originales digitalizadas, ademas de placas con mejor escala para la clasificacién. Se
comprobd que todos los objetos de nuestra lista, excepto dos, estaban catalogados, y
un 91% de nuestros candidatos més probables habian sido clasificados como dE. A
partir de esta experiencia se seleccionaron alrededor de 20 galaxias para observar con
CCD. Los criterios empleados fueron los siguientes:

a) Bror < 18, evitando galaxias demasiado débiles para ser observadas con telesco-
pios de apertura moderada.

b) Distancias proyectadas al centro del ciimulo abarcando un rango lo més amplio
posible.

¢) Se evitaron aquellas galaxias que podrian ser afectadas por estrellas cercanas.

d) Se evitaron galaxias muy chicas (didmetro < 30”) como para obtener fotometria

superficial.
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2.2. Descripcion de las observaciones

a) Galazias de programa

Se observé una muestra de 15 galaxias dE durante dos turnos, en octubre de
1989 y noviembre de 1990, usando los telescopios de 0.9 y 1.5 m del Observatorio
Interamericano de Cerro Tololo (Chile). Para cada galaxia se obtuvieron de una a
cuatro imagenes CCD en cada una de las bandas C, M y T del sistema de Wa-
shington. Un resumen de las observaciones se lista en la Tabla 1. La columna 1
indica el nimero de catdlogo en el Fornax Cluster Catalog (F89). En la columna 5
se indica el CCD utilizado: los TI#2 y TI#3 son chips de 800 x 800 pixeles, usados
en su configuraciéon de 400 x 400 para lograr una escala adecuada de 0.494 6 0.55
” /pixel, mientras que el Tek es un chip de mejor calidad, con una superficie activa
de 512 x 512 pixeles, y una escala de 0.489 ” /pixel. Las columnas 6 y 7 indican la
cantidad de imagenes obtenidas, y el tiempo de exposicién efectivo (en segundos) por
filtro, respectivamente. En la columna 8 se listan los valores del ruido del cielo, en

adu (unidades analégico—digitales) medidos sobre las imagenes finales (ver §3.1.).

En el turno de observacion de octubre de 1989 sé6lo se obtuvieron imégenes de las
galaxias de programa en las bandas T; y C, a fin de lograr al menos una muestra de
enanas con colores C'—T;. Al contar con otro turno en noviembre del ano siguiente,
se decidié reobservar las mismas galaxias en el M, ademas de obtener imagenes de
galaxias antes no observadas en las tres bandas. Por otra parte, algunas de las enanas
mas débiles fueron observadas con el telescopio de 0.90 m en T7 y M, y con el telescopio

de 1.5 m en el C, dado que en esta banda la relacién senal/ruido esperada es menor.

En todos los casos se observé con valores de masa de aire pequenos; el promedio

para todas las observaciones resulté de (sec(z)) = 1.09, con un valor maximo de 1.39.
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Tabla 1

FCC # Filtro Fecha Telesc. CCD  Nro. t. exp. (seg) o, (adu)
76 T, 20-21/11/90 15  Tek 1 900 23.8
76 C 20-21/11/90 1.5 Tek 1 900 13.3
76 M 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1200 31.5
82 T, 20-21/10/89 0.9  TI#3 3 1800 15.4
82 C 20-21/10/89 0.9 TI#3 3 2700 16.0
82 M 14-15/11/90 0.9 TT#2 3 1800 29.2

118 T 29-30/10/89 1.5 TT#2 4 2200 26.9
118 C 29-30/10/89 1.5 TI#2 3 2550 19.1
118 M 13-14/11/90 0.9 TI#2 3 1200 29.0
135 Ty 20-21/10/89 0.9 TI#3 3 1800 12.7
135 C 20-21/10/89 0.9 TI#3 3 2700 12.2
135 M 14-15/11/90 0.9 TI#2 3 1800 34.1
156 T 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1200 29.5
156 C 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1800 19.5
156 M 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1200 31.8
188 T, 29-30/10/89 1.5  TI#2 3 1200 16.0
188 C 29-30/10/89 1.5 TI#2 3 1700 16.3
195 Ty 28-29/10/89 1.5 TI#2 3 1700 21.1
195 C 28-29/10/89 1.5 TI#2 3 1700 17.8
195 M 13-14/11/90 0.9 TI#2 3 1200 32.2
201 T, 19-20/11/90 15 Tek 3 1800 39.9
201 C 19-20/11/90 1.5 Tek 2 1800 21.5
201 M 19-20/11/90 1.5 Tek 1 600 24.7
203 T, 29-30/10/89 1.5  TI#2 2 760 14.3
203 C  29-30/10/89 1.5  TI#2 3 1100 14.4
203 M 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1200 31.0
222 T 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1200 30.5
222 C 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1800 18.9
222 M 14-15/11/90 0.9 TI#2 3 1800 47.0
250 T 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1200 32.6
250 C 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1800 21.6
250 M 20-21/11/90 1.5 Tek 2 1200 33.0
274 T,  19-20/11/90 1.5  Tek 3 1800 39.5
274 C  19-20/11/90 15 Tek 3 1800 20.7
274 M 19-20/11/90 1.5 Tek 2 1200 35.1
296 Ty 23-24/10/89 0.9 TI#3 3 1800 15.3
296 C 23-24/10/89 0.9 TI#3 3 2700 10.7
296 M 1415/11/90 0.9  TI#2 3 1800 45.9
303 Ty 13-14/11/90 0.9 TI#2 3 900 25.1
303 C 19-20/11/90 1.5 Tek 2 1200 16.6
303 M 13-14/11/90 0.9  TI#2 3 900 42.1
314 T,  2820/10/89 15  TI#2 2 1200 21.4
314 C 28-29/10/89 1.5 TI#2 4 2300 17.8
314 M 14-15/11/90 0.9 TI#2 3 1800 33.2
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b) Estrellas estdndares

Cada noche se observaron entre 5 y 11 estrellas estdndares del sistema de Wa-
shington, tomadas de las listas de Geisler (1990) y de Harris y Canterna (1979), dando
preferencia a las dreas seleccionadas (Selected Areas) que permiten incluir varias es-

trellas en una misma imagen.

Tabla 2
Estrellas estandares
Fecha Campos N t. exp. (seg)

m C M

20-21/10/89 SA92 1 10 40 —
SA92 1 12 30 —

SA96 2 10 12 —

SA110 4 12 30 12

SA114 1 15 30 —

28-29/10/89 SA98 5 4 12 3
SAl114 1 4 8 4

29-30/10/89 SA92 1 5 9 —
SA96 2 4 4 4

SA98 5 4 11 3

SA114 3 4 10 5

13-14/11/90 SA98 5 10 10 10
14-15/11/90 SA96 2 12 12 12
SA98 5 10 15 10

19-20/11/90 SA96 2 10 20 10
SA98 5 15 20 12

20-21/11/90  SA96 2 4 15 5
SA98 6 10 55 10
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En la Tabla 2 se listan, para cada fecha (columna 1), los campos de estdndares
observados (columna 2), el nimero de estrellas en cada campo (columna 3) y los
tiempos de exposicién (en segundos) en Ty, C'y M (columnas 4 a 6). Las imagenes de
las estandares se corrigieron de la misma forma que las de las galaxias de programa
(ver §2.3.).

Se realizo luego fotometria de apertura con un diafragma de 157, eligiendo en
forma interactiva un anillo alrededor del mismo para la medicion del cielo, evitando
la contaminacién por estrellas cercanas. Para la transformacién al sistema estdndar,
se adoptaron los coeficientes de extincién medios para CTIO, tomados de Harris y
Canterna (1979). Sin embargo, debido a la estrategia de observacién descripta en la
§2.2.a, fue necesario en algunos casos obtener las ecuaciones de transformacion para
el color C —T} o para las bandas C' o M individualmente, lo que implica conocer los
coeficientes de extincién ' (de primer orden) y £” (de segundo orden) correspondien-
tes. Para el M esto es inmediato, dado que tanto &' _p, COMO mgl son nulos, por lo
que resulta k' = /i’Mle + K,’Tl y & =0.

Los coeficientes de segundo orden para el C'—T; y para el C, en cambio, no
son nulos. A fin de estimarlos se obtuvieron entonces, para todas las estandares, los

colores instrumentales fuera de la atmodsfera

(c=m)o=(c—m); — [k, ,, +K. , (c—m)i]secz (3a)
y
(m—t1)o=(m—t1); — &), _, secz (3b)
con los coeficientes tabulados (notar que 7, , = 0). Haciendo luego
(c=t1)o = (c—m)o+ (m —t1)o (4)

se ajustaron para cada noche de observacion los coeficientes !,y ! = a partir
—41 — 41

de
(c—t1)o=(c—t1); = [K,_, +&._, (c—t1)i]secz, (5)

obteniéndose valores similares dentro de un 5% para las distintas noches. Se calcu-
laron entonces promedios pesados por el nimero de estrellas observadas cada noche,
=0.248 y s” = —0.0232.

obteniéndose '
c— c-1y

Ty
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Procediendo en forma andloga para el C, se obtuvo x, = 0.340 y s’ = —0.0519.
Se obtuvieron entonces, para cada noche, las ecuaciones de transformacion al sistema,
estdndar necesarias, con errores tipicos de 0.01 mag en 71, 0.02 mag en M —T7 y 0.03

mag en C' —T7.

2.8. Correcciones instrumentales

Las observaciones del turno de octubre de 1989 fueron corregidas por efectos
instrumentales utilizando el software instalado en la computadora LSI-11 de Cerro
Tololo. Dichas correcciones incluyeron los efectos del “bias” y del campo plano. Para
este Ultimo se tomaron imagenes de una superficie uniformemente iluminada dentro
de la cipula (“dome flats”). Las imdgenes del turno de 1990 fueron parcialmente
corregidas con rutinas del sistema IRAF (Image Reduction and Analysis Facility)
corriendo en una estacién de trabajo Sun; la correccién se completé luego con el
software PCVISTA, en una computadora tipo personal. En este caso se usaron como
campos planos, imagenes del cielo tomadas al amanecer o al anochecer. Este tipo de
“flats” produjo mejores resultados que los de cipula, en cuanto a la eliminacion de

variaciones de baja frecuencia espacial.

En todos los casos la contribucion por corriente de oscuridad se considerd des-
preciable, no efectudandose ninguna correccién. Cabe aclarar que si no se esta comple-
tamente seguro de que la senal de oscuridad varia apreciablemente de un pixel a otro,
no es conveniente hacer la correccion por este efecto, ya que ello implica introducir
en cada imagen de programa el ruido de lectura de la imagen de oscuridad al efectuar
la resta de ambas. Y, si la oscuridad es constante en todo el CCD, se eliminara de

todas formas al restar el nivel de cielo (ver §3.1.).

El procedimiento descripto dio como resultado iméagenes muy planas, es decir,
con variaciones de baja frecuencia espacial del orden del 0.2% del nivel del cielo.
Sin embargo, algunas imagenes alin presentan variaciones pequenas pero notables, de

hasta un 0.5% o mds. Dado que una fraccion importante de la luminosidad de una
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galaxia BBS proviene de zonas donde el brillo superficial es un pequeno porcentaje
del nivel del cielo, se estima que estas variaciones son las principales responsables de

los errores en la fotometria superficial.
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3. Obtenciéon de los perfiles de brillo y color

El procesamiento de las imdgenes se realizé principalmente con el sistema IHAP
(Image Handling And Processing, realizado por el European Southern Observatory)
corriendo en un equipo HP1000, y con el software PCVISTA para computadoras
personales. Ademads se escribieron programas en FORTRAN para realizar tareas

especificas no implementadas en estos sistemas.

3.1. Ajuste del nivel de cielo y correccion de pizeles defectuosos

El primer paso para la obtencién de perfiles de brillo superficial precisos es la
determinacién y sustraccién del nivel de cielo para cada imagen. Esto es relativamente
sencillo, dado que las enanas s6lo cubren una fraccion chica del area del CCD. Se
eligieron entonces por inspeccién visual varias zonas suficientemente alejadas de la
galaxia, y libres de estrellas y objetos de fondo. Cada zona se dividié entonces en
cuadrados de 9 x 9 pixeles, se calcul6 la media de cada cuadrado rechazando valores
muy alejados con un procedimiento iterativo, y cada uno de esos valores medios se
usé para ajustar un plano, que, en todos los casos, resulté con una inclinacién muy
pequena. En algunas imédgenes se notaba atin una variaciéon de baja frecuencia espacial
residual; en estos casos se aplicé una correccion sustractiva en base a “flats” de cielo

suavizados.

El principal factor que limita los tiempos de exposiciéon con un CCD son los
rayos cosmicos. Cada una de estas particulas cargadas, al incidir sobre el detector,
deja uno o varios (normalmente 4) pixeles adyacentes con una senal superior a la que

corresponde de acuerdo al nivel de iluminacién. Tipicamente se registraron del orden
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de 100 eventos césmicos por cada imagen individual de 600 seg., de modo que si se
hicieran exposiciones continuas del orden de los 2000 seg. se correrian serios riesgos
de obtener una imagen muy deteriorada, sobre todo teniendo en cuenta que algunos
eventos césmicos muy intensos pueden producir un “derrame” de carga, arruinando
del orden de 50 pixeles contiguos a lo largo de una columna. La solucién consiste
entonces en tomar varias imagenes con tiempos de exposiciéon no superiores a los 900

seg., eliminar los pixeles afectados, y luego sumarlas.

Hay varias posibilidades para corregir los pixeles afectados por rayos césmicos. La
primera consiste en aplicar a cada imagen individual un filtrado de mediana, es decir,
reemplazar el valor de cada pixel por la mediana de una caja de, por ejemplo, 3 x 3
pixeles centrada en el mismo. Este procedimiento es parcialmente efectivo (funciona
mal cuando hay més de 4 pixeles adyacentes afectados) y tiene la desventaja de
empeorar la definicion de las imagenes. Una alternativa es tomar tres o mas imdgenes
y reemplazar el valor de cada pixel por la mediana de los pixeles correspondientes
(o sea con las mismas coordenadas) en todas las imagenes. Este procedimiento es
muy eficiente para eliminar los rayos césmicos, pero produce una imagen resultante
cuya relacién senal/ruido es comparable a la de una imagen individual, lo cual resulta

totalmente contraproducente para el caso de las galaxias BBS.

Por lo tanto, se decidié emplear el siguiente método, que, con algunas variantes,
ha sido usado en otros trabajos: se procuré obtener tres o mas imagenes, desplazadas
entre si unos pocos segundos de arco, de cada galaxia y por cada filtro. Posteriormente
se desplazaron todas las imagenes a un mismo marco de referencia, establecido de
acuerdo a los centroides de las estrellas de campo. De esta forma, no sélo los pixeles
afectados por eventos césmicos, sino también por los defectos cosméticos del CCD,
quedaron con distintas coordenadas en cada imagen. A continuacion, se marcaron
las coordenadas de aquellos pixeles cuyo valor en una imagen difiriera, en mas de
una cota establecida, respecto de los pixeles correspondientes en las otras imdgenes.
Estos pixeles defectuosos fueron luego corregidos por interpolacion lineal en cada
imagen individual, con un control interactivo para evitar errores (por ejemplo en
zonas de gradientes altos, como ser los centros de estrellas brillantes). Finalmente, las
imdagenes corregidas fueron sumadas, resultando tiempos de exposicidn efectivos entre

900 y 2500 seg., que se listan en la Tabla 1. En la columna 8 de la misma tabla se
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da el ruido del cielo o, en adu (unidades digitales), determinado como el valor medio
cuadratico de los pixeles usados en el ajuste del nivel de cielo. Se nota que los valores
para el filtro C' son los menores; sin embargo, como la senal en esta banda también
es menor, los valores de la relacién senal/ruido resultan mayores para las bandas T;

y M en todos los casos, siendo comparables entre si para estas ultimas.

En la Figura 1 (a - 0) se muestran reproducciones de zonas cuadradas (de 120”
de lado para la Fig. 1a, y 90” de lado para el resto) centradas en cada una de las
galaxias. Todas corresponden a las imagenes corregidas y sumadas, en la banda Tj.
La Figura 1p muestra la ubicacién en ascencion recta y declinacion de las galaxias
enanas observadas. Como referencia se incluyen también las galaxias méas brillantes

del cimulo de Fornax, codificadas segin sus magnitudes.

3.2. Ajuste de 1sofotas elipticas

El principal problema a resolver cuando se intenta ajustar elipses a las isofotas
de una galaxia dE es la baja relacién senal/ruido, ya que resulta dificil determinar las
propias isofotas. Por ejemplo, el sistema implementado dentro del IHAP, 1til para
galaxias “normales” (es decir, de alto brillo superficial), fracasé para las BBS. Luego de
probar con varios procedimientos, se obtuvieron muy buenos resultados con un método
iterativo adaptado de Bender y Méllenhoff (1987), que permite determinar la isofota
para una cierta intensidad y ajustarle simultineamente una elipse con centro (Xp,
Ys), semieje mayor (a), achatamiento (b/a) y dngulo de posicién (¢) como pardmetros
libres. Se requiere ingresar un juego de valores aproximados de estos parametros, a
partir de los cuales se definen 72 puntos equiespaciados angularmente sobre esta elipse
inicial. A partir de estos puntos, y sobre la semirrecta que los une con el centro, se
buscan los pixeles cuya intensidad sea mds proxima a la del nivel isofotal elegido. Se
calculan entonces los parametros de la elipse que mejor ajusta a estos puntos, y que
servird de base para una nueva iteracion. El procedimiento se interrumpe cuando los

valores de 5 iteraciones consecutivas son coherentes. Este método resulté muy estable,
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aun para las galaxias mas débiles. Los resultados se controlaron interactivamente,

dibujando las elipses calculadas sobre la imagen de cada galaxia (Fig. 2).

Los resultados se muestran en la Figura 3, donde el achatamiento y el dngulo
de posicién se grafican en funcién del radio equivalente r = a /(b/a). En todos los
casos los parametros corresponden a la banda T3, y las barras de error representan la

desviacion estandar de las dltimas cinco iteraciones.

Sélo dos galaxias (FCC #76 y FCC #203, la primera y la tercera en orden de
brillo total decreciente) tienen isofotas significativamente mds circulares para r <
107, lo que implica la existencia de componentes tipo bulbo (“bulge”). Otras enanas
muestran variaciones de b/a para las isofotas mds internas (r < 5”), pero esto se
debe al error introducido al tratar de definir una isofota con muy pocos puntos. En
el caso de FCC #201, se nota ademas la presencia de un objeto cercano al centro,

responsable de la deformacion isofotal.

Los angulos de posicién no muestran variaciones significativas con r, en acuerdo
con lo hallado por Ichikawa (1989) en el sentido de que no habria triaxialidad en
las dE. La tnica excepcién es, nuevamente, FCC #203, cuyo semieje mayor parece
girar continuamente a medida que las isofotas se hacen mas circulares. Este com-
portamiento es més semejante al de las elipticas brillantes, que muestran usualmente
giro de isofotas, tal como se espera para objetos triaxiales. Todo esto apunta en el
sentido de que existiria una continuidad de propiedades estructurales entre las dE
mas brillantes y las E. Conviene destacar que para isofotas cercanas a circunferencias
(b/a > 0.9), ¢ no estd bien definido, de alli las grandes barras de error y variaciones

erraticas que se notan en algunas de las figuras.

Finalmente, todas las galaxias muestran isofotas concéntricas, lo que implica que
ninguna de ellas estd apreciablemente deformada. Sin embargo, se debe aclarar que
no se seleccionaron dE que estuvieran proyectadas cerca de galaxias brillantes, a fin

de evitar posibles contaminaciones.
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3.8. Obtencion de los perfiles

Dado que los parametros elipticos son practicamente constantes con r, se adop-
taron valores medios de Xg, Yy, b/a y ¢ para cada galaxia, usando el nivel isofotal
como peso. Esto 1ultimo se hizo para reducir los errores introducidos en las isofotas
mas externas, donde la relacién sefial/ruido es menor; pero también se tuvo cuidado
de no incluir las més internas, donde las elipses estan definidas por muy pocos pi-
xeles. En todos los casos se controlaron interactivamente los resultados, rechazando
también las isofotas afectadas por algin objeto estelar. Normalmente, los valores
medios resultaron similares dentro de los errores para el C, el M y el Ty, de modo

que se adoptaron los valores del T, para todas las bandas.

Con estos valores medios de los parametros, se calcularon la curva de crecimiento
(es decir, el flujo integrado en funcién de r) y el perfil de brillo superficial instrumental
(o sea, la intensidad promedio en cada elipse de radio equivalente 7 en funcién de
r) para cada galaxia, independientemente en C, M y T;. Para las enanas BBS,
pequenos errores en el nivel de cielo adoptado pueden dar como resultado una curva
de crecimiento que se aparte fuertemente del comportamiento asint6tico esperado (ver
por €j. la fig. 2 en Binggeli y col. 1984). En algunas de nuestras imdgenes, el nivel
de cielo inicialmente adoptado resulté muy alto, de modo que su valor se cambid
levemente hasta obtener una curva de crecimiento plana (es decir, el flujo integrado
tendiendo a una constante para r siempre creciente). A partir de esta curva de

crecimiento corregida, se obtuvo un nuevo perfil de brillo superficial.

Para el andlisis de las propiedades estructurales de las enanas, se trabajo con los
perfiles 77, dado que esta es la banda del sistema de Washington que suele reducirse
como una magnitud independiente, y, como se dijo, produjo una relacién senal/ruido
comparable al M y mejor que el C en nuestras observaciones (notar ademds que
para una de las galaxias, FCC #188, no hay imégenes en la banda M). Los perfiles
instrumentales se transformaron al sistema estandar de acuerdo a lo dicho en la § 2.2.5.
El resultado se muestra en la Figura 4, donde el brillo superficial en la banda 73, en
mag,/»?

arco.

, se grafica contra el radio equivalente r en una escala lineal, en segundos de

Los perfiles de color C'—T7 y M —T; se obtuvieron restando los correspondientes
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perfiles instrumentales y transformando luego al sistema estandar, salvo en los casos en
que no se contaba con observaciones en los tres filtros en la misma noche, debiéndose
entonces transformar en forma individual alguna de las bandas. En la Figura 4, junto
a los perfiles de brillo, se grafican también los de color. Ambos tipos de perfiles se
dan en el Apéndice en forma de tablas para cada galaxia. En los siguientes capitulos

se discuten las caracteristicas de unos y otros.
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4. Propiedades estructurales

4.1. Ajuste de modelos

Con las escalas usadas en la Figura 4, un perfil exponencial da una linea recta.
Lo que se ve inmediatamente es que todas las galaxias en la presente muestra tienen
este comportamiento aproximado, tal como se encuentra en la literatura para otras
dE (ver Cap. 1). Sin embargo, una inspeccién cuidadosa de la Figura 4 revela que
s6lo unos pocos de todos los perfiles pueden considerarse como exponenciales “puras”;
la mayoria de ellos se apartan de una linea recta tanto en una direccién como en la
otra, con las galaxias mas brillantes mostrando componentes tipo “bulbo”, y las mas

débiles, perfiles con menor gradiente (“core” extendido).

Para cuantificar este efecto ya conocido cualitativamente, se ajustaron modelos

exponenciales generalizados, de la forma:

T

I(r) = Te~ (&) (6)

donde, a diferencia de la férmula (1), se introduce un pardmetro N que regula la forma
del perfil. En particular, N = 1 da una exponencial “pura”, mientras que N = 0.25

corresponde a un perfil tipo de Vaucouleurs (1959).

Si expresamos la férmula (6) en magnitudes por segundo de arco al cuadrado, se

obtiene:

S(r) = S + 1.086 (g)N (7)

Se ajustaron modelos de este tipo a todos los perfiles T7, con Sy, @ y N como
parametros libres, teniendo cuidado de seleccionar en cada caso la zona del perfil

donde el mismo estuviera bien definido. Se evitaron las regiones centrales, porque
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el nimero de pixeles involucrado es muy chico y en algunos casos hay un nicleo, y
también las mds externas, donde la relacién senal/ruido es baja y los objetos de fondo

o las alas de las estrellas de campo contaminan los perfiles.

Tabla 3
Parametros estructurales

Galaxia  Sp,,, +/— o +/— N +/— Ntcleo
FCC # (mag/»?) )

76 20.69 0.34 6.12 1.70 0.72 0.06 —

82 20.74 0.26 2.68 0.80 0.67 0.07 (Nuc)
118 22.75 0.24 7.43 1.21 1.35 0.21 Nuc
135 19.75 0.06 2.58 0.16 0.67 0.01 —
156 22.73 0.11 7.67 0.74 1.10 0.10 —
188 21.46 0.06 7.65 0.34 1.04 0.03 Nuc
195 21.70 0.06 5.49 0.32 0.97 0.03 —
201 21.68 0.15 4.80 0.67 0.84 0.06 —
203 19.90 0.07 2.90 0.22 0.67 0.02 —
222 20.66 0.06 4.94 0.31 0.75 0.02 (Nuc)
250 22.11 0.05 6.56 0.28 1.21 0.05 —
274 21.54 0.13 5.04 0.61 0.85 0.05 Nuc
296 19.91 0.23 1.86 0.51 0.63 0.06 —
303 20.44 0.13 4.48 0.62 0.75 0.04 Nuc
314 22.63 0.06 12.00 0.54 1.31 0.07 Nuc

Los modelos se grafican en la Figura 4 (lineas sélidas), notdndose un ajuste
satisfactorio. DPCDK también ajustan exponenciales generalizadas a las galaxias de
su catalogo en Fornax, encontrando un amplio rango de valores de N, con un promedio
(N) = 1.1 £0.4 ; sin embargo hay que tomar esto con cuidado dada la innegable
contaminacién por objetos de fondo que afecta a su muestra (ver por €j. su fig. 5). En
el presente trabajo, ademas de las ventajas de la fotometria CCD, el especial cuidado

puesto en la determinacion de los niveles de cielo y la relativamente buena relacién
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sefial /ruido lograda, permiten confiar en los valores de los pardmetros estructurales

obtenidos. Los mismos se listan en la Tabla 3, junto a los errores formales del ajuste.

4.2. Pardmetros calculados

Dado que una galaxia es un objeto extendido y sin un limite bien definido, al
tratar de cuantificar su brillo total se plantea el problema de definir correctamente
qué es lo que se va a medir. Como se dijo en la § 1.3.¢, existen varias alternativas para
definir la magnitud, el brillo superficial y el tamano de una galaxia, explorandose a

continuacion cudles son las mas adecuadas para las dE y qué informacién proveen.

a) Magnitudes

Por un lado, puede determinarse la magnitud total integrando el modelo ajustado

al perfil. En este caso, si se integra la ecuacién (6) entre cero e infinito, se obtiene el

flujo total
(2
fTOT:27T10a2%ﬂ (8)
donde I' es la funcién gamma, y a partir de éste la magnitud total
2 I'(w)
Tiror = So — 2.5 log(2ra®) — 2.5 log ) 9)

(Més general seria escribir mror, pero se emplea Ty, para no generar confusion,
dado que esta magnitud se usard de aqui en méas). Si el modelo ajustado reproduce
fielmente la distribuciéon de brillo superficial de la galaxia, incluso extrapolando a
las regiones externas que se pierden en el ruido del cielo y de las cuales no se tiene
informacién segura, entonces T4.,, serd una buena medida del brillo total de la
galaxia. Tiene sin embargo la desventaja de no considerar cualquier otra componente

que se aparte del modelo (por ejemplo un niicleo).
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Se calcularon entonces las magnitudes totales T3, para todas las enanas de la
muestra, obteniéndose los valores listados en la Tabla 4. Los errores consignados se

obtuvieron variando Sy, & y N dentro de limites realistas y recalculando T4 ...

Tabla 4
Pardmetros calculados

Galaxia Ts6 +/_ TlTOT +/_ T126 +/_ 526 (Ty) +/_ Mp
FCC # (") (mag) (mag) (mag/»?)  (mag)

76 56.19 0.74 13.84 0.03 1395 0.03 23.94 0.004 -16.6

82 2854 0.74 1541 0.06 1555 0.05 24.07 0.003 -15.0
118 16.69 0.73 16.86 0.09 17.03 0.08 24.38 0.012 -13.5
135 3498 1.03 14.53 0.07 14.61 0.07 23.57 0.001 -15.9
156 2085 096 1649 0.09 16.71 0.09 2455 0.015 -13.9
188 30.13 0.33 15.13 0.03 15.21 0.02 23.84 0.001 -15.3
195 22.74 0.43 1594 0.04 16.07 0.04 24.10 0.001 -14.5
201 24.80 0.49 1587 0.04 16.07 0.04 24.29 0.001 -14.5
203 38.06 0.69 1443 0.04 1453 0.04 23.68 0.001 -16.0
222 40.95 043 1445 0.02 14.61 0.02 23.92 0.001 -15.9
250 18.87 041 16.35 0.05 16.48 0.04 24.10 0.005 -14.0
274 26.68 0.45 15.65 0.04 1575 0.04 24.13 0.001 -14.8
296 29.25 0.71 15.11 0.05 15.22 0.05 23.79 0.003 -15.3
303 39.88 0.66 14.42 0.04 1453 0.03 23.78 0.002 -16.0
314 2845 0.76 15.66 0.06 15.74 0.06 24.25 0.011 -14.7

Alternativamente, una magnitud integrada del perfil real dentro de una dada
isofota, no presenta las desventajas de Ti,.,., pero su significado dependerd de la
eleccién de la isofota. Si se elige una demasiado brillante, se estard excluyendo la
mayor parte de la galaxia, mientras que una muy débil puede estar mal definida.
Una inspeccion de la Figura 4 revela que todos los perfiles estan bien definidos hasta

S ~ 26 mag/»2, de modo que puede usarse esta isofota para definir la magnitud 7T1,,.

Comparando los T4,,, de este trabajo con las magnitudes totales Bror dadas
por DPCDK (12 galaxias en comin) y las de F89, se encuentra: (B—T;) = 1.084+0.20
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y 0.93 + 0.16 respectivamente. Esto indica que el limite isofotal de 26 mag/»?2 en T}
aqui adoptado reproduce aproximadamente el limite de deteccién isofotal de S(py =
27mag/»% en F89. En lo que sigue, se tomard por lo tanto B — Ty = 1.00 para

comparaciones con otros trabajos.

El célculo de Th,, requiere conocer primero el radio de la isofota de 26 mag/»? |

que es funcion de los 3 parametros estructurales:

()

Luego, T;,, puede medirse directamente del perfil real, o calcularse por integracién
numeérica con los pardmetros del modelo (no hay expresién analitica). El promedio de
las diferencias en valor absoluto entre los 773,, hallados de una u otra forma para las 15
enanas resulté 0.025 mag +0.016 mag. Para verificar la significacién de esta diferencia,
se generd una imagen de una galaxia ficticia semejante a las observadas, sumandosele
un nivel de cielo con ruido al azar, y se obtuvo el perfil en la forma habitual. Se calculé
luego la magnitud T7,, con ambos métodos, hallindose una diferencia comparable
a las anteriores. De esta forma, se ve que las diferencias halladas son totalmente
compatibles con el error introducido por el ruido del cielo, mostrando que la fraccion

de la luminosidad debida a componentes que se apartan del modelo es despreciable.
En lo que sigue, los T1,, estdn calculados integrando el modelo, o sea:

Ta6

Foe =2m Iy / e~ rdr (11a)
0

T

que con el cambio de variable 7’ = ~ resulta:

T2
F,, =2mlya® / e dr (11b)
0
Puede verse que la integral del 2do. miembro no tiene solucién analitica, y depende

sélo de Sp y N. Llamando a esta funcion ¥ g, n), resulta:

T,y = So — 2.5 log(2ma?) — 2.5 log(¥ (s, .n)) | (12)
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de modo que Ti,, también depende de los 3 parametros del modelo. Los valores
obtenidos para las 15 enanas se listan en la Tabla 4, con errores calculados de la

misma forma que para T4 o-

De las expresiones (9) y (12), se obtiene la relacién entre Th,; ¥ Tipor:

Ti,e = Tipor — 2.5 log(w> . (13)
N
Esta relacién se grafica en la Figura 5a-c, para 3 valores del pardmetro N: 0.75, 1.00
y 1.25 respectivamente. Para un N fijo, las curvas sélidas corresponden a modelos
con el mismo « (se graficaron para 3, 6, 9, 15, 30, 100, 500 y 1500”), mientras que
las lineas de trazos (rectas) corresponden al mismo Sy (se graficaron para 16, 18, 20,
21, 22, 23, 24 y 25.5 mag/»?). Se nota que, salvo para brillos superficiales muy bajos
(So > 24mag/»?), las galaxias quedan limitadas a una banda muy estrecha en este
plano. Esto es exactamente lo que se observa en la Figura 5d, donde se graficaron
las enanas observadas: la excelente correlacion significa simplemente que se eligié una
isofota que abarca la mayor parte de la luminosidad (tipicamente un 90%) para estas
galaxias. Es decir, sélo galaxias cuya luminosidad proviniera principalmente de zonas
por debajo de la isofota 26, tendrian T7,, > T1.,, (v por la otra parte, obviamente
no puede haber galaxias con T1,, < T1,o)- A modo de comparacién, y como caso
extremo, se grafica en la Fig. 5a-c la posicién de Malin 1, la extraordinaria galaxia ya

mencionada, corregida a la distancia de Fornax.

Por lo tanto, para las galaxias de esta muestra, T1,, y T1,,, Se pueden usar
indistintamente; no obstante, en lo que sigue se usard Ty,,, debido a que es una
magnitud que no depende de la isofota elegida para medirla, y puede entonces com-
pararse con los resultados de otros trabajos. Adoptando una relacién de distancias
entre los cimulos de Fornax y de Virgo Dr/Dy = 0.93 (Bothun y col. 1989), y una
distancia al cimulo de Virgo Dy = 20.3 Mpc (van den Bergh 1989), se obtiene un
moédulo de distancia para Fornax de (m — M)p = 31.4. Con los valores de Ty,.o., ¥
tomando B—T; = 1.0, se obtuvieron entonces las magnitudes absolutas en el B. Las

mismas se listan en la dltima columna de la Tabla 4.

30



b) Brillos superficiales

El brillo superficial central, extrapolado del perfil (Sy), ha sido ampliamente
usado en el estudio de las dE debido a las ventajas detalladas en la §1.3.c¢, sin embargo
tiene la desventaja de ser muy dependiente del modelo adoptado. Por ejemplo, para
dos galaxias en comin con CB87, los Sy que ellos miden son més de 1 mag/»? maés
débiles que los obtenidos en este trabajo; esto se debe a que ellos no tienen en cuenta

la curvatura del perfil (ajustan una exponencial con N = 1).

Una alternativa es considerar el brillo superficial medio dentro de una dada iso-
fota; en particular, se puede definir el S,; para la isofota de Si7) = 26 mag/»2, con
las mismas ventajas y desventajas mencionadas para el T4,,. También el S,, puede

determinarse a partir del T4,, medido del perfil real o integrado del modelo, y como

f
S, =25 log(—226) =Ty, + 2.5 log(nr2) | (14)
777'26

las diferencias entre una y otra determinacién seran las mismas que para 71,,. Por lo

tanto se usan los S,, integrados del modelo.

De acuerdo a las ecuaciones (10) y (12) la anterior se puede escribir:

5 26 — S
S,s = So — 2.5 10g(2 ¥ (5,,n)) + log( 1 0860) ’

N (15)

donde se ve que S,, no depende de . Para N fijo, S,, depende sélo de Sy, obtenién-
dose las curvas de la Figura 6. Si bien S,, varia mas lentamente que Sy, lo notable
en esta figura es que las enanas abarcan un rango muy angosto en S, (< 1mag/»?

contra 3mag/»? en Sy).

Algo similar sucede en otros trabajos; con los brillos superficiales centrales (en el
B) y los parametros de escala dados en CB87 y BIM, y adoptando N = 1, se calcularon
los brillos superficiales medios dentro de la isofota S(py = 27 mag/»? (equivalentes al
S,.) para las galaxias listadas en esos trabajos, obteniéndose los rangos de variacion,
valores medios y dispersiones listados en la Tabla 5 (la 2da. columna indica el nimero

de galaxias en cada trabajo).
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Tabla 5
Comparacién con otros trabajos

Nro. So(p) (mag/»?) S,, () (mag/»?)
rango media o  rango media o

CB87 27 3.80 23.15 077 210 25.28 0.42
BIM 13 1.49 2441 0.43 1.01 2595 0.21

Se nota que aunque los rangos en Sy son amplios y se superponen parcialmente
para las diferentes muestras, los S,, abarcan rangos mas estrechos, con una separacién
notable entre sus valores medios. Las enanas BBS “extremas” de BIM conforman
entonces una “familia” con un S, (g) promedio mds débil que el de las dE “normales”
de CB87 o este trabajo.

Se concluye que el aspecto de una dada galaxia en una placa fotografica parece es-
tar principalmente determinado por su brillo superficial medio. Al elegir, como en este
caso, galaxias de aspecto similar con la idea de formar una muestra homogénea para
observar con CCD, se eligieron entonces galaxias con brillos superficiales medios muy
similares. El brillo superficial central, en cambio, permite una mayor diferenciacion

entre las distintas dE de la muestra.

c) Tamarios

Siguiendo la linea de razonamiento empleada hasta ahora, se pueden considerar
dos parametros para caracterizar el tamano de una galaxia: el « directamente obtenido
del modelo, y el radio isofotal r,,. Sin embargo, uno y otro miden cosas distintas,
y como se ve en la Figura 7, existe practicamente una anticorrelacién entre ambos
para las enanas observadas. De acuerdo a la expresién (10), r,, crece con o con una
pendiente mayor cuanto mds brillante sea Sy y mas chico sea N. Asi, una galaxia

como FCC #314 con un « grande (el punto ubicado més a la derecha en la Fig. 7),
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puede tener un r,, relativamente chico debido a su bajo brillo superficial central y su
perfil “chato” (N > 1).

Por lo tanto, el r,, es una medida del tamafno de una galaxia (al menos si la
muestra es suficientemente homogénea), mientras que el pardmetro «, junto con N,

define la forma del perfil.

4.8. Correlactones y efectos de seleccion

a) Relacion brillo superficial-magnitud (BSM)

El tema de si la relacion BSM es real o se debe exclusivamente a efectos de
seleccion ha sido ampliamente debatido en la literatura (ver § 1.3.c) y es poco lo
que aqui se puede agregar. Es sabido que hacia las magnitudes més débiles, esta
relacion estd principalmente afectada por el didmetro limite de la muestra. F89 estima
que su catalogo estd completo hasta un didmetro de 17”7 a Sp)y ~ 27 mag/»? (lo
que equivale a Sr) ~ 26 mag/»2), pero dado que aqui no se incluyeron galaxias
muy chicas, el didmetro limite en la presente muestra es seguramente mayor. En
la Figura 8, se dibujaron las curvas correspondientes a un didmetro limite de 34” a
S,y =~ 26 mag/»? para 3 valores de N. Es obvio que parte de la correlacién surge

porque las dE observadas sélo pueden estar a la derecha de dichas curvas.

Sin embargo, hacia magnitudes mds brillantes y brillos superficiales més débiles,
esta figura estd libre de efectos de seleccion, pero igual se nota una falta de galaxias
en esa zona. Graficos similares en otros trabajos también muestran esta caracteristica
(ver por €j. la fig. 11 en BIM), y DPCDK lo adjudican a la existencia de un limite
superior fisico en los parametros de escala «. En la primera linea de la Tabla 6, se dan
los pardmetros estructurales y calculados de una hipotética galaxia (Modelo 1) situada

en la zona vacia del grafico (se adopté N = 1y se calculé el « correspondiente).
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Tabla 6
Parametros de los modelos

Nombre So (T1) o N Ta6 Tiror 526 (T1)

(mag/»?) (") (") (mag) (mag/»?)
Modelo 1 22.00 159 1.00 5851 14.00  24.21
Modelo 2 19.90 6.0 135 21.55 14.47  22.39
Modelo 3 22.75 9.0 0.75 38.83 15.23  24.88

La Figura 12a¢ muestra una imagen artificial de este modelo, a la que se sumé
el cielo de una imagen real. Si existiera una galaxia como el Modelo 1 en Fornax,
seguramente habria sido observada (notar que su r,, es suficientemente grande y su
S, es similar a los de la presente muestra), de modo que es probable que no exis-
tan realmente dE en esa regién del diagrama, aunque podrian haber objetos de otro
tipo. Durante el turno de noviembre de 1990, se observé la galaxia NGC 1437A,
una espiral tardia también perteneciente al cimulo de Fornax. Su fotometria su-
perficial preliminar muestra que, aunque no posee un disco bien definido, tiene una
componente suave con un perfil aproximadamente exponencial, con un brillo superfi-
cial central Sq (1) = 21.4 mag/»? y una magnitud integrada Ti,,, = 13.5 mag. Estos
valores colocan a NGC 1437A muy cerca del Modelo 1 en la Figura 8, mostrando que
ciertamente hay galaxias poblando esta regién del plano Sy — T1,,,, aunque por su

morfologia no son dE.

b) Relacion tamarnio—magnitud

Lo dicho para la relacion BSM se puede aplicar también a la relaciéon tamaio—
magnitud, pero dada la disparidad observada entre los distintos parametros relaciona-
dos con el tamafo (a y 7,,), conviene aclarar algunos puntos. La Figura 9a muestra
la relacién entre r,, (en escala logaritmica) y 71, para modelos exponenciales con

N =1, y para los mismos valores de Sy y a que en la Figura 5a-c; para N # 1 se
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obtienen gréaficos similares. Se nota claramente que existe un valor de Sy para el cual,
a una dada magnitud total, el r,, es maximo. Siguiendo a Allen y Shu (1979), esto
puede hallarse analiticamente despejando « de la ecuacién (7) y reemplazdndolo en

la ecuacién (10), lo que resulta:
T = 0.367 (26 — Sp) 10°2(S0—Tiror) (16)

Derivando respecto de Sy, para 71, constante, e igualando a cero, se obtiene:

2.17
SOMAX - 26 — T ; (17)

que da el brillo superficial central que maximiza el r,, para una dada magnitud total.
Para N = 0.75, 1.00 y 1.25, So,, . vale 23.11, 23.83 y 24.26 mag/»? respectivamente.

Para un N dado, no pueden existir galaxias ajustadas por un modelo exponencial,
arriba y a la izquierda de la recta correspondiente a Sy,,,,- Por otra parte, Disney
(1976) sostiene que, a una dada magnitud total, se tienden a elegir las galaxias que
presentan el radio maximo para la isofota limite del material fotografico. O sea, las
galaxias abajo y a la derecha de la recta mencionada serian o bien compactas y de alto
brillo superficial, confundiéndose con objetos de fondo, o extendidas y de muy bajo
brillo superficial, no incluyéndose tampoco en esta muestra. Este efecto queda claro

en la Figura 9b, donde las enanas observadas se alinean contra las rectas de So,«-

En cuanto al comportamiento del parametro de escala o con respecto a la magni-
tud total, en la Figura 10 se nota una falta de enanas débiles con o $ 5. Se graficaron
las curvas correspondientes a r,, = 17” para 3 valores de N; el didmetro limite de
la muestra impone que no haya galaxias a la izquierda de estas curvas. El compor-
tamiento mencionado se produce entonces porque las enanas mas débiles tienden a

tener N > 1 (ver apartado ¢, a continuacién).

¢) Relaciones con la forma del perfil

La evidencia cualitativa de que las dE més débiles tienen perfiles planos mientras

que las mas brillantes tienden a tener compomnentes tipo “bulbo”, queda expresada

35



cuantitativamente por la relacion entre el parametro N y la magnitud total T3,
(Fig. 11a). No obstante, es necesario preguntarse si existen efectos de seleccién que

estén produciendo artificialmente esta relacion.

Reemplazando la expresion (17) en la (15), se ve que, para galaxias con radio
maximo para la isofota 26, S,, depende sélo de N. Sin embargo, se encuentra que
la dependencia con N es débil, de modo que la hipétesis de que se tienden a elegir
galaxias con brillos superficiales medios semejantes (ver § 4.2.b), es coherente con lo

expresado por Disney (1976).

Cualquiera sea el punto de vista que se adopte, todo parece indicar que existen
efectos de seleccion afectando a la relacién de la Fig. 11a. Teniendo en cuenta la
correlacién entre los brillos superficiales centrales y las magnitudes totales (Fig. 8),
cabria esperar que N correlacione también con Sy. Lo que resulta sorprendente en la
Figura 110, es que N correlaciona mds ajustadamente con Sy que con 7T1.,.,,. En esta
figura, galaxias con igual S,, yacen sobre una misma curva, de modo que se dibujaron
las que corresponden a S,, = 23.5y S,, = 24.6, o sea los limites inferior y superior
de la presente muestra (lineas de trazos). Lo que se ve inmediatamente, es que la
seleccion de galaxias dentro de la regién limitada por estas curvas automdticamente

produce la correlacion.

Alternativamente, la linea de puntos muestra la posicién de galaxias cuyos dié-
metros son maximos para la isofota de 25 mag/»? (esta isofota es m4s brillante que la
isofota limite en F89 por el hecho de no haberse incluido galaxias muy débiles en esta
muestra). Como se ve, las enanas siguen esta curva, mostrando en forma gréfica que es
equivalente hablar de galaxias con radios isofotales maximos o con brillos superficiales

medios similares.

Si se acepta que la relacion entre N y Sy esta producida por efectos de seleccion,
cabe preguntarse qué aspecto tendrian las galaxias que estuvieran fuera de los limites
marcados en la Figura 11b. En la segunda y la tercera lineas de la Tabla 6 se listan los
parametros estructurales y calculados para dos posibles galaxias que cumplieran esa
condicion. En cada caso, el parametro de escala « fue seleccionado apropiadamente
para dar como resultado una “galaxia” lo suficientemente grande (r,, > 17”) como
para ser incluida en la muestra, y no demasiado brillante para ser considerada como

enana (T1,.,p > 14). La Figura 12b, ¢ muestra las imagenes de dos galaxias artificiales
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creadas con estos parametros y sumadas a una imagen de cielo verdadera. Una galaxia
hipotética similar al Modelo 2, en el cimulo de Fornax, seguramente no habria sido
clasificada como BBS, y seria en cambio indistinguible de una eliptica brillante de
fondo en una placa fotogréfica. Sin embargo, es estadisticamente poco probable que
exista una gran poblacién de objetos de este tipo en Fornax, dado que los objetos
clasificados como de fondo, no muestran una concentracién evidente en el catdlogo de
Ferguson (1989). Por otra parte, no hay conocimiento de galaxias brillantes con un
N tan grande (véase sin embargo el objeto llamado FLSBG 86 en Davies, Phillipps
y Disney 1990). El Modelo 3 presenta un problema algo més complejo: aunque una
galaxia como esta no habria sido incluida en la presente muestra debido a su muy
bajo brillo superficial, no parece haber razones para no encontrar enanas con esta
estructura en muestras como la de BIM. Posiblemente a esos niveles de brillo resulte

muy dificil establecer la forma correcta del perfil.

Resumiendo, la relacién entre la forma del perfil y la magnitud parece estar
producida por efectos de seleccion, aunque no estd claro que existan galaxias que no

se ajusten a la misma.

Ya sea que se origine en efectos de seleccién o no, hay evidencias de la relacién
entre N y Sy (0 Thi,.op) en figuras anteriores. Por ejemplo, en la Figura 6, si las
galaxias observadas tuvieran valores de N simétricamente distribuidos alrededor de
un valor medio (por ej. N = 1), entonces seguirian las lineas llenas; en cambio, hay
tanto una falta de enanas con Sy alto y N > 1, como de enanas con Sy bajoy N < 1.

También, en la Figura 9b y en la 10 (ya mencionada) se notan efectos similares.

4.4. Nucleos

La presente muestra es demasiado chica para obtener conclusiones estadistica-
mente significativas acerca de los niicleos, pero sin embargo se pueden marcar algunos
hechos interesantes. La comparacién de las Figuras 1 y 4 muestra que, aunque una

galaxia parezca tener un nucleo brillante y resuelto en una placa fotografica o ain en
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una imagen CCD, lo mismo no siempre se confirma cuando se inspecciona su perfil

(ver por ejemplo las imagenes de FCC #135 y #195 y sus perfiles correspondientes).

Aqui se plantea entonces cudl es la definicién correcta de nicleo en una dE. Si se

acepta que el nicleo es una componente estructuralmente diferenciada del resto de

la galaxia, el mismo quedard definido como el aumento de brillo superficial por sobre

la extrapolacion hacia el centro del modelo que ajusta al perfil de la galaxia. Algo

similar ocurre cuando se identifican las componentes de, por ejemplo, una galaxia

espiral: la separacion en disco, bulbo y nicleo depende de los modelos empleados en

cada caso y no siempre es univoca.

Tabla 7
Clasificacion
F89 Caldwell (1987) APM Esta tesis
Nombre Clasif. Nombre Clasif. Nombre Clasif. Clasif.
FCC#76 ImlII/dS0(6) NG69 FLSBG#9 dE5
FCC#82 dE1,N NG64 FLSBG#14 dE2 (Nuc)
FCC+#118 dEO,N NG5H9 N FLSBG#218 — Nuc
FCC+#135 dS0(5),N — — FLSBG#54 dE6
FCC#156 dE1 NG17 FLSBG#62 dI
FCC#188 dEO,N NGS8 N FLSBG#76 dEO Nuc
FCC#195 dE5,N NGbH5 FLSBG#80 dI
FCC#201 dE4 NG33 — —
FCC+#203 dE6,N G43 FLSBG#93 dE4AN
FCC#222 dEO,N GT72 N FLSBG#111 dEIN (Nuc)
FCC+#250 dE1 NG48 — —
FCC#274 dEO,N NG15 N FLSBG#141 dEO Nuc
FCC#296 dE1,N NGT75 N FLSBG#161 dE2
FCC#303 dE1,N NG47 N FLSBG#173 dEIN Nuc
FCC+#314 dE2.N NG49 N — — Nuc

Por lo tanto, la unica forma de identificar correctamente un nicleo es a partir de

perfiles de brillo superficial precisos. La identificaciéon de nicleos en galaxias enanas a
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partir de placas fotogréaficas, puede ser en cambio un trabajo dificil y poco confiable.
Para demostrar esto, en la Tabla 7 se comparan las clasificaciones de los tres catalogos
de enanas BBS en Fornax con las de esta tesis (APM incluye los trabajos de DPCDK
e Irwin y col. 1990).

Los puntos suspensivos indican que la galaxia fue clasificada como no nucleada,
mientras que los guiones indican que no fue clasificada, y “(Nuc)” implica nicleo
dudoso. De las 14 dE en comin entre esta tesis y Caldwell (1987), quien obtuvo
perfiles CCD para 5 de sus galaxias, hay coincidencia en todas las clasificaciones menos
una y un caso dudoso (86%). El grado de coincidencia con los otros investigadores,
que se basaron en placas fotograficas, es significativamente menor: 67% con F89 y
64% con APM. M4és aun, el porcentaje de galaxias con clasificaciéon coincidente en
estos dos tultimos estudios es sélo del 45%, ain excluyendo las galaxias clasificadas

como de fondo en F89 pero que si fueron incluidas en el catdlogo APM.

Este hecho puede poner en duda cualquier conclusion estadistica sobre las propie-
dades de las dE,N. Por ejemplo, se ha sugerido (Sandage y col. 1985; van den Bergh
1986; IBM) que la mayoria de las dE brillantes son nucleadas, y que la fraccién de
dE nucleadas decrece con la luminosidad. Sin embargo, como se ha mostrado aqui, el
perfil empinado (N < 1) de una dE brillante puede ser confundido con un nicleo, y
por el otro lado, enanas mds débiles y con perfiles mas planos (N > 1) son més ficiles
de identificar como no nucleadas. Por lo tanto es posible que parte de esa tendencia
sea resultado de la dificultad en la identificacién de nicleos en placas fotogréficas.
Lo mismo podria ser cierto para otras investigaciones que discuten las propiedades
de las dE nucleadas, como por ejemplo su segregacién espacial respecto de las no
nucleadas (Ferguson y Sandage 1989; Binggeli, Tammann y Sandage 1987). La mejor
forma de resolver esta cuestion es obteniendo perfiles CCD precisos de una muestra

suficientemente grande de enanas.
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5. Colores

5.1. Perfiles de color

Desde hace tiempo se sabe que las propiedades de las poblaciones estelares en
galaxias elipticas varian con la distancia al centro de cada galaxia, midiéndose en
general colores mas azules hacia las zonas externas (ver por ej. el articulo de revisién
de Peletier, 1993). En cuanto a las elipticas enanas, la evidencia hasta el momento
aparece contradictoria: mientras Vader y col. (1988) y Davies y col. (1990) encuentran
gradientes de color en varias de las galaxias dE que ellos observan, CB87 muestran
que no existen gradientes de color para 5 galaxias dE observadas con CCD en las
bandas By V.

Intentando clarificar esta situacion, se obtuvieron los perfiles de color M —T; y
C — Ty, como se indic6 en la § 3.3., graficindose los mismos en la Figura 4. Para
explorar la existencia de gradientes de color, se debe tener cuidado en excluir las
regiones centrales, donde los efectos del “seeing” y la pequena cantidad de pixeles
involucrados pueden dar colores errados. También se deben evitar las zonas externas,
donde los perfiles de brillo estdn mal definidos a causa de la baja relacién senal/ruido.
No obstante los recaudos que se tomen, es de esperar que se obtengan errores impor-
tantes en los perfiles de color de las galaxias BBS. Un andlisis detallado de los errores

involucrados en este tipo de trabajos, puede hallarse en Vigroux y col. (1988).

Antes de comenzar con el andalisis de la Figura 4, se debe hacer notar que dos
galaxias de esta muestra presentan problemas: FCC #82, afectada por residuos rela-
tivamente grandes en la correccién por campo plano (imédgenes C' y T7), y FCC #296,
cuyos perfiles estan afectados por las alas de una estrella cercana, ademéas de que sus

imégenes en C' y T fueron obtenidas en una noche no fotométrica. En ambos casos se
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observan gradientes de color espurios, debidos a los problemas mencionados. Dejando
de lado estas dos galaxias, s6lo FCC #76 muestra un notable gradiente de color, mas
pronunciado en C'—T; que en M — T}, en el sentido de que su zona central (hasta
r ~ 10”) es mas azul que el halo. Para el resto de la muestra, no se detectan gra-
dientes que no puedan ser explicados por pequenos errores residuales en los niveles de
cielo adoptados. En algunas de las enanas mds débiles (por ej. FCC #201 y #250) se
observa un gradiente en uno de los indices de color pero no en el otro, lo cual sugiere

fuertemente que dicho gradiente no es real.

Es necesario en este punto intentar una comparacion cuantitativa con lo hallado
en otros trabajos. Para ello, en la Tabla 8 se listan los valores de las derivadas de los
colores M —T; y C'—T; respecto del logaritmo del radio multiplicadas por —100 (por
homogeneidad con Vader y col. 1988). Las mismas se obtuvieron como el promedio
de las pendientes de las rectas ajustadas a los perfiles de color, tomando como limites
un radio interno de 4” (10” para FCC #76), y radios externos de 80%, 70% y 60% del
radio de la isofota de 25 mag/»?2 en T;. Los errores listados son la desviacién estandar

de los tres valores obtenidos.

Vader y col. (1988) obtienen valores de —100 (fi((i;f)) comprendidos entre 15.2 y
—19.8, aunque con una gran mayoria de valores negativos, para una muestra de 10
galaxias dE en el cimulo de Virgo. Concluyen entonces que existe una tendencia entre
las dE a que sus colores se hagan més rojos con la distancia galactocéntrica creciente.
Sin embargo, resulta llamativo que atin para una de las galaxias mas brillantes de su
muestra (Mp = —17.2, o sea media magnitud mas luminosa que la galaxia més
brillante de esta tesis; ver Tabla 4), obtienen gradientes de 7.4 y —2.3 para dos juegos
de datos independientes. Esto pone de manifiesto que, para las enanas mas débiles,

los errores pueden ser tan grandes como para invalidar los resultados.

En consecuencia, los valores de la Tabla 8 deben tomarse con mucho cuidado,
ya que es muy dificil estimar los errores sistematicos que los afectan. Teniendo esto
en cuenta, puede verse que, con las excepciones antes mencionadas, las galaxias mas
brillantes en este trabajo tienen gradientes que no pueden distinguirse de un valor nulo,
mientras que en las mas débiles (o sea también las de menor brillo superficial) aparecen
gradientes tanto positivos como negativos con valores absolutos grandes, pero con

errores también muy grandes. Dadas las magnitudes absolutas promedio en ambos
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trabajos ((Mp) = —16.2,0 = 0.7 para Vader y col. 1988, y (Mp)

~15.1,0 = 0.9

para esta tesis), resulta dificil de explicar que enanas con luminosidades similares en

Virgo (las més débiles en el trabajo citado) y en Fornax (las mds brillantes en esta

tesis) tengan comportamientos tan distintos con respecto a sus gradientes de color.

Tabla 8
Gradientes de color

Galaxia M-T Cc-1T
FCC # grad +/— grad +/—

76 20.2 1.3 8.0 2.8

82 -75.3  43.5 -21.0 15.3
118 -39.6 10.1 -8.3 17.9
135 0.1 6.2 1.4 10.4
156 22.6 9.5 34.4 6.7
188 8.9 4.2
195 3.5 232 5.9 7.9
201 -3.6 1.9 46.5 6.7
203 19.9 4.9 3.5 1.8
222 27.8 7.0 2.8 6.6
250 20.5 11.5 47.7  20.9
274 10.8 3.8 -18.8 7.0
296 474 222 23.0 9.1
303 4.3 4.9 10.6 5.3
314 20.3 3.6 6.1 11.1

Por su parte, el hecho de que la zona central de FCC #76 sea, como se dijo, méas

azul en ambos indices, se explica por la particular morfologia de esta galaxia, notable-

mente distinta a la de las restantes dE observadas, como lo sugiere su clasificacién
(ImITI/dS0) en F89 (ver Tabla 7). FCC #76 es tanto la galaxia més brillante como la

de mayor tamano de esta muestra (ver Tabla 4), notdndose ademds algunos “grumos”

brillantes cerca de su centro (ver Fig. 1a), los cuales estdn posiblemente indicando la

existencia de eventos de formacién estelar reciente. Esta conclusién se ve apoyada por
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la presencia de lineas de emisién en su espectro (Jones y Jones 1980). Sin embargo, ex-
cluyendo la zona central, y considerando que dada la alta relaciéon senal/ruido en este
caso los datos de la Tabla 8 pueden ser confiables, FCC #76 parece hacerse mas azul
hacia afuera. De esta forma, al margen de la formacion estelar reciente en el centro,
habria un gradiente de metalicidad cualitativamente comparable con los que se miden
en galaxias E. De ser asi, la historia de la formacion estelar en FCC #76 seria distinta
a la de las dE mas débiles, comprendiendo sucesivos eventos de formacién estelar cada
vez mas centralizados, y produciendo de esta forma una metalicidad creciente hacia

el centro.

Se concluye entonces que, limitando el andlisis a aquellas galaxias clasificadas
morfologicamente como dE, y considerando el efecto de los errores que surgen in-
evitablemente al estudiar este tipo de objetos, no existen gradientes de color signi-

ficativos en las galaxias observadas en este trabajo.

5.2. Los colores de los niucleos y zonas centrales

Como se dijo al principio de la secciéon anterior, los perfiles de color no son
adecuados para investigar posibles diferencias de color entre los nicleos (o la zona
central, en caso de no existir un nicleo) y sus alrededores. Para esto, se hizo fotometria
de apertura sobre todas las imagenes, midiéndose los colores M —T; y C —T; dentro
de un diafragma de 4” de radio y dentro de un anillo cuyos radios interno y externo
fueron fijados en 4”7 y 8” respectivamente, ambos centrados en cada galaxia. El
diafragma provee informacién de la zona central (incluyendo al nicleo, si existe uno)
y es suficientemente grande como para evitar errores producidos por el “seeing” (el
ancho total a mitad del maximo, medido sobre estrellas no saturadas, tipicamente
oscil6 entre 17.4 y 17.6) o por un centrado no perfecto; por su parte el anillo permite

medir, en forma coherente con lo anterior, los colores de los alrededores.

Ademids, se obtuvieron los colores integrados, definiéndose como tales a aquellos

que dieran el mejor ajuste sobre todo el perfil, excluyendo las regiones central y
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externa por los motivos antes explicados. Todos los valores obtenidos se listan en la
Tabla 9.

Tabla 9
Colores
Galaxia diafragma r = 4” anillo 4” <r < 8” perfil completo
FCC # M-Ty C-T M-Ty, C-T M-Ty, C-T
76 0.56 1.15 0.58 1.23 0.61 1.37
82 0.84 : 1.56 0.88 : 1.54 0.83 : 1.54
118 0.74 1.43 0.77 1.45 0.73 1.44
135 0.75 1.47 0.75 1.45 0.74 1.46
156 0.69 1.41 0.64 1.32 0.67 1.33
188 1.57 1.58 1.56
195 0.77 : 1.56 0.69 1.52 0.68 1.50
201 0.71 1.42 0.75 1.39 0.72 1.34
203 0.74 1.57 0.73 1.59 0.70 1.57
222 0.75 1.60 0.74 1.62 0.73 1.61
250 0.71 1.54 0.66 1.43 0.68 1.44
274 0.67 1.39 0.64 1.43 0.64 1.42
296 0.92 : 1.64 0.88 : 1.57 0.86 : 1.59
303 0.69 1.49 0.68 1.49 0.67 1.47
314 0.70 1.46 0.73 1.53 0.68 1.49

Con dos puntos se indican los valores dudosos (ver texto).

Tal como se esperaba, FCC #76 se destaca con un notable gradiente de color:
esta galaxia es significativamente mas azul dentro del diafragma, y sus colores, tanto el
C—T; como el M—T7i, se hacen mas rojos hacia afuera. Nétese que el efecto es mucho
més marcado en el C—T;. En este caso, y debido a las caracteristicas ya mencionadas
de esta galaxia, los colores méas azules hacia el centro se deben muy probablemente a
la presencia de una poblacién estelar mucho més joven que en el resto de la galaxia,
contribuyendo al flujo en la banda C (ver § 6.3.). Un objeto comparable a FCC #76 en
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el Grupo Local, serfa entonces NGC 205, una dE (Mp = —15.6) companera de M31,
en cuya zona central se han resuelto unas 100 estrellas O y B, ademas de detectarse
varias nubes de polvo y algo de hidrégeno neutro, mientras que la distribucién general
de estrellas corresponde a una poblacién vieja y pobre en metales (Hodge 1989). De
acuerdo al médulo de distancia adoptado para Fornax (m — M = 31.4, ver § 4.2.a) y
considerando ademds que (V —T3) = 0.3 es un valor adecuado para las dE, se pueden
obtener los pardametros estructurales de NGC 205, si se hallara a la distancia de dicho
cimulo de galaxias. De acuerdo a los valores dados por Caldwell y col. (1992), se

obtiene:

Tipor = 14.8 So () = 19.9 a=3.9

Queda claro entonces que, si bien NGC 205 es mas débil que FCC #76, la comparacion

entre ambos objetos es vilida.

También en el cimulo de Virgo se conoceria al menos un objeto de estas caracte-
risticas: la enana M100-D5 presenta un nicleo mas azul que sus alrededores (Vigroux
y col. 1984). En este caso se trata de una galaxia algo mdas débil que las anteriores
(Mp = —15.1).

Para el resto de las enanas, los colores medidos dentro del anillo no difieren
significativamente de aquellos obtenidos a partir de todo el perfil, y sélo las dE no
nucleadas més débiles (T1..,, > 15 mag) son mas rojas en C—T; en sus zonas centrales.
Este efecto no se evidencia en el M — Ty, excepto para FCC #296 (contaminada por
una estrella, como se menciond) y para FCC #195, cuya imagen M se obtuvo con mal
foco. Es interesante mencionar que OGF encuentran un gradiente de metalicidad en
el sistema de cimulos globulares que rodea a NGC 1399, la galaxia central de Fornax;
dicho gradiente se manifiesta por un azulamiento de los colores C'—T; a medida que
aumenta la distancia al centro de la galaxia, mientras que el cambio en M —T} no es

tan notable.

De modo que, si no estamos frente a una extrana combinacién de errores (quizas
debidos principalmente a residuos en las correcciones por campo plano y en la determi-
nacion del nivel de cielo), se concluye que las dE débiles sin nticleo tienen metalicidades
mds altas hacia el centro, aunque sin llegar a presentar los gradientes notables que se

observan en las E de alto brillo superficial. Por su parte, las dE mas brillantes y las
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nucleadas tendrian una poblacion estelar mas homogénea, o bien presentan efectos de

edad sobre sus colores que cancelan los debidos a la metalicidad.

Alternativamente, la diferencia promedio en C'—T; entre el diafragma y el anillo
para las cinco dE no nucleadas débiles (0.07 & 0.03), podria ser explicada con la
presencia de pequenas cantidades de polvo produciendo un exceso de color Eg_y =
0.03. En cualquier caso, queda claro que la determinacion de diferencias de color en
galaxias tan pequenas y de tan bajo brillo superficial no es sencilla y puede estar

severamente afectada por errores instrumentales.

5.83. Correlaciones con los pardmetros globales

De acuerdo a lo establecido en la seccidn precedente, no existen gradientes de color
prominentes entre las dE, de modo que sus colores integrados deberian evidenciar las

propiedades de sus poblaciones estelares dominantes.

A continuacion se comparan entonces los colores integrados con otras propiedades
globales. En la Figura 13 se muestran los colores integrados M —T; y C'—T1 contra la
magnitud total T1..,,. Salvo para FCC #82 y #296, cuyas imdagenes estdn afectadas
por algunos problemas como ya se dijo, el M —T} es practicamente constante, abar-
cando un rango estrecho, mientras el C'— T} tiende a ser mds rojo para galaxias mas
brillantes (excepto FCC #76, cuya actividad de formacién estelar reciente o presente
ya fue mencionada y por lo tanto no serd incluida en el andlisis siguiente). CB87 en-
cuentran una relaciéon color-magnitud cualitativamente similar a la de la Figura 13b,
aunque sus colores U — V tienen una dispersion considerablemente méas grande que

los C'—T; en este trabajo.

El C —T; es mas sensible a diferencias de metalicidad que el M — T}, como se
ha mostrado a través de los colores integrados de ciimulos globulares tanto galacticos
como extragaldcticos (Geisler y Forte 1990). Considerando que los datos disponibles
en la literatura indican que la poblacién estelar dominante en las enanas BBS tiene

una edad comparable a la de los ciimulos globulares galacticos (ver § 1.4.), es licito, en
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principio, suponer que las diferencias de color entre las enanas se deban principalmente
a diferentes metalicidades (los efectos sobre los colores debidos a poblaciones de menor
edad se exploran en el capitulo siguiente). Teniendo esto en cuenta, la Figura 13b
evidencia entonces la existencia de una relacién metalicidad—magnitud absoluta para
las dE en Fornax; un ajuste por cuadrados minimos de C' =T} contra T7,,, tiene un

coeficiente de correlacién de 0.63.

Dado que no hay evidencias de variaciones en la extincién en la regién del
cimulo de Fornax (Burstein y Heiles 1982), se adopté un exceso de color uniforme
Ep_v =0.03, o sea Ec_7, = 0.06 usando las relaciones de enrojecimiento dadas por
Harris y Canterna (1979). Este valor se tomé por homogeneidad con OGF, aunque
generalmente se aceptan valores més pequenos (incluso Ep_y = 0.00, como se ob-
tiene del trabajo citado de Burstein y Heiles 1982). De todas formas, esto no altera
las conclusiones que siguen. Las galaxias estudiadas en esta tesis quedan entonces
comprendidas entre (C — T1)g = 1.27 y (C — T1)o = 1.55; aplicando la calibracién
dada en Geisler y Forte (1990) a estos valores, se obtienen metalicidades en un rango
que va de [Fe/H| = —1.40 a [Fe/H| = —0.75. Alternativamente, el color promedio
((C —T1)p) = 1.43 (con una desviacién estédndar ¢ = 0.09) da un valor medio de
metalicidad ([F'e/H]) = —1.04, con o = 0.20 (siempre excluyendo a FCC #76).

Estos valores sitian a las dE observadas en este trabajo sobre el extremo brillante
de la relacion metalicidad—luminosidad ya conocida para las dSph del Grupo Local
(ver Da Costa 1992 para un articulo de revisién reciente). Esta relacién se muestra
en la Figura 14, en la cual los datos para las galaxias del Grupo Local se tomaron
de Caldwell y col. (1992), y las magnitudes absolutas visuales de las dE en Fornax se
calcularon suponiendo V—T; = 0.3 (que se obtiene al tomar B—T; = 1.0, como se dijo
enla§4.2.a,y B—V = 0.7, que es el valor medio obtenido por CB87 para su muestra
de enanas en Fornax), y un médulo de distancia m — M = 31.4. La linea continua es
un ajuste por cuadrados minimos a las enanas del Grupo Local solamente, tomado de
la figura 10 de Caldwell y col. (1992). Claramente se observa que la pequena dispersién
respecto de la metalicidad media para las enanas de esta tesis, se ve reducida mas
aun si se considera la dispersién con respecto a este ajuste lineal. (Dicho sea de paso,
si se adopta un exceso de color Eg_y = 0.00, las metalicidades calculadas aumentan

en A[Fe/H| = 0.14 mientras que las magnitudes absolutas casi no varian, resultando
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en una concordancia atn mejor con la recta del Grupo Local).

Este hecho demuestra la validez del C'—T; como indicador de metalicidad para las
dE, y contrasta con lo hallado por Brodie y Huchra (1991), quienes miden abundancias
en galaxias enanas en los cimulos de Virgo y de Fornax a partir de sus espectros
integrados, hallando una relacién similar con la magnitud absoluta, aunque con una
dispersion mucho mayor. Parte de esta dispersién puede deberse a la baja relacion
senial/ruido de los espectros, pero una parte importante se debe seguramente a la
inhomogeneidad de su muestra: sélo 3 de un total de 10 galaxias que observan en
Fornax estan clasificadas como dE en F89, el resto se reparte entre los tipos dS0, E y
S0, o tiene alguna peculiaridad. Por otra parte, tienen 2 galaxias en comun con esta
tesis, obteniéndose aqui metalicidades mayores para ambas, aunque atin dentro de los

margenes de error citados en dicho trabajo.

Es interesante entonces explorar si la dispersiéon media cuadratica (que alcanza
0.068 mag) en la relacién entre C — Ty y Ty,,, puede ser enteramente explicada
por errores observacionales. Una estimacion conservadora de los mismos, da valores
individuales no mayores que 0.035 mag, de modo que dicha dispersion podria tener
una causa fisica. Sin embargo, se debe tener cautela, dado que también puede haber
presentes errores sistematicos. Bower y col. (1992) encuentran una dispersién similar
en la relacién entre los colores U — V' y las magnitudes totales para una muestra de
galaxias tempranas (gigantes) en los ciimulos de Virgo y de Coma, pero su dispersién
se reduce a un valor suficientemente pequeno como para ser explicado por los errores
observacionales cuando restringen la muestra sélo a galaxias E, o sea, excluyendo las
S0. Por lo tanto concluyen que no hay evidencia de que las galaxias elipticas brillantes
tengan historias distintas una de otra en lo que se refiere a la formacién estelar. Si se
juzga por los errores estimados en la presente tesis, este podria no ser el caso para las
dE. FCC #76 es en si misma un buen ejemplo de una galaxia demasiado azul para su
magnitud debido a su actividad reciente de formacién estelar; efectos similares aunque
menos notables podrian tener lugar en otras dE. (Este tema se discute en forma més

amplia en el Capitulo 6).

Por otra parte, el (C — T1)o promedio de las enanas en esta muestra, concuerda
muy ajustadamente con el color medio ({((C — T1)o) = 1.43), dado en OGF, de los

cumulos globulares méas externos, y por lo tanto menos metélicos, del sistema de NGC
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1399. Los colores de dichos cimulos globulares tienen una dispersiéon més grande que
los de las dE (0 = 0.26 y o = 0.09 respectivamente), evidenciando que los cimulos
comprenden objetos con un rango mayor en metalicidades. Se concluye entonces que
las enanas tienen una abundancia media mayor que la de los cimulos globulares mas
pobres de NGC 1399, y cercana a la abundancia media de los cimulos globulares de
disco (y por lo tanto ricos en elementos pesados) de la Via Léictea. Sin embargo, no
se tienen elementos para discernir si el pequeno rango en metalicidades cubierto por
las dE en comparacién con los ciimulos globulares se debe a que las enanas tienen
un origen mas homogéneo que los cimulos, o es en cambio un efecto debido a haber
seleccionado galaxias con brillos superficiales similares. (Hay que tener en cuenta
también los distintos tamanos de las muestras). Esta cuestién podra resolverse sélo
con la obtencion de colores precisos para una muestra de enanas mas amplia que la

presente, incluyendo galaxias de menor brillo superficial.

Otro aspecto a destacar es que no hay evidencias de segregacién entre enanas
nucleadas y no nucleadas en la Figura 13. Este hecho va en contra de lo que sostienen
CB87, en cuanto a que las dE,N con nicleos méas brillantes tienden a ser mas ro-
jas, aunque coincide con los resultados de la fotometria fotoeléctrica de una muestra
de enanas en el cimulo de Virgo (Forte, datos inéditos). Nuevamente, es necesario
tener cautela con respecto a la identificaciéon de nucleos, dadas las grandes discre-
pancias encontradas entre distintos trabajos (ver la § 4.4.). Dado que varios autores
sostienen que el porcentaje de enanas nucleadas decrece hacia magnitudes més débiles,
y dado que las dE mas brillantes tienden a ser mas rojas, inmediatamente resulta un
panorama donde las enanas nucleadas tienden a ser més rojas. Por lo tanto, puede
ser que con la correcta identificacién de nicleos en este trabajo se esté discriminando
entre el efecto de los nicleos y el de las luminosidades, dando sostén a que sea la

relacion color-magnitud la que tiene un verdadero fundamento astrofisico.

Recordando que las magnitudes totales correlacionan con los brillos superficiales
centrales y los radios isofotales (Figs. 8 y 9), es de esperar que el C —T; correlacione
también con Sg y r,, (el hecho de que las mencionadas relaciones se deban a efectos
de seleccién no es relevante en este caso). Esto queda confirmado en las Figuras 15 y
16, donde también se ve que el M —T} no muestra ninguna dependencia con dichos

parametros.
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El panorama general es entonces que las enanas mas brillantes, que son a su vez
las mas grandes y las de mayor brillo superficial central, tienden a ser mds metéalicas.
La pregunta que se plantea ahora, es cudl es el parametro que gobierna la historia de
la formacion estelar en una dE. Varias hipdtesis han sido propuestas al respecto. Por
un lado, se supone que las enanas mas débiles pierden la mayor parte de su material
interestelar durante la fase dominada por supernovas que sigue inmediatamente a su
primer estallido de formacion estelar, mientras que las mas masivas podrian tener
pozos de potencial suficientemente profundos como para retener parte de su gas en-
riquecido, a partir del cual podria formarse una segunda generacion de estrellas de

mayor metalicidad (Larson 1974).

Alternativamente, Phillipps, Edmunds y Davies (1990) muestran una relacién
brillo superficial central con metalicidad extendiéndose desde las dE en Virgo hasta
las dSph del Grupo Local, y conectan este hecho con la hipétesis de que existe un
umbral en la densidad superficial de hidrégeno neutro (y por lo tanto en la densidad
estelar resultante) por encima del cual puede tener lugar la formacién de estrellas.
Sin embargo, como ellos mismos senalan, el brillo superficial decrece a lo largo del
radio de una galaxia, y entonces, bajo ciertas hipétesis, esta relaciéon deberia llevar
a gradientes de metalicidad, en oposicién con las presentes observaciones. Deberia
buscarse entonces una tendencia de la metalicidad con el brillo superficial promedio;
en efecto, los colores C'—T7 de este trabajo muestran una buena correlacién con el
S

hecho no anade ninguna informacion nueva. Lo que es interesante notar, es que la

,6» Pero como el S, también correlaciona con el Sy (y por lo tanto con T1,,.) este
dispersion en la relaciéon de C'—T; (y por lo tanto [Fe/H]) con Sy (Fig. 15) es mayor
que con Ty, (Fig. 13), en concordancia con un efecto similar (aunque marginal)

encontrado por Caldwell y col. (1992) para enanas esferoidales del Grupo Local.

Finalmente, los modelos de auto propagacion estocastica de la formacion estelar
de Gerola, Seiden y Schulman (1980) predicen una relacién color-tamano para galaxias
enanas, con las mas chicas tendiendo a ser mas rojas, aunque con una gran dispersion
en sus colores. Esta prediccion es exactamente opuesta a los resultados de esta tesis;
sin embargo se debe aclarar que los modelos de Gerola y col. (1980) tratan con galaxias
enanas tardias (y por lo tanto ricas en gas), de modo que colores UBV azules indican

un estallido de formacion estelar reciente. Por el contrario, las enanas de la presente
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muestra son del tipo eliptico, y por lo tanto pobres en contenido gaseoso (Bothun
y col. 1986), de modo que sus colores azules estdn indicando un bajo contenido de
metales. En este contexto, hay entonces un acuerdo cualitativo entre la Figura 16 de

esta tesis y la relacion metalicidad—tamano predicha en el trabajo mencionado.

5.4. Colores y distancias proyectadas

El baricentro de la distribucién de la densidad numérica de galaxias miembros
del cimulo de Fornax, segiin F89, tiene coordenadas o950 = 3"35™, 1950 = —35°43/,
0 sea que se encuentra a unos 24’ de NGC 1399. Las distancias proyectadas de las
galaxias de la presente muestra a dicho punto abarcan desde unos pocos minutos de
arco hasta ~ 150’, es decir, desde unos 15 kpc a ~ 840 kpc, con el médulo de distancias
adoptado aqui. Es interesante entonces investigar si existen efectos “ambientales” (o
sea, relacionados con la posicién dentro del cimulo), que estén actuando sobre la
estructura y los colores de las enanas, si bien la presente muestra es muy chica para

llegar a conclusiones firmes.

Teniendo en cuenta este inconveniente, los datos de esta tesis no muestran nin-
guna tendencia particular de los pardmetros estructurales con las distancias proyec-
tadas. Sin embargo, algo puede decirse acerca de los colores: la Figura 17 muestra
que, mientras que con el M —T; no se nota ningin efecto, se hace evidente una es-
casez de enanas con colores C'—Tj rojos a distancias proyectadas grandes respecto del
centro de Fornax. Este es el comportamiento esperado en el caso de que las enanas
tuvieran metalicidades decrecientes al hacerse mayores sus distancias al centro del
cimulo (notar que para distancias proyectadas chicas, hay un amplio rango de dis-
tancias espaciales permitidas). De todas formas, como se dijo, el escaso nimero de

galaxias observadas hace que esta conclusién deba tomarse con cautela.
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6. Poblaciones estelares

El conocimiento de las historias evolutivas de las enanas BBS del Grupo Local se
basa principalmente en el estudio de sus diagramas color—-magnitud, complementado
con espectroscopia de estrellas individuales (Hodge 1989); sin embargo no existe por
el momento la posibilidad de hacer este tipo de estudios para galaxias fuera del Grupo
Local, de modo que cualquier conclusiéon acerca de sus poblaciones estelares debera
basarse en el andlisis de su luz integrada, ya sea con técnicas espectroscépicas como fo-
tométricas. En uno u otro caso, deberan compararse las propiedades integradas de los
objetos en estudio con las de otros objetos cuya poblacion estelar se conozca a través
de investigaciones detalladas (diagramas color-magnitud o espectroscopia de estrellas
individuales). Los cimulos globulares galdcticos, ademds de las posibles conexiones
mencionadas en capitulos precedentes, retinen las condiciones necesarias (poblaciones
estelares conocidas y fotometria integrada disponible para un buen nimero de ellos)

para su comparacion con los colores integrados de las enanas BBS.

6.1. El diagrama color—color

Harris y Canterna (1977) dan un diagrama C—M contra M —T; para 43 cimulos
globulares de la Via Lactea, diferenciados segin sus metalicidades. El mismo se
reproduce en la Figura 18, aunque con metalicidades y excesos de color tomados de
Zinn (1985) y de Armandroff y Zinn (1988), e incluyendo a las 14 galaxias enanas
con fotometria en C, M y T; de la presente muestra; también se indica el vector de
enrojecimiento correspondiente a un exceso de color Ep_y = 0.03. Puede verse que

los cimulos de metalicidad similar no ocupan un unico punto en el diagrama, sino
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que tienden a alinearse segin rectas paralelas al vector de enrojecimiento. Las lineas
llenas representan ajustes lineales para los rangos de [Fe/H| indicados, excluyendo

los cimulos con Eg_y > 0.40.

Los autores nombrados ya notaron este efecto, sugiriendo que puede deberse a

varios factores:
a) errores en los excesos de color (peores para los cimulos més enrojecidos)
b) variaciones estadisticas del nimero de gigantes brillantes incluidas en el diafragma

¢) diferentes distribuciones espaciales de los distintos tipos de estrellas de un ciimulo

a otro.

Por otra parte, muestran que el efecto de cambiar la morfologia de la rama
horizontal (RH en lo que sigue) de un ctiimulo, permaneciendo igual todo lo demés,
produce una variacién de colores de ~ 0.08 mag en C— M y ~ 0.04 mag en M —T7,

o0 sea casi paralela a la recta de enrojecimiento.

Evidencias de a) pueden verse en la Figura 19, donde los ciimulos con mayor
exceso tienen colores més rojos (Fig. 19a) o, alternativamente, muy diferentes al resto
(Fig. 198). El caso de los ciimulos con RH anormalmente roja para su metalicidad,

“9d9° pardmetro” (ver por ej. Kraft 1980 y

ampliamente conocido como el efecto del
referencias alli citadas), se ilustra en la Figura 20. En ella se grafican los ctiimulos
con —1.44 < [Fe/H| < —1.0 separados segtin sus indices (B-R)/(B+V+R), que cuan-
tifican la morfologia de la RH, tomados de Lee (1990); se indica ademds el nimero
de NGC correspondiente. Se nota que los cimulos con (B-R)/(B+V+R) < 0.0 (RH
roja) son més rojos tanto en C —M como en M —T7, aunque, al ser también éstos los
mas metdlicos, no queda bien definido cudl es el pardmetro dominante (cabe aclarar
que, salvo NGC 6402 y NGC 6638, los cimulos graficados en la Figura 20 tienen

Ep_vyv < 0.1).

Resumiendo, los cumulos globulares de la Via Lactea definen en el diagrama
color—color una secuencia determinada principalmente por la metalicidad, y afectada

wodo parametro”, para el cual el

por los errores en el exceso de color adoptado y por el
principal candidato es la edad (Sarajedini y Demarque 1990; VandenBergh y Stetson
1991; Catelan y de Freitas Pacheco 1993), ademds de posibles errores sisteméticos en

la fotometria.
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La ubicacién de las galaxias enanas en la Figura 18 (exceptuando a FCC #82
y #296, las dos més rojas en M —T;, debido a los errores mencionados en la § 5.1),
sugiere abundancias comparables a las de los cimulos globulares de metalicidades
intermedias y altas, aunque se observan galaxias que se apartan notablemente de la
secuencia definida por los cumulos. Por el tipo de técnica observacional empleada,
los itemes b) y ¢) no se aplican en este caso. Una extincién variable debida a polvo
distribuido dentro del ciimulo de Fornax parece poco probable (Ferguson 1993), y, de
todas formas, tanto este escenario como el de extinciones intrinsecas distintas entre
las enanas, producirian colores mas rojos que los de los cimulos, contrariamente a lo

que se observa.

Resulta tentador entonces investigar si existe un efecto debido a poblaciones
estelares de distintas edades entre las galaxias enanas, tal como ya se sugirié en la
§ 5.3. al discutir la dispersion en la relacion color-magnitud. Para ello se calcularon
los colores, en el sistema de Washington, de poblaciones estelares simples de edad y
metalicidad conocidas, compardndolos luego con los colores observados de las enanas.
En las secciones siguientes se detallan los pasos que se siguieron y los resultados

obtenidos.

6.2. Colores sintéticos de poblaciones estelares simples

La sintesis espectral es una herramienta ampliamente utilizada para estudiar las
poblaciones presentes en distintos sistemas estelares. Se requiere para ello una base de
poblaciones estelares simples, cuyos espectros pueden computarse en forma tedrica,
como es el caso de los modelos de sintesis evolutiva de poblaciones (ver por ej. Bruzual
1992 para una revision reciente sobre este tema), o bien obtenerse observacionalmente.

Ambos enfoques son complementarios, y asi se los usé en este trabajo.

a) Modelos tedricos

Tras una revision de la literatura reciente, se concluyé que la base de espectros
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tedricos que mejor se adapta a los requerimientos del presente trabajo es la de Buzzoni
(1989). Las razones son las siguientes:
a) amplio rango espectral, abarcando las 4 bandas del sistema de Washington
b) metalicidades desde [Fe/H]| = —2.27 hasta [Fe/H] = 0.23 y edades entre 4 y
15 x 102 afos
¢) consideraciéon de todas las etapas evolutivas que contribuyen al espectro, in-
cluyendo la Rama Horizontal y las estrellas de post-Rama Gigante Asintdtica

d) consideracién explicita de distintas morfologias de la RH.

Tabla 10
Pardametros y colores de las SSP

SSP [Fe/H] Y t (102 afios) RH M-T, C-T3
1 -2.27 0.23 15 azul 0.585 1.050
2 -2.27 0.23 15 intermedia 0.564 1.019
3 -1.27 0.23 15 intermedia 0.624 1.190
4 -1.27 0.23 15 roja 0.663 1.290
5 -0.25 0.25 5 roja 0.693 1.389
6 -0.25 0.25 15 roja 0.767 1.611
7 -0.02 0.25 ) roja 0.717 1.466
8 -0.02 0.25 15 roja 0.797 1.716
9 0.23 0.25 5 roja 0.734 1.536

10 0.23 0.25 15 roja 0.821 1.811

En el citado trabajo se dan los parametros de unas 400 poblaciones estelares
simples (SSP, por simple stellar populations, en lo que sigue), pero sélo se listan las
distribuciones espectrales de energia para 10 SSP seleccionadas. Estas, sin embargo,
cubren rangos en metalicidad y edad apropiados para este trabajo, y son por lo tanto
las que se usaron. Sus pardmetros (tomados de la tabla 7 en Buzzoni 1989) se listan
en la Tabla 10, donde la columna 1 es un nimero identificatorio, la columna 2 es la

metalicidad, la columna 3 es la abundancia de helio, la columna 4 es la edad en 10°
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anos, y la columna 5 indica la morfologfa de la RH. (Las columnas 6 y 7 son los colores
en el sistema de Washington, que se discutirdn méas adelante). Para todos los modelos
utilizados el exponente de la funcién inicial de masas es s = 2.35 y el coeficiente de
pérdida de masa es n = 0.3. Estos datos se dan por completitud, aunque su efecto
sobre los colores integrados es sélo de segundo orden (Covino y col. 1994) y por lo

tanto no se tendran en cuenta en lo que sigue.

Para integrar los flujos correspondientes a cada banda del sistema de Washington,
se tomaron las funciones de transmisién de los filtros (incluyendo la respuesta de una
fotomultiplicadora y dos reflexiones en espejos aluminizados) del trabajo de Canterna
y Harris (1979). Tanto los espectros sintéticos como las funciones de transmisién de
los filtros debieron interpolarse en pasos de 1 A para tener un paso de integracién

homogéneo y constante.

Buzzoni (1989) advierte que existe un exceso ultravioleta en sus espectros debido
a que este problema ya estd presente en los modelos de atmoésferas estelares que
él utiliz6. En un trabajo posterior (Buzzoni 1994), da una relacién empirica para
corregirlo. Dado que este efecto s6lo aparece para A < 4000 A, afecta inicamente a la
banda C del sistema de Washington. Para estimar una correccién en esta banda, se
supuso que a los espectros debia restarsele una constante para A < 4000 A. A partir
de los colores U —V originales y de los corregidos, y utilizando el flujo integrado en
la banda U, se obtuvo el valor de la constante (la curva de transmisién del filtro U
se tomd de Buser (1978)). Con esta correccidn, los flujos integrados en la banda C

resultaron ~ 0.02 mag mas débiles.

b) Espectros observados

Un enfoque alternativo y, como se dijo, complementario al de los modelos de
sintesis evolutiva de poblaciones, ha sido encarado por Bica y Alloin (1986), quienes
establecieron una base de espectros observados de ciimulos estelares, cubriendo un area
considerable en el plano edad-metalicidad. El rango espectral de las observaciones fue

luego ampliado hasta el infrarrojo cercano (Bica y Alloin 1987), y mds recientemente

o6



se incluyé el ultravioleta cercano (Bica, Alloin y Schmitt 1994), de modo que los
espectros cubren las longitudes de onda abarcadas por las 4 bandas del sistema de
Washington. Los objetos observados incluyen ciimulos globulares y abiertos de la Via

Léctea, y cimulos de distintas edades de las Nubes de Magallanes.

Para sintetizar colores de banda ancha, mas conveniente que utilizar los espectros
individuales, es trabajar con los espectros patrén de los grupos definidos en Bica
(1988). Cada uno de ellos es el promedio de varios cimulos de edad y metalicidad
similares; sus parametros se listan en la Tabla 11, donde las designaciones G1 —
G5 corresponden a cumulos globulares galacticos, I1 e I2 representan poblaciones

intermedias, y los grupos Y1 — Y4 corresponden a poblaciones jévenes.

Se integraron los flujos dentro de las bandas C'; M y T; en forma andloga a lo
descripto en la § 6.2.b, aunque obviamente no fue necesaria ninguna correccion en el

ultravioleta.

Tabla 11
Parametros y colores de los espectros patrén
Grupo [Fe/H] t (ahos) M-T, C-Ti
Y1 —-0.0 10x10° 0.571 0.415
Y2 —0.0 50x 106 0.302 0.304
Y3a)  —0.0 100x108  0.317  0.457
Y3b —-0.0 100x 106 0.209  0.321
Y4 -0.0 500x10° 0.428 0.838
11 —0.0 1x10° 0.694 1.212
12 —0.0 3x10° 0.707 1.464
G1 +0.0 > 1x101° 0.817 1.819
G2 -0.5 > 1x101° 0.704 1.527
G3 —1.0 > 1x101° 0.654 1.274
G4 —1.5 > 1x101° 0.624 1.164
G5 -2.0 > 1x10'° 0.588 1.068

Las edades y metalicidades son aproximadas.

('l') Incluye contribucién de un grupo de gigantes rojas.
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¢) Calibracion al sistema estdndar

De todas las estrellas que son estandares del sistema de Washington, sélo para
BD+33°2642 se hall6 espectrofotometria publicada (Oke 1990 para la regién del éptico
y el infrarrojo, y Bohlin y col. 1990 para el ultravioleta). Esto no es suficiente para cali-
brar correctamente los colores integrados, de modo que se seleccionaron las estandares
con tipos espectrales, clases de luminosidad y excesos de color bien determinados de
Harris y Canterna (1979), y se tomaron las distribuciones medias de energia para
estrellas del tipo espectral y clase de luminosidad correspondientes del trabajo de
Straizys y Sviderskiené (1972). La Tabla 12 lista las estdndares utilizadas.

Tabla 12

Estrellas estandares para la calibracion
de los colores sintéticos

Nombre T. E. C. L.
BD-+33°2642 (@) B2 IAY
HD 74280 B3 \
HD 4965 A0 \
HD 130109 A0 \%
HD 114710 GO0 \%
HD 157881 K7 \%
HD 2665 G5 111
SA 92-263 G8 111
SA 102-466 KO0 111
HD 104998 KO0 111
HD 168322 KO0 111
HD 191046 KO0 111
SA 98-320 KO0 111
SA 114-670 KO0 111
SA 96-405 K2 111
HD 97907 K3 111
HD 143107 K3 I11
HD 184406 K3 I11

(a): Espectrofotometria de Oke 1990 y de Bohlin y col. 1990. El resto, tomada de Straizys y
Sviderskiené 1972.
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Se integraron los espectros de BD+33°2642 y de las estrellas tipo de igual forma

que antes, y se obtuvieron las siguientes ecuaciones de transformacion:
(C— M), =0.235+0.999 (C — M); (0 =0.095) (18a)

(M —Ty), =1.133+ 0.968 (M — T}); (o = 0.035), (18b)

donde los subindices s e ¢ corresponden a “standard’ e integrado respectivamente, y
o es la dispersion del ajuste (para el C'— M se eliminé la estrella HD 2665). Ambas

calibraciones se grafican en la Figura 21.

Con esta calibracién, se calcularon los colores estandar de los modelos de SSP y
de los grupos de cimulos. Sin embargo, al ubicarlos en un diagrama color—color, se
noté una pequena diferencia sisteméatica con respecto a los colores observados de los
cumulos globulares. Se promediaron entonces los colores intrinsecos de los cimulos
con metalicidad similar, y se compararon estos promedios con los colores integrados
para los grupos G1 a G5. Se concluyé que para tener una buena concordancia con
los colores observados, es necesario sumar las siguientes correcciones empiricas a los

colores integrados: Ac_pr) = +0.019, y Apr—7yy = —0.019.

Se tienen asi finalmente los colores de las distintas poblaciones estelares en un
sistema homogéneo y coherente con las observaciones. Los mismos se listan en las
columnas 6 y 7 de la Tabla 10 y en las columnas 4 y 5 de la Tabla 11 para las
SSP y los grupos patrén respectivamente. En la Figura 22 se muestra la ubicacién
de todos los modelos, ademas de los cimulos globulares galacticos y las enanas BBS
(excluyendo a FCC #82 y #296), en el diagrama C—T7 contra M —T;. En lo que sigue
se ha preferido usar estos dos colores, en vez del C — M y el M —T}, por continuidad
con el capitulo 5, y para evitar problemas por correlacién de errores en la banda M

(que suelen ser peores que en el 7).

Como puede verse en la Figura 22, los modelos SSP de 15 x 10% afios definen
una secuencia determinada por la metalicidad, pero que se superpone a la secuencia
de edad intermedia (5 x 10° afios, modelos SSP 5, 7 y 9). El hecho de que las
variaciones de edad y metalicidad produzcan cambios semejantes sobre los colores,
se muestra en la Tabla 13: variando en forma independiente [F'e/H] y logt (en los
rangos [Fe/H] > —0.25 y 5x 10% <t < 15 x 10° afios) se obtienen los cambios listados
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en los distintos indices de color. Se nota que los colores épticos son mas sensibles a

la edad que a la metalicidad, siendo el C' —T; apenas menos sensible que el U -V .

Por otra parte, puede verse que, a igual metalicidad, la morfologia de la RH
afecta apreciablemente a los colores integrados. La diferencia entre los modelos SSP 3
(RH intermedia) y SSP 4 (RH roja) alcanza a 0.10 mag en C' —T; y 0.04 mag en

M —Ti, en buen acuerdo con la Figura 20.

Tabla 13

Sensiblidad de los distintos colores a metalicidad y edad

U-V B-V C-M M-T, T.-T, C-T
d /0[Fe/H] 0.46 014  0.26 0.10 0.09 0.36
8 /o(logt) 061 022  0.35 0.17 0.10 0.52

6.3. Interpretacion de los colores observados

En la Figura 23 se repite el diagrama color—color de la figura anterior, pero
limitado a la zona ocupada por las galaxias enanas y los cimulos de la Via Lactea
para mayor claridad. Dos rasgos se destacan notablemente:

a) los colores de las enanas se hallan confinados entre los de los grupos G2 y G3
b) algunas de las galaxias siguen la secuencia definida por los ciimulos globulares,

pero un grupo de ellas forma una rama divergente hacia colores mas azules.

El primer hecho indicaria que no hay enanas BBS en la presente muestra mas
pobres que el grupo G3 ([Fe/H] ~ —1.0). Esto no significa que no las haya en Fornax,
sino que, como lo sugiere la Figura 14, serian demasiado débiles para entrar dentro de

los limites de seleccion de este trabajo. Hacia el otro extremo comienzan a jugar varios
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factores. Por una parte, si se mantiene la relacion luminosidad-metalicidad, habria
también un efecto de seleccion contra las méas metdlicas por ser mas brillantes y, por lo
tanto, de mayor brillo superficial promedio, tal como se discutié en la § 4.3. Por otra
parte, en esta zona del diagrama se ubicaria un objeto de metalicidad solar pero con
una edad menor que la de los cimulos globulares (comparar los colores de los modelos
SSP 9 y SSP 10, ambos de metalicidad solar pero con edades de 15 x 10° y 5 x 10°
anos respectivamente). Sin embargo, la metalicidad de las enanas no puede ser muy
alta ya que la informacién espectroscépica (si bien de baja relacién sefial/ruido) de
Jones y Jones (1980) para las dE m4s brillantes en Fornax indica metales moderados
(FCC #76 y #203) o metales débiles (FCC #135 y #222). De modo que puede
concluirse que la metalicidad de las galaxias enanas observadas es comparable a la de
los cimulos globulares galdcticos moderadamente ricos, tal como lo sugeria el andlisis
de la § 5.3.

Por otra parte, un nuevo anélisis de los datos publicados en OGF muestra que
la distribucién de los colores C' —T; de los ciimulos globulares de NGC 1399 es mar-
cadamente bimodal, con picos en (C — T1)g = 1.34 y (C — T1)p = 1.83 respecti-
vamente, mientras que los M — T} se distribuyen mdés uniformemente alrededor de
(M —T1)o = 0.73 (Ostrov 1994). Por lo tanto, los colores de las enanas ocuparian la
zona intermedia entre los ciimulos de alta y de baja metalicidad de NGC 1399. Como
comparacion, los colores C'—T; del nicleo y del halo de NGC 1399 dados en OGF
son, respectivamente, 1.98 y 1.71, ambos mas rojos que los colores de las enanas; esto
concuerda con lo mencionado en la § 1.4.b, respecto de que los colores UBV de las
enanas son mas azules que los de las galaxias elipticas brillantes, indicando una menor

metalicidad y/o edad promedio.

En cuanto a lo senalado en el item b), no se trataria de un efecto de enrojecimiento
variable (ver § 6.1.). Para cuantificar el efecto sobre los colores integrados de una
mezcla de poblaciones de distintas edades, se procuro reproducir los colores observados
(con una cierta tolerancia) con distintas combinaciones de una poblacion vieja (grupos
G1 — G5), una poblacién intermedia (I1, SSP 5, 7 y 9), y una poblacién joven (Y1 —
Y4), cada una de ellas contribuyendo con un cierto porcentaje al flujo monocromaético

en A = 5870 A. (Este valor corresponde a la normalizacién de los espectros patrén).

Para las galaxias enanas ubicadas sobre la secuencia de los cumulos globulares
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en las Figuras 22 y 23 (FCC #118, #135, #156, #201 y #250), los resultados son
ambiguos: se obtienen varios cientos de soluciones posibles, aunque muy pocas in-
volucran un porcentaje de flujo mayor al 20% por parte de una poblacién joven. En
todos los casos, existen soluciones con un 100% de poblacién vieja (o a lo sumo 90%
vieja y 10% intermedia), por lo que se concluye que para estas galaxias lo més que se

puede decir es que no hay motivos para suponer la existencia de poblaciones jévenes.

En cambio, para las enanas que se disponen a lo largo de la secuencia divergente
antes mencionada, se obtiene un menor nimero de soluciones, con una poblacion vieja
comprendida entre los grupos G2 y G1, y con porcentajes crecientes de poblacion joven
(Y4 en todos los casos), desde un 0-10% para FCC #222 y #203, hasta un 20-30%
para FCC #274 y #76. En particular, los colores dentro del anillo y del diafragma
central (ver Tabla 9) de esta dltima galaxia se pueden sintetizar con no menos de
un 50% y de un 40-60% de poblacién joven respectivamente. Estos porcentajes de
flujo pueden convertirse a porcentajes de masa, usando las equivalencias que dan
Bica, Arimoto y Alloin (1988). Asi, contribuciones del 10% y del 50% al flujo en
A = 5870 A debidas a una poblacién joven (Y4) corresponden a fracciones de masa
del 0.4% y del 3.8% respectivamente. Esto muestra que, en términos de masa, la

poblacién dominante es siempre la de t ~ 15 x 10° afios.

Como una forma de ilustrar lo anterior, en la Figura 23 se graficaron las cur-
vas que se obtienen agregando porcentajes crecientes de una poblacién joven (Y4)
a las poblaciones G1 (trazos) y G2 (puntos) respectivamente. Se observa una ali-
neacion aproximada de los colores de las galaxias, incluyendo las zonas centrales de
FCC #76 (circulos vacios), paralelamente a estas curvas. Si bien dicha alineacién
es cuantitativamente no muy buena, el apartamiento estd dentro de los margenes de
error esperados. Cabe aclarar que adoptando Ep_y = 0.00 para la regién del cumulo
de Fornax, los colores de las galaxias se acercan mas a la linea punteada, aunque

disminuyen los porcentajes de poblacién joven requeridos para reproducirlos.

En todo caso, lo que se quiere resaltar es que los colores integrados de las enanas
BBS observadas no dependen sélo de la metalicidad, sino que se establece una se-
cuencia en el diagrama color—color determinada por la contribucién de una poblacién
joven. El hecho de que la galaxia con evidencia independiente de formacién este-

lar reciente se ubique en el extremo de esta secuencia, es un fuerte apoyo para este
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argumento. Por otra parte, la presencia de una poblacién joven o intermedia para
galaxias dE (mayormente en Virgo), ya ha sido sugerida, tanto mediante fotometria
6ptico—infrarroja (Thuan 1985) como espectroscopia (Bothun y Mould 1988; Gregg
1992). La ventaja del método empleado en esta tesis radica en que, no sélo se pudo
llevar a cabo con telescopios de apertura moderada, sino que se obtuvo informacién

morfolégica simultdneamente.
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7. Conclusiones

Se obtuvo fotometria superficial CCD multicolor en el sistema de Washington

para una muestra de 15 galaxias dE en el cimulo de Fornax. Si bien otros investi-

gadores han estudiado muestras mds grandes (por ej. Ichikawa 1987), o incluyendo

galaxias méas débiles (por ej. BIM), el presente trabajo reine algunas caracteristicas

distintivas:

a)

b)

d)

La fotometria CCD tiene grandes ventajas frente a la fotografica, debido princi-
palmente a la linealidad y mejor sensibilidad de este tipo de detectores. En el
caso de las enanas, la inica ventaja de la fotografia (su mejor cobertura espacial)
no es relevante.

Los pocos trabajos que presentan fotometria CCD multicolor, estan limitados a
unas pocas galaxias (CB87), o bien a objetos més brillantes que en esta tesis
(Vigroux y col. 1988).

La buena relacién senal /ruido alcanzada en las observaciones, ademas del cuidado
puesto en su reduccion, permitieron obtener parametros estructurales y colores
confiables.

Esta es la primera vez que se utiliza el sistema de Washington para la fotometria
de enanas BBS. Este sistema, debido a la mayor eficiencia del C' frente al U,
resulté muy util para obtener informacion de la parte ultravioleta del espectro
(donde los efectos de edad y metalicidad son més notables) sin tener que recurrir
a telescopios grandes. Por este mismo motivo, el sistema de Washington se hace
especialmente necesario si se quieren obtener colores ultravioletas de un mayor
nimero de estos objetos.

Atn hoy, la informacién detallada sobre las dE en Fornax es muy escasa com-
parada con el ciimulo de Virgo, de modo que esta tesis es un aporte para mejorar

esa situacion.

A continuacion se detallan las principales conclusiones de esta tesis.
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7.1. FEstructura

Las isofotas de las dE observadas se ajustan muy bien mediante elipses concén-
tricas. Las razones de semiejes aparentes de las elipses no varian con la distancia
galactocéntrica, excepto para dos de las enanas méas brillantes cuyas isofotas internas
son més redondas (Fig. 3). Una de estas dos enanas (FCC #203) también presenta
un giro de sus isofotas, cosa que no se detecta en el resto de la muestra, pero es una
caracteristica comin en las galaxias E brillantes (Bender, Dobereiner y Mollenhoff
1988), y se interpreta como una evidencia de triaxialidad. Este comportamiento
indica que las propiedades morfolégicas de las dE més luminosas tienden a parecerse
a las de las galaxias elipticas brillantes. Una conclusién similar surge del andlisis de
sus perfiles de brillo superficial, que en general se apartan de exponenciales puras:
las enanas més brillantes tienden a tener una componente tipo bulbo (asemejiandose
entonces a un perfil tipo de Vaucouleurs), mientras que las mas débiles tienen cores
extendidos. Este hecho ya conocido se pudo cuantificar mediante la relacion entre el

pardmetro N, que determina la forma del perfil, y la magnitud total.

Se hall6 también la ya conocida relacién entre brillo superficial central y mag-
nitud total. Seguramente parte de esta correlacién se debe a efectos de seleccién,
pero otra parte se debe a que hay una falta real de galaxias relativamente brillantes
pero de bajo brillo superficial central que ain puedan clasificarse como dE por su
morfologia (Fig. 12a). Este hecho puede deberse a que, dado que una galaxia de estas
caracteristicas seria de mayor tamano (tanto considerando su pardmetro de escala
como su didmetro isofotal) que las dE, los procesos de formacion estelar en unas y
otras serian distintos, como lo sugieren por ejemplo los modelos de formacién estelar

autopropagada (Gerola y col. 1980).

Se exploré entonces qué efectos de seleccion se producen al tomar galaxias si-
milares con la idea de formar una muestra homogénea, como es el caso de esta tesis
(ver § 2.1.). Se determiné que al hacer esto se estdn eligiendo objetos de brillo su-
perficial promedio dentro de un rango muy estrecho. Esto es equivalente a decir que
se seleccionan las galaxias cuyo didmetro es maximo para la isofota limite del mate-
rial fotografico usado (Disney 1976). Este efecto conduce a la mencionada relacién

entre la forma del perfil y el brillo superficial central (o la magnitud total, ya que
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los dos tltimos también estdn correlacionados). Sin embargo, de acuerdo a estudios
estadisticos (F89), resulta poco probable la existencia de galaxias que se aparten de
dicha relacién. La aclaracién de este tema requeriria la obtencion de fotometria su-
perficial de buena calidad para una muestra de galaxias seleccionada con criterios
adecuados (aunque también seria necesario contar con informacién espectroscépica
para determinar sus distancias, y, por lo tanto, sus magnitudes absolutas, separando

a las galaxias de fondo).

En cuanto a los nicleos presentes en muchas dE, se demuestra que la zona central
de una galaxia enana con un perfil empinado puede confundirse facilmente con un
nicleo al inspeccionar una placa fotografica o ain una imagen CCD. Por otra parte,
un nucleo resalta inmediatamente si la galaxia subyacente tiene un perfil més chato.
Estos efectos pueden viciar cualquier conclusion acerca de los nicleos y su relacién

con los distintos parametros de las respectivas galaxias, si no se ha trabajado con
perfiles CCD de buena calidad.

7.2. Colores

Se obtuvieron perfiles de color y se midieron los colores dentro de un diafragma
central y de un anillo circundante. Sélo una de las galaxias (FCC #76) presenta una
zona central méas azul que los alrededores, tanto en M—T7 como en C—T}, mientras que
las zonas externas muestran un gradiente suave también hacia colores mas azules. Esto
se interpreta como debido a un evento reciente de formacion estelar en la zona central
superpuesto a un efecto de metalicidad decreciente con la distancia al centro. Entre
las demés enanas, las més brillantes no muestran gradientes significativos, mientras
que las mas débiles muestran gradientes que no son coherentes en ambos colores,
indicando que son el resultado de errores en los niveles de cielo adoptados. Sélo las
dE no nucleadas mas débiles son marginalmente mas rojas en C — T} en sus zonas
centrales, sugiriendo un aumento localizado de la metalicidad. Alternativamente, este

enrojecimiento podria deberse a polvo presente en las zonas centrales de estas galaxias,

66



algunas de las cuales tienen un aspecto semejante a las dI (ver Fig. 1 y Tabla 7), por

lo que podrian no carecer completamente de material interestelar.

Los colores integrados muestran distintos comportamientos en relacién con los
otros pardmetros: mientras que el M —T; es casi constante para todas las dE (ex-
cluyendo a las dos afectadas por errores), el C'—T; tiende a ser mds rojo para las
galaxias mas brillantes. Se obtiene entonces una relaciéon metalicidad-luminosidad
que extiende la ya conocida para las dSph del Grupo Local, y con una dispersién
mucho menor que las que se muestran en otros trabajos. Esto tltimo se debe en parte
a la sensibilidad del C'—T} como indicador de metalicidad, y en parte a la homogenei-
dad de la presente muestra (cuando se excluye a FCC #76). En este sentido son muy
adecuadas las palabras de Wirth y Gallagher (1984): “Quizds la mejor conclusion
para este trabajo sea la siguiente advertencia: al estudiar las propiedades sistemdticas
de una familia de galaxias, es importante estar sequro de que la muestra utilizada

consiste exclusivamente en miembros de esa familia”.

Por otra parte, y contrariamente a lo sostenido por otros autores, no se encuentran
diferencias de color entre enanas nucleadas y no nucleadas de igual luminosidad. Esto
tiene que ver muy probablemente con la forma en que se identifica la presencia de un

nucleo.

En un intento por buscar posibles influencias ambientales en las propiedades de
las dE, se hallé que hay una escasez marginal de galaxias rojas en C—T; a grandes dis-
tancias proyectadas del centro del ciimulo de Fornax. Este efecto no se evidencia con
las demds propiedades de las enanas (magnitud, brillo superficial, tamano). De todas
formas, se requeriria observar una muestra mucho mas grande para, primeramente,
determinar si este efecto se mantiene, y, de ser asi, para discernir si se trata de un
gradiente de metalicidad debido a las condiciones iniciales en la formacién de galaxias
en el cimulo de Fornax, o si se debe a la segregaciéon morfolégica de las enanas debido

a causas ambientales, como sostienen Ferguson y Sandage (1989).

Finalmente, se puso a prueba la capacidad de la fotometria integrada en el sistema
de Washington para separar efectos de edad y metalicidad en las galaxias observadas.
Tomando como contrapartida los colores integrados de los cimulos globulares de la
Via Lactea, se concluyé que su ubicacién en un diagrama color—color estd fundamen-

talmente determinada por la metalicidad, con un efecto de orden menor debido al 24°
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pardmetro (prescindiendo de errores instrumentales y en las correcciones por enro-
jecimiento). Con la ayuda de colores sintéticos de poblaciones estelares simples, se
comprobé que las variaciones de edad y de metalicidad producen cambios en el mismo
sentido sobre los colores de una poblacién estelar intermedia o vieja (entre ~ 5 x 10°
y ~ 15 x 10° afios). El efecto debido a la edad comienza a diferenciarse para objetos

que incluyan poblaciones moderadamente jévenes (~ 10% afios).

Teniendo en cuenta esto 1ultimo, se reprodujeron los colores de las enanas con
mezclas de poblaciones estelares simples. Para algunas de ellas, lo mas que se puede
decir es que su metalicidad es comparable a la de los ctimulos globulares medianamente
ricos de la Via Lactea, e intermedia entre los cimulos mas metalicos y los méas pobres
de NGC 1399, y que no es necesario considerar una poblacién joven para reproducir
sus colores. Para otro grupo de enanas que forman una secuencia divergente en el
diagrama color—color, se hallaron en cambio contribuciones de hasta un 30% en flujo
(0 sea un 1.7% en masa) debidas a una poblacién de ~ 5 x 10® afos. El hecho de
que los colores de FCC #76, y en particular los de su zona central, se ubiquen en el

extremo azul de esta secuencia, respalda esta conclusion.

Existen varios mecanismos que podrian resultar en eventos de formacion estelar
posteriores al que dio origen a la mayor parte de las estrellas en una dE. Uno de
ellos, ya mencionado, es el propuesto por Larson (1974). Segin este modelo, no
todo el gas interestelar ganaria suficiente energia cinética debida al calentamiento por
supernovas, como para escapar del potencial de la galaxia, si ésta es suficientemente
masiva. En una linea similar, Vader (1986) muestra que la velocidad del viento
galactico en una dE es siempre mayor que la velocidad de escape, salvo para las
enanas mas masivas (dependiendo de la relacién masa/luminosidad adoptada). Estas
ultimas serian entonces capaces de retener una fraccién de gas, que permitiria la

formacion de generaciones posteriores de estrellas.

Un mecanismo alternativo, fue propuesto por Silk y col. (1987): las enanas en la
actualidad podrian acretar gas enriquecido del medio intergalactico, que fuera eyec-
tado por las propias galaxias enanas en épocas tempranas del Universo (5 < z < 10).
En este caso la existencia de un evento de formacién estelar reciente no depende tanto
de la masa de la enana sino de su velocidad, dado que sélo las mas lentas podrian

acretar suficiente gas. Si bien FCC #76, la galaxia cuyos colores sugieren una mayor
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proporcion de poblacion joven, es también la més luminosa de la presente muestra, no

se nota una correspondencia definida entre presencia de poblacion joven y magnitud

para el resto. Los datos de esta tesis no favorecen a uno u otro mecanismo en particu-

lar, aunque no existirian razones en contra de que ambos actuasen simultdneamente.

7.8. Perspectivas futuras

La actitud de los astrénomos hacia las galaxias enanas BBS ha variado enorme-

mente en los ltimos anos, desde una casi total indiferencia, hasta la actual conside-

racion casi de igual a igual con sus “hermanas mayores” las galaxias brillantes que

pueblan la secuencia de Hubble. Hoy son tenidas en cuenta tanto en modelos cos-

molégicos como en estudios de formacion e interacciones entre galaxias. Sin embargo,

y debido justamente a que las enanas BBS viven “escondidas” en el ruido del cielo,

su estudio es aun incompleto. Algunos de los aspectos que podran investigarse en

el futuro préximo, gracias a la disponibilidad de telescopios de mayor didmetro y al

mejoramiento de los detectores electrénicos son:

a)

b)

d)

La morfologia de las enanas mds débiles, poniendo a prueba la validez de la

relacion entre el brillo superficial y la forma del perfil (ver Fig. 11b).

La medicién de colores para muestras suficientemente grandes de enanas como
para determinar posibles efectos ambientales o de condiciones iniciales dentro de

los cimulos de galaxias.

La obtencién de espectros para un mayor nimero de enanas, tanto como verifica-
cion y complemento de lo hallado fotométricamente, como para permitir estudios
dindmicos.

Obtencién de espectros con resolucién y relacion sefial/ruido suficientes como
para medir dispersiones de velocidad (esto s6lo es posible con grandes telesco-
pios). Las relaciones masa/luminosidad asi determinandas pueden responder a
la pregunta de qué papel juegan las enanas en la masa total de los cimulos de

galaxias y del Universo en general.
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e) La bisqueda y estudio de galaxias enanas originadas en interacciones, como ocu-
rriria en las “antenas” de NGC 4038/39 (Mirabel, Dottori y Lutz 1992), e inver-
samente, de los posibles remanentes (“nicleos libres”) de enanas destruidas en

interacciones (Bassino y col. 1994).
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