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Resumen

El objetivo principal de este trabajo de Tesis es analizar en detalle mas de 1000 ctiimulos
abiertos pertenecientes al tercer y cuarto cuadrantes de la Via Lactea, generando asi una
base de datos masiva de estos objetos. Esto se logré mediante un procesamiento exhaus-
tivo y homogéneo de sus datos multidimensionales (tanto fotométricos como cineméticos)
obtenidos por la misién espacial GATA. El estudio incluye una detallada caracterizacién de
la morfologia de cada cimulo, asi como determinaciones precisas de sus parametros fun-
damentales sobre la base de una estimacion estadistica de sus miembros mas probables
(combinando datos fotométricos con movimientos propios). A partir de estos resultados, se
llevaron a cabo diferentes estudios que arrojan luz sobre diversos procesos relacionados a
la Galaxia como su estructura, composicién quimica y dindmica. Ademds, bajo un modelo
propuesto del potencial gravitacional galactico, se investiga el historial orbital de la muestra
de cimulos abiertos a través de un analisis detallado de los parametros orbitales que los
caracterizan.

La estructura de la Tesis se organiza en siete capitulos. El Capitulo 1 introduce el con-
texto y las principales probleméticas abordadas. El Capitulo 2 establece el marco tedrico,
presentando los principales conceptos que seran utilizados a lo largo de esta tesis e incluyen-
do varios conceptos astrofisicos basicos. El Capitulo 3 se dedica a la descripcién detallada de
los sistemas estelares estudiados en este trabajo: los cimulos estelares abiertos. El Capitulo
4 aborda la obtencién de los datos observacionales y los catdlogos contra los cuales com-
paramos nuestros resultados. El Capitulo 5 proporciona una descripcién detallada de las
principales metodologias computacionales de andlisis astrofisico utilizadas; entre ellas se
destaca pyUPMASK desarrollada integramente dentro de este trabajo de Tesis. En el Capitu-
lo 6 se exponen de manera detallada los resultados obtenidos realizando una comparacién
exhaustiva con estudios recientes. Finalmente, el Capitulo 7, sintetiza las conclusiones prin-
cipales de los resultados obtenidos a lo largo de este trabajo y se plantean perspectivas para

futuras investigaciones.
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Capitulo 1

Introduccion

La Galaxia que nos alberga, la Via Lactea, es una estructura rotante compuesta de
estrellas, gas y polvo que se distribuyen conformando un disco formal de aproximadamente
30 kilopéarsecs (kpc) de didmetro y cerca de 2kpc de espesor. La Figura 1.1 muestra un
esquema actual generado a partir de las 1iltimas convenciones acordadas sobre su estructura.
El Sol se ubica a poco mas de 8kpc del centro de ese disco y apenas por encima del plano
medio. En la regién central hay una gran estructura estelar denominada bulbo, ubicada en
el centro de una estructura mas grande llamada barra de entre 4 — 5kpc de radio (o bar
half length, Wegg et al. [2015]). Todo este conjunto (disco y bulbo+barra) estd inmerso,
a su vez, en una gran esfera llamada halo compuesta predominantemente por estrellas de
muy bajo brillo y poca masa. Nuestra Galaxia muestra como rasgo dominante los llamados
brazos espirales, que se desarrollan sobre el disco a partir del bulbo (tal como se aprecia
en imdgenes de galaxias externas). Al igual que aproximadamente el 75 % de las galaxias
espirales conocidas [Eskridge et al., 2000], la Via Léctea se clasifica por lo tanto como de
tipo espiral barrada. Toda esta maquinaria rota alrededor del centro de la Galaxia, donde

se encuentra el agujero negro Sagitario A*.

Dentro del contexto galactico los cimulos estelares son objetos de gran importancia. Es-
tos se dividen en dos tipos principales: cimulos abiertos (o galdcticos) y cimulos globulares.
Los ctimulos abiertos habitan exclusivamente en el disco de la Via Lactea, lugar donde se
encuentran la mayoria de las estrellas incluido nuestro Sol. En contraste, los cimulos glo-
bulares residen principalmente en el halo galdctico, aunque algunos pueden localizarse en el
disco junto con las estrellas de baja masa ya mencionadas. Los ciimulos abiertos (abreviados
como OC por sus siglas en inglés, open clusters) constituyen un conjunto de subestructuras

estelares predominantes en nuestra Galaxia, que la Astrofisica utiliza desde hace décadas
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25 000 Iy

Figura 1.1: Bosquejo del plano de la Via Lactea visto desde el polo norte galactico. Imagen
basada en datos obtenidos de la literatura en longitudes de onda de radio, infrarrojo, y
visible. Se incluyen las coordenadas galdcticas [Churchwell et al., 2009]. El sentido del giro
es indirecto. En esta representacién se opté por un modelo de dos brazos principales, Scutum-
Centaurus y Perseo, y dos secundarios, Carina-Sagitario, Norma-Cygnus y el brazo de 3kpc.
El patrén espiral se extiende entre 5 y 15 kpc. Se aprecia, ademads, la barra en el centro de
la Galaxia de unos 3 kpc de extension.

como laboratorio para abordar una amplia gama de interrogantes. La literatura que describe
el valor intrinseco y las aplicaciones de los OC es inmensa, por lo que se hara solamente una

breve descripcién de la importancia y el empleo de los mismos en diferentes tipos de andlisis.

Como grupos coetdneos quimicamente homogéneos, los OC desempenan un papel clave
en la comprensién de la formacion y evolucién estelar, asi como en el analisis de la quimica,
estructura y dindmica de nuestra Galaxia [Friel, 1995]. Los tépicos astrofisicos factibles
de ser estudiados empleando OC van desde la determinacion de la estructura y el estado
dindmico de la Galaxia, la localizacién de los brazos espirales, la velocidad de rotaciéon del

patrén espiral y el radio de co-rotacién [Bobylev and Bajkova, 2014, Dias and Lépine, 2005a,

Janes and Adler, 1982, Moitinho et al., 2006, Vazquez et al., 2008], hasta la confirmacién



de la existencia de un gradiente de metalicidad radial y las abundancias quimicas [Donor
et al., 2018, Esteban et al., 2022, Janes and Adler, 1982, Lépine et al., 2011]. También
permiten estudiar el alcance y la magnitud del alabeo (warp) en el tercer cuadrante de la
Galaxia [Cantat-Gaudin et al., 2020, Vazquez et al., 2008], la posicién del Sol con respecto
al plano galdctico [Cantat-Gaudin et al., 2020] y la formacién, estructura y evolucién de
estrellas aisladas y sistemas estelares [[Kroupa and Boily, 2002]. Ademds, el estudio de la
cinematica de los OC proporciona una comprension mas detallada del potencial gravitatorio
de la Galaxia y de las perturbaciones que afectan la estructura y dindmica del disco.

El amplio rango de edades de estos objetos (entre 10° y 10!%afios) los hace insustituibles
para explorar una gran variedad de fenémenos astrofisicos relacionados a la evolucién tem-
poral. En particular, los OC més jévenes (edades menores a 107 afios), permiten investigar
las condiciones de contorno para las teorfas de evolucion estelar y analizar en detalle las
condiciones iniciales necesarias para crear nuevas generaciones de estrellas y su evolucién
en el tiempo [Lada and Lada, 2003]. Dado que estas aglomeraciones de estrellas jévenes
se encuentran mayormente confinadas a regiones limitadas del espacio (los brazos espira-
les) son facilmente detectables a grandes distancias gracias a su alto brillo global, incluso
en presencia de una fuerte atenuacién por polvo. Debido a su asociacién con regiones de
formacion estelar activa los OC jévenes actiian como calibradores naturales de la escala de
distancias, lo que los convierte en herramientas clave para la descripcion de la estructura
de la Via Lactea [Loktin and Matkin, 1992, Moitinho, 2010, Moitinho et al., 2006, Vézquez
et al., 2008]. Esto es particularmente cierto en el trazado, la distancia, la extensién y el
nimero de brazos espirales [Carraro, 2013, Molina Lera et al., 2018]. En conjunto con las
estrellas jévenes y masivas que componen la poblacién estelar azul difusa, las regiones HII
y las asociaciones estelares, los OC jévenes son trazadores fundamentales de la estructura
espiral de nuestra Galaxia.

Los OC viejos (edades mayores a 10° afios) son a su vez claves para determinar la
extension radial y la altura del disco galactico, la evolucién quimica de nuestra Galaxia (su
historia), la intensidad y efectividad de los procesos de mezcla y la relacién edad-metalicidad
[Friel, 1995, Hayes et al., 2015, Tosi et al., 2004]. Otras aplicaciones de estos objetos incluyen
el estudio de la funcién inicial de masas estelares, como asi también la fraccion de estrellas
que permanecen gravitatoriamente ligadas en un ctimulo y durante cuénto tiempo [Kroupa
and Boily, 2002]. También pueden ser utilizados para obtener estimaciones precisas de la
escala de distancias en la Galaxia [An et al., 2007].

Los OC en todo su rango de edades se utilizan también como laboratorios fundamen-

tales para verificar y calibrar los modelos de evolucién estelar. La comparacion entre las
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observaciones de estos objetos y las predicciones tedricas permite refinar dichos modelos,
lo que resulta fundamental para comprender las diferentes fases de la vida estelar desde la
secuencia principal hasta sus etapas finales [Choi et al., 2014, Byrom and Tayar, 2024].

Existe una multitud de fenémenos astrofisicos que ain no han podido ser comprendidos y
explicados en profundidad, en parte debido a la falta de coherencia e inhomogeneidad de los
estudios de cimulos estelares existentes. Algunos de estos fenémenos son: el gradiente radial
de metalicidad galactico, la morfologia de los brazos de la Galaxia, la funcién inicial de masa
y su evolucién temporal, las discontinuidades en la distribucién de edad de ctimulos lo que
indicaria posibles episodios de formacién estelar, la relacién entre la edad y la metalicidad,
etc. [Elmegreen, 2000, Frinchaboy and Majewski, 2008, Vazquez et al., 2008, Piatti, 2010,
Bergemann et al., 2014, Dib and Basu, 2018, entre otros]. En este contexto, la identificacién
y el estudio de los OC son procesos de vital importancia para el desarrollo y andlisis de la
astrofisica estelar y galdctica.

Una de las probleméticas més fundamentales asociadas al andlisis de estos objetos es
la determinacién de sus miembros reales. Al observar un cimulo estelar, localizado en una
regién particular del espacio, no solo se registran las estrellas que lo constituyen (i.e.: sus
miembros reales) sino que también se observan aquellas que se encuentran en la misma linea
de visién tanto delante como detras del mismo. Todas estas estrellas se proyectan en el area
de interés observada generando una muestra final altamente heterogénea y comtinmente con
un alto grado de imbalance, ya que los no miembros suelen superar varias veces en cantidad
a los miembros. La clasificacién entre estrellas miembro y estrellas no miembro (también
llamadas de campo), es un paso clave en el estudio de ctimulos estelares y decisivo para una
correcta estimacién de sus parametros fundamentales, tales como la edad, la distancia y la
masa, entre otros. Hasta hace muy pocos anos sin embargo, muchos trabajos no realizaban
un estudio de membresia previo a la estimacion de pardmetros fundamentales que vaya mas
alld de un aislamiento rudimentario de la regién espacial ocupada por los mismos [e.g.: Piatti
and Bica, 2012, Sarro et al., 2014].

La identificacién de miembros de OC es realizada hoy a través de métodos computacio-
nales. Muchos de estos dependen de algoritmos rudimentarios, la mayoria son de codigo
cerrado y no utilizan ningin proceso estadistico de validacién. Esta misma falta de robustez
se observaba hasta hace muy poco en los métodos empleados para estimar los pardametros
fundamentales de los cimulos. Es fundamental que los métodos computacionales utilizados
no solo incorporen algoritmos avanzados y accesibles, sino que también implementen proce-
dimientos de validacion estadistica robustos para garantizar la precisién y fiabilidad de los

resultados. La precariedad de estos enfoques puede conducir a resultados erréneos o sesga-



dos, especialmente en casos de cimulos con alta contaminaciéon de estrellas de campo o con
un nimero relativamente bajo de miembros reales [Krone and Leykin, 2014]. Si por ejemplo
una estrella de campo brillante se considera erréneamente como miembro del cimulo este-
lar, la estimacién de su edad se subestimara. Por otro lado, si se excluyen estrellas miembro
brillantes del andlisis, se podria sobreestimar la edad del ctimulo estelar [Kharchenko et al.,
2012]. Similares incertezas en los restantes pardmetros son introducidas debido a una iden-

tificacion deficiente de los miembros reales.

El estudio de cumulos estelares requiere también la creacion de grandes bases de datos.
La generacion de catalogos de OC es esencial para organizar, censar estos objetos y faci-
litar nuevos descubrimientos, evitando duplicaciones en su catalogacion. A lo largo de la
historia, diversos investigadores han contribuido al descubrimiento de nuevos cimulos. A
continuacion, se ofrece un breve repaso de estos esfuerzos.

Los primeros registros observacionales de agrupaciones estelares surgen en el siglo XVII
y XVIII, aunque estas no se reconocian como cumulos estelares en su momento. Charles
Messier en su famoso catdlogo de objetos de cielo profundo [Messier, 1774], hoy reconocido
ampliamente como el primer catdlogo que incluyé estos objetos, mencionaba menos de 30
OC. El “New General Catalogue of Nebulae and Clusters of Stars” presentado a fines del
siglo XIX por Dreyer (NGC, Dreyer [1888]) contaba con aproximadamente 650 cimulos, es
decir, méas de veinte veces el nimero de objetos presentes en el catdlogo de Messier poco
mas de 100 anos atrds. Casi un siglo después se registré el proximo gran catdlogo de OC
con la publicacién del catdlogo de Lynga [1987] que registraba algo mds de 1100 ctimulos
abiertos. Esta obra senté las bases para la creacion del catdlogo WEBDA | una base de datos
ampliamente utilizada en el anélisis de ciimulos durante muchos anos. En la década siguiente,
con el surgimiento de grandes bases de datos publicas que contenian cientos de miles e incluso
millones de estrellas, como Hipparcos y Tycho [Perryman et al., 1997, Hoeg et al., 1997], asf
como el 2MASS [Skrutskie et al., 2006], la tarea de identificar nuevos candidatos a OC se
volvié considerablemente mas accesible. Esto fue especialmente significativo para aquellos
objetos débiles, ocultos por el polvo estelar o ubicados lejos del sistema solar.

A comienzos del siglo XXI se producen avances significativos en la identificacién y ca-
talogacion de OC. Catédlogos como el “New catalogue of optically visible open clusters and
candidates” [Dias et al., 2002] o el “Milky Way Star Clusters” (MWSC, Kharchenko et al.
[2012]) v otros presentados por Loktin and Popova [2017] y Bica et al. [2019] contribuyeron
a aumentar el nimero de cimulos estelares abiertos conocidos a mas de 3000 en apenas unas

décadas. Estos avances han enriquecido enormemente nuestra comprension de la distribucién
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y evolucion de OC en nuestra Galaxia.

Hace aproximadamente diez afios, la Agencia Espacial Europea (European Space Agency,
ESA) puso en 6rbita el telescopio espacial llamado Gaia. Su objetivo es generar el catdlogo
mas grande de estrellas en la Via Lictea y galaxias cercanas. El catdlogo estelar Gaia pro-
porciona datos astrométricos, fotométricos y espectroscopicos para mas de 1000 millones de
estrellas, y se espera que este nimero siga aumentando a medida que se procesen y analicen
mas datos [Gaia Collaboration et al., 2016, 2018, 2021, 2023]. Ademds de proporcionar infor-
macién para poder estimar el nimero de cimulos en la Galaxia, Gaia también ha permitido
mejorar nuestra comprension de las propiedades fisicas y quimicas de los mismos, como la
edad, la distancia, la masa, la metalicidad y su cinemaética asociada. Gaia permite maniobrar
con cantidades enormes de datos estelares en un espacio multidimensional de andlisis (posi-
ciones, paralajes, movimientos propios, velocidad radial y fotometria) posibilitando realizar
estimaciones muy precisas de membresias en cimulos [Pera et al., 2021] y una mejora de los
correspondientes pardmetros. La llegada de esta misién significé por lo tanto una inmensa
contribucién a la re-determinacién de pardmetros de OC conocidos [Perren et al., 2022],
el descubrimiento de cientos de nuevos [Castro-Ginard et al., 2021, Ferreira et al., 2020,
Liu and Pang, 2019, Sim et al., 2019] y la verificacién de aquellos considerados dudosos
[Cantat-Gaudin et al., 2020, Monteiro et al., 2020].

En los 1ltimos anos una cantidad importante de autores ha publicado descubrimientos
de nuevos cimulos y presentado nuevos posibles miembros para aquellos ya existentes, em-
pleando datos de la misiéon Gaia. Sin embargo estos trabajos poseen informacion obtenida
de manera muy heterogénea, lo que resulta en una estimacién poco clara y muchas veces
contradictoria de sus pardmetros fundamentales. Actualmente se encuentran registrados mas
de 16000 candidatos a cimulos en la literatura. Una cantidad importante de ellos son muy
probablemente duplicados (debido a la dispersién de datos en la literatura) o no han sido
todavia confirmados como OC reales [Perren et al., 2023]. Estudios recientes estiman que
la cantidad total de ctimulos abiertos en la Galaxia supera ampliamente los 100000, de los

cuales menos del 10 % se conoce al dia de hoy [Hunt and Reffert, 2024].

En este trabajo de Tesis se realiza un andlisis multidimensional de OC, donde una de
las tareas principales fue el desarrollo de un método para la estimacion de probabilidades
de membresia de estrellas en regiones observadas de cimulos. Este método, denominado
pyUPMASK, es de cédigo abierto y su articulo asociado fue presentado durante el desarrollo
de esta Tesis [Pera et al., 2021]. El mismo lleva acumulado hasta el momento mds de 45

citas, lo que refleja su amplia aceptacién y uso dentro de la comunidad cientifica.



El enfoque de esta Tesis se extiende hacia la derivacion de las propiedades de la pobla-
cién de cimulos abiertos, sin distincién de edades, en las regiones correspondientes a los
cuadrantes IIT y IV de la Galaxia. El andlisis exhaustivo de sus propiedades se basa en
observaciones realizadas en un rango espectral de aproximadamente 370nm a 1000nm, pro-
vistas por la misién Gaia. Esta misién constituye el relevamiento fotométrico més moderno

y completo disponible hasta la fecha.

Los cuadrantes galdcticos IIT y IV muestran configuraciones de gran escala que no han
sido definitivamente esclarecidas aiin. Entre estas podemos mencionar la estructura final de
gran diseno de la Via Lactea —en particular el nimero de brazos espirales y sus respectivos
anchos [Choi et al., 2014, Vallée, 2013, 2014]- as{ como también preguntas vigentes respecto
de las cercanfas mismas del Sol como las planteadas por Xu et al. [2013] respecto del Brazo
Local. Estudios muy recientes arrojan dudas sobre los modelos de la Galaxia en el tercer
cuadrante [Poggio et al., 2021] y quedan incégnitas a resolver muy importantes como la de la
supuesta galaxia enana Canis Major. Esta fue reportada hace 20 anos en la regién del tercer
cuadrante [Martin et al., 2004] pero su origen también se plantea como simplemente un efecto
del alabeo mezclado con el flaring del borde externo de nuestra Galaxia [Mateu et al., 2009].
Trazadores 6pticos como los OC tienen el potencial de ayudar a resolver las ambigiiedades
en estas cuestiones. Para ello se necesita aplicar nuevas técnicas de analisis masivos de datos
que arrojen resultados més fiables que los producidos con las viejas técnicas -inspecciéon
visual de diagramas color-magnitud y de ajuste de isécronas [Phelps and Janes, 1994] - o
por comparacién directa con diagramas HR de ctimulos sintéticos [Siess et al., 1997]. Estas
técnicas implican el uso de diferentes estimadores de membresias en un cimulo [Cantat-
Gaudin et al., 2018b, Krone and Leykin, 2014, Pera et al., 2021], combinados con métodos
computacionales de andlisis de parametros fundamentales. Estudios recientes han aplicado
diversas metodologias para este fin, incluyendo el uso de redes neuronales. Se destacan entre
otros: Liu and Pang [2019], Cantat-Gaudin et al. [2020], Kounkel et al. [2020], Dias et al.
[2021], Hao et al. [2021], Hunt and Reffert [2023], Cavallo et al. [2024]. En esta Tesis se hard
uso de la herramienta ASteCA [Perren et al., 2015], disefiada dentro del grupo de Astrofisica
de Cimulos Abiertos de La Plata (IALP-UNLP) donde comencé mi proyecto de Doctorado.

En el marco de las problematicas previamente mencionadas, este trabajo de Tesis presen-
ta un andlisis exhaustivo de mas de 1000 ciimulos abiertos situados en los cuadrantes III y
IV de la Via Léctea. El resultado final es un catdlogo masivo de OC que sera posteriormente
incorporado a la literatura publicada, aumentando asi el conocimiento general sobre estos

objetos y eventualmente sobre la estructura de nuestra Galaxia.
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A continuacion se presenta la estructura de la Tesis, con una descripcion concisa de los

contenidos de cada capitulo.

En el Capitulo II, se introducen los conceptos astrofisicos fundamentales que son clave
para la comprension de los temas tratados en esta Tesis. El Capitulo III se centra en los
cumulos estelares abiertos, los sistemas estudiados en este trabajo. Se explora su forma-
cién, analizando los procesos fisicos y quimicos que dan origen a estos grupos de estrellas.
Ademss, se investiga la cinemédtica de los OC en la galaxia, considerando su movimiento y
la interaccion con el entorno galactico. Se describen también los parametros fundamentales
que caracterizan a los OC, como edad, metalicidad, distancia y masa. En el Capitulo IV, se
examina la historia y evolucién de la obtencién de datos astrométricos, revisando los catélo-
gos mas relevantes publicados recientemente, incluidos los derivados de las misiones Gaia,
que han transformado el estudio de los OC. Se detalla la seleccién de los datos utilizados en
este trabajo, explicando los criterios adoptados para asegurar la calidad de las estimaciones.
El Capitulo V describe los métodos desarrollados para el andlisis de cimulos estelares, tanto
en este trabajo como en el grupo de investigacién al que pertenezco. La primera parte de
este capitulo se enfoca en la descripcion del método pyUPMASK, una metodologia estadistica
orientada a la clasificacién binaria no supervisada de estrellas en la regién de un cimulo
estelar y sus alrededores. Esta metodologia, validada contra resultados de la literatura, se
materializa en métodos estadisticos no paramétricos y no supervisados escritos en Python.
Aunque el algoritmo que sustenta pyUPMASK tiene aplicaciones generales, en este caso se
utiliza para distinguir entre estrellas miembros y no miembros, determinando asi los miem-
bros mas probables de cada cimulo abierto estudiado. La segunda parte de este capitulo
aborda la otra herramienta desarrollada en el grupo, ASteCA, que, tras una estimacién ade-
cuada de membresia, permite calcular los pardmetros fundamentales de los OC mediante
un enfoque bayesiano. El Capitulo VI estd dedicado a describir los resultados alcanzados
en este trabajo de Tesis. Primero, se analiza el resultado de aplicar pyUPMASK al conjunto
de OC seleccionados. Luego, utilizando la herramienta ASteCA, se obtienen los parametros
estructurales y fundamentales de los cimulos basiandose en los miembros seleccionados por
pyUPMASK, realizando una comparacién exhaustiva con estudios recientes. Asimismo, dentro
de este capitulo, se presentan los resultados de la integracién de los hallazgos de pyUPMASK
y ASteCA. Se llevan a cabo diversos estudios para analizar la estructura, la cinemética y la
dindmica de los OC. Utilizando un potencial gravitacional galdctico propuesto, se investiga
el historial orbital de estos sistemas, llevando a cabo un anélisis detallado de los parametros
orbitales que los caracterizan. Finalmente, en el Capitulo VII, se resumen los resultados

obtenidos a lo largo de este trabajo, destacando las contribuciones significativas al estudio



de los OC. Ademas, se plantean perspectivas para futuras investigaciones.
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Capitulo 2

Conceptos Teodricos

Para comprender las diversas cantidades astrofisicas empleadas en el andlisis
de los cimulos abiertos en este trabajo, es indispensable introducir previamen-
te algunos conceptos tedricos fundamentales. A continuacién, se presentan los

principales conceptos que seran utilizados a lo largo de esta Tesis.

2.1. Magnitudes estelares, Ley de Pogson y Colores

La cantidad de energia emitida por un objeto celeste que puede ser medida por un
observador depende tanto de la luminosidad intrinseca del objeto (energfa total emitida por
segundo), como de su distancia a la Tierra. Este concepto se denomina brillo. La comparacién
y organizacién de brillos de las estrellas visibles a simple vista llevé a introducir el concepto
astrofisico de magnitud aparente'. La magnitud es una forma de estandarizar la medicién
de la luminosidad y comparar objetos celestes que se encuentran a diferentes distancias.
La magnitud es una escala relativa que mide el valor logaritmico del flujo radiativo, que es
la energia electromagnética emitida por una fuente por unidad de tiempo y de area; y se
expresa en [W/m?2]. Si el flujo de radiacién de dos estrellas diferentes medido en el mismo
rango de longitudes de onda es s; y so, entonces segin la definicién de Norman [1850] sus

magnitudes aparentes my y mo difieren en una cantidad dada por:

my —mg = —2.5log(s1/82). (2.1)

La unidad asociada a este parametro observacional se denomina, también, magnitud y

se abrevia mag. La Ec. 2.1 se conoce como Ley de Pogson.

LEl concepto de magnitud es introducido por el astrénomo Hiparco en la antigua Grecia, alrededor del
ano 150 AC.

11
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Es importante notar que a medida que las estrellas son mds brillantes (esto es, que emiten
m4s energia en un determinado rango de longitud de onda), las magnitudes correspondientes
serdn numéricamente menores y viceversa.?

La Ec. 2.1 se generaliza escribiendo el flujo radiativo de la siguiente forma:

o= [ 1) 1) T 10 ) 2)
donde R es el radio de la estrella y r su distancia a la Tierra (R?/r? es el llamado factor
de atenuacién de intensidad), I(\) es la intensidad o radiancia de la estrella por intervalo
de longitud de onda, T;(X) la fraccién de radiacién transmitida por el espacio interestelar,
T,(XA) la fraccién transmitida por la atmdésfera terrestre, T3(\) la fraccién transmitida por
el sistema 6ptico del telescopio, Tr(A) la fraccién transmitida por un dado filtro, y re(A) la

respuesta del receptor [Golay, 1974].

Podemos reducir la Ec. 2.2 a una forma simple definiendo los siguientes términos:

SOV = Ti() Ty() re(), (23)
By = T 70y (2.4

donde S(A) es la curva de transmisidn o funcion de sensitividad de un sistema fotométrico
que incorpora un filtro f cuya pasabanda se encuentra en el rango [Aq, Ao], y E(A) es la
tluminacion o distribucion de energia producida por la radiacién estelar recibida por un
telescopio en el limite de la atmdsfera terrestre (lo que implica despreciar T,())). Por lo

tanto la Ec. 2.1 toma la siguiente forma general:

S EL(N) - S() dA

fi}@(x) SS(A) dx

my — me = —2.5log (2.5)

La diferencia entre dos magnitudes medidas para una misma estrella para diferentes

rangos de longitudes de onda X e Y determina el indice de color:

(2.6)

Al tratarse de la misma estrella, la distribucién de energia E()\) se conserva en ambas
mediciones. En cambio la funcién de sensitividad S(A) cambia, pues al medir dos magnitudes
con distintos filtros se modifica el rango de pasabanda.

Conocido Sx(\) y Sy (A) el indice de color da una medida de la distribucién de energia

2Esto es consecuencia de la definicién original del concepto de magnitud por Hiparco, que se arrastré a
la astrofisica moderna.
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A[A]

Figura 2.1: Funciones de transmisién normalizadas de los filtros UBV estandar (el eje de las
abscisas se expresa en A

E()) en el espectro estelar. Para la mayoria de las estrellas la distribucién de energia puede

aproximarse por la de un cuerpo negro; esto es, mediante la Ley de Planck:

3
I0) = 2hv 1

_ 2.7
A RET 41 St

Si se integra la ecuacién de Planck para todas las longitudes de onda, encontramos que la
densidad de flujo emitida por el cuerpo negro es anf (Ley de Stefan-Boltzmann) donde o es
la constante de Stefan-Boltzmann, y T¢¢ es la temperatura efectiva de una estrella, definida
como aquella que deberia tener un cuerpo negro para que la energia total emitida por éste
(por unidad de drea y de tiempo) sea equivalente a la radiada por la misma. A su vez la
T.s se relaciona con la luminosidad L (energia total emitida por unidad de tiempo) de la
estrella y con su radio R; resultando: L = 47 R? - 0T éf‘

Es posible demostrar que las temperaturas superficiales de las estrellas pueden estimarse
midiendo uno de sus indices de color. Por ejemplo, si aplicamos la aproximacién de Wien

a la Ec. 2.7 (es decir, cuando k};"T >> 1), y aproximamos las integrales en la Ec. 2.6

maximizando la funcién sensitividad, se obtiene que para el color B-V (diferencia entre
magnitudes aparentes en las bandas azul y visible) vale la relacién [Unsold and Baschek,
2011]:

0.7 -10%

(B-V) =~ T K] + cte. (2.8)

Se denomina sistema fotométrico a un conjunto especifico de filtros y técnicas de ob-
servacion disenados para medir la intensidad de la luz en diferentes longitudes de onda.
Como sistema estdndar para la determinacién de magnitudes y colores estelares, el sistema

UBYV desarrollado por H. L. Johnson y W. W. Morgan en 1951 es uno de los mas utilizados
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(U=ultraviolet, B=blue, V=visual). Un sistema complementario es el UBVRI que incluye
a los filtros R (red) e 1 (infrared) y se conoce como Johnson-Cousins. Las longitudes de
onda efectivas de transmision de los filtros utilizados en este sistema, junto con su ancho de
banda medio, se encuentran en la Tabla 2.1. En la Figura 2.1 pueden verse las funciones de

transmision normalizadas de los filtros UBV estandar.

[ Banda [ <A > (nm) | A (nm) |

U 365 70
B 440 100
v 550 90
R 720 220
I 900 240

Tabla 2.1: Longitudes de onda centrales aproximadas y anchos de banda para el sistema
UBV

La magnitud y el color son por lo tanto dos herramientas fundamentales en la astrofisica
que permiten obtener informacién acerca de las propiedades fisicas de las estrellas. Estos
parametros son empleados como indicadores indirectos que aproximan a dos caracteristicas
cruciales de una estrella: su luminosidad, que representa la cantidad total de energia emitida,

y su temperatura efectiva.

2.2. Extincion interestelar, exceso de color y enrojeci-

miento

El gas y polvo que se encuentra entre las estrellas, conocido como medio interestelar
(ISM), afecta las observaciones mediante un proceso denominado “extincién interestelar”.
Se trata de la pérdida de la energia electromagnética proveniente de objetos celestes debido
a los efectos de dispersion y absorcién causados por las nubes de polvo y gas suspendidos
en el ISM.

La extincién interestelar, cominmente denominada extincién o absorcion, se define como
la diferencia entre la magnitud observada y la magnitud intrinseca (no afectada por el medio
interestelar): Ay = m§?* —mi™. De manera similar, se define el “exceso de color” como la
diferencia entre las absorciones de los filtros que componen un determinado indice de color.

Por ejemplo, para el caso del color (B — V) el exceso de color tiene la forma:
E(B*V) = AB - AV = (B - V)Obs - (B - V)int~ (29)

El exceso de color se encuentra relacionado con la absorcion interestelar en el rango visible
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(4,) a través de un factor llamado “relacidn de absorcidn total sobre absorcion selectiva”

(Rv):

Ay
Ry=————. 2.10
= Ea (2.10)

El parametro R, es estimado observacionalmente para diferentes regiones. Dependiendo de
la region en estudio, el valor de R, puede variar entre 1 y valores > 5 para zonas con mucho
polvo. Se considera a R, = 3.1 como un valor normal, vélido para la mayoria de las regiones
observadas.

La interaccion de particulas cargadas eléctricamente con ondas electromagnéticas resulta
en la emisién de radiacién secundaria debido a la dispersién. Este efecto es més eficiente
en el rango de las longitudes de onda mas cortas. Debido a esto, la radiacion emitida origi-
nalmente por una estrella pierde gran parte de sus componentes mas azules, mientras que
las componentes de longitudes de onda més largas, las rojas, son menos dispersadas. Este
efecto se llama comunmente “enrojecimiento”, ya que las estrellas que son vistas a través
de una regién donde el medio interestelar es denso, parecen més “rojas” (més emisién en el
rango infrarrojo del espectro) de lo que en realidad son.

La extincién modifica las magnitudes observadas para un determinado objeto estelar
y por lo tanto afecta directamente a la estimacién de la distancia a la que se encuentra.
Por lo tanto, es importante tener en cuenta este proceso a los efectos de poder corregir

adecuadamente las observaciones disponibles.

2.3. Magnitud absoluta y médulo de distancia

Se define la magnitud absoluta M de una estrella como la magnitud aparente m de la
misma si ésta se encontrase a una distancia de 10 pdrsec (pc). Por lo tanto, segin la Ec. 2.5

podemos escribir

[E(\) - S(A) dA
JEw0(N) - SO dN’

m— M = —2.5log (2.11)

con E.()\) y E1p(X) las distribuciones de energia medidas a una distancia r y 10 pc respec-
tivamente. Al tratarse de la misma estrella y recordando que E(\) = RZ2I(\)T;(\)/r?, la
diferencia que existe entre E(A) y E1p()) es la distancia a la que se encuentra. Por lo tanto
en esta expresiéon se mantienen constantes los valores de R e I y al estar midiendo en un
mismo rango de longitudes de onda y utilizando un mismo telescopio tenemos un sélo valor

de S. El término T;(\) se desprecia, y la ecuacién anterior toma la forma:
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U} (2.12)

La cantidad (m — M) se denomina mddulo de distancia aparente de la estrella, ya que
estamos despreciando el término relacionado con la extinciéon. En principio, las magnitudes
absolutas pueden ser obtenidas en cualquier sistema fotométrico, por lo tanto se indican por
M con el subindice correspondiente, por ejemplo My refiere a la magnitud visual absoluta.
Si no se especifica un subindice, My debe entenderse siempre.

Si consideramos en la Ec. 2.12 el término asociado a la extincién, la magnitud absoluta

se vera modificada de la siguiente forma:

V—-Ay — My = —5+5log(7’), (2.13)

donde V' y My representan la magnitud visual observada y absoluta, respectivamente Esta
relacion se denomina maddulo de distancia corregido y es utilizada ampliamente para calcular
distancias estelares a partir de la observacion de la magnitud visual aparente V, asumiendo

que sea factible obtener mediante algin método los parametros My y Ay .

2.4. Metalicidad

En Astrofisica, la metalicidad es un concepto que se utiliza para medir la fraccién de
masa de todos los elementos més pesados que el He (Helio) presentes en una estrella. Si la

masa total de una estrella es My , se definen los factores:

ximHyimHe 7mLi+
Mg = My My (2.14)
r+y+z=1

donde my es la masa de Hidrdégeno presente, my. la de Helio y mp;+ la masa de todos los
elementos més pesados que el Helio. El factor z se denomina metalicidad, siendo el valor

correspondiente al Sol de aproximadamente: z = 0.0152 [Bressan et al., 2012]

De manera similar la metalicidad de un objeto puede medirse por la abundancia de

Hierro en su materia con respecto al Hidrégeno, que suele relacionarse con la del Sol. La
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metalicidad se expresa entonces como:

(Npe/Nu)«

[Fe/H| = logmm,

(2.15)

donde Np. y Np representan la cantidad de dtomos de Fe y H por unidad de volumen
respectivamente; el asterisco representa valores de la estrella y el simbolo ® valores solares.
De esta definicién se obtiene que la metalicidad solar es nula: [Fe/H|] = 0. El pardmetro de
metalicidad asi definido puede estar acompanado de una unidad artificial denominada dez,
aunque no es necesaria su utilizacién.

La relacion entre estos dos factores puede escribirse como:

log (;) = [M/H], (2.16)

©

donde [M/H] es la relacién de metalicidad global y se asume que es aproximadamente igual
a [Fe/H].

La distribucién radial del contenido metélico en nuestra Galaxia, llamado gradiente radial
de metalicidad, proporciona informacién que ayuda a entender la evoluciéon quimica del disco
galactico. Dado que la distancia y la metalicidad son relativamente accesibles de obtener en
un OC en comparaciéon con estrellas simples, y que a su vez abarcan un amplio rango
de metalicidades y radios galactocéntricos, estos cumulos se han convertido en trazadores
frecuentemente utilizados para estudiar estos gradientes y entender la complejidad de la
quimica estelar en nuestra galaxia.

A pesar de las investigaciones realizadas durante décadas persisten preguntas sin resolver.
Entre ellas se encuentra la incégnita sobre la diferencia en la pendiente del gradiente entre
las partes internas y externas del disco galdctico. Asimismo, se plantea la cuestién de cémo

ha evolucionado en nuestra galaxia a lo largo del tiempo el gradiente radial de metalicidad.

2.5. Tipo espectral y diagrama de Hertzsprung-Russell

Las estrellas se dividen generalmente en siete clases o tipos espectrales (Sp): O, B, A,
F, G, K y M pasando de temperaturas mds calientes (mds azules) a més frias (mds rojas).
Esta clasificacion clésica de espectros estelares, basada principalmente en la intensidad de
las lineas de Hidrégeno de Balmer, se denomina clasificacién de Harvard. Ademaés, los tipos
espectrales pueden ser subdivididos en 10 particiones. Estas subdivisiones se identifican con
un solo digito del 0 al 9 que aumenta desde el extremo més caliente -al comienzo de la escala

espectral- hasta el extremo més frio -en el fin de la escala espectral- (es decir las estrellas
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Figura 2.2: Zonas estelares en el diagrama HR. Izquierda: en funcién de fracciones de lu-
minosidad solar L y la temperatura T [K] (abajo) o el tipo espectral (arriba). Derecha: en
funcién del color intrinseco (B — V) y la magnitud absoluta My . Imagen tomada del sitio
de la Universidad de Nebraska-Lincoln : http://astro.unl.edu/

FO0 son mas calientes que las estrellas F9).

La clasificacion se amplia al incluir el criterio de Clases de Luminosidad. Este criterio
estd relacionado con la luminosidad caracteristica de la estrella en su etapa evolutiva y anade
un nimero romano entre [ y VII al tipo espectral. El Sol, por ejemplo, es una estrella de
tipo G2V.

El diagrama de Hertzsprung-Russell (HRD) es un gréfico en el que se representa la rela-
cién entre el tipo espectral (o la temperatura) y la luminosidad de las estrellas (o magnitud).
Es una herramienta fundamental en la Astrofisica para estudiar la evolucién estelar ya que
en este grafico hay caminos bien determinados a lo largo de los cuales las estrellas deben
viajar a medida que evolucionan.

En este tipo de gréfico las estrellas no se distribuyen aleatoriamente sino que ocupan
zonas especificas del mismo. Como se puede observar en la Figura 2.2, la mayoria de las
estrellas se distribuyen sobre una banda estrecha del diagrama que se denomina secuencia
principal o rama de las enanas, la cual se extiende diagonalmente desde las estrellas azul-
blanco brillantes O y B, pasando por las estrellas amarillas (ej.: el Sol, G2 y M, =+4.8 mag)
hacia las débiles estrellas rojas M. Esta zona, pintada de verde en la figura, es la mas poblada
y contiene alrededor del 90 % de las estrellas observables. En la parte superior derecha,
encontramos el grupo de las estrellas gigantes. En contraste, las estrellas mas pequenas y por

lo tanto con bajas luminosidades pero grandes temperaturas se denominan enanas blancas.
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Figura 2.3: Diagramas Color-Magnitud. En el grafico de la izquierda se representan 943
estrellas cuyos paralajes se midieron desde la Tierra. El grafico de la derecha corresponde a
16.623 estrellas individuales del Catalogo Hipparcos obtenidos por el satélite astronométrico
HIPPARCOS [Jahreiss et al., 1999]

En esta figura, las lineas diagonales verdes corresponden a radios estelares constantes en
unidades del radio solar. La cruz roja indica la posicién del Sol en este diagrama.

Si en lugar del tipo espectral se grafica un indice de color, se obtiene un Diagrama Color-
Magnitud (CMD) que es equivalente al HRD. Este diagrama fue generado por H. N. Russel
en 1913 en base a la clasificacion de estrellas gigantes y enanas realizada por E. Hertzprung en
1905 [Unsold et al., 1991]. La Figura 2.3 muestra dos CMD (B—V, M,,) generados a partir de
estrellas observadas, con sus secuencias principales bien definidas, estrellas gigantes amarillas
y rojas en la parte superior derecha y enanas blancas en la zona inferior izquierda. Contiene
estrellas individuales y de ciimulos vecinos con paralajes precisamente determinados. Dado
que los indices de color se pueden medir con precisién incluso para las estrellas débiles, el
CMD representa una de las herramientas méas importante de la Astrofisica Estelar.

La posicién de una estrella en este diagrama estda determinada esencialmente por dos
propiedades de la misma: su masa y su edad, o mas precisamente por su estadio evolutivo.
Las estrellas de la secuencia principal son estrellas no evolucionadas que se encuentran
quemando Hidrégeno (H) en su niicleo. Una vez que finaliza la quema de H, las estrellas
evolucionan a distintas partes del diagrama segin su masa.

Cuando se realiza este tipo de grafico para estrellas que poseen la misma edad se obtiene
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Figura 2.4: Tracks evolutivos de las estrellas en un diagrama HR junto con sus tiempos de
evolucién segin la masa estelar.

lo que se denomina isdcrona. Actualmente se disponen de varios modelos de evolucién es-
telar que permiten generar is6cronas tedricas de diferentes metalicidades, edades, sistemas
fotométricos, etc: CMD (Girardi), Yonsei, Basti, MESA. Estos modelos se basan en los prin-
cipios de la fisica estelar, como la fusién nuclear, la transferencia de energia y la conservacion
de la masa, y se utilizan para predecir como las estrellas cambian a lo largo de su vida. En la
Figura 2.4 se muestra un ejemplo de los tracks evolutivos en un diagrama HR junto con los
tiempos de evolucion de las estrellas seglin su masa. En las estrellas méas masivas, la tempe-
ratura en su ntcleo es significativamente mayor que en las menos masivas. Esto resulta en un
consumo mas rapido de su combustible nuclear, lo que acelera su evolucién en comparacién
con las estrellas menos masivas. En una isécrona, el punto en el que las estrellas mas masivas
se separan de la secuencia principal hacia estados evolutivos posteriores se correlaciona con
la edad representada. A medida que la isdcrona es mas antigua, este punto de separacién se
desplaza hacia estrellas de menor masa.

En el caso de las estrellas pertenecientes a cumulos estelares, al haberse formado todas
en el mismo momento, poseen la misma edad y se diferencian unicamente por su masa.
Por lo tanto, sus diagramas HR resultan ser la plantilla clasica contra la que se comparan
los modelos estelares. La comparacion de diagramas color-magnitud observados de ciimulos
estelares con is6cronas tedricas determinadas a partir de modelos de evolucién estelar permite

determinar los pardmetros fundamentales, tanto intrinsecos como extrinsecos, de los ciimulos
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estelares; como ser: edad, distancia, composicién quimica, extincién, binariedad, etc.
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Capitulo 3

Cumulos Estelares

En este capitulo se describen los sistemas estelares analizados a lo largo de esta
tesis: los ciimulos estelares abiertos. Se aborda su formacién y evolucién dindmica
interna, asi como su cinematica y caracteristicas orbitales dentro de la Galaxia.
Ademas, se incluye una descripcién de algunos potenciales gravitacionales que
ilustran la compleja estructura de la Via Lactea. Finalmente, se detallan los

parametros fundamentales que caracterizan a los OC.

Los ciimulos estelares son grupos de decenas a miles de estrellas que se encuentran gra-
vitacionalmente ligadas entre si en su recorrido orbital a través de la Galaxia. La formacion
de los mismos es un proceso complejo que comienza con una nube molecular gigante ini-
cialmente en equilibrio hidrostatico. Luego de una perturbacién externa que la quita de ese
equilibrio o de superar la masa méxima de estabilidad (conocida como masa de Jeans) sufre
un colapso bajo la influencia de su propia gravedad que fragmenta la nube en ntcleos mas
pequenios. Cada uno de estos niicleos continta el proceso de colapso, formando estrellas in-
dividuales que suelen agruparse en OC o sistemas estelares menores como sistemas binarios,
terciarios, etc.

Los cumulos estelares, presentes tanto en la Via Lactea como en galaxias externas, se
clasifican tradicionalmente en dos categorias principales: ciimulos globulares (GC) y ctimulos
abiertos (OC). Los GC, predominantemente ubicados en el bulbo y halo galacticos, exhiben
masas considerables (decenas de miles a millones de masas solares) y presentan una dis-
tribucién estelar practicamente esférica, siendo particularmente densos en su nucleo. Estos
cumulos son notoriamente antiguos y se presume que son vestigios de la formacién misma
de la Via Lactea. En lineas generales, los GC carecen de gas, polvo y estrellas jévenes, ca-

racterizandose por ser sistemas estelares dindmicamente antiguos y entre los mas simples
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(a) Messier 80: Cimulo estelar globular en (b) Las Pleyades: Clmulo estelar abierto en la constelacién
la constelacién de Escorpio. Fuente: https: de Tauro. Fuente: https://apod.nasa.gov/
//apod.nasa.gov/

Figura 3.1: Ctimulos estelares

observados.

En contraste, los OC poseen una amplia diversidad en términos de la edad de sus estrellas
componentes, pudiendo alojar tanto estrellas jévenes en etapas tempranas de su evolucion,
como estrellas mas maduras que han atravesado una parte substancial de su ciclo de vida.
La distribucién de sus estrellas es mas irregular en comparacién con los GC y su poblacién
estelar varia significativamente, oscilando desde unas pocas decenas hasta algunos centenares
de estrellas. Estos cumulos estan fuertemente concentrados en el plano galidctico y ocasio-
nalmente se les refiere como cimulos galdcticos. Los OC se forman de manera continua en
el disco galactico, origindndose en las nubes moleculares gigantes (GMC). Se estima que la
mayoria de las estrellas se forman en entornos de ciimulos estelares

En la Figura 3.1 se visibilizan dos de los cimulos estelares més reconocidos. Por un lado,
a la izquierda, se muestra el cimulo globular Messier 80, perteneciente a la constelacién de
Escorpio y situado a unos 30.000 afios luz del Sol. A la derecha se observan Las Pleyades,
cumulo abierto que se encuentra en la constelacién de Tauro y que esta entre los ciimulos
estelares més cercanos a la Tierra, siendo el cimulo mejor visible a simple vista en el cielo
nocturno.

Las estrellas que componen a un cumulo estelar se formaron aproximadamente en el
mismo momento y en la misma regién del espacio, por ende, comparten la edad, la distancia
y el enrojecimiento!. Ademsds, al haberse formado a partir de la misma nube molecular,

comparten aproximadamente la misma composicion quimica, lo que las convierte en un

IModificacién que sufre la luz de las estrellas debido a la dispersién y absorcién al pasar a través del
medio interestelar, ver Seccién 2.2


https://apod.nasa.gov/
https://apod.nasa.gov/
https://apod.nasa.gov/
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laboratorio natural donde puede estudiarse cémo el proceso de evolucion afecta a las estrellas.

Estas estructuras estelares son una parte fundamental de la evolucién galactica, ya que
a través de ellas se pueden estudiar diversos procesos astrofisicos, como la formacién y
evolucién estelar, la dindmica estelar y la quimica galdctica. Al ser detectables a grandes
distancias, ya que se suma en una unica fuente la contribucién de irradiancia de todos sus
miembros, forman también una parte importante de la denominada “escalera de distancias

césmicas”. Esta es utilizada para estimar las distancias a los objetos mas lejanos del Universo.

Este trabajo de Tesis se centra en el estudio de los cimulos estelares abiertos (OC),
especialmente aquellos ubicados en el tercer y cuarto cuadrante de la Via Lactea. Los OC
se encuentran tipicamente en galaxias espirales e irregulares, donde la formacién estelar
aun estd en marcha. Dentro de nuestra propia galaxia, se encuentran mayormente ubicados
sobre el plano galactico, razén por la cual se emplean para el analisis de la estructura de la
Via Léactea y el trazado de los brazos espirales [Moitinho et al., 2006, Vazquez et al.; 2008,
Moitinho, 2009, Carraro, 2013, Molina Lera et al., 2018]. La baja densidad de estrellas que
conforman estos cimulos permite la observacién y anélisis individual de cada una de ellas,
brindando una oportunidad excepcional para comprender no sélo los procesos de formacién
y evolucién estelar, sino también para investigar en detalle las propiedades quimicas y fisicas
de estas estrellas en particular [Lada and Lada, 2003]. Los OC m4s antiguos son herramientas
que permiten estudiar la historia quimica, la altura y extension radial del disco galdctico. A
su vez son utilizados para el estudio de procesos de destrucciéon de cimulos por interaccion

con otras poblaciones de la Galaxia [Friel, 1995, Tosi et al., 2004, Lamers et al., 2005].

En la Figura 3.2, se presenta un esquema de la vista superior de la Galaxia utilizando
coordenadas galactocéntricas cartesianas. El punto de referencia en este sistema se representa
como una cruz negra y corresponde al centro galdctico. Las lineas segmentadas que rodean
este punto representan los brazos espirales individuales. El punto amarillo destaca al Sol,
mientras que los puntos grises indican la ubicacién de ctimulos estelares abiertos que han
sido catalogados hasta la fecha. Actualmente se encuentran hasta el momento entre 5000
y 10000 cuimulos abiertos catalogados en la Via Lactea y se estima que hay del orden de
10° [Piskunov et al., 2006, Bonatto et al., 2006]. Ademds, este esquema ilustra cémo se
divide la Galaxia en cuadrantes, tomando al Sol como el punto central de referencia para
esta division. Es evidente que, desde la perspectiva del Sol, hay escasa presencia de cumulos
catalogados mas alla del centro galactico. Esta falta de catalogacién se atribuye a la densa
acumulacion de polvo interestelar en esa direccion, lo cual obstruye la linea de visiéon y

dificulta la observacion de ciimulos estelares en esa region.
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Figura 3.2: Coordenadas galactocéntricas de los cimulos estelares abiertos catalogados hasta
el momento en la Via Lactea.

3.1. Formacién y evolucién dinamica interna de los OC

Los camulos estelares se forman a partir de una regién densa de gas y polvo intereste-
lar que colapsa gravitacionalmente y se fragmenta. Si una nube molecular se encuentra en
equilibrio hidrostatico entonces la presion del sistema se encuentra balanceada con el poten-
cial gravitatorio. En otras palabras, si un sistema se encuentra estable y gravitacionalmente

unido entonces se cumple el teorema del virial:

2K +U =0, (3.1)

donde K es la energia cinética del sistema, y U la energia potencial gravitatoria.

Cuando la nube molecular es muy masiva, la presién del sistema es insuficiente para
contrarrestar a las fuerzas gravitatorias y la nube comienza a comprimirse provocando el
comienzo de fusién nuclear y creaciéon de nuevas estrellas. Asumiendo una nube esférica de

densidad constante, es posible aproximar a la energia potencial como:

U~—= < 3.2
s (32)

donde M. y R, son la masa y el radio de la nube, respectivamente. Ademas es posible estimar

la energia cinética interna, considerando a la nube molecular como una nube isotérmica a
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temperatura T y ntimero de particulas N:

K= gNkT. (3.3)

Por el teorema del virial, la condicién de colapso se da cuando 2K < |U|. Teniendo en cuenta

(1/3)
que N = M; y R, = <3Mc>

pm 4mpo

, siendo p el peso molecular medio y pg la densidad inicial
de masa, se deduce que la masa minima necesaria para iniciar el colapso espontdneo de la

nube esta dada por:

(3/2) (1/2)
T
MJg( ok ) ( 3 ) , (3.4)

Gumg 47 pg
donde M ; se denomina masa de Jeans.

En la fase inicial del colapso, la densidad del gas aumenta mientras la temperatura
del gas permanece relativamente constante. Esto genera una disminucién de la Masa de
Jeans (que es inversamente proporcional a oY/ 2), dando lugar al colapso independiente de
grupos mas pequenos dentro de la regién originalmente colapsante. Como resultado, una
nube inicialmente masiva en colapso gravitatorio se fragmenta en numerosas protoestrellas
mas pequenas, las cuales lideraran la formacién de cumulos estelares.

La evolucién de la distribucién de estrellas dentro de los ctimulos estelares es un proceso
dindmico que se modifica a lo largo del tiempo. La disposicién inicial de estas estrellas esta
influenciada por la estructura de la nube molecular de la que se originaron y por la forma
en que tuvo lugar su formaciéon. En casos de formacién estelar secuencial, es posible que
las estrellas masivas, que desempenan un papel crucial en la inducciéon de la formacion de
estrellas de la siguiente generacién, tengan lugares de nacimiento notablemente distintos de
las estrellas de menor masa.

Con el paso del tiempo, la interaccién gravitatoria interna entre las estrellas miembro
del ciimulo modifica su distribucion. Posteriormente, factores como la evaporacion estelar y
perturbaciones externas, como las fuerzas de marea galactica, la rotacién diferencial y los
encuentros con nubes moleculares, pueden alterar la estructura espacial de los cimulos y, en
ultima instancia, llevar a su disolucién.

La masa actual de los cimulos estelares, no solo depende de su masa inicial sino también
del entorno en el que el cimulo vive. Varios mecanismos contribuyen a la disolucién de un
cumulo estelar, siendo méas importantes en diferentes episodios de la vida del mismo. Durante
los primeros 100 millones de anos, la pérdida de masa estd dominada por la evoluciéon estelar
de estrellas inicialmente masivas. Durante las fases posteriores de la vida del cumulo, la

pérdida de masa se ve dominada por la disrupcién de marea impulsada por la relajacién de
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dos cuerpos en el campo gravitacional de la Galaxia y por los choques de marea debido a la
interaccién con las GMCs o con los brazos espirales [Gieles et al., 2006, 2007]

La evolucién dindmica de un cimulo depende de factores como su densidad, masa total,
distribucién de velocidades y su entorno galactico. En el estudio de la evolucién a largo
plazo de estos sistemas estelares, se ven involucrados tres tiempos dindmicos fundamentales:
el tiempo de relajacién dindmica (t.1,), el tiempo de cruzamiento (teross) y €l tiempo de
evolucién o evaporacion (te,). Estos tiempos dindmicos estdn interrelacionados y propor-
cionan una comprension integral de cémo la dinamica interna y las interacciones estelares
contribuyen a la evolucién a largo plazo de un cimulo estelar. El ¢, indica cudnto tiempo
tarda el sistema en alcanzar un estado de equilibrio dindmico, donde las interacciones gravi-
tacionales han redistribuido las energias de las estrellas. En cimulos més densos, el tiempo
de relajacién es mds corto, lo que significa que estas interacciones son maés frecuentes y el
cumulo alcanza un equilibrio dindmico més rapidamente. El ¢.,.,ss proporciona una medida
del tiempo que tarda una estrella en atravesar el cimulo, lo que indica la rapidez con la que
las estrellas interactian entre si. Si el tiempo de cruzamiento es comparable al tiempo de
relajacién, se espera que las interacciones estelares sean frecuentes y que el cimulo alcance
un equilibrio dindmico maés rapidamente. Finalmente, el t., describe el periodo en el que se
producen cambios significativos en la estructura y la composicién del ciimulo, ya sea debido
a interacciones internas o influencias externas. Ctimulos mas masivos pueden experimentar
colapsos gravitacionales y formar nicleos densos en su centro, mientras que cimulos menos

masivos pueden ser mas vulnerables a la disrupcién por mareas galdcticas.

3.2. Cinematica de los OC en la Galaxia.

La cinematica y las caracteristicas orbitales de los OC ofrecen una perspectiva valiosa,
junto con la composicién quimica, la distribuciéon espacial y la edad, sobre el origen y la
evolucién de los cumulos en el contexto del disco galactico. Ademds, contribuyen a una
mejor comprension del potencial gravitacional y las perturbaciones que afectan la estructura
y dindmica de la Galaxia [Piskunov et al., 2006, Loktin and Popova, 2019, Tarricq et al.,
2021].

El gas molecular en nuestra Galaxia se mueve en érbitas casi circulares y con baja inclina-
cién y se encuentra a una altura extremadamente corta del disco galdctico, aproximadamente
menor a 100pc [Malhotra, 1994, Weiss et al., 1999, Jeffreson et al., 2022]. Dado que los OC
se forman en nubes moleculares de gas, es de esperar que sus Orbitas se encuentren en un

rango de distancias relativamente cercano al plano de la Galaxia. Sin embargo, se ha obser-
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vado que una fraccién no despreciable de OC se encuentran a distancias verticales mayores
a 200pc, lo cual ha generado controversia en la literatura. Estas observaciones han llevado a
diversas hipétesis, que incluyen la posibilidad de un origen inusual para estos cimulos [Wu
et al., 2009] o la influencia de efectos dindmicos producidos por componentes potenciales
de la Galaxia, que podrian haber desplazado a estos cumulos a alturas tan significativas
[Martinez-Medina et al., 2016]. El estudio de diferentes potenciales que puedan describir la
dindmica de la Via Lactea y como las érbitas de los OC se ven afectadas por estos com-
ponentes es crucial para entender estas particularidades observadas, permitiendo a su vez
reconstruir las trayectorias pasadas de los OC y ofreciendo una visién méas completa de su
evolucién y desplazamiento a lo largo del tiempo. Dichos movimientos orbitales no solo son
fundamentales para entender la evolucién dindmica de los OC en nuestra Galaxia, sino tam-
bién para investigar su efecto en la evolucion temporal del gradiente de metalicidad en el
disco galactico.

Utilizando las mediciones més recientes de posicién, paralaje, movimientos propios y
corrimiento al rojo, obtenidas con una precisién cada vez mayor en los ultimos catdlogos
de Gaia, es posible calcular vectores completos de posicién y velocidad tridimensionales con
respecto al Sol. Aunque Gaia no registra las aceleraciones de las estrellas debido al potencial
gravitacional galactico, los datos proporcionados permiten desarrollar un modelo detallado
de la Via Lactea y ajustar con mayor precisién los pardmetros del modelo para obtener una

concordancia mas precisa con lo observado.

Para calcular cualquier 6rbita galactica, es necesario adoptar un modelo para el potencial
gravitacional de la Galaxia. Aunque la estructura general de la Via Léctea en el presente
estd mas o menos establecida y respaldada por observaciones, una descripcién més detallada
aun estd en discusién [Reid et al., 2009, Bovy et al., 2012, Bovy, 2015].

Para una mejor interpretacién de los distintos potenciales que pueden conformar el mo-
delo del potencial gravitacional de la Via Lactea, se describen a continuacién las ecuaciones

bésicas de la teoria potencial.

La fuerza F(Z) en la posicién & en una estrella con masa mg es generada por la distri-

bucién espacial de masa p(Z'):

Luego, el potencial gravitacional se define por:

O(7) = —G/lf’j(f/)d?’f', (3.6)

_f|
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que es la integral de la distribucién de masa ponderada por la inversa de la distancia al
punto 7.

Al proporcionar las distribuciones de densidad para los diferentes componentes de masa
de la Galaxia, como el bulbo, el disco, el gas interestelar y el halo oscuro, es posible estimar
las contribuciones individuales de cada componente al potencial gravitacional total de la Via
Lactea. A partir del avance de informacién de los ultimos anos, varios potenciales gravita-
cionales han sido propuestos para describir nuestra Galaxia [[rrgang et al., 2013, McMillan,
2016, Cautun et al., 2020]. Bovy [2015] implement6 un modelo empirico relativamente sim-
ple, donde ajusta un modelo sencillo a datos dindmicos existentes de la Via Lactea. Este
modelo, denominado MW Potential201/, fue disenado con la finalidad de proporcionar una
herramienta simple y facil de usar en situaciones que requieren un modelo realista para la
Via Léctea. Dicho potencial es axisimétrico y consta de diversos componentes cruciales: un
bulbo modelado con un perfil de densidad de ley de potencia, caracterizado por un expo-
nente de -1.8, y truncado exponencialmente con un radio de truncamiento de 1.9 kpc; un
potencial Miyamoto-Nagai [Miyamoto and Nagai, 1975] que representa el disco galdctico;
y, por ultimo, un halo de materia oscura modelado con un potencial Navarro-Frenk-White

(NFW) [Navarro et al., 1997]. A continuacién se describe cada uno de estos componentes:

El bulbo central. La distribucién de densidad del bulbo central se describe mediante

un modelo esférico de ley de potencia que se trunca en un radio exterior r.:

(03
p(r)=A (*) eI, (3.7)
donde los pardmetros describen:

= A es una amplitud que puede ser aplicada al potencial
= 71 = 1 kpc es la normalizacién de tamano para el bulbo
= o = —1.8 es el indice de ley de potencia para la distribucién de densidad

= 7, = 1.9 kpc es el radio de corte para el bulbo.

El disco galactico Miyamoto-Nagai. El disco de la Via Léctea se describe a través

de un modelo simple dado por el siguiente potencial axisimétrico:

A

@(R,Z):— )
\/R2 + (a+ V22 4 b?)?

donde:
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= A: Amplitud a aplicar al potencial.
= a: Longitud de escala.

= b: Altura de escala.

La densidad correspondiente al potencial en la Ec. 3.8 se puede calcular usando la ecua-

cién de Poisson, dando la siguiente expresion:

b2M> aR?+ (3VZF P +a) (VEF+ P +a)

R, z) = 5
) <4“ (R + (VEZ T +a)2)” (22 + 52)>/?

Halo de materia oscura Navarro-Frenk-White (NFW). En el perfil NFW, la

densidad de la materia oscura en funcién del radio viene dada por:

A 1
P0) = T Gl A v e (3.10)
donde:
= A: Amplitud a aplicar al potencial
= a: radio de escala
Que al resolver la ecuacién de Poisson deriva en el siguiente potencial:
—4TARS
o(r) = ”T In (1 + ;) (3.11)

En la Figura 3.3 se muestra la superposicién de las curvas de rotacion de estos potenciales.
La imagen fue extraida del articulo de Bovy [2015]. La linea continua representa la suma de
los potenciales que dan como resultado el M WPotential201.
Es posible aniadirle a este potencial, la influencia de un agujero negro supermasivo en el
centro galactico. Para ello se debe anadir al M WPotential2014 un potencial de Kepler:
_GM

O(r) = mat (3.12)

siendo M la masa del agujero negro propuesto.

Aunque las galaxias de disco, como la Via Léctea, suelen presentar caracteristicas no
simétricas como barras o estructuras en espiral, en una buena aproximacién las distribucio-
nes de masa de estos discos son simétricas con respecto a la rotacion alrededor del eje perpen-

dicular al disco. Por lo tanto, si bien el modelo puede complejizarse agregando potenciales no
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Figura 3.3: Curva de rotacién de MWPotential2014 y su descomposiciéon en bulbo, disco y
halo.

axisimétricos, el modelo axisimétrico utilizado permite obtener una buena aproximacion sin
recaer en calculos complicados en la obtencién de los potenciales y fuerzas gravitacionales

totales.

Una vez definido el potencial, las correspondientes ecuaciones de movimiento pueden ser
construidas. Para ello, se considera al ciimulo estelar como una particula masiva afectada
por el campo gravitacional de la Galaxia. El potencial gravitacional ® se modela como la
suma de las componentes de los potenciales individuales definidos anteriormente. Debido a
que el modelo de potencial utilizado es axisimétrico, no depende del eje central de rotaciéon

¢ vy solo depende de las coordenadas cilindricas (R, z).

Partiendo del Lagrangiano en coordenadas cilindricas:

LR 6.2, R, §,2) = 5 (B + (RO + 22) — ma(R 2), (3.13)
y usando los momentos:
oL .

= — =mR, 3.14
PR= e =m (3.14)

oL .
= — =mR?9, 3.15
Po=p5 =™ ¢ (3.15)
D, = oL =mz, (3.16)

0z
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se deriva el siguiente Hamiltoniano:

1 j

Dado que el lagrangiano no depende de ¢, esta coordenada es una coordenada ciclica y
su momento conjugado p, se conserva. A su vez identificando py con la componente z del
momento angular p, = mL., se obtiene que L, también se conserva. Debido a que se con-
sideran potenciales independientes del tiempo, se tiene entonces al menos dos integrales de
movimiento: la energia total E y L,. Cada una de estas integrales define una hipersuperficie
en el espacio de fase, y la érbita quedara confinada a la interseccién de estas hipersuperficies.

Teniendo esto en cuenta si se reescribe el hamiltoniano de la siguiente manera:

1
Heff(RazapRapz) = %(p%% +pg> + mq)eff(Rv Z)a (318)

donde:

2

LZ
Qefp(R,2) = (R, 2) + SR

(3.19)
las Orbitas en un potencial axisimétrico tridimensional pueden describirse efectivamente
como un sistema bidimensional en (R,z) gobernado por el hamiltoniano de la Ec. 3.18.
El valor numérico de Hcyy sigue siendo equivalente a la energia total F de la érbita y la
diferencia E — ®.y¢ representa la energfa cinética del movimiento en el plano (R,z). Este
plano bidimensional se lo conoce como plano meridional, y es el plano correspondiente al
momento angular L, de la érbita. Dado que la energia cinética es siempre positiva o cero,
el movimiento en el plano meridional queda restringido al drea que satisface £ > ®.ys .
La curva que limita esta area se llama curva de velocidad cero (E = ®.¢f). Finalmente las

ecuaciones de movimiento en el plano meridional, se pueden obtener utilizando las ecuaciones

de Hamilton aplicadas al hamiltoniano de la Ec. 3.18:

. 0P(R,z) L2
5= —%. (3.21)

Sin embargo, estas ecuaciones no pueden resolverse analiticamente para ninguna distribucién
de masa real y se resuelven numéricamente. Al integrar las érbitas de algunos potenciales

axisimétricos se observa que las mismas no llenan todo el espacio de las regiones permitidas
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Figura 3.4: Proyeccién de una 6rbita en el plano meridional (en funcién de la distancia solar)
para un potencial axisimétrico. En naranja se grafica la curva de velocidad cero.

por (E, L.). Esto puede observarse en la Figura 3.4 donde se muestra una érbita en el plano
meridional (en funcién de la distancia solar) para un potencial axisimétrico con ciertos
valores de F' y L,. En naranja se grafica la curva de velocidad cero. Como puede verse, la
6rbita toca a esta curva en solamente cuatro puntos y no llena toda la regién £ > ®.;y.
Esto se debe a que en algunos potenciales axisimétricos (entre ellos, el que describe nuestra
Galaxia) existe una tercera integral no cldsica que restringe el movimiento, ademds de la
energia y la componente z del momento angular. Como no hay otra simetria més allad de
la independencia del tiempo y la axisimetria, no es posible obtener una expresién analitica
general de la tercera integral en funcién del espacio de fases (ver Binney and Tremaine

[2008]).

Para cada 6rbita regular, existen rangos fisicamente limitados de R y z donde la érbita
esta acotada. Los valores de los parametros orbitales estan naturalmente limitados por estas
restricciones. Se define el pericentro R, y el apocentro R, como el minimo y el maximo de
VR? + 22 y la excentricidad de la érbita como (R, — R,)/(R,+ R,). Luego, para caracterizar
el comportamiento vertical, se define la altura méxima sobre el plano galdctico |z|maes que
alcanza la 6rbita. Finalmente, un ciclo de la érbita se completa cuando el cambio en la
coordenada azimutal es de 2. Dependiendo de la simetria del potencial subyacente y el tipo

de érbita, los valores de los pardmetros orbitales pueden diferir para ciclos individuales.

Para la integracién de érbitas, en este trabajo de tesis se utilizé el paquete de Python
“Galpy” [Bovy, 2015], una herramienta especialmente disefiada para la dindmica galdctica,

permitiendo la integracion de las orbitas y el cdlculo de los pardametros orbitales pertinentes.
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3.3. Funcion de Masa Inicial

A partir de investigaciones observacionales, se ha evidenciado que cuando una nube inter-
estelar se fragmenta, se produce un mayor nimero de estrellas de baja masa en comparacion
con las estrellas de alta masa. Este descubrimiento apunta a que la cantidad de estrellas
que se forman en un rango de masas especifico por unidad de volumen estéd estrechamente
relacionada con la propia masa de las estrellas. Esta relaciéon funcional se conoce como la
“funcién de masa inicial” o IMF (por las siglas de “initial mass function” en inglés). Dado
que la mayoria de las propiedades relevantes de las estrellas dependen de su masa, resulta
de gran importancia poder definir la fraccién relativa de estrellas en diferentes intervalos de
masas. El conocimiento de la IMF no solo es esencial para describir la formacién y evolucién
de estrellas individuales, sino que también desempena un papel crucial como vinculo en la
descripcion de la formacion y evolucién de galaxias.

La IMF se puede deducir a partir de la funcién de luminosidad estelar actual, empleando
la relacién entre la masa y la luminosidad estelar, junto con un modelo que describe cémo
varia la tasa de formacién estelar a lo largo del tiempo. La IMF fue inicialmente definida
por Salpeter [Salpeter, 1955] como el nimero de estrellas N en un volumen de espacio V
observado en un intervalo de tiempo t por intervalos de masa logaritmica:

d(N/V) d(n)

§og(m)) = Giog(m)) ~ @log(m))’ (8.22)

Estudiando la luminosidad de estrellas en la cercania del Sol, Salpeter obtuvo empirica-
mente una funcién en forma de ley de potencia para describir la IMF para todos los valores

de m:

£(m) ocm™?, (3.23)

siendo o = 2.35.

Trabajos posteriores han determinado otros valores para «, inclusive se han propuesto
funciones particionadas para distintos rangos de masas (Miller and Scalo [1979], Chabrier
[2003, 2005]; Kroupa [2001], Kroupa and Boily [2002]; de Marchi and Paresce [2001]; Pa-~
rravano et al. [2011]). Para estrellas con masas por encima de una masa solar, el valor de
Salpeter es considerado actualmente como el valor estandar. Sin embargo la zona de masas
bajas (< Mg) sigue siendo objeto de debate en la actualidad (e.g. Thies and Kroupa [2007,
2008]; Kroupa et al. [2013]). En la Figura 3.5 se muestran las formas funcionales de la IMF

propuestas por varios autores a partir de ajustes a datos estelares galacticos, la imagen fue
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Figura 3.5: Formas funcionales de la funcién inicial de masa propuestas por varios autores
a partir de ajustes de datos estelares galdcticos [Offner et al., 2014]

extraida del articulo Offner et al. [2014]. Como se puede apreciar, para masas superiores
a 0.2 My, las diversas leyes de potencia propuestas concuerdan notablemente bien, pero a
masas mas bajas, las disparidades entre los diversos estudios se vuelven notables.

Mediante la investigacion de ctimulos estelares, se puede llevar a cabo un censo de sus
estrellas miembro y estimar la distribucién de estrellas al nacer en relacién con su masa, ex-
plorando ademads su posible universalidad en una amplia variedad de entornos. Sin embargo
se requiere de un previo anélisis de membresia, que requiere, ademas de la fotometria, medi-
das de movimientos propios y paralajes. A su vez la contaminacién residual por estrellas de
campo puede ser significativa si las propiedades del ciimulo, como la edad y el movimiento
propio, son similares a las del entorno circundante.

La universalidad de la IMF sigue siendo un tema ampliamente debatido. Todavia no
estd claro si la IMF en todos los cimulos estelares galacticos es la misma, si las estrellas
del campo en la Via Lactea siguen la misma distribucién de masas que las estrellas de los

cumulos y si la IMF en otras galaxias es la misma que en la Via Léctea.

3.4. Parametros fundamentales

Los parametros fundamentales que definen un cimulo estelar, tanto inherentes a su
naturaleza como externos, incluyen su edad, distancia, composicion quimica, masa, extincion,
entre otros. La obtencién de cada uno de estos parametros implica la integracién de diversas

teorias y métodos que han evolucionado con el tiempo.
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A través de la fotometria, la edad de los OC se determina mediante la comparacion
de la distribucién de sus estrellas en diagramas color-magnitud o color-color con modelos
tedricos de evolucién estelar. Como se vio en la Seccion 2.5, hay secuencias caracteristicas
en estos diagramas, como ser el punto de giro de la secuencia principal, que revelan la edad
del cimulo. Ajustar las secuencias principales y en especial el punto de giro de isécronas
tedricas al CMD observado permite estimar la edad del ciimulo.

Por otro lado, la determinacion de la distancia puede lograrse a través de la medicién del
paralaje trigonométrico de las estrellas miembro del cimulo. Aunque las tltimas misiones
espaciales dedicadas a la astrometria han proporcionado paralajes cada vez més precisos, las
incertidumbres siguen siendo significativas, especialmente para estrellas distantes o aquellas
ubicadas en areas con alta contaminacion interestelar.

Otra manera de estimar la distancia a un OC es mediante el ajuste de la secuencia
principal en su diagrama color-magnitud aparente utilizando isécronas tedricas que coincidan
en edad y metalicidad con el cimulo en estudio. Este método consiste en superponer el
CMD observado del cimulo con las isdcronas tedricas y ajustar la distancia hasta que ambas
coincidan en el eje y (magnitud). El desplazamiento vertical entre las dos curvas corresponde
al médulo de distancia, que es la diferencia entre la magnitud aparente observada y la
magnitud absoluta de las isécronas. De este modo, tal como se explicé en la Seccién 2.3,
se puede calcular la distancia d en parsecs a partir del médulo de distancia utilizando la
ecuacién mencionada en la Ec. 2.12.

Es fundamental tener en cuenta que para obtener una magnitud aparente precisa, es
necesario corregir las magnitudes observadas segin la extincion interestelar estimada para
ese cumulo. Esta correccién asegura que la comparacién con las isécronas sea precisa, eli-
minando los efectos de la absorcién y dispersién de la luz por el polvo y gas interestelar.
Existen otros métodos que permiten medir la distancia a los OC, relacionados con la medi-
cién de la magnitud absoluta de sus estrellas. Uno de estos métodos es el uso de técnicas
espectroscopicas, que se basan en la mediciéon de la luminosidad intrinseca de una estrella a
partir de su espectro. Al determinar la clase espectral y otros parametros estelares, se puede
estimar la magnitud absoluta y, por lo tanto, calcular la distancia. También se puede derivar
a través del uso de estrellas variables, como las Cefeidas de tipo I. Estas estrellas tienen una
relacién bien establecida entre su periodo de pulsacion y su luminosidad absoluta. Al medir
el periodo de pulsacién de una cefeida en un ctimulo, se puede determinar su luminosidad
intrinseca. Comparando esta luminosidad absoluta con la magnitud aparente observada, se
calcula el médulo de distancia, permitiendo asi determinar la distancia al cimulo. Estos

métodos, basados en la medicién de la magnitud absoluta, sirven a su vez para calibrar y
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ajustar los modelos de evolucion estelar y corroborar otros métodos, como el de ajuste de
isécronas.

Nuevamente, para la obtencién de la extincién, es posible aplicar un método de ajuste
de isécronas. La cantidad de desplazamiento necesario en el eje de color para alinear las
isécronas con los datos observados proporciona una medida del exceso de color. Utilizando
la Ec. 2.10, y conociendo la relacién de absorcién total sobre absorcién selectiva, se obtiene
una estimacién de la extincion.

Para estimar la metalicidad de un OC, la manera maés directa y precisa es a través de
la medicién espectroscépica de sus estrellas miembro. Sin embargo, medir la espectroscopia
de las estrellas involucra procesos costosos que requieren gran cantidad de tiempo. Por esta
razon no se dispone de mediciones para todas las estrellas observadas sino que se prioriza la
medicién de objetos especificos. Es por esto, que este método es combinado con analisis de
CMD observados con modelos tedricos de evolucion estelar a través del ajuste de isécronas
de distintas metalicidades.

Como puede verse, el método en comun en la estimacion de los parametros fundamentales
de los OC, es el ajuste de isécronas a los CMD observados o la comparacién directa con dia-
gramas HR de cimulos sintéticos. Historicamente, este método ha sido aplicado por distintos
autores ajustando isécronas “a 0jo” [Phelps et al., 1994], lo que resulta en una estimacién
subjetiva de los pardametros y sin un analisis estadistico de sus incertezas. En los tltimos
anos, el avance en la cantidad y precisién de los datos astrométricos ha sido significativo.
Esto ha venido acompanado de la llegada de nuevas técnicas analiticas y computacionales
que permiten el manejo y andlisis de grandes volumenes de datos. Estas técnicas incluyen
métodos automatizados de ajuste de isécronas [Kharchenko et al., 2012], anélisis bayesia-
nos y redes neuronales artificiales [Cantat-Gaudin et al., 2020], que mejoran la precisién y
la objetividad en la estimacién de los pardmetros fundamentales de los OC. Sin embargo,
la mayoria de los cédigos disponibles en la literatura son de cédigo cerrado y carecen de
estimaciones de errores y validaciones rigurosas de los datos.

En este trabajo de tésis, se hace uso de la herramienta ASteCA (Automated Stellar Clus-
ter Analysis), desarrollada dentro de nuestro grupo de trabajo (Perren et al. [2015]), es un
conjunto de metodologias disenadas para determinar de manera automatizada los parame-
tros fundamentales de los cimulos estelares. Este software incorpora métodos estadisticos
robustos para la validacién de datos y la estimacion de errores, llenando asi un vacio im-
portante en la disponibilidad de herramientas abiertas y estandarizadas en la comunidad

astrondmica.



Capitulo 4

Datos utilizados

En este capitulo se presentan los datos utilizados a lo largo de este trabajo. En
primer lugar, se explora la evolucién de la obtencién de datos astrofisicos a lo
largo de la historia reciente, haciendo foco en las misiones espaciales mas signi-
ficativas. Se detallan a continuacién aquellos catilogos y articulos recientes que
contienen datos de cimulos estelares abiertos, que sirvieron como puntos de com-
paracion para los resultados presentados en los capitulos siguientes. Finalmente,
se presentan en detalle los datos fotométricos y astrométricos que sirvieron como

base para esta Tesis.

4.1. Historia reciente

La historia de las misiones espaciales dedicadas a la astrometria abarca varias décadas
v ha estado marcada por importantes avances tecnolégicos y cientificos. El primer satélite
cientifico espacial dedicado a la astrometria de precisién, es decir, a la medicién precisa de
la posicién de las estrellas, fue el satélite Hipparcos de la Agencia Espacial Europea (ESA)
lanzado en 1989 y operado hasta 1993. Una de sus contribuciones més significativas fue la
capacidad de medir el brillo intrinseco de las estrellas, lo que, combinado con el brillo apa-
rente, permitié calculos més precisos de distancia y velocidad tangencial. Estas mediciones
se complementaron con datos de velocidad radial obtenidos mediante espectroscopia, lo que
llevé a una precisién sin precedentes en la determinacién del movimiento estelar.

La misién Hipparcos dio lugar a dos importantes catdlogos: el Catélogo Hipparcos [Perry-
man et al., 1997], que contiene informacién astrométrica precisa a nivel de milisegundos de
arco para mas de 118.000 estrellas y sistemas estelares en todo el cielo, y el Catdlogo Tycho

[Hoeg et al., 1997], que inclufa datos de mds de un millén de estrellas con una precisién

39
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ligeramente inferior. Posteriormente, el Catdlogo Tycho-2 mejorado expandié esta base de
datos a 2.5 millones de estrellas en el anio 2000, proporcionando detalles sobre las posicio-
nes, movimientos propios y colores de estas estrellas. Aunque el Catdlogo Tycho-2 es menos
preciso que el Catdlogo Hipparcos y no incluye paralajes, su valiosa informacién sobre las
estrellas ha sido fundamental para estudios posteriores en astrometria y astrofisica. Los
avances logrados mediante la astrometria de Hipparcos han enriquecido el estudio de grupos
estelares jovenes cercanos y dreas asociadas de formacion estelar [de Zeeuw et al.; 1999]. Esto
ha contribuido a una comprensién més precisa de la evolucién estelar [Pietrinferni et al.,
2004, Fischer and Valenti, 2005] y de las propiedades de los ctimulos estelares en general
[Perryman et al., 1998, Kharchenko et al., 2005].

Sin embargo, varios estudios posteriores confirmaron la presencia de errores sistematicos
en los datos astrométricos que el catdlogo Hipparcos contiene [van Leeuwen, 2007]. A su
vez, los avances tecnoldgicos recientes han sentado las bases para futuras misiones espaciales
astrométricas mas ambiciosas.

En 2013, la Agencia Espacial Europea lanzé la misién espacial Gaia, la cual ha demos-
trado un avance significativo en comparacién con su predecesor, el satélite Hipparcos [Gaia
Collaboration et al., 2016]. Mientras que Hipparcos logré mediciones con una precisién de
milisegundos de arco, Gaia ha elevado este estandar al poder medir las posiciones estelares
con una precisiéon de hasta 20 microsegundos de arco, generando asi un catédlogo estelar tri-
dimensional mucho més preciso. Ademas de su impresionante precisién, Gaia ha expandido
notablemente el alcance de sus estudios. Mientras Hipparcos se enfocé en estrellas cercanas
a la Tierra, Gaia ha mapeado los movimientos propios y paralajes de mas de mil millones de
fuentes estelares. Estos datos han permitido la reconstruccién tridimensional de gran parte
de nuestra Galaxia, brindando una comprensién mas profunda de su origen y evolucién.

Gaia utiliza el principio de medicién astrométrico espacial de escaneo continuo, basado en
un satélite que gira lentamente y mide los tiempos de cruce de los objetos que transitan por el
plano focal. Provee mediciones de cinco pardmetros astrométricos: posiciones (en ascension
recta y declinacién), movimientos propios y paralajes. A su vez, Gaia estd equipado con un
fotometro que utiliza tanto bandas anchas como bandas estrechas para medir las magnitudes
aparentes de las estrellas en diferentes longitudes de onda. En particular, este incluye las
magnitudes G, Ggp, Grp, un conjunto de medidas fotométricas especificas que abarcan un
rango extenso de longitudes de onda, disenadas para las observaciones de este satélite.

Gaia escanea el cielo de manera continua, acumulando observaciones repetidas de cada
estrella. Este método aumenta la precision y permite detectar variaciones temporales en las

posiciones y brillos de las estrellas. Como se detall6 anteriormente, Gaia posee una precision
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extremadamente alta en sus mediciones, pero la distribucién de errores varia dependiendo
de varios factores. En la medicion del paralaje, la precisién depende de la magnitud de la
estrella. Para estrellas brillantes con magnitud G < 13, la precisién puede ser tan buena como
de 10 microsegundos de arco. Para estrellas méas débiles, la precisién disminuye alcanzando
alrededor de 600 microsegundos de arco para estrellas con magnitud G =~ 20. Lo mismo
sucede con la precisiéon de los movimientos propios, la cual es alta para estrellas brillantes
y disminuye con el aumento de la magnitud. En la fotometria, Gaia proporciona fotometria
precisa para estrellas de hasta magnitud G = 20, con errores fotométricos que aumentan
para estrellas més débiles Gaia Collaboration et al. [2016].

A lo largo de méas de una década en drbita, los datos de Gaia se han publicado progresi-
vamente en conjuntos cada vez maés refinados, conocidos como Gaia EDR (Gaia Early Data
Release) y Gaia DR (Gaia Data Release). El tltimo de estos, es el catdlogo Gaia DR3, el
cual fue lanzado en 2022 y es el utilizado en este trabajo de Tesis. Atin se espera el catdlogo
DRA4 que se estima para finales de 2025. Se espera que el préximo lanzamiento, proporcione
velocidades radiales para alrededor de 150 millones de estrellas, cinco veces mas que lo dis-
ponible en Gaia DR3, junto con una mayor precisién en la astrometria correspondiente a 66

meses de observaciones.

4.2. Catalogos publicados

A partir de la avalancha de datos astrométricos provenientes de las misiones Gaia, varios
investigadores se han dedicado a la creacién de catalogos de ctiimulos estelares abiertos. Estos
catalogos comprenden la identificacion de estrellas miembro como también la determinacion
de parametros fundamentales como la distancia, la edad y la masa, entre otros. Ademas,
algunos autores han realizado estimaciones de los parametros orbitales de estos cimulos, lo
que permite enriquecer la comprensién de su dindmica y evolucion.

En el contexto de esta tesis, es crucial considerar la importancia de estos catdlogos re-
cientes, los cuales reflejan el estado actual del conocimiento de los OC. Estos catdlogos
destacados, presentados en los ultimos anos, seran utilizados como referencia para la com-
paracién de los resultados obtenidos en este trabajo.

Tras el segundo lanzamiento de datos de la misién Gaia (Gaia DR2), los autores de
Cantat-Gaudin et al. [2020] (en adelante, CG2020) aprovecharon los datos astrométricos de
estrellas con magnitudes de hasta G=18 para catalogar las estrellas miembro de alrededor de
2000 cumulos estelares abiertos. Ademads, estimaron la distancia, la edad y el enrojecimiento

para cada uno de estos cimulos. Para determinar la membresia estelar, emplearon la herra-
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mienta de clasificacién no supervisada UPMASK (descrita en Krone-Martins and Moitinho
[2014]), y para obtener los pardmetros fundamentales, utilizaron una red neuronal artificial
cuyo conjunto de entrenamiento se construyo a partir de una muestra de cimulos reales
cuyos parametros habian sido previamente determinados por Bossini et al. [2019] mediante
ajuste de isécronas.

Al combinar los datos de Gaia con otros estudios y catdlogos, junto con los resultados
de membresia de CG2020, en Tarricq et al. [2021] (en adelante, Ta2021) se recopilaron las
mediciones de velocidad radial disponibles de estas estrellas, lo que condujo a la generacién
del catalogo mas extenso de velocidades radiales para ctimulos abiertos. Utilizando esta
informacién, se llevé a cabo un andlisis de la cinematica en la Galaxia para una submuestra
de estos cimulos, calculando e investigando sus parametros orbitales.

En el estudio de Dias et al. [2021] (en adelante DI2021), se recopilaron los resultados de la
asignacion de membresia de diversos trabajos publicados por CG2020, Castro-Ginard et al.
[2019, 2020], Liu and Pang [2019], Sim et al. [2019], Monteiro et al. [2020], y Ferreira et al.
[2020], con el fin de generar un catdlogo de 1743 cumulos estelares. Para estos cimulos,
se aplicé un método de ajuste de isécronas tedricas (descrito en Monteiro et al. [2020]),
utilizando isécronas PARSEC, con el objetivo de llevar a cabo una determinaciéon homogénea
de los parametros de distancia, edad y Ay .

También, utilizando el catdlogo de membresia proporcionado por CG2020, en Hu et al.
[2021] se llevé a cabo un andlisis detallado de la estructura de 1256 cimulos estelares abiertos
distribuidos por toda la Galaxia, catalogando la elipticidad y la orientacién de cada uno de
los ciimulos de la muestra.

En Tarricq et al. [2022] (en adelante, Ta2022) se desarrollé un método capaz de identificar
miembros en las regiones periféricas de los OC hasta una distancia de 50pc desde su centro.
Este enfoque se basa en el algoritmo de agrupamiento no supervisado HDBSCAN, lo que
permitié reportar membresias para 389 OC utilizando datos del catdlogo Gaia EDR3. A
partir de estos resultados, generaron un catdlogo de parametros estructurales que incluye la
estimacién del radio de marea, el radio del nicleo y un anélisis detallado de la segregacion
de masas.

Usando los datos del tltimo lanzamiento de Gaia (Gaia DR3), los autores de Hunt and
Reffert [2023] (de ahora en més, HR2023) llevan a cabo una bisqueda ciega en todo el cielo
de cumulos estelares de la Via Léctea empleando el algoritmo de Agrupamiento Espacial
Jerdrquico Basado en Densidad con Aplicaciones y Ruido (HDBSCAN) [Campello et al.,
2013] para identificar posibles candidatos a formar cimulos estelares. En total el catdlogo

publicado posee aproximadamente 7000 OC. Para inferir los parametros fundamentales edad,
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extincién, distancia y metalicidad, utilizan una red neuronal convolucional entrenada con
cimulos sintéticos. Luego en Hunt and Reffert [2024] (HR2024), las mismas autoras amplian
los resultados de HR2023, estimando ademés las masas actuales de los OC.

Luego en Cavallo et al. [2024], basados en el trabajo de HR2023, generaron un nuevo
catdlogo de parametros fundamentales, ampliando su anélisis a través del empleo de un méto-
do distinto para estimar los mismos parametros para la misma muestra de ciimulos abiertos.
Aquellas estrellas miembro obtenidas por HR2023 con magnitud G > 18mag fueron descar-
tadas. Para obtener los pardmetros, utilizaron un conjunto de Redes Neuronales Artificiales
(ANNs) entrenadas con un conjunto de cimulos abiertos sintéticos generados mediante un
c6digo numérico de Monte Carlo desarrollado especificamente para ese proposito.

Los resultados alcanzados por estos trabajos, junto con sus catalogos correspondientes,
fueron utilizados a lo largo de esta tesis para contrastar con los resultados obtenidos. Se
realizaron comparaciones detalladas en términos estructurales y de parametros fundamenta-
les como distancia, edad, y composicién estelar, asi como de la identificacién y clasificacion
de miembros. Estas comparaciones permiten validar la metodologia empleada y resaltar
las diferencias y similitudes entre los diversos enfoques y resultados. Los detalles y andlisis

exhaustivos de estas comparaciones se encuentran en el Capitulo 6.

4.3. Datos utilizados

La seleccién de los cimulos a estudiar se realizé utilizando la base de datos recientemente
publicada en CG2020. En particular, se eligieron aquellos ciimulos que pertenecen al tercer y
cuarto cuadrante de la Via Lactea, es decir, dentro del rango de coordenadas galacticas (180°
<1< 360°). Esta seleccién se fundamenta en la intencién de continuar con el estudio de estos
dos cuadrantes que se lleva a cabo desde hace décadas en el Grupo de Astrofisica de Ctimulos
Abiertos de La Plata (IALP-UNLP), e.g.: Carraro et al. [2005], Moitinho et al. [2006],
Vazquez et al. [2008], Perren et al. [2012], Giorgi et al. [2015]. As{, la muestra estd compuesta
por un total de 1037 OC, de los cuales 532 se encuentran en el tercer cuadrante y 505 en
el cuarto. En coordenadas cartesianas galactocéntricas, los OC analizados se distribuyen en
los cuadrantes IIT y IV como se muestra en la Figura 4.1. En esta figura el punto amarillo
corresponde al Sol, y el punto negro al centro de la Galaxia.

Con el objetivo de reestimar las estrellas miembro de los ciimulos estelares y posterior-
mente sus parametros fundamentales, se hizo uso de las bases de datos proporcionadas por
la tercera liberacién de datos de la misién Gaia de la Agencia Espacial Europea (Gaia DR3,

[Gaia Collaboration et al., 2023]). Esta representa, como se menciond en la seccién ante-



44 CAPITULO 4. DATOS UTILIZADOS

Yee [pcl

-20 -15 -10 -5 0 5
Xac [pc]

Figura 4.1: Distribucién en los cuadrantes III y IV de la Via Lactea de los OC analizados
en este trabajo.

rior, el estudio astrométrico y fotométrico mas profundo jamas realizado en todo el cielo.
Los datos astrométricos (coordenadas, movimientos propios y paralajes) permiten estimar
las estrellas miembro de los cimulos estelares. Combinando esta informacién con los datos
fotométricos es posible obtener la estimacién de la edad, la distancia, la metalicidad y la
extincién de los mismos.

Para cada cimulo “i”, se descargaron los datos astrométricos y fotométricos correspon-
dientes a las estrellas que se encuentran dentro de un area centrada en las coordenadas
galdcticas (I;, b;) y de dimensién 10r; x 10r;. Aqui, (I;, b;) representa las coordenadas del
centro del cimulo tal como se cataloga en CG2020, y r; corresponde al radio que engloba al
50 % de los miembros identificados y registrados por estos autores.

La descarga de los datos se realizé mediante un script en Python que utiliza el paquete as-
troquery'. Este permite obtener datos del servicio Vizier? para cualquier catélogo disponible.
Para cada estrella se descargaron sus coordenadas galacticas, su paralaje, sus movimientos
propios en ascensién recta y declinacién, las magnitudes G, BP y RP y su velocidad radial en
caso de estar disponible. Cada uno de estos datos poseen a su vez sus incertezas correspon-
dientes. Antes de la descarga de los datos, se aplicé un corte en magnitud, estableciendo una
magnitud maxima de G = 19mag. Esto se debe a que, aunque Gaia DR3 incluye estrellas
hasta magnitud 21mag, las incertidumbres aumentan significativamente para las estrellas

mds débiles, afectando la calidad de los datos. El total de datos descargados corresponde

Lhttps://astroquery.readthedocs.io/en/latest/
2https://vizier.cds.unistra.fr/
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-75°

Figura 4.2: Mapa galactico de los OC catalogados hasta el momento. En violeta se muestran
los analizados en este trabajo. Los circulos que engloban a los mismos son proporcionales
al numero de estrellas del area descargada para el estudio de ese cumulo. La figura muestra
una proyeccion Aitoff de las coordenadas galacticas longitud y latitud

a 42,5 millones de estrellas distribuidas en 1037 archivos, que representan un tamano en

memoria de aproximadamente 7Gb.

En la Figura 4.2 se representan sobre un mapa galactico los OC analizados en color violeta
y en gris todos los OC catalogados hasta el momento. Cada OC de la muestra analizada
aqui posee en la figura un tamano proporcional al nimero de estrellas pertenecientes al area

de datos descargada para ese cimulo.

Con el objetivo de reducir el volumen de la base de datos, evitar valores atipicos y mejorar
el rendimiento del analisis estructural, se llevé a cabo, para aquellos dataframes que posean
mas de 1000 estrellas, un preprocesamiento mediante el filtrado de los datos astrométricos
Este proceso implicé descartar las estrellas del marco de referencia que tuvieran movimientos
propios (PMs) fuera del rango PMscq & 1 y paralajes fuera del rango Plzcg £ 0.25, donde
PMsceg vy Plreog representan los movimientos propios y paralajes estimados por CG2020,
respectivamente. Este filtrado elimina uniformemente del area en estudio las estrellas que
probablemente pertenecen al campo, sin alterar las relaciones de densidad radial en el anali-
sis. Como resultado, se logré reducir significativamente el tamano de los datos descargados a
poco més de 4 millones de estrellas, lo que equivale a 700 MB. En la Figura 4.3 se muestra

un histograma en escala logaritmica de la magnitud G antes y después del preprocesamiento.

Como ejemplo, en la Figura 4.4 se muestran, a la izquierda en coordenadas galacticas,

las estrellas ubicadas dentro de un cuadro centrado en las coordenadas del cimulo abierto
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Figura 4.3: Histograma de la magnitud G antes (en azul) y después (en verde) del prepro-
cesamiento.

Ruprecht 37, antes y después del preprocesamiento. Las mismas estrellas se representan a
la derecha, en la parte superior segin sus movimientos propios y en la parte inferior segiin

su paralaje.
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Figura 4.4: (Izq:) Coordenadas galdcticas (longitud y latitud) de las estrellas pertenecientes
a una ventana centrada en las coordenadas catalogadas por Cantat-Gaudin et al. [2020] para
el cimulo Ruprecht 37. En azul se muestran todas las estrellas descargadas, y en verde las
estrellas que sobreviven luego del preprocesamiento. (Der:) Idem para movimientos propios
en ascension recta y declinacién (arriba) y paralajes (abajo).



Capitulo 5

Métodos

En este capitulo se presentan los métodos y algoritmos empleados para el anélisis
de los cimulos abiertos ubicados en el tercer y cuarto cuadrante de la Via Lactea,
que componen la base de datos proporcionada en este trabajo. En la Seccién 5.1,
se detalla en profundidad el método pyUPMASK, el cual fue desarrollado durante el
curso de esta tesis y tiene como objetivo principal calcular las probabilidades de
membresia de las estrellas que componen cada camulo. Luego, en la Seccién 5.2,
se brindara una breve descripcién de la herramienta computacional ASteCA, la
cual fue desarrollada por Perren et al. [2015] y que se utiliza en este trabajo
para determinar los pardametros estructurales y fundamentales de cada uno de

los ctimulos abiertos.

5.1. Analisis de membresia

Ubicados principalmente en el disco de la Via Lactea, el anélisis de los cimulos abiertos se
ve significativamente desafiado debido a la presencia de estrellas de campo contaminantes que
se encuentran tanto en el primer plano como en el fondo del objeto de interés. Estas estrellas
se proyectan en el campo de vision observado y se entremezclan en gran medida con los
miembros del cimulo. El proceso de separacién de estas dos categorias de elementos, es decir,
de miembros y no miembros (o estrellas de campo), se conoce como “descontaminacién”.

Una descontaminacion adecuada de la regién del ctimulo es un paso clave previo al anélisis
de la secuencia principal en busca de pardmetros fundamentales (por ejemplo, metalicidad,
edad, distancia y extincién) que caracterizan al OC. Este andlisis, que a menudo se reali-
za en el espacio fotométrico, requiere una secuencia que sea lo mas completa posible, pero

también lo més libre posible de estrellas de campo contaminantes (no miembros). El obje-

47
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tivo de un método de descontaminaciéon es obtener un subconjunto de estrellas que cumpla
simultaneamente con estas dos condiciones.

A su vez, asignar probabilidad de membresia a las dos clases de elementos dentro de un
campo de ctimulos estelares (miembros y estrellas de campo) es un problema notablemente
complicado por dos razones principales. En primer lugar, las clases suelen estar muy des-
equilibradas. Esto significa que una de las clases (las estrellas de campo) puede representar
mucho mds del 50% del conjunto de datos total. En algunos casos extremos, el marco de
un ctimulo estelar observado puede estar compuesto por més del 90 % de estrellas de campo
y menos del 10 % de verdaderos miembros. Peor atin, esta informacién no se puede asumir
que se conoce de antemano. En segundo lugar, las dos clases estan profundamente entrela-
zadas. Esto es especialmente cierto en el espacio de coordenadas bidimensionales, donde los
miembros y las estrellas de campo se mezclan en toda la regién del ciimulo. Los métodos de
agrupacién convencionales normalmente asumen que hay algin tipo de frontera que separa
en gran medida las clases con un minimo de superposicién. Esto no es el caso en el andlisis
de cimulos estelares.

A lo largo de los anos, se han propuesto varios algoritmos de descontaminacién en la
literatura dedicada al estudio de cimulos estelares. La mayoria de estos son variaciones del
método Vasilevskis-Sanders [Vasilevskis et al., 1958, Sanders, 1971] aplicado a los movi-
mientos propios, que generalmente se consideran una mejor herramienta para discriminar
miembros de ciimulos que la fotometria. También se han desarrollado enfoques no paramétri-
cos [Cabrera-Cano and Alfaro, 1990, Javakhishvili et al., 2006] e incluso se ha presentado una
herramienta interactiva para determinar las probabilidades de membresia [Balaguer-Niinez
et al., 2020].

El algoritmo de Asignacién de Membresia Fotométrica No Supervisada en Climulos Es-
telares (UPMASK, por sus siglas en inglés), originalmente presentado en Krone-Martins and
Moitinho [2014] (en adelante KMM14), destaca por ser no solo no paramétrico, sino también
no supervisado. Esto significa que no es necesario realizar una selecciéon previa de estrellas
de campo para servir como modelo de comparacién, como suele ser el caso en los méto-
dos mencionados anteriormente. Aunque UPMASK se desarrollé con la finalidad de asignar
membresias de cimulos a partir de datos fotométricos, KMM14 senal6 que el método es
general y se puede aplicar facilmente a otros tipos de datos y a cumulos de objetos.

Durante el trabajo de esta tesis se desarrollé un método de clasificacién o agrupamiento
(clustering) destinado al andlisis de OC, que constituye una versién mejorada del método
UPMASK. Esta nueva metodologfa se llamé pyUPMASK [Pera et al., 2021] (de ahora en mds

Pera2021) debido a que la librerfa se encuentra escrita enteramente en Python en lugar de
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R, como es el caso de UPMASK. En la Seccién 5.1.1, se proporciona un breve resumen
del método UPMASK y se presenta detalladamente las mejoras introducidas en el método
desarrollado en este trabajo. Ambos métodos son de cédigo abierto y sus coédigos pueden
encontrarse en sus respectivos repositorios ptiblicos ! 2. En la Seccién 5.1.2 se muestran los
resultados de la comparacién exhaustiva del rendimiento de pyUPMASK con el de UPMASK
al aplicar ambos métodos a un gran nimero de cimulos sintéticos.

En la Seccién 5.1.2 se muestran los resultados de la comparaciéon exhaustiva del rendi-
miento de pyUPMASK con el de UPMASK al aplicar ambos métodos a un gran numero de

cuamulos sintéticos.

5.1.1. UPMASK y pyUPMASK

La estructura general del algoritmo vinculado al método pyUPMASK sigue de cerca al
algoritmo del método UPMASK: un bucle externo que contiene un bucle interno que aplica
los métodos de identificacion y rechazo de cimulos. El bucle externo se encarga de tener en
cuenta las incertidumbres en los datos y de volver a ejecutar el bucle interno un niimero
fijo de veces, cantidad que se establece manualmente; Esto ltimo es necesario debido a la
estocasticidad inherente de algunos de los método de agrupamiento, empleados dentro del
bucle interno.

El paquete UPMASK se describe completamente en Krone-Martins & Moitinho (2014, en
adelante KMM14) y no se repetird en este trabajo. Una descripcién resumida de pyUPMASK
detallando las diferencias con UPMASK se describe a continuacién. Lo que, principalmente,
diferencia a estos dos métodos es: en primer lugar, pyUPMASK admite casi una docena de
métodos de agrupacion, mientras que UPMASK solo admite el método estocastico K-means
(KMS) [MacQueen, 1967]; y en segundo lugar, pyUPMASK contiene tres bloques adicionales
de andlisis que no estan presentes en UPMASK. En la Figura 5.1 se muestra la estructura
completa de la metodologia desarrollada en el algoritmo pyUPMASK. Los bloques indicados
en violeta son aquellos que se mejoraron o agregaron al método UPMASK.

Una vez seleccionado el método de agrupacién en pyUPMASK, se procede a procesar los
datos no espaciales (es decir, fotometria y movimientos propios) al inicio del bucle interno,
tal como se ilustra en la Figura 5.1. El método de agrupamiento separa los datos del cimulo
en N grupos. El valor de N es determinado por un pardmetro que establece el niimero de
elementos que deberian estar contenidos en cada grupo. Es decir, dividiendo el niimero total

de estrellas por este valor se obtiene N, el nimero final de grupos que se generan. Cada

LUPMASK: https://cran.r-project.org/web/packages/UPMASK/
2pyUPMASK: https://github.com/msolpera/pyUPMASK
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uno de estos cliisteres se analiza luego mediante un método de rechazo aleatorio de campo,
donde se mantiene o se rechaza en funcién de su similitud con una distribucién uniforme
aleatoria en los datos espaciales (es decir, coordenadas). La hipdtesis que se utiliza es que
las estrellas del campo estan dispersas al azar en las dos dimensiones espaciales del marco,
siguiendo de cerca una distribucién uniforme. Los miembros reales del cimulo de estrellas,
por otro lado, presentan una distribucion espacial mas densamente agrupada. Para evaluar
la proximidad de un cimulo a una distribucién uniforme aleatoria, pyUPMASK introduce la
funcién K de Ripley [Ripley, 1976, 1979].

Luego de esta clasificacién solo se conservan las estrellas que se encuentran en agrupa-
ciones lo suficientemente diferentes de una distribuciéon uniforme aleatoria de puntos. Sin
embargo, este conjunto de datos de estrellas todavia esta afectado por la contaminacién de
estrellas de campo que no se pudieron eliminar. Esto se debe a que estas estrellas de campo
se encuentran asociadas a una agrupacion compuesta principalmente por miembros reales
del cimulo estelar y, por lo tanto, no fueron rechazadas. Para abordar este problema, se de-
sarrollé un método de limpieza especifico aplicado al espacio de coordenadas bidimensional,
conocido como GUMM (Gaussian-Uniform Mixture Model), ya que se basa en el ajuste de
un modelo de mezcla bidimensional que consta de una distribucién gaussiana que representa
el cumulo estelar y una distribucién uniforme que modela el ruido debido a las estrellas de
campo contaminantes. Al finalizar este proceso, se asigna a cada estrella una probabilidad
de pertenecer a la distribuciéon gaussiana bidimensional. Luego, al definir un valor umbral,
excluimos aquellas estrellas cuya probabilidad sea inferior a dicho umbral (Pera2021).

Los resultados del procesamiento de un grupo de estrellas de un cimulo sintético con
el método GUMM se pueden observar en la Figura 5.2. El grafico en el panel a muestra
el espacio de coordenadas 2D después de rechazar aquellas agrupaciones consistentes con
una distribucién uniforme aleatoria. Se puede observar que, incluso después de que se hayan
rechazado las agrupaciones compuestos principalmente por estrellas de campo, la sobreden-
sidad central todavia esta visiblemente contaminada por las estrellas de campo circundantes.
El gréfico en el panel b muestra las probabilidades asignadas a cada estrella de pertenecer
a la distribucion gaussiana 2D a través del proceso GUMM. En el grafico en el panel c, se
muestra el diagrama de percentiles para las probabilidades, donde la linea roja muestra el
valor en el cual se aplica el umbral de corte. Finalmente, el grafico en el panel d muestra
la regién después de que se rechazan las estrellas con probabilidades por debajo del umbral
mencionado anteriormente.

Este proceso, aunque puede parecer casi trivial a primera vista, mejora significativamente

la pureza de la muestra final de posibles miembros verdaderos estimados con un costo muy
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Figura 5.1: Diagrama de flujo del c6digo pyUPMASK. El bloque de clustering mejorado y los
bloques de analisis anadidos en este trabajo estan indicados en violeta.
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Figura 5.2: Proceso GUMM en cuatro pasos. Panel a: Conjunto de estrellas que sobrevivieron
al rechazo de falsos cimulos. Panel b: Las probabilidades asignadas por el GUMM a todas
las estrellas en el marco. Panel ¢: El método para seleccionar el valor de corte de probabilidad
utilizando un gréafico de percentiles. Panel d: El conjunto final limpiado de la mayoria de las

estrellas de campo contaminante.
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bajo en términos de completitud. La hipdtesis en juego, por supuesto, es que el presunto
cumulo estelar estd méas concentrado en el espacio de coordenadas que las estrellas de campo
regulares, como se mencioné anteriormente.

Una vez finalizado el bucle interno y cuando ya todos las agrupaciones que siguen una
distribucién uniforme han sido rechazadas, a las estrellas sobrevivientes se las clasifica como
estrellas miembro y a las estrellas restantes se las clasifica como estrellas de campo. Lo
que resta, tal como se observa en la diagrama de la Figura 5.1, es asignar probabilidades
de membresia a las estrellas miembro. Para ello se estima para cada grupo, miembros y
no miembros, la densidad bidimensional de kernel (KDE, por kernel density estimation)
utilizando todos los datos disponibles, es decir, coordenadas mas las dimensiones de datos
utilizadas para la agrupacién (fotometria, movimientos propios, etc.). Luego se evalia toda la
data en los KDE de cada una de las clases, y se utilizan estas evaluaciones como estimaciones
de probabilidad en el cédlculo de probabilidad bayesiana para dos hipdtesis exclusivas y
exhaustivas (es decir, una estrella pertenece a cualquiera de estas dos clases).

El proceso se puede observar en la Figura 5.3 para las dimensiones de coordenadas
(aunque se aplica a todas las dimensiones de datos). El grafico en el panel a muestra las
dos clases, miembros y no miembros, generadas después de que finaliza el bucle interno.
En el grifico del panel b, mostramos las estimaciones de densidad kernel bidimensional
para las coordenadas de ambas clases, senalando nuevamente que esto se aplica a todas las
dimensiones de datos. El grafico en el panel ¢ muestra las probabilidades asignadas por el
método en el espacio de coordenadas. Finalmente, el grafico en el panel d es equivalente al

grafico en el panel ¢, pero para el espacio de movimientos propios.

5.1.2. Validaciéon de pyUPMASK y comparacion con UPMASK

Para realizar una comparaciéon exhaustiva del rendimiento de pyUPMASK con el de UP-
MASK, se aplic6 ambos métodos a un gran nimero de cimulos sintéticos y se cuantificaron
los resultados utilizando nueve métricas estadisticas diferentes. La descripcién de cada una
de estas métricas pueden consultarse en el articulo Pera2021. Dado que pyUPMASK posee una
docena de métodos de agrupacion disponibles, se decidié seleccionar seis de ellos para ejecutar
la comparacion. Los métodos seleccionados se conforman por cuatro de los métodos propor-
cionados por la librerfa de Python scikit-learn® [Fabian Pedregosa et al., 2018]): KMS, mini-
batch k-means (MBK, Sculley [2010]), modelos de mezcla gaussiana (GMM, Baxter [2010]) y
agrupamiento aglomerativo (AGG, Zepeda-Mendoza and Resendis-Antonio [2013]). Los dos

métodos faltantes se desarrollaron en este trabajo: el método de densidad de vecinos mas

Shttps://scikit-learn.org/
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Figura 5.3: Método de probabilidades KDE mostrado en el espacio de coordenadas. Panel
a: Miembros y no miembros, segtin lo estimado por el proceso de bucle interno. Panel b:
KDEs para ambas clases. Panel c: Probabilidades finales de Pc,; asignadas en el espacio de
coordenadas. Panel d: Lo mismo que el panel ¢, pero para movimientos propios.
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cercanos (KNN), que se basa en el enfoque de densidad de picos introducido en Rodriguez
and Laio [2014]; y el método Voronoi (VOR), que se basa en la construccién de diagramas
de Voronoi multidimensionales [Voronoi, 1908]. Estos tres dltimos métodos (AGG, KNN y
VOR) tienen una caracteristica en comun: ninguno de ellos emplea un proceso estocéastico o
aproximacién. En otras palabras, estos métodos son deterministas. Esto significa que, para
los mismos datos de entrada y parametros de entrada, diferentes ejecuciones conducen a un

solo resultado.

Se generaron 600 cimulos sintéticos para la evaluacion y comparacién de pyUPMASK y UP-
MASK. Este conjunto se divide en un subconjunto de 320 ciimulos y otro de 280 ctimulos. El
primer subconjunto es equivalente al utilizado en el articulo original de UPMASK (KMM14)
en el sentido de que estd compuesto por cimulos con fotometria sintética generada con el
mismo proceso que se utilizé6 en KMM14. Nos referimos a este subconjunto como PHOT en
lo sucesivo. El segundo subconjunto contiene 280 cimulos generados agregando movimientos
propios sintéticos a todas las estrellas en el campo; nos referimos a este subconjunto como
PM en lo sucesivo. La idea es ver cémo los dos algoritmos manejan el caso en el que solo esta
disponible la fotometria (es decir, el conjunto de datos PHOT) y el caso cada vez més comtn
(gracias a la misién Gaia) en el que se dispone de movimientos propios con una calidad muy
razonable (es decir, el conjunto de datos PM). El rendimiento de UPMASK y pyUPMASK se
prueba utilizando los 600 ctimulos sintéticos obtenidos combinando los conjuntos de datos

PHOT y PM.

Los cimulos se generaron con una amplia gama de contaminacién por estrellas de campo.
El nivel de contaminacién se mide mediante el indice de contaminacién (CI). Este pardmetro
es una medida de la cantidad de estrellas de campo presentes en la regién del cimulo. Se
obtiene como la relacién entre la densidad de estrellas de campo 74 sobre la densidad de

estrellas en la regién del camulo (674 + dc):

5fd

Cl=—"——.
dfa+ 0

(5.1)

De esta manera si CI adquiere un valor de 0.5, significa que se espera un nimero igual de
estrellas de campo y miembros del cimulo en la regién del cimulo. El CI maximo en este

conjunto de cimulos sintéticos es de 200.
En la Figura 5.4 mostramos ejemplos de un cimulo sintético PHOT (arriba) y PM
(abajo), que se generaron con una contaminacién moderada (CI = 50).

Con el fin de asegurar que los resultados sean comparables entre las ejecuciones de

pyUPMASK vy UPMASK, se llevaron a cabo todos los andlisis en el mismo clister de compu-
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Figura 5.4: Fila superior: Coordenadas y CMD (Diagrama Color-Magnitud) para un cimulo
sintético de PHOT con un indice de contaminacion moderado. Fila inferior: Coordenadas
y movimientos propios para un cumulo sintético de PM con un indice de concentracion
moderado.
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Figura 5.5: Diagrama de matriz de los seis métodos de agrupacién de pyUPMASK mas MST,
frente a las nueve métricas definidas para los 600 ctimulos sintéticos. Cada cuadro muestra la
diferencia porcentual del nimero de casos en los que pyUPMASK/MST funcioné mejor, menos
el nimero en el que UPMASK funcion6 mejor.

tadoras. Ademads se realizé una comparacién con el método empleado en Cantat-Gaudin
et al. [2018a], donde los autores, con el fin de aumentar la velocidad para procesar grandes
cantidades de cumulos, utilizaron una versién modificada de UPMASK para estimar las
probabilidades de membresia de més de 1200 ciimulos catalogados. Se probé esta version
modificada, referida como MST en este trabajo, utilizando el mismo conjunto de cumulos
sintéticos y métricas empleadas hasta ahora.

En la Figura 5.5, se presenta una matriz que resume los resultados de los seis métodos
de agrupacion proporcionados por pyUPMASK junto con MST, en comparacién con el método
UPMASK. Cada uno de los métodos se describen con sus siglas en los titulos de las columnas,
y las métricas estadisticas utilizadas para la evaluacién se describen con sus siglas en los
titulos de las filas. Cada cuadro de la matriz representa la diferencia porcentual entre los
ctimulos sintéticos que mostraron un mejor rendimiento con pyUPMASK/MST en comparacién
con UPMASK. Es decir, para cada una de las nueve métricas estadisticas representadas en el

eje vertical de la matriz, un valor de -100, indicaria que UPMASK funcioné mejor en todos
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los 600 cimulos sintéticos, a 100, indicaria que pyUPMASK (o MST) fue el mejor intérprete
para los 600 ciimulos. Un valor de 0 indica que ambos métodos funcionan mejor en un nimero
igual de casos. Como se puede ver, para los métodos de pyUPMASK, todos los cuadrados en
la matriz son positivos (siendo el més pequeno el métrico PPV5 para el método VOR),lo
que muestra que pyUPMASK funcioné significativamente mejor que UPMASK, medido por
cualquiera de las métricas empleadas.

Analizando entre si los métodos incorporados en pyUPMASK es posible observar que los tres
métodos que utilizan miltiples ejecuciones en el bucle externo (MBK, KMS, GMM) muestran
una clara ventaja sobre los demas métodos de una sola ejecucién. La tinica excepcion es la
métrica T'P Ry, para la cual los métodos VOR, KNN y AGG muestran una diferencia mayor
que los otros métodos de muiltiples ejecuciones. Esto se debe a que estos métodos logran
clasificar més miembros verdaderos correctamente, pero a costa de clasificar més estrellas
de campo como miembros, como se evidencia en los resultados de la métrica PPVy.

El método MST muestra un comportamiento algo errdtico en todas las métricas. Fun-
ciona peor que UPMASK para casi todos los cimulos en varias métricas (es decir, HMS,
MCC5, TPR5, MCC9 y TPR9) y mejor para algunas otras (por ejemplo, LSR y BSL). En
general, el rendimiento estadistico del método MST es peor que UPMASK y pyUPMASK con
cualquiera de los métodos de agrupacién probados. Sin embargo supera a todos los demés
métodos en las métricas LSR y BSL.

Otro aspecto importante, junto con el rendimiento medido por las métricas estadisticas,
es el rendimiento medido en tiempo de procesamiento. Esto se muestra en la Figura 5.6 como
un grafico de barras normalizado al tiempo total utilizado por UPMASK para procesar los
600 cimulos sintéticos. Los nimeros en la parte superior de las barras indican cudntas veces
mas rapido es cada método de agrupacién en pyUPMASK en comparacién con UPMASK.

También se muestra el rendimiento en términos de tiempo de procesamiento de la mo-
dificacion MST mencionada anteriormente. El método més réapido es, como era de esperar,
un método de ejecucion tnica, KNN, que es 170 veces més riapido que UPMASK. Incluso
el método mas lento, GMM, es mas rapido que UPMASK: este método logra procesar el
conjunto de cimulos sintéticos empleando casi un 38 % menos de tiempo que UPMASK,
es decir, 1.6 veces mas rapido. En promedio, podemos decir que pyUPMASK utilizando un
método de ejecucién unica es més de 100 veces més rapido que UPMASK y mas de 3 veces
mas rapido para los métodos de ejecucién miltiple. En cuanto al método MST, si bien logra
ser més réapido que UPMASK, no supera en tiempo a ninguno de los métodos empleados en
pyUPMASK.

La eleccién del método de agrupacion a utilizar en pyUPMASK depende de los requisitos
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Figura 5.6: Cantidad de tiempo empleado en procesar los 600 ciimulos sintéticos por cada
método de pyUPMASK (barras azules), el método MST (barra naranja) y UPMASK (barra
roja). Las barras estdn normalizadas de modo que UPMASK corresponda a un valor total
de 1.

especificos del andlisis. Si se busca el mejor rendimiento absoluto medido por una métrica
de clasificacién, entonces claramente GMM es el método a elegir (con la ventaja de ser méds
rapido que UPMASK). Si podemos intercambiar algo de rendimiento por un proceso més
rapido, entonces KMS o MBK pueden ser utilizados. Y si estamos dispuestos a intercam-
biar ain ma&s rendimiento de clasificacién, mientras seguimos siendo mucho mejores que
UPMASK, entonces VOR, KNN o AGG son de lejos los enfoques mas rapidos.

En este trabajo de tesis, se llevd a cabo un andlisis de membresia para el conjunto de
1037 cimulos estelares abiertos pertenecientes al tercer y cuarto cuadrante de la Via Lactea.
Para llevar a cabo esta tarea, se procesé pyUPMASK para cada uno de los cimulos utilizando
el método de agrupamiento GMM. Dado que este método es un método estocdstico, se
realizaron 25 corridas del bucle externo para la obtencién de las probabilidades de membresia

finales.

5.2. ASteCA

Dado que en este trabajo estudiamos una muestra masiva de OC, es deseable y hasta
inevitable automatizar los procesos requeridos para su analisis. A tal fin, se hizo uso de la he-
rramienta ASteCA (Automated Stellar Cluster Analysis)* presentada en Perren et al. [2015].
Esta herramienta fue disenada para facilitar el andalisis masivo de OC, estandarizando un

conjunto de métodos comtinmente empleados en el estudio de estos objetos. Desde su publi-

“https://ASteCA.github.io/
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cacién esta herramienta ha sido aplicada en numerosos trabajos donde se estudiaron cientos
de ciimulos tanto en nuestra Galaxia como en galaxias vecinas (e.g.: Nubes de Magallanes,
Perren et al. [2017]).

En este capitulo se detallardn brevemente las funcionalidades de ASteCA aplicadas sobre
el conjunto total de OC analizados en esta Tesis. En primer lugar, a través de los datos
espaciales correspondientes a las estrellas presentes en el campo observado de cada OC,
ASteCA determina los dos pardmetros estructurales principales: centro y radio de marea. En
segundo lugar, para la estimacién de los parametros fundamentales de cada OC se emplea la
informacién fotométrica observada, en este caso una magnitud y un color, de los miembros

estimados con anterioridad.

5.2.1. Determinacion de parametros estructurales

Estimacion del centro y radio

Si bien es una préactica comin que el investigador fije las coordenadas espaciales de los
centros de los OC, es preferible dejar este parametro libre para ser estimado de manera
objetiva (i.e., sin intervencién manual). ASteCA es capaz de seleccionar el centro del ctimulo
utilizando un estimador de densidad bidimensional con niicleo Gaussiano (KDE), ajustado
sobre la regién del cimulo. Un ejemplo de este proceso se muestra en la Figura 5.7 para el

OC Berkeley 21.

Dado que en una determinada regién del espacio puede haber més de un ctimulo y, por lo
tanto, mas de una sobredensidad, existe la posibilidad de que ASteCA seleccione un maximo
erréneo y estime como centro las coordenadas espaciales de otro objeto. Por lo tanto, en este
trabajo se utilizaron las coordenadas de los centros catalogadas por CG2020 como puntos
iniciales de referencia. ASteCA no selecciona estas coordenadas como el centro final, sino
que estima las coordenadas correspondientes al maximo de densidad utilizando este punto
como valor inicial aproximado. Un valor de centro preciso es importante no solamente para
la correcta identificacién de un OC, sino también porque es un pardmetro determinante en
la estimacion del radio de marea, como se explica a continuacion.

Para cada OC se define inicialmente un “radio de cluster” (r), el cual representa la dis-
tancia limite desde el centro estimado, hasta la region donde la densidad estelar se aproxima
a la de las estrellas de campo circundantes. Este radio se estima aplicando un proceso que
compara la proporcién aproximada de miembros verdaderos versus el nimero de estrellas
total, en anillos concéntricos que crecen gradualmente en radio. El nimero aproximado de

miembros se obtiene como el ntmero total de estrellas dentro del radio menos el nimero
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Figura 5.7: (Izq.:) Coordenadas galdcticas de las estrellas en la zona del OC Berkelet 21.
(Der.:) Seleccién del centro del OC por ASteCA a través de un estimador de densidad bidi-
mensional con nicleo Gaussiano.

esperado de estrellas de campo (aproximado como la densidad de campo multiplicada por
el drea del anillo). El valor del radio serd aquel para el cual la densidad radial equivale a la
densidad de campo, para estrellas de campo, o a cero, para estrellas miembros del cimulo.
Este valor de radio inicial es utilizado como prior Bayesiano en el proceso de ajuste de perfil

de King, como se detalla a continuacién.

Parametros del perfil de King

A través de un método de inferencia Bayesiana, ASteCA estima los pardmetros de un
perfil de King [King, 1962] para cada uno de los OC analizados. Los principales pardmetros
de este perfil son el radio del niicleo (7., que mide el grado de concentracién en el niicleo del
ctimulo) y el radio de marea (r;, que mide la distancia desde el centro del cimulo en la cual la
gravedad externa de la galaxia anfitriona tiene mas influencia sobre las estrellas del cimulo
que el propio ctimulo). Para esto se utiliza el método de estimacién de méaxima verosimilitud
empleado en Pieres [2016] y extendido en este trabajo para procesar cimulos rotados y
elipticos. En el articulo mencionado, la probabilidad de que una estrella ¢ pertenezca al
modelo completo (perfil de King) con radio r. y r; centrado en las coordenadas (z.,y.) se

escribe como:

li = pa(ri) + psi, (5.2)

donde py; es el valor de densidad de campo y pq(r;) es el perfil de densidad superficial a

una distancia r; desde el centro del cimulo:
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Para estimar los pardmetros r., r¢, ecc y 8 se utiliza inferencia Bayesiana sobre el modelo

representado por la suma de los logaritmos de I; sobre todas las estrellas:

N
log(L)(re, e, ece,0) = Zlog(li). (5.5)
i=1
La herramienta ASteCA emplea el paquete de inferencia Bayesiana emcee [Foreman-

Mackey et al., 2013] para explorar el espacio de pardmetros [re,7¢,ecc y 0] y estimar la
distribucién de cada uno de ellos. Este paquete, escrito en Python, esta disenado para rea-
lizar muestreos con cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC) que muestrean el espacio de
parametros para determinar la distribucién de los parametros de King. En términos simples,
el MCMC es una técnica de muestreo aleatorio donde cada paso (o cada nueva combina-
cién de pardmetros) depende tnicamente del paso anterior. Este método “camina” por el
espacio de parametros para encontrar la combinacién que tiene la mayor probabilidad de
ser la 6ptima, es decir, la combinaciéon que maximiza la verosimilitud. En lugar de explorar
cada combinacion individual, este algoritmo muestrea la distribucion de los pardametros si-
multdneamente, lo que permite una mejor exploracién del espacio y mejora la convergencia

en comparaciéon con métodos MCMC tradicionales.

5.2.2. Determinacion de parametros fundamentales

Después de realizar el andlisis estructural, el siguiente paso es determinar las probabili-
dades de membresia de las estrellas dentro de la regién del cimulo. Aunque la versién actual
de ASteCA cuenta con un algoritmo de membresia, pruebas internas similares a las que se
describieron en la Seccién 5.1.2, revelaron que pyUPMASK ofrece mejores resultados. En este
trabajo se empled por lo tanto la herramienta pyUPMASK para identificar a los miembros maés
probables de cada cimulo, en lugar de utilizar el método incorporado por defecto en ASteCA.

Una vez seleccionadas las estrellas miembro, ASteCA se encarga de estimar los parametros
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Figura 5.8: Isécronas PARSEC para cinco valores de edad. A la izquierda para z = 0.0005
y a la derecha para z = 0.03

fundamentales: edad, distancia, extincién, metalicidad y fracciéon de sistemas binarios.

La determinacién de estos parametros para cada cimulo abierto se realiza mediante
la comparacién de su diagrama color-magnitud (CMD), generado a partir de sus datos
fotométricos observados, con los CMD asociados a ctimulos sintéticos. Llamamos cimulo
sintético a la representacién en un CMD de fotometria sintética, o sea datos fotométricos
generados de manera tedrica. Para generar estos cimulos sintéticos se parte de un conjunto
de modelos M = {My, Ms,...Mn}, donde cada modelo M; representa a una isécrona tedrica
asociada de cierta metalicidad y edad. Las isécronas tedricas utilizadas en esta Tesis para
generar los cimulos sintéticos son las isécronas PARSEC [Bressan et al., 2012], las cuales
se generaron dentro de un rango (logaritmico) de metalicidad de [-1.0, 1.0] y un rango
(logarftmico) de edad de [6.00, 10.13]. Estos modelos son por lejos los més utilizados al dia
de hoy en la literatura y los rangos elegidos cubren sobradamente los valores esperados para
estos parametros para OC. Un ejemplo de las isécronas empleadas para cinco valores de edad,
representadas con distintos colores, y para dos metalicidades diferentes (panel izquierdo y
derecho), se muestra en la Figura 5.8.

Las isécronas representan la posicion evolutiva de estrellas de diferentes masas pero
edades y composiciones quimicas (i.e.: metalicidades) idénticas, desplazadas por distancia y
extincion para emular el efecto de pardmetros extrinsecos sobre el CMD sintético. El objetivo

es maximizar la probabilidad de que el cumulo observado se ajuste a uno de estos modelos
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Figura 5.9: Generacién de un cimulo sintético por ASteCA. Ver el texto para la descripcion
de cada panel.

M;. Si el conjunto de estrellas que representan al cimulo observado se llama A, entonces
el objetivo es maximizar P(A|M;). Existen solo un puniado de herramientas disenadas para
realizar este proceso de anilisis, ademds de ASteCA. Sélo una de ellas, llamada BASE-9
[von Hippel et al., 2006], es de cédigo abierto y accesible a la comunidad al igual que
ASteCA. BASE-9, al igual que ASteCA, aplica un proceso de inferencia Bayesiana para generar
una estimacién de los pardmetros fundamentales de un OC. Desafortunadamente el método
que emplea esta herramienta suele generar estimaciones poco realistas de los parametros
explorados, dada la tendencia de sus trazas MCMC a quedar “pegadas” a valores maximos
locales (esto puede verificarse en articulos recientes donde esta herramienta fue aplicada,
como: Cantat-Gaudin et al. [2018b], Bossini et al. [2019]) Métodos més actuales utilizan
redes neuronales para generar las estimaciones de estos parametros, como se menciona en la

Seccion 4.2.

El proceso que describe cémo cada cimulo sintético es generado por ASteCA a partir de

un modelo M; se muestra en la Figura 5.9, extraida del articulo Perren et al. [2015].

El primer paso en la generacién de un cimulo sintético es mostrado en el panel a de
la Figura 5.9. ASteCA selecciona inicialmente una isécrona tedrica con ciertos valores de
metalicidad y edad y la interpola para que esté determinada por una cantidad fija de puntos o
estrellas sintéticas (en este caso 1000), distribuidos uniformemente a lo largo de su secuencia.
Cada uno de estos puntos representa a una estrella con una determinada masa y composicién
quimica, evolucionada hasta la edad elegida. A continuacién, como se muestra en el panel b,

la isécrona se desplaza en el diagrama color-magnitud aplicando valores elegidos de extincion
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y moédulo de distancia.

En el panel c se realiza el corte de magnitud maxima segin los datos recolectados en el
cumulo observado, en el valor identificado como magnitud méxima observada. Esto genera
una disminucién importante de estrellas sintéticas en el CMD, ya que la mayor cantidad de
estrellas en un cumulo son de baja masa y, por lo tanto, valores altos de magnitud que se
encuentran mas alla de la magnitud maxima observada.

En un CMD, las estrellas se distribuyen segiin su masa, y dado que los OC no tienen la
misma cantidad de estrellas de baja y alta masa, es necesario aplicar una funcién de masa
inicial que describa mejor este escenario. En el panel d se muestra una Funcién Inicial de
Masa (IMF) en el intervalo [~ 0.01 —100] Mg, muestreada hasta un valor total de masa méxi-
ma Miotal = 5000M . Para este propoésito, en este trabajo se utilizé la IMF correspondiente
al articulo de Kroupa and Boily [2002]. Esta distribucién de masas se interpola sobre la
isocrona elegida, como puede verse en el panel e. El resultado es un ctimulo sintético correc-
tamente poblado (i.e.: con una distribucién de masas fisicamente razonable) donde el ntimero
de estrellas disminuye debido a los limites impuestos por el rango de magnitud observado y
la edad de la is6crona (isécronas més jévenes contendrdn més estrellas y viceversa).

Seguidamente, ASteCA asume que una fraccién aleatoria de estrellas son sistemas binarios,
con masas secundarias (ms) extraidas de una distribucién uniforme entre la masa de la
estrella primaria (m1) y una fraccién de la misma dada por un pardmetro ¢ = mo/m; fijado
en este trabajo en 0.7. El valor de 0.7 se selecciona por defecto porque por debajo de este
valor de relacién de masas los sistemas binarios son indistinguibles fotométricamente de
sistemas simples, es decir: ocupan la misma region en el CMD. Este efecto se muestra en
el panel f donde puede observarse a la secuencia de sistemas binarios claramente apartada
hacia la derecha, en comparaciéon con la posicion de la secuencia de estrellas sin companeras
(sistemas simples).

Finalmente, cada ctimulo sintético es perturbado con el objetivo de incorporar efectos
asociados al proceso de observacién/medicién. El primero se relaciona con la incompletitud
de estrellas, es decir, la cantidad de estrellas existentes que no son observadas por limitaciones
propias del sistema éptico utilizado. Las estrellas de menor luminosidad (i.e.: menor masa)
son las mas dificiles de detectar y, por lo tanto, las més afectadas, como se muestra en el panel
g. El segundo tipo de perturbacion, mostrado en el panel h, corresponde a la incorporacion
de incertezas a la fotometria sintética Estas incertezas son modeladas a partir de aquellas
asociadas al cumulo observado.

Para generar las distribuciones de los pardmetros fundamentales se utiliza el algoritmo

de inferencia Bayesiana de templado paralelo ptemcee [Vousden et al., 2016]. Este método se
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combina con la funcién que genera cimulos sintéticos a partir de ciertos valores de parame-
tros fundamentales, como se explicé arriba, para explorar el espacio de pardmetros y generar
la distribucién aproximada de cada pardametro. Para esto se emplea una funcién de verosimi-
litud (o likelihood) cuyo objetivo es cuantificar la concordancia entre el cimulo observado y
un determinado cimulo sintético. La funcién utilizada en este trabajo es la razén de Poisson
Bayesiana definida en Tremmel et al. [2013]. Esta tiene la ventaja de evitar inconsistencias
numéricas que aparecen en ecuaciones de similares caracteristicas, por ejemplo la férmula

presentada en Dolphin et al. [2002].

Con el objetivo de mejorar la precision de los resultados, en este trabajo se aplicé un
procedimiento de doble procesamiento de ASteCA basado en afinar los rangos de bisqueda

de los parametros de edad, extincion y distancia.

En la primera iteracién, para cada OC, la busqueda de los pardmetros fundamentales
edad, modulo de distancia y extincién para la generacién de is6cronas tedricas, se limitaron
a los rangos [Xcg — 25T Dxoos Xca + 25T Dx ], donde Xc representa el valor medio
y STDx la desviacién estandar, proporcionado por CG2020 para cada cimulo y cada
parametro. Al finalizar esta primera iteracién, ASteCA devuelve valores propios para cada
uno de estos pardmetros analizados. Estos valores propios obtenidos en la primera iteracién
se utilizaron para definir nuevos rangos en una segunda iteracién del proceso. Esta estrategia
permitié definir intervalos maés precisos y centrados en los valores medios, lo que resulté en

una refinacién efectiva de la generacién de las is6cronas tedricas.

Un proceso similar se llevé a cabo para los priors utilizados en la comparacién de los
cumulos sintéticos con los cimulos observados. Cada pardametro tiene su prior correspon-
diente, definido a través de una distribucién gaussiana. En la primera iteracién de ASteCA, se
define para cada pardmetro y cada cimulo abierto una distribucién gaussiana con un valor
medio y una desviacion estandar iguales a los valores proporcionados por CG2020 para dicho
cumulo y dicho parametro. En la segunda iteracién, se utilizan los valores resultantes de la

primera iteracion de ASteCA para redefinir los priors, afinando asi la precisién del proceso.

5.2.3. Determinacién de Masas

La masa inicial total de un cimulo abierto, aquella con la que es creado originalmente,

puede descomponerse en los siguientes términos:

Mi = Mact + Mev + Mdy’ru (56)
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donde M, representa la masa actual del OC, M., corresponde a la masa perdida debido
a procesos de evolucion estelar, y Mgy, se refiere a la masa perdida por efectos dindmicos o

procesos de disolucién.

La masa actual, puede a su vez, descomponerse en los siguientes dos términos:

Mact = Mobs + Mphota (57)

donde M5 se corresponde con la masa observada, es decir, la suma de las masas estelares
individuales que conforman el CMD observado, y My, corresponde a la masa no observada
debido a efectos fotométricos, es decir, aquellas masas de estrellas que se encuentran por

debajo del corte de magnitud méxima.

Cada una de estas masas es determinada en este trabajo. Para calcular la masa actual,
primero se determina la masa observada. Como se explicé en la seccién anterior, cada es-
trella de un cimulo sintético tiene una masa asociada, la cual se determina al interpolar la
distribucién de masas sobre la is6crona, de acuerdo con la funcién de masa inicial seleccio-
nada. Una vez establecidos los pardmetros fundamentales para el cimulo observado, la masa
observada se calcula como la suma de las masas individuales del ciimulo sintético que mejor
se ajusta a los datos observados. Para evaluar la incerteza estadistica de este parametro,
se realiza un muestreo repetido (N veces) de cada pardmetro fundamental para obtener N
cumulos sintéticos y asi determinar una distribucién de valores para M ps.

Luego, como se detalld en la Seccién 3.3, una funciéon de masa inicial define una dis-
tribucién de estrellas a lo largo de un rango de masas o magnitudes. En consecuencia, la
proporcién de masa en diferentes intervalos de magnitudes estd determinada por la IMF
seleccionada, y esta relacion se mantiene constante independientemente del nimero total de
estrellas. Esta caracteristica inherente a la IMF permite una comparacién coherente entre

la masa observada y la masa fotométrica.

Aunque un cumulo observado puede no seguir exactamente la distribucién teérica pro-
porcionada por la IMF, es posible aproximar la relaciéon entre Myps ¥ Mphot utilizando la
IMF seleccionada. Con un valor estimado para M, y considerando esta relacion constante,
se puede estimar Mppo; para el OC observado. De esta manera, se obtiene una estima-
cién de la masa actual del cimulo abierto, corrigiendo asf las limitaciones observacionales y
proporcionando una medida mas completa de la masa del cimulo.

La pérdida de masa en los cimulos estelares debido a la evolucién estelar puede anali-

zarse utilizando trayectorias de evolucién estelar que abarcan una amplia gama de masas

vy metalicidades. Estas trayectorias permiten modelar como diferentes estrellas dentro del
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cimulo pierden masa a lo largo del tiempo debido a procesos como la fusién nuclear y la
expulsién de material estelar.

Por otro lado, la pérdida de masa por efectos dindamicos se estudia a través de modelos
tedricos basados en simulaciones de N cuerpos. Estas simulaciones permiten describir tanto
los efectos de la relajacion de dos cuerpos, que es el proceso mediante el cual las estrellas
intercambian energifa y momento angular dentro del cimulo, como los efectos de la inter-
accién continua de los OC con un campo de marea galdctico. Ademads, se consideran los
choques que ocurren cuando el cimulo pasa cerca de estructuras como brazos espirales o
nubes moleculares gigantes, lo que puede llevar a una aceleracién en la pérdida de masa.

La fraccién perdida de masa total inicial correspondiente a procesos evolutivos, es decir
Gev = My /M;, depende entonces de la edad del cimulo y de su metalicidad. Esta fraccién
se puede expresar con gran precision mediante polinomios de tercer orden en funcién del
tiempo. En este trabajo se utiliza para estimar g, los coeficientes de este polinomio ajustados
en Lamers et al. [2010] (ver Tabla B2 en este articulo).

En Lamers et al. [2005] se deriva la siguiente expresién analitica para la masa inicial M;:

vt Y 1
M; ~ (M(;th + tO) Mgv ) (58)
donde M, es la masa actual, ¢ la edad del OC, pey, = 1 — geyy, y 7y €s una constante

(generalmente establecida en 0.62). Ademds, ¢y es una constante que depende del campo de
marea de la galaxia en la que se mueve el cimulo y de la excentricidad de su érbita, y se

expresa como:

to = Cony(1 — €)10™ 47112 (5.9)

donde € es la excentricidad de la érbita del OC, y pames es la densidad ambiental que depende

del campo potencial gravitacional adoptado.
Siguiendo a Angelo et al. [2023], se utiliza por defecto un valor de e = 0.08 y modeliza

el potencial gravitacional galactico de la siguiente manera:

pam = 12 V2 108(0) + 00(p,2) + 01 (1) (5.10)

donde ¢5(r), ¢p(p,z) y ¢m(r) son los potenciales del bulbo, disco y halo, respectivamente
(ver ecuaciones 8, 9 y 10 del articulo de Angelo et al. [2023] para ver cémo se modelan).
A través de la definicién de estos pardmetros, M; queda determinada a partir de la

Ec. 5.8. Luego, a partir de la Ec. 5.6, es posible determinar la masa por pérdida dinamica
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Mgyr. Las incertezas correspondientes a la estimacién de cada una de las masas, quedan

determinadas por el método de bootstrap asociado a la obtencién de la masa observada.
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Capitulo 6

Resultados

Este capitulo presenta los resultados obtenidos en el desarrollo de este trabajo
de Tesis. Comienza en la Seccién 6.1 con un andlisis estructural detallado de las
regiones de los 1037 OC estudiados. Posteriormente, en la Seccién 6.2, se aborda
el problema de la identificacion de miembros de la muestra de OC mediante la
metodologia pyUPMASK, desarrollada en este trabajo de Tesis. Una vez determina-
das las estrellas miembros mas probables para cada cimulo, en la Seccién 6.3 se
procede a estimar sus parametros fundamentales, tales como metalicidad, edad,
distancia, extincion, binariedad, masa total y masas individuales. Con estos resul-
tados, se realizan estudios de segregacion de masas en la Seccién 6.4 y un andlisis
detallado, a partir de las masas individuales de las estrellas miembro, como ser
el estudio de la funcién de masa actual en la Seccién 6.5.1, y el estudio detallado
de la masa inicial y las masas perdidas por procesos evolutivos y dinamicos en la
Seccién 6.5.2. En la Seccién 6.6 se explora la estructura y cinemética Galdctica
y ademds se examina el gradiente de metalicidad. Finalmente en la Seccion 6.7
se investigan las érbitas de los OC dentro de la Galaxia, y los pardmetros que
la describen, para aquellos cimulos que tienen velocidades radiales asignadas.
Durante todo este capitulo pueden encontrarse resultados interrelacionados que
permiten estudiar y comprender mejor las cantidades obtenidas. Los catdlogos
de parametros estructurales, fundamentales y orbitales, asi como los scripts en
Python utilizados para generar todas las figuras de este capitulo, estan disponi-

bles en el siguiente repositorio: https://github.com/msolpera/openclusters.
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6.1. Analisis estructural

El estudio de los parametros que caracterizan la morfologia de los ciimulos estelares
permite comprender de manera més completa la dindmica y evolucién de estos sistemas.
Estos pardmetros no sélo proporcionan informacion detallada sobre la estructura interna del
cumulo, sino que también son indicadores de su estado dindmico y de cémo interactia con
su entorno galdctico. En el caso de los ctimulos estelares abiertos, cuya morfologia casi nunca
es esférica y donde la densidad estelar es significativamente menor en comparacién con los
cumulos globulares, la determinacién precisa de la distancia desde el centro que delimita la
region del cimulo y su separacién con el campo estelar circundante representa un desafio

significativo.

Como se describi6 en la Seccién 5.2.1, el radio de marea r; es el parametro que mide la
distancia desde el centro del ciimulo al punto donde el potencial gravitatorio de la galaxia
anfitriona tiene mds influencia sobre las estrellas del cimulo que el potencial del propio
cumulo. Este parametro se relaciona con la edad del OC y su estado evolutivo. Ademads, el
radio de marea se correlaciona directamente con la masa del ciimulo, lo que permite utilizarlo
como una herramienta para estimar dicha masa [Santos-Silva and Gregorio-Hetem, 2012,
Just et al., 2023, Hunt and Reffert, 2024].

El radio del ntcleo r. mide el grado de concentracion de los miembros del cimulo y
se define a su vez como la distancia donde la densidad estelar se convierte en la mitad
de la densidad central. Este pardmetro permite evaluar procesos como la segregacién de
masas, en el cual las estrellas mas masivas migran hacia el centro del OC. Este fenémeno
es indicativo de la evoluciéon dindmica interna del cimulo. Un niicleo compacto sugiere un
cimulo dindmicamente evolucionado, mientras que un nticleo mas extendido podria indicar

un cimulo més joven o menos evolucionado [Chen et al., 2004].

Debido a la baja densidad estelar que caracteriza a los OC, estos no suelen presentar
una morfologia esférica bien definida (a diferencia de los ciimulos globulares). La distribucién
inicial de las estrellas al momento de la formacién del cimulo esta fuertemente influenciada
por la estructura de la nube molecular parental y por la naturaleza de los procesos de forma-
cién estelar. Con el tiempo, diversos procesos dindmicos internos y externos contribuyen a la
evolucién de la forma del cimulo. Internamente, la equiparticién de la energia tiende a redis-
tribuir las velocidades estelares, afectando la estructura espacial del ciimulo. Externamente,
los OC estan sujetos a perturbaciones gravitacionales provocadas por otras estructuras de
la galaxia, como nubes moleculares gigantes, cimulos estelares cercanos, y el campo de ma-

rea de la propia galaxia. Estas interacciones pueden deformar significativamente el cimulo,
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elongando su forma, induciendo colas de marea o incluso provocando la pérdida de miembros
estelares. Estas perturbaciones externas, junto con la evolucién dindmica interna, dan como
resultado una morfologia que puede variar considerablemente con el tiempo, y que es testigo
de la historia evolutiva del cimulo.

La morfologia de los OC es el producto de una combinacién compleja de condiciones
iniciales y de procesos evolutivos dinamicos. Su estudio no solo ayuda a entender la dindmica
interna del cimulo, sino también su interaccién con el entorno galdctico y los mecanismos
que influyen en su desarrollo a lo largo de su vida.

A través de un anélisis exhaustivo de las coordenadas estelares se lograron obtener,
los centros, radios y los pardmetros del perfil de King generalizado (r¢, r., ecc, ) para
cada uno de los OC de la muestra. Este andlisis se realizé previo al proceso de limpieza
de estrellas de campo debido a que se encontré que usar unicamente el subconjunto de
miembros més probables impacta negativamente en los resultados. La razon de esto radica
en la alta dependencia en el ajuste respecto al parametro de densidad de estrellas de campo
(ver Secci6én 5.2.1). Este pardmetro se estima a priori y se mantiene constante durante el
ajuste del perfil de King. Cuando se utiliza el campo completo, el valor se obtiene a partir
de la densidad estelar en ese campo especifico observado. Sin embargo, al utilizar la muestra
limpiada por pyUPMASK (es decir: solamente consideranco las estrellas miembro més probables
del OC), este valor se establece en cero asumiendo que todas las estrellas de campo han sido
correctamente eliminadas por el proceso de descontaminacién. Aunque el método pyUPMASK
realiza un buen trabajo asignando altas probabilidades a los miembros méas probables del
cimulo (como se demostré en la Seccién 5.1.2 y en Pera2021), la seleccién de cudles estrellas
con altos valores de membresia mantener como miembros recae en la eleccién del criterio de
corte que se establezca. Esto es: el corte en probabilidad para descartar estrellas de campo
debe ser aplicado a posteriori del proceso de asignacién de probabilidades de membresia. Una
seleccién incorrecta puede resultar en una representaciéon inexacta de la verdadera densidad
estelar del cimulo, lo cual es la causa del bajo rendimiento en este caso. Una muestra del
catdlogo total generado de pardametros estructurales puede verse en la Tabla 6.1

A modo de ejemplo se muestran los resultados para uno de los 1037 ciimulos analizados.
La Figura 6.1 y la Figura 6.2 muestran los resultados obtenidos para el cimulo abierto
Haffner 9. En el gréfico de la izquierda de la Figura 6.1 se muestra un mapa de densidad
sobre las coordenadas galacticas de la zona del OC, que representa el KDE utilizado para
estimar el centro del mismo. El grafico del centro, muestra el perfil de densidad radial eliptica
de la region del cimulo. El ajuste del perfil de King se indica con la curva verde discontinua,

con 1. y ry mostrados como lineas verticales verdes discontinua y sélida, respectivamente. La
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NAME GLON |[deg] | GLAT [deg] | ra [deg] re [deg] ¢ [deg] ell theta [rad] CI
Alessi 15 210.49 -1.10 0.038 | 0.0060:052 | 0.0400:93% | 0.2983:579 | 0.220+1.003 | 0.86
Alessi 17 231.36 2.59 0.052 | 0.0233:911 | 0.0730:922 | 0.50295%7 | —0.442 4 0.462 | 0.72
Alessi 18 241.42 -2.56 0.106 | 0.0049:998 | 0.1599:13% | 0.2249:333 | —0.027 £0.702 | 0.00
Alessi 21 223.46 -0.01 0.627 | 0.3583:395 | 0.7908:9a% | 0.1179:33% | —0.124 £0.796 | 0.48
Alessi 24 328.98 -14.57 2.451 | 0.3530:355 | 3.284593% | 0.5079:323 | 0.189+£0.068 | 0.26
Alessi 43 262.55 1.50 0.516 | 0.5139:55% | 0.6079:233 | 0.5389:272 | 0.3774+0.044 | 0.37
Alessi 53 202.26 -0.66 0.058 | 0.0119:923 | 0.0729:8%9 | 0.2729:35% | —0.407 £0.653 | 0.72
Alessi 59 211.08 1.20 0.032 | 0.0169:935 | 0.0360:037 | 0.3659:715 | 0.053 £0.527 | 0.74
Alessi 6 313.64 -5.54 0.480 | 0.1719235 | 0.5689:5%% | 0.0979:435 | 0.1354+0.953 | 0.39
Alessi 60 215.19 1.94 0.110 | 0.0579:98% | 0.1279:155 | 0.1819:338 | 0.267+0.684 | 0.75
Alessi 8 326.50 4.26 0.597 | 0.2630:38% | 0.5710:793 | 0.2683:65¢ | —0.18240.528 | 0.69

Alessi Teutsch 12 330.64 -10.34 0.703 | 0.0950:382 | 0.8328:225 | 0.2159¢06s | 0.199 £0.845 | 0.68
Alessi Teutsch 3 266.43 -12.85 1.031 0.1429-191 | 1.5161:532 | 0.1320:232 | 0.219+0.709 | 0.54
Alessi Teutsch 8 297.03 1.38 0.527 | 0.1599:133 | 0.6830:195 | 0.0738:331 | —0.130 +£0.739 | 0.52
Antalova 2 355.14 0.93 0.228 | 0.0399:95¢ | 0.2638:5355 | 0.2169:53% | 0.009 +0.934 | 0.74
Arp Madore 2 248.12 -5.88 0.084 | 0.0549:9%2 | 0.0879:3% | 0.4299:5%8 | 0.126+0.361 | 0.73
ASCC 16 201.14 -18.37 0.665 | 0.6330736 | 0.8150:243 | 0.2819:377 | 0.982+0.775 | 0.46
ASCC 21 199.94 -16.60 0.527 | 0.5119:728 | 0.8809:925 | 0.5509:5%5 | 0.839+0.271 | 0.68

Tabla 6.1: Submuestra representativa del catalogo de parametros estructurales generado para los 1037 OC.




6.1. ANALISIS ESTRUCTURAL 75

® & RDP 045 1

-0.50

-0551

at (deg)

~0.60

~0.65 1o "
..

?}‘L‘_ \U o0 ‘

. e
" . 3 " . ’.",; .

P A

. ® . o
e gt
[ 1

23170 23175 23180 23185 231.90

23165 23170 23175 23180 231.85 23190 231.95
lon (deg) o 2 4 6 8 lon (deg)
radius [arcmin]

Figura 6.1: Resultados para el OC Haffner 9. (Izq.:) Mapa de densidad de las coordenadas
galdcticas. (Centro:) Perfil de densidad eliptica de la regién del ctimulo. El perfil de King
se indica mediante la curva verde discontinua y r. y 7; mediante lineas verticales verdes
discontinua y sélida, respectivamente. (Der.:) Resultados del perfil de King sobre espacio de
coordenadas del OC. La elipse verde representa la elipse de mejor ajuste.

linea vertical roja representa un cimulo de radio r. obtenido a través del perfil de densidad
circular. El grafico de la derecha muestra los resultados del perfil de King sobre espacio
de coordenadas del OC. La elipse verde de linea continua corresponde a la elipse de los
parametros ajustados ecc y 6 con semieje mayor igual a 1y, el circulo rojo corresponde al
circulo de radio r, y la elipse verde de linea entrecortada corresponde a una elipse con

semieje mayor igual al radio del nicleo r..

La Figura 6.2 muestra la distribucién resultante de los cuatro parametros ajustados (r.,
rt, ecc y 0) después de aplicar el método de inferencia Bayesiana a través del paquete emcee.
En la primera fila se muestra la distribuciéon del parametro r. a la izquierda, de 74 en el
centro, y a la derecha un mapa de densidad de la correlacion entre estos dos parametros.
Luego, en la segunda fila se muestra la distribucién del parametro ell a la izquierda, de 6 en

el centro, y la correlacion entre estos dos pardmetros a la derecha.

En la Figura 6.3, se presenta una comparacion entre los valores obtenidos en este trabajo
para el radio de nicleo (r.) y el radio de marea (r;) con los obtenidos en estudios previos de
la literatura, todos ellos calculados mediante ajustes de perfiles de King. Los valores obteni-
dos en este trabajo se muestran en color violeta. Antes del lanzamiento de la misién Gaia,
Piskunov et al. [2007] publicaron un catdlogo que inclufa radios para 236 ctiimulos abiertos,
cuyas dispersiones se ilustran en color azul en la figura. Posteriormente, Kharchenko et al.
[2013] publicaron el catdlogo mds extenso de radios para OC hasta la fecha, también previo
a Gaia, con resultados mostrados en color verde. En el articulo Ta2022, se estiman valores
para r; y 7. en un conjunto de 389 OC utilizando datos del catalogo Gaia EDR3. El méto-
do empleado se basa en el algoritmo de agrupamiento HDBSCAN, que permite identificar

estrellas miembro hasta una distancia de 50pc desde los centros de los ciimulos. Los resulta-
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Figura 6.2: En la primer fila se muestra la distribucién de los pardmetros r. (izquierda), ry
(centro)ajustados luego de aplicar el método de inferencia Bayesiana. A su vez se muestra
un mapa de densidad (izquierda) de la correlacién entre estos parametros. En la segunda
fila lo mismo pero para los pardmetros ell y 6.

dos de este estudio se representan en color naranja. Finalmente, en color rojo se muestran
los valores reportados por el reciente trabajo HR2023, que analiza aproximadamente 6800
ctimulos abiertos utilizando datos del lanzamiento més reciente de Gaia (GAIA DR3) y
también un algoritmo de agrupamiento basado en densidad, HDBSCAN. Cabe destacar que
las muestras de cimulos entre los distintos trabajos no son iguales.

Se observa una excelente concordancia en la distribucién de r. entre todos los estudios,
con la excepciéon de HR2023, que presenta una distribucién més alargada. Esto podria sugerir
una sobreestimacion del radio de ntcleo en ese trabajo, posiblemente debido a la falta de
un corte de magnitud en sus andlisis, lo que resulta en listas de miembros muy pobladas,
especialmente en el caso de estrellas mas débiles. Para el radio de marea, la distribucién
obtenida en este trabajo es coherente con la de los demas autores, a excepcién de Ta2022,
que muestra una distribucién desplazada hacia valores mas altos. Este desplazamiento puede
explicarse por la metodologia empleada en Ta2022, donde el enfoque en la identificacién de
miembros a grandes distancias del centro del cimulo podria conducir a la estimacién de
radios de marea mayores.

En la Figura 6.4 se muestra un ejemplo del resultado obtenido para uno de los OC

donde Ta2022 asign6 un radio de marea mucho mas grande, comparado con este trabajo.
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Figura 6.3: Histogramas comparativos de los valores obtenidos en este trabajo para el radio
de nicleo (r.) y el radio de marea (r;) con los obtenidos en estudios previos de la literatura.
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Figura 6.4: Izquierda: Mapa de densidad de la zona del OC NGC 6025. El circulo rojo se
corresponde con el radio del perfil de densidad circular. Derecha: Mapa estelar de la zona del
cumulo. La elipse verde de linea continua se corresponde con la elipse ajustada de semieje
mayor 7y, mientras que la elipse verde de linea entrecortada corresponde al ajuste con semieje
mayor 7.

Se trata del OC NGC 6025, donde a través del método aplicado aqui se estimé un valor de
ry & 8.4pc. En Ta2022 le asignan a este OC un valor de r; = 53pc, més de seis veces mayor
que el obtenido en este trabajo.

En Ta2022, al igual que en HR2023, los pardmetros del perfil de King se determinan a
partir de una muestra de estrellas miembros depurada de estrellas de campo, por lo que la
precisién en la estimacion de r. y r; depende en gran medida de la correcta identificacion
de las estrellas miembro. En particular, para este OC, Ta2022 estima un valor de r; que es
cuatro veces mayor que el area del OC utilizada en este trabajo para su analisis. Dado que los
autores de Ta2022 utilizan tinicamente las estrellas miembros para calcular los parametros del
perfil de King, una identificacion errénea por parte del método de clustering HDBSCAN de

una estrella miembro a grandes distancias del centro podria resultar en una sobreestimacion
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Figura 6.5: A la izquierda: radios de marea (r;), y a la derecha: radios del nicleo (r.), en
funcién de las edades de los OC analizados.

del radio de marea r;.

Por esta razon, si bien en este trabajo se ha optado por realizar una limpieza preliminar
de la regién del OC antes de estimar los pardmetros estructurales (ver Seccién 4.3), esta
limpieza conserva una fraccion significativa de estrellas de campo lo cual garantiza que la
estimacién de la densidad de fondo no sea cero y permite una determinacién mas precisa de
los pardmetros estructurales. Este enfoque tiene varias ventajas. Primero, al incluir una can-
tidad controlada de estrellas de campo, el ajuste del perfil de King puede reflejar de manera
mas realista la estructura del cimulo en presencia de una densidad de fondo. Segundo, al
reducir la dependencia de una identificacién completamente precisa de las estrellas miembro,
el proceso de estimacion se vuelve menos sensible a errores potenciales en la clasificacion
de las estrellas. De este modo, el método propuesto mejora la robustez y la precision en la
determinacién de los pardametros estructurales, haciendo que los resultados sean mas fiables
incluso cuando la identificacién de las estrellas miembros presente dificultades.

La Figura 6.5, muestra la relacién entre los radios de marea (r;) (a la izquierda) y los
radios del nicleo (r.) (a la derecha), obtenidos en funcién de sus edades para el conjunto de
OC analizados. Los puntos se encuentran coloreados segin el ntimero de estrellas miembro
(barra de color a la derecha), obtenidas en la Seccién 6.2. La estimacién de la edad para
cada OC se detalla en la Seccion 6.3. Los valores representados de los radios de ntcleo y
marea se corresponden con la mediana de las distribuciones respectivas, mientras que las
barras de error muestran el desvio estandar de los datos.

Se observa que la mayoria de los ciimulos con menos de 500 estrellas tienen radios de
marea que varian entre 5 y 15 pérsecs, independientemente de la edad de los mismos. Para

los cimulos més poblados y més viejos los radios de marea se encuentran en su mayoria por
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encima de los 10 parsecs. Es posible observar una tendencia de aumento de los valores de
r¢ con la edad de los cimulos. En cuanto a los radios de los nicleos, la mayoria de los OC
presentan valores entre 1 y 4 pérsecs, observandose una mayor dispersiéon en los cimulos
mas jévenes. Los ciimulos més poblados y més viejos tienden a tener valores mas bajos de

re, en contraposicion a lo que se observé con ;.

Estos resultados observados derivan del hecho de que, a medida que los cimulos enveje-
cen, las estrellas menos masivas tienden a alejarse de sus nicleos, mientras que las estrellas
mas masivas se concentran en el centro, aumentando asi su densidad. Este proceso se tra-
duce en un aumento del radio de marea y una reduccion del radio del nicleo. Los detalles
de este fenémeno, conocido como “segregacion de masas”, se exploran minuciosamente en el
Seccién 6.4. En Ta2022 también analizan la relacién entre los valores estimados de r; y r. de
los OC con su edad, tomando como referencia la edad estimada en CG2020. Los resultados

que obtienen muestran las mismas tendencias observadas en este trabajo.

La concentracién de King, k¢ = log(r;/r.) es otro pardmetro importante a analizar.
Este parametro refleja la eficiencia del calentamiento de las estrellas del cumulo debido a
interacciones dindmicas en el centro de los OC [Piatti, 2017b, 2018]. En el gréfico de la
izquierda de la Figura 6.6, se muestra la concentraciéon de King en funcién de la relacién
entre la edad del cimulo y el tiempo de relajacién t,;, en escala logaritmica para los OC
analizados en este trabajo. El grafico de la derecha presenta la misma relacién para un
conjunto de OC extraido del articulo de Piatti [2017a]. El tiempo de relajacién, tiempo
durante el cual la distribucién de velocidades de las estrellas en un cimulo se acerca a su
distribucién de equilibrio, o lo que es lo mismo, el tiempo necesario para que una estrella
pierda toda memoria de su drbita inicial, se calcula de la siguiente manera [Binney and

Tremaine, 2008]:

017N [}

e = oAy V oM (6.1)

donde N es la cantidad de estrellas total pertenecientes al cimulo (calculada a partir de la
masa total M estimada en este trabajo y una masa estelar promedio valuada en 0.5Mg), rp,
es el radio que contiene a la mitad de la masa del cimulo, y G es la constante de gravitacion

universal.

La relacién entre la edad del ctimulo y el tiempo de relajacién, conocida como edad
dindmica, se considera una medida de cudn dindmicamente evolucionado estd un OC.

En los gréficos, se observa una tendencia de incremento en la concentracién de King a

medida que aumenta la evolucién dindmica del OC. Un valor mayor de kc implica radios de



80 CAPITULO 6. RESULTADOS

1.50 ; . ; . B B A e e

o i |
125} 19 [ ]
1.00 M r ]

i i |

g 0.75 HeE o | ® ]

S L ]
0.50 ] 0.5 n
7 L 4
0.25 ] i 1
I2 -n Loy oo by v v by by v g by oy |-

- - 0 1

log(edad/tyx) log(age/t,)

Figura 6.6: (Izq.:) Concentracién de King en funcién del tiempo dindmico en escala logar{tmi-
ca. (Der.:) Anélisis similar para otro conjunto de OC extraido del articulo de Piatti [2017a]

marea més grandes y radios de nicleo més pequenos, lo cual es consistente con el andlisis
de estos parametros descrito previamente.

El proceso de ajuste del perfil de King incluye, como se describié con anterioridad, los
pardmetros elipticidad (ell) y dngulo de posicién (theta) del OC. En base a los resultados
obtenidos en este trabajo, la Figura 6.7 presenta dos graficos que correlacionan los valores
de las elipticidades con las edades de los OC en escala logaritmica (log(age), a la izquierda)
y con las alturas sobre el plano galdctico en valor absoluto (Zgc, a la derecha). Las barras
de error muestran los percentiles 16th y 84th para la elipticidad, asi como el desvio estandar
para el log(age) y Zac. Los puntos en el grafico estdn coloreados en funcién del valor absoluto
del angulo de orientacién.

Si bien la poblacién de OC no se distribuye de manera homogénea en edad, es posible
observar que la elipticidad es generalmente mayor en los ctimulos jovenes que en los ciimulos
de edades avanzadas. Esto se alinea con los hallazgos de otros estudios [Chen et al., 2004,
Zhai et al., 2017] sobre la morfologia de los nicleos de los cimulos abiertos. A medida que
los cimulos envejecen, se ven cada vez mads influenciados por efectos dindmicos internos,
donde las estrellas de baja masa alcanzan las regiones exteriores del cimulo, mientras que
simultdneamente el ntcleo del cimulo se contrae. Dado que el método empleado en este
trabajo realiza un andlisis basado en la densidad radial, las estrellas mas dispersas quedan
excluidas del analisis estructural, por lo tanto, los resultados obtenidos estan més relaciona-
dos con la morfologia del nicleo que con la totalidad del cimulo.

Por otro lado, se puede observar que los valores elevados de elipticidad se encuentran pre-
dominantemente en las proximidades del plano galdctico. Durante su formacién y evolucion,

los cimulos estan sujetos a influencias externas, como las fuerzas de marea generadas por el
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Figura 6.7: A la izquierda: valores de elipticidad ell en funcién del log(edad). A la derecha:
valores de elipticidad ell en funcién de la altura sobre el plano galdctico Zgeo

disco galdctico y las nubes moleculares gigantes. Estas fuerzas de marea pueden distorsionar
la estructura del cimulo, resultando en una forma maés alargada, especialmente en aquellos
cumulos situados en las regiones internas del disco galdctico. Ademads, los cimulos ubicados
en esta regién pueden experimentar una rotacién diferencial, es decir, una diferencia en la
velocidad de rotacién entre las estrellas del ciimulo y las estrellas del entorno galactico cir-
cundante. Esta rotacién diferencial del disco galactico también contribuye a la alteracion de
la forma del cimulo [Chen et al.; 2004].

En contraste, los OC que se encuentran a mayores distancias del plano galactico estan
menos afectados por las interacciones con otras componentes de la Galaxia, lo que conduce
a nucleos mas estables y, por lo tanto, a elipticidades més pequenas.

En la gréfica de la izquierda de la Figura 6.8, se presenta un histograma de las orienta-
ciones obtenidas para los OC analizados. Se puede observar que la mayoria de los ciumulos
tienen una orientacién |f| < 45°. Este resultado significa que la muestra de cimulos abiertos
presenta una forma maés alargada en direccién paralela al plano galdctico que en direccién
perpendicular al mismo, lo cual es consistente con lo hallado en estudios anteriores [Bergond
et al., 2001, Zhai et al., 2017, Pang et al., 2021]. Al examinar los cimulos con una orien-
tacion > 45°, se encuentra que sélo 55 de los 1037 OC presentan ademds una elipticidad
significativa (> 0.4). Esta relacién se puede visualizar en la gréifica de la derecha, donde se
grafica la elipticiticad £ en funcién del angulo de orientacion 6, coloreado segun el indice de
contaminacién CI. El pardametro C'I mide la contaminacién de estrellas de campo presente
en la region del ciimulo. Se obtiene como el cociente de la densidad de estrellas de cam-

po, sobre la densidad de estrellas en la regién del cimulo. Puede verse que los valores mas
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Figura 6.8: Histograma de las orientaciones obtenidas para la muestra de OC analizados.

grandes de elipticidad se corresponden generalmente con OC con altos valores de CI. Los
OC con valores més bajos de CI suelen ser aquellos con una alta densidad de estrellas en la
regién central, lo que resulta en distribuciones mas esféricas.

En la Figura 6.9 se muestra, como ejemplo de un OC de valores altos de elipticidad y
angulo de orientacién, los resultados de Ruprecht 34. Este OC posee una elipticidad ell =
0.44, un angulo de orientacién 6 =~ 69° y un indice de contaminacién CI ~ 0.75.

Para evaluar los resultados de ell y 6, se realizé un anélisis comparativo cruzando los
datos obtenidos con los resultados del estudio previo realizado en Hu2021, , lo que resulté en
un conjunto de 637 OC en comun. Mediante técnicas de estimacién de densidad y ajuste de
elipses usando el método Singular Value Decompositon (SVD), los autores de este trabajo
caracterizaron la distribucién espacial y la estructura de un grupo de OC en el sistema de
coordenadas galacticas. Para ello, utilizaron el catdlogo de estrellas miembros presentado
por CG2020, seleccionando aquellas con probabilidad mayor a 0.1 (P=10%). A través de
este analisis identifican para cada cimulo dos elipses, una para el “nicleo” y otra general
para el cimulo completo. Nuevamente, dado que en este estudio se realizé un analisis basado
en la densidad radial, se decidié comparar los resultados obtenidos en este trabajo con los
vinculados a los nicleos de Hu2021.

En la Figura 6.10, se visibilizan los resultados del andlisis utilizando nuestro método des-
crito en la Seccién 5.2.1 (en color cyan), para la cuantificacién de la elipticidad y orientacién
de los cimulos estelares, contrastados con los obtenidos en el estudio realizado por Hu2021
(en color naranja). Los resultados de este trabajo se caracterizan a través de las modas de
cada distribucién de valores. En la Figura, los OC analizados se subdividen en ocho graficos:
cuatro filas para diferentes rangos de edades, y dos columnas indicando la distribucién segin

la longitud galactica de los cuadrantes 3 y 4. Cada cimulo se representa mediante lineas
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Figura 6.9: Resultados para el OC Ruprecht 34: ejemplo de un OC de valores altos de
elipticidad y angulo de orientacién.

inclinadas, cuyas pendientes coinciden con la orientacién () obtenida en ambos estudios.
Ademas, la longitud de las lineas se utiliza para representar la magnitud de la elipticidad

(ell) obtenida en cada trabajo.

En esta figura, se puede observar nuevamente que, tanto en este trabajo como en el es-
tudio de Hu2021, se evidencia una tendencia a la disminucién de la elipticidad de los OC a
medida que aumenta su edad y que las orientaciones de los OC tienden a ser predominan-

temente paralelas al plano galdctico, en lugar de perpendiculares a él.

En la representacién de los resultados presentada en esa figura, la dispersién entre los
valores obtenidos en este trabajo y los de Hu2021 no permite obtener conclusiones claras.
Para facilitar una mejor comparacién, la Figura 6.11 incluye gréficos de dispersién que

contrastan los valores de ell (izquierda) y 6 (derecha) obtenidos en ambos estudios. Ademds,
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Figura 6.10: Comparacion de los resultados de elipticidad y orientacién de los OC obtenidos
con nuestro algoritmo (cyan) frente a los de Hu2021 (naranja). Los OC se distribuyen en
ocho gréficos seguin rangos de edad y longitud galdctica en los cuadrantes 3 y 4, y se repre-
sentan con lineas de longitud proporcional a la elipticdad (ell) y inclinacién equivalente a la
orientacién (9)
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se presentan las distribuciones de frecuencia de cada uno de los pardmetros mencionados. En
el grafico de la izquierda, los puntos estdn coloreados segun la distancia angular en radianes
entre ambas orientaciones (¢), mientras que en el de la derecha estdn coloreados segin la
diferencia en valor absoluto entre las elipticidades obtenidas en ambos trabajos.

Al comparar los valores para la elipticidad de los OC en comin, se observa que en este
trabajo la distribucién cubre un rango ligeramente més alargado en comparacién con la de
Hu2021. Mientras que las elipticidades estimadas en esta Tesis alcanzan valores cercanos a
ell = 0.8 para algunos OC de la muestra, en Hu2021 los valores solo se extienden hasta 0.6.
Nuestros valores muestran una tendencia clara hacia elipticidades mas altas, comparadas
con las de Hu2021. M4s alla de esto la mediana de elipticidad se sitia aproximadamente en
0.2 para ambos trabajos, lo cual indica que los OC son mucho maés factibles de ser observados
en distribuciones casi circulares.

En lo que respecta a la orientacion de los OC, aunque ambos estudios muestran una
mediana cercana a cero, en este trabajo se observa una distribuciéon con un pico central mas
marcado y una desviacién estdndar menor en comparaciéon con Hu2021. Esto indica una
mayor cantidad de ciimulos con orientaciones mas paralelas al plano galactico en contraste
con los resultados obtenidos por estos autores.

Es fundamental destacar que las discrepancias en las orientaciones de los OC (valores
altos de ¢) solo cobran relevancia en aquellos que poseen una elipticidad elevada. Esto se
debe a que, para valores bajos de elipticidad, la orientacién no ejerce una influencia signi-
ficativa en la estructura general del cimulo estelar. Es decir, para valores de ell pequenos,
cualquier valor de theta es casi indistinguible por lo cual las soluciones de este pardmetro
son completamente degeneradas. No obstante, es posible observar que para algunos OC se
han obtenido valores considerablemente diferentes entre este trabajo y el de Hu et al. [2021]
tanto en orientacién como en valores altos de elipticidad.

Con el objetivo de identificar el origen de las diferencias en los resultados obtenidos y
Hu2021, se llev6 a cabo una comparacion entre el método empleado en Hu2021 y el método
utilizado en este trabajo. Para esto, se generé un conjunto de 250 ciimulos sintéticos, los cua-
les contienen entre un 10-25 % de estrellas no miembro (outliers) que se afiaden a las estrellas
miembro y se distribuyen dentro de una region méas amplia alrededor del ctimulo, corres-
pondiente a 1.5 veces el radio de marea utilizado en el proceso de generaciéon. El objetivo
es analizar cémo la presencia de outliers, i.e.: estrellas de campo identificadas erréneamente
como miembros del OC, afecta la estimacién de la elipticidad en ambos métodos. Un valor
de 10-25% de outliers es muy razonable teniendo en cuenta las limitaciones de los algorit-

mos de membresia y sobre todo recordando que en Hu2021 los autores utilizaron para el
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Figura 6.11: (Izq.:) Comparacién de las elipticidades (ell) de los OC obtenidas en este trabajo
con las reportadas por Hu2021. La distribucién de frecuencias de los valores de elipticidad se
muestra en la parte superior para este estudio y en la derecha para Hu2021. (Der.:) Anélogo
para la orientacién (6).
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Figura 6.12: Un ejemplo de un cimulo sintético utilizado para analizar cémo la presencia
de valores atipicos afecta la estimacién de la elipticidad en este trabajo y el método SVD.

ajuste estrellas con probabilidades de membresia muy bajas (hasta 0.1), lo cual aumenta la

probabilidad de incluir estrellas no miembros en el andlisis.

Un ejemplo de un ctimulo sintético puede verse en la Figura 6.12. Los puntos verdes
representan a los miembros reales, los puntos rojos corresponden a los outliers, y los puntos
grises representan a las estrellas del campo, distribuidas uniformemente. En el método de
SVD utilizado por Hu2021, solo se ajustan los puntos verdes y rojos, es decir, sin tener
en cuenta las estrellas del campo. En este caso, la elipse roja mostrada en la figura es la
elipse ajustada mediante este método. En contraste, en el método empleado en este trabajo,
el modelo del perfil de King considera tanto las estrellas del campo como los miembros
del cimulo, teniéndolos en cuenta durante el ajuste. Para este método, la elipse ajustada

corresponde a la elipse marcada en negro.

En la Figura 6.13 se presentan los resultados obtenidos de este andlisis comparativo para
los 250 camulos sintéticos generados. La fila superior corresponde al método SVD empleado
en Hu2021, mientras que la fila inferior corresponde al método utilizado en este trabajo. En
la primera columna se muestra la diferencia entre los valores reales y estimados del angulo
de orientacién 6, mientras que en la segunda columna se representa la diferencia entre los
valores reales y estimados de la elipticidad ell. Ambos gréficos se presentan en funcién de
la concentracién de King (ke), expresada como el logaritmo de la relacién entre el radio

de marea y el radio del nicleo (r¢/r.). Como puede observarse se utilizaron cinco valores
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Figura 6.13: Diferencias entre los valores reales y estimados de 0 y ell para el método SVD
(arriba) y el utilizado en este trabajo (abajo), presentadas en funcién de la concentracién
de King (kc). Las lineas rojas indican los valores promedio, y los puntos estdn coloreados
segun la elipticidad real.

diferentes de Kc para generar los 250 ciimulos sintéticos. La linea roja indica el valor medio
de cada cantidad y los puntos estan coloreados de acuerdo a la elipticidad real.

Se puede observar que en el caso del método SVD este se ve considerablemente afectado
por la presencia de estrellas outliers en su estimacion tanto de elipticidad como de orienta-
cién. En el caso de la elipticidad (Figura 6.13, diagrama arriba a la derecha), se evidencia
que los cimulos con una mayor elipticidad son mas susceptibles a esta influencia en compa-
racion con aquellos de menor elipticidad. Las lineas horizontales que marcan las desviaciones
medias de los valores reales, tanto para la orientacién como para la elipticidad, son visible-
mente menores en el caso de nuestro método. A partir de este andlisis podemos asegurar
que el método empleado en este trabajo devuelve mejores resultados que el método utiliza-
do en Hu2021, inclusive para ciumulos donde casi todos sus miembros estan correctamente

identificados.

6.2. Membresia resultante

La utilizacion del método pyUPMASK, desarrollado en este trabajo de Tesis y descrito en
la Seccion 5.1.1, permitié estimar probabilidades de membresia para las estrellas asociadas a
los 1037 OC estudiados en el tercer y cuarto cuadrante de la Galaxia. Para esto fue necesa-

rio procesar més de 4 millones de estrellas distribuidas en los campos de los OC analizados.
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Figura 6.14: Distribucién de las probabilidades de membresia para el OC FSR 1051

Obtenidas estas probabilidades, el siguiente paso es establecer un umbral de probabilidad
o valor de corte para separar a las estrellas miembros reales del cimulo de las restantes
(estrellas no miembro, de campo). En general, las probabilidades de membresia muestran
una distribucién con picos en valores cercanos a 0 y 1 como se observa, por ejemplo, para el
cumulo abierto FSR 1051 en la Figura 6.14. Puede verse que pyUPMASK es muy eficiente y la
mayoria de las estrellas son facilmente descartables como campo, ya que tienen probabilida-
des asignadas muy cercanas a cero. Dada la amplia cantidad de cimulos analizados, en este
trabajo se adopté un enfoque conservador al considerar como miembros reales de los OC solo
aquellas estrellas con una probabilidad de membresia superior al 50 %; es decir, estrellas que
estadisticamente tienen mas probabilidades de pertenecer al cimulo que de formar parte de

la poblacién de estrellas de campo.

La validacién del método pyUPMASK para identificar las estrellas miembro se realizé me-
diante anélisis sobre cimulos sintéticos, como se describié en la Seccién 5.1.2. En esta Seccién
se contrastan los resultados obtenidos por pyUPMASK al determinar las estrellas miembro del
grupo de OC analizados, con aquellas identificadas por CG2020 a través del uso de UP-
MASK. Dado que en CG2020 seleccionan como estrellas miembro aquellas con probabilidad
superior al 70 %, se ha decidido utilizar este mismo umbral para la comparacién en esta parte
del estudio. El resto del andlisis realizado en este trabajo utiliza el corte en 50 % mencionado

arriba.

En la Figura 6.15 se presenta a la izquierda la distribucion en magnitud G de las estrellas
identificadas como miembros con una probabilidad superior al 70 % tanto en el articulo
CG2020 como en este trabajo. La muestra obtenida en este trabajo contiene mas de 60000

estrellas miembro en este subconjunto de alta probabilidad en comparacién con CG2020,
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Figura 6.15: Izquierda: Representacion grafica del nimero total de estrellas miembros con
una probabilidad superior al 0.7 en relacién con el valor de Gmag, tanto para los resultados de
esta investigacién como para los resultados de CG2020. Derecha: Comparacion del nimero
de estrellas miembros identificadas en este estudio y en el trabajo de CG2020 para cada
cumulo, con probabilidad superior a 0.7 y magnitud G menor a 18.

y aproximadamente la mitad de ellos se encuentran en el rango de magnitud G = [17,19].
A la derecha se muestra la comparacién de estrellas miembro obtenidas en este trabajo y
en CG2020, teniendo en cuenta tanto el corte en probabilidad, como el corte en magnitud
Gmag < 18 que utilizan en CG2020. Como puede verse, para la amplia mayoria de los 1037
OC analizados, se observa un numero significativamente mayor de miembros en comparacién
con CG2020, independientemente de los diferentes rangos de magnitud utilizados. Se ha
logrado recuperar casi el 80 % de las estrellas identificadas como miembros por CG2020 para
este conjunto de cimulos, lo cual indica una superposicién muy aceptable de los diferentes

métodos empleados.

En la Figura 6.16 se presentan, a modo de ejemplo, las coordenadas galacticas (a la iz-
quierda), los movimientos propios (en el centro), y el diagrama color-magnitud (a la derecha)
de las estrellas con probabilidad de membresia mayor al 70 % obtenidas tanto en este trabajo
como en CG2020 para los cimulos NGC 2516 (arriba), NGC 2682 (centro) y UBC 480 (aba-
jo). Estos tres cimulos fueron seleccionados como ejemplos porque representan diferentes
caracteristicas: NGC 2516 es un OC muy poblado con una secuencia principal extendida;
NGC 2682 es un OC de edad intermedia con un punto de giro (o turn-off) bien definido; y,
finalmente, UBC 480 ejemplifica un OC poco poblado.

Para NGC 2516, se han identificado un 60 % mds de estrellas miembro en comparacién
con CG2020. Aproximadamente el 40% de estas estrellas se encuentran en el rango de
magnitud [18,19] que CG2020 no analiza, lo que permite obtener una secuencia principal
mas extensa. Como se puede observar, estos resultados implican un aumento en el radio del

cumulo, pero también una mayor concentracién en los movimientos propios en comparacion
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con los resultados de los autores mencionados. También se observa en el CMD que pyUPMASK
es capaz de detectar miembros de gran masa (estrellas en el rango G=[5, 7]) que no aparecen
como miembros en los datos de CG2020.

En el caso de NGC 2682, se han identificado un total de 704 estrellas miembro, lo cual
representa un incremento del 17% en comparacién con las encontradas en CG2020. Sin
embargo, es importante destacar que solo se encuentran en coincidencia 480 (68 %) estrellas
entre ambas muestras. Gran parte de las estrellas no coincidentes clasificadas como miembros
por UPMASK en CG2020, presentan una mayor dispersion en los movimientos propios en
comparacion con el resto de las estrellas identificadas en este trabajo por pyUPMASK. Esto
demuestra la variabilidad en los resultados arrojados por diferentes métodos de membresia,
y remarca la importancia de utilizar métodos validados como pyUPMASK.

Finalmente UBC 480, aparenta ser joven (dada su secuencia extendida) y posee una den-
sidad de estrellas muy baja. En el estudio CG2020, solo se encontraron 13 estrellas miembro
para este cimulo. En este trabajo no solo se recuperaron esas estrellas, se identificaron
ademds 48 estrellas miembro extra (aproximadamente un aumento del 370 %) mediante
pyUPMASK. Este hallazgo permite generar una secuencia principal mucho més completa y
extensa en el diagrama CMD, comparada con los datos de CG2020.

Cabe destacar que en este tipo de graficos la interseccién entre conjuntos de datos se
observa con mayor claridad en el espacio de coordenadas espaciales (lon, lat) dado que si bien
las bases de datos astrométricos (movimientos propios, paralaje) y fotométricos provienen
de la misién Gaia, estos pueden diferir ligeramente segin la version utilizada.

En el caso de algunos ctimulos analizados por CG2020, pyUPMASK no detecta objetos
con altas probabilidades de membresia, lo que sugiere una posible clasificacién incorrecta de
estrellas de campo como OC tanto en CG2020 como en la literatura. Muchos de los nuevos
candidatos a OC presentados en la literatura son detectados mediante busquedas automa-
tizadas utilizando un método de agrupamiento basado en sobredensidad como DBSCAN
[Ester et al., 1996]. Estas herramientas dependen fuertemente de pardmetros internos de
ajuste los cuales suelen ser seleccionados de manera arbitraria. Como resultado de esto, una
vez realizado un andlisis mas detallado de sus CMDs, muchas de estas agrupaciones de estre-
llas identificadas inicialmente como OC terminan siendo re-catalogadas como asociaciones
aleatorias de estrellas de campo.

Las estrellas miembro para los 1037 OC, junto con sus probabilidades de membresia
y los datos astrométricos correspondientes, seran publicados eventualmente en el servicio

Vizier!). A partir de la seleccién de las estrellas miembros, se han estimado valores medios

Lhttps://vizier.cds.unistra.fr/
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Figura 6.16: Estrellas con probabilidad mayor a 0.7 halladas en este trabajo (color violeta)
y en CG2020 (color verde) para el cimulo NGC 2516 (arriba), NGC 2682 (centro) y para el
ctimulo joven y poco poblado UBC 480 (abajo).
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de los movimientos propios y el paralaje para cada uno de los OC.

Es importante mencionar en este punto que no todas las estrellas tienen mediciones
del pardmetro velocidad radial (Vg) en los datos liberados por Gaia. De hecho, hay OC
para los cuales ninguna estrella miembro posee velocidad radial medida. Para los OC en
los que se ha detectado una o mas estrellas miembro con valores de Vg, se asigna como Vg
del cimulo el promedio de estas mediciones. Para aquellos OC cuyos miembros estimados
no poseen valores asociados de Vg, se les asigné (en caso de existir) el valor registrado
en el estudio Ta2021. En este articulo los autores recopilaron las velocidades radiales de
casi 30,000 estrellas, con probabilidad de membresia mayor a 0.4, para OC analizados en
estudios anteriores. Esta informacién permite, para 754 de los 1037 OC de la muestra total,
obtener los vectores completos de velocidad (sumando el componente de velocidad radial a
los movimientos propios) y estudiar de esta manera la cinemética de estos objetos dentro

del potencial Galdctico (ver Seccién 6.7).

6.3. Obtencion de los parametros fundamentales

Los 1037 ctimulos procesados con pyUPMASK para remover estrellas de campo y com-
puestos por lo tanto por estrellas con una probabilidad de membresia superior al 0.5, se
sometieron a un andalisis detallado utilizando el paquete ASteCA. Tal como se detallé en la
Seccién 5.2.2, a través del proceso de ajuste basado en la generacién de ciimulos sintéticos
ASteCA proporciona valores para los parametros fundamentales, tales como: el médulo de
distancia, la masa, la binariedad, la edad, la metalicidad y la extincién; junto con sus res-
pectivas incertezas. En la Figura 6.17 se muestra un ejemplo del ajuste realizado para el OC
NGC 2516.

El gréfico de la izquierda muestra el CMD trazado por los miembros seleccionados por
pyUPMASK, v el grafico de la derecha muestra el cimulo sintético que genera el mejor ajuste.
En el recuadro se detallan los pardmetros fundamentales proporcionados por ASteCA. La
cuadricula en ambos gréficos es la binarizacion bidimensional utilizada para estimar la ve-
rosimilitud, obtenida mediante la regla de Knuth [Knuth, 2006]. La regién gris representa la
incertidumbre en el ajuste. Como guia, se superpone en ambos gréficos la isocrona asociada
con el cimulo sintético de la derecha.

La combinacién de la asignacién de probabilidades de membresia para cada ciimulo en la
muestra, lograda mediante la implementacion de pyUPMASK, y la posterior derivacion de los
parametros fundamentales mediante el empleo de ASteCA, posibilité la realizaciéon de una

variedad de analisis detallados, los cuales se describen en los capitulos siguientes de este tra-
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Figura 6.17: Proceso de ajuste de ciimulos sintéticos en ASteCA para el OC NGC 2516. A
la izquierda: CMD de las estrellas miembro. A la derecha: mejor ajuste del cimulo sintético
(los puntos rojos indican sistemas binarios). Los pardmetros fundamentales estimados se
muestran en el recuadro a la derecha. Las curva negra representa la is6crona asociada con
el cimulo sintético mostrado.

bajo. Para llevar a cabo estos andlisis, se identificé previamente una muestra de alta calidad
denominada HQS (siglas de “High Quality Sample” en inglés), cuya determinacién se basé
en la estimacién del pardmetro de “méxima verosimilitud normalizada” (msv) para cada
cimulo. Este parametro se calcula dividiendo la verosimilitud méxima encontrada para un
OC por la cantidad de miembros que lo componen. Funciona como un indicador de robustez
del ajuste de parametros fundamentales para cada cimulo. Generalmente valores menores
de este parametro estan asociados a una cantidad baja de estrellas miembro identificadas
para un determinado OC. Esto es asi ya que una menor cantidad de miembros se traduce en
mayores incertezas al momento de realizar el ajuste de pardmetros, lo cual queda reflejado en
valores de msv méas pequenos. En el panel izquierdo de la Figura 6.3 se presenta la relacion
entre el pardmetro msv y el nimero de estrellas (Ny) por OC en escala logaritmica. Los
puntos estan coloreados de acuerdo con la raiz cuadrada de la suma de los cuadrados de las
incertezas en la edad, el médulo de distancia y la extincién estimados en este trabajo. Como
puede observarse, los mayores valores de incertezas se vinculan con OC compuestos por un
bajo numero de estrellas miembro y bajos valores de msv. En el panel derecho de la figura
se muestra la distribucién de los valores de msv para la totalidad de los OC analizados.
Como los valores méas altos de msv estan asociados a una mayor precisién en los ajustes, se
decidi6 definir la muestra HQS seleccionando aquellos OC situados en la mitad superior de

esta distribucion, es decir, aquellos con un valor de msv > 1.3. De este modo, la muestra
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Figura 6.18: A la izquierda: “maxima verosimilitud normalizada” (msv) en funcién del nime-
ro de estrellas por OC (Ng;), coloreado segin 0 = Gedad + Omod + Tav- A la derecha: Distri-
bucién de los valores de mswv, diferenciando la muestra de alta calidad HQS como msv > 1.3

HQS estd compuesta por 647 OC.

En la Figura 6.19 se muestra un histograma para cada uno de los pardmetros fundamen-
tales estimados en este trabajo para los OC pertenecientes tanto a la muestra total (en azul)
como a la muestra de alta calidad (en verde). Las lineas verticales indican la posicién de
la mediana para ambas muestras. Puede verse que las distribuciones de los parametros en
la HQS no presentan desviaciones sustanciales en comparaciéon con aquellas en la muestra
total. Esto indica que la HQS es una representacién razonable de la muestra total de OC
analizados, que no depende de la seleccién de un rango en particular para ninguno de los
pardmetros fundamentales (i.e.: preferencia por OC jévenes, masivos, cercanos, etc).

En la Tabla 6.2 se presenta una submuestra representativa del catdlogo generado. Esta
submuestra incluye los valores medianos de los pardametros fundamentales, junto con sus
percentiles 16 y 84. Ademads, se muestra el valor medio de las velocidades tridimensionales
y sus correspondientes desviaciones estdndar. La columna HQS indica si un OC pertenece a
la muestra de alta calidad; un valor de uno en esta columna indica que el OC forma parte

de dicha muestra, mientras que un valor de cero indica que no.

6.3.1. Comparacion con otros trabajos

Con el objetivo de validar los resultados, el conjunto de pardmetros fundamentales ob-
tenidos en este trabajo se comparé en profundidad con los obtenidos en trabajos publicados
por otros autores. Especificamente, se opté por realizar comparaciones con los trabajos re-
cientes de CG2020, Dias et al. [2021] (DI2021), Hunt and Reffert [2023] (HR2023) y Cavallo

et al. [2024] (CA2024). Estos trabajos (descriptos en la Seccién 4.2) fueron seleccionados
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NAME 7 GLON 7 GLAT 7 M [Mo)] 7 [dezx] 7 log(age) 7 bf 7 Av [mag] 7 mod [mag] | pmRA [mas/yr] | pmDE [mas/yr] | Vg [km/s] 7 HQS 7
alessi_15 210.49 | -1.099 | 335.5055295 | -0.17%8%; | 7.7289% | 0.619% | 2.70312 | 13.62139% | -0.176 £ 0.118 0.532 £ 0.155 | 48.46 £0.89 | 0
alessi 17 231.359 | 2.585 | 370.1740%48 | -0.777051 | 8.445% 048332 | 1.6017F | 12.9213% | -1.455 £ 0.086 1.551 £0.044 | 70.21 £3.95 | 0
alessi_18 241.421 | -2.555 | 486.97%047 | -0.30°00 | 6.79890 | 04795 | 2.8539% | 14441475 | -1.257 £0.067 | 1.977 £0.108 | 129.41 +0.96| 0
alessi 21 223.457 | -0.014 | 374.88333%3 0.19937 | 7.872% | 0.3994% | 0.26]3 8.73578 -5.56 + 0.16 2.63 £ 0.18 41844033 | 1
alessi 24 328.984 | -14.572 |  443.9335873 0.29047 | 7.98%0t | 0.4204 | 0.219% 8.41540 -0.475 4 0.223 | -8.947 £0.232 | 847+ 149 | 1
alessi 43 262.546 | 1.501 | 744165408 | -0.187043 | 6.65085 | 043941 | 1.005:5 9.73978 -5.529 + 0.26 3.931 +0.297 | 21444+ 026 | 1
alessi 53 202.259 | -0.664 | 603.6345% | -0.837031 | 8.35533 | 04705, | 24533 | 13.05134 0.378 + 0.137 -0.220 + 0.145 - 0
alessi 59 211.077 | 1.195 | 280.3235538 | -0.2770:02 | 8.228%1 | 0.56085 | 2.05%47 | 12713 | -0.563 £ 0.134 0.131 4+ 0.135 - 1
alessi_60 215.188 | 1.944 | 739.515{027 | —0.28700 | 8.62573 | 046349 | 1.0204% | 1215132 | -0.854 £ 0.055 | -0.651 + 0.068 | 55.49 £ 0.40 | 1
alessi 8 326.501 | 4.259 | 133.42107%2 | —0.267047 | 8.3954% | 0.59981 | 0.52072 9.0992 -5.954 + 0.122 | -5.683 £ 0.154 | -27.68 £ 0.96 | 1
alessi_teutsch_12 | 330.635 | -10.337 |  151.213%3-%9 0.4437F | 7.92892 1 0.38%4% | 0.549%2 8.885:32 -2.27 4 0.207 -8.961 £0.173 | -3.59 £4.65 | 1
alessi_teutsch 3 | 266.426 | -12.849 |  307.4635559 | —0.43%0%, | 7.84793 | 0.42040 | 1.044% 9.209% 5.379 £ 0.104 | 8.947 £ 0.145 | 16.37 £ 1.57 | 1
alessi_teutsch 8 | 297.033 | 1.376 | 1262.4513289% | —0.0190%, | 8.3453% |0.43943 | 0.56)5 9.965%92 -6.637 + 0.112 1.669 £ 0.121 | -15.35 £ 0.15 | 1
antalova_2 355.141 | 0.929 286.70322-89 | —0.25759% | 6.66%7% | 0.40043| 1.78}%4 10.1919:3 2.026 + 0.200 -1.548 £ 0.180 - 0
arp madore 2 | 248.123 | -5.884 | 12097.013830%% | —0.777039 | 9.58371 |0.4493F | 1.831:2% | 15.40i239 | -0.499 + 0.057 | 1.230 + 0.088 - 0
ascc_16 201.139 | -18.373 | 231.1433%4% | —0.66-052 | 6.65087 | 0.29939 | 0.76032 7.67510 1.375 £ 0.195 0.014 + 0.175 | 20.64 £ 0.17 | 1
asce 21 199.938 | -16.598 | 63.628374 | —0.30=013 | 6.685%2 | 0.3103 | 0.37954 7.665:97 1438 £0.126 | -0.608 +0.179 | 193 +2.73 | 1
ascc 29 214.743 | -0.128 | 287.01312% | 0.08%2%, | 7.927%% 10.30032 | 0.29933 | 10.091348 | -0.976 £ 0.085 | -1.026 4 0.091 - 1

Tabla 6.2: Submuestra representativa del catdlogo de parametros fundamentales generado para los 1037 OC.
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Figura 6.19: Distribucién de cada uno de los pardmetros estimados. En azul para la muestra
total y en verde para la muestra HQS. Las lineas verticales indican la posicién de la mediana
para cada muestra.

ya que representan estudios realizados con datos muy similares a los empleados en esta Te-
sis (datos Gaia) y que cubren un amplio espectro de métodos de andlisis, como se verd a
continuacion.

En la Figura 6.20 se presenta una comparacién de los valores de los parametros de distan-
cia, edad y extincién de los OC en comtun obtenidos en este estudio con aquellos obtenidos
en cada uno de los estudios mencionados. Las incertezas obtenidas en este trabajo para cada
parametro se muestran mediante lineas verticales grises, correspondientes a los percentiles
16 y 84. La Figura 6.21 ofrece una perspectiva complementaria de esta comparacién. En
este gréfico, el eje x representa los valores obtenidos en este estudio para cada uno de los
parametros analizados. El eje y, por su parte, muestra la diferencia entre estos valores y los
reportados en los articulos de referencia. Esta visualizacién permite una evaluacion directa
de las discrepancias entre los resultados de este trabajo y los de la literatura existente para
cada pardmetro estudiado.

Al comparar los resultados de este trabajo con CG2020, se encuentra que de la muestra
total, hay 944 OC en comun con estimacién de estos parametros, mientras que con HR2023

se superponen 846, con CA2024 843 y 773 con DI2021.

Comparacion con CG2020
La primera fila de la Figura 6.20 muestra la estimacion de los pardmetros obtenidos en
este trabajo en comparacién con lo encontrado por CG2020. En estos graficos no se repre-

sentan incertezas asociadas a los valores presentados por estos autores, dado que no realizan
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calculo de las mismas. Se observa una notable concordancia en el pardmetro del logaritmo
de la edad con el valor més alto de R?. Sin embargo se muestran tendencias sisteméticas en
Ay vy la distancia, en el sentido de que los valores obtenidos en este trabajo para Ay tienden
a ser mayores y los de la distancia menores que los de CG2020. Esta diferencia puede obser-
varse con claridad en la Figura 6.21. En promedio, los valores encontrados en este trabajo
son 0.5 mag mayores para Ay, y aproximadamente 590 pc menores para la distancia. La
subestimacion del pardmetro Ay por parte de CG2020 ya fue reportada en trabajos anterio-
res (e.g.: DI2021). Este resultado se debe a la eleccién de los autores de ajustar la extincion
utilizando el borde azul de la secuencia en el CMD, en lugar de determinar el valor para el
cual la isécrona pasa por el medio de la secuencia, lo que resulta en extinciones méas bajas.

Luego, la subestimacién general en Ay (més rojo y més débil) se compensa parcialmente
en el ajuste con una subestimacién de la distancia (mds brillante). Las extinciones y distan-
cias determinadas por CG2020 presentan una discrepancia similar con otros autores como

DI2021, HR2023 y CA2024.

Comparacién con DI2021
La comparacién con los valores obtenidos por DI2021 se grafican en la segunda fila de
la Figura 6.20. Las lineas horizontales grises en cada uno de los puntos, representan los
percéntiles 16 a 84 estimados por estos autores. La mayor discrepancia se observa en el
logaritmo de la edad, habiendo una gran cantidad de OC donde se estiman en este estudio
edades mayores en comparacion a las asignadas por DI2021. Esto se puede ver, aiin con
mas claridad, en la segunda fila de la Figura 6.21. Una decontaminacién incorrecta del OC
puede resultar en una estimacion errénea de la edad del mismo, en especial si se utiliza el
método de ajuste de isécronas, que busca minimizar la distancia entre las estrellas miembro
y la isécrona ajustada. Si una gran cantidad de las estrellas consideradas miembro resultan
ser estrellas contaminantes de baja luminosidad, el método tendera a un mejor ajuste con
isécronas donde predomina la secuencia principal, subestimando las estrellas de mayor masa
que definen el punto de inflexiéon crucial para la determinacién precisa de la edad. Este es
el caso de DI2021, donde se observé que muchos de los OC con discrepancias en la edad
presentan una elevada cantidad de estrellas contaminantes rojas y débiles en su estimacién
de membresia. Esto conlleva, para algunos OC, a una subestimacion de la edad debido a un
ajuste inadecuado.

Para ilustrar esta particularidad, en la Figura 6.22 se superponen las isécronas correspon-
dientes a los pardmetros obtenidos por cada uno de los estudios analizados para el cimulo

UBC 276. Para este OC, DI2021 estima un log(edad) = 6.7, mientras que en este trabajo
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Figura 6.20: Para cada fila: Comparacién entre los valores estimados en este estudio para
la distancia, el logaritmo de la edad y la extincién, con los obtenidos por CG2020, HR2023,
CA2024 y DI2021, respectivamente. En cada grafico se muestra el valor de la raiz del error

cuadrético medio total (RMSE) en las unidades correspondientes y el coeficiente de deter-
minacién (R?). Los puntos se colorean segtin el niimero de miembros en escala logaritmica

hallados en este trabajo.
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Figura 6.21: Para cada fila: diferencia entre los valores estimados en este estudio para la
distancia, el logaritmo de la edad y la extincién, y los obtenidos por CG2020, HR2023,
CA2024 y DI2021, respectivamente, en funcién de los valores obtenidos en este trabajo.
Los puntos se colorean segun el nimero de miembros en escala logaritmica hallados en este
trabajo.
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se estima log(edad) = 8.8. Los puntos coloreados representan las estrellas miembro con una
probabilidad mayor a 0.5 obtenidas en este trabajo, mientras que los circulos sin colorear
corresponden a las estrellas miembro seleccionadas por DI2021 para realizar este ajuste. Co-
mo puede observarse, la gran cantidad de estrellas miembro determinadas sobre la secuencia
principal provocan por parte de DI2021 un ajuste que subestima la edad del OC.

Al mismo tiempo, puede notarse que los valores de edad de DI2021 presentan un corte
abrupto para edades bajas. Esto se debe a que los autores utilizaron un limite inferior de
log(age) = 6.60 en su ajuste de isdcronas, mientras que en este trabajo se exploraron edades
hasta log(age) = 6.00.

Por otro lado, se observa una buena concordancia en las estimaciones de la extincién Ay,
salvo por un ligero desvio en los valores altos de Ay, donde los obtenidos en este trabajo son
algo mayores que los reportados en DI2021. No se ha encontrado una razén clara para esta
discrepancia, que se manifiesta sobre todo para Ay > 2. Sin embargo, la fuerte correlacién
entre los parametros fundamentales en el CMD y la importancia asignada a las estrellas de
baja luminosidad en los métodos utilizados por DI2021 podrian ser factores que introduzcan
fluctuaciones en la determinacién de este parametro. En cuanto a la determinacién de la
distancia, los resultados obtenidos en este trabajo concuerdan en general con los reportados
en DI2021, aunque la discrepancia aumenta para los OC maés distantes. Estos cimulos suelen
ser los méas desafiantes en cuanto a la identificacién de estrellas miembro, lo que hace previ-
sible la aparicién de discrepancias al compararlos con otros estudios que emplean diferentes

métodos de determinacion de membresia.

Comparaciéon con HR2023
La comparacién con los valores obtenidos por HR2023 se grafican en la tercera fila de la
Figura 6.20. A su vez es posible ver la diferencia entre los valores en la Figura 6.21. Se
observa una muy buena concordancia con los resultados de este trabajo para el pardmetro
distancia que muestra el RMSE mas pequeno de todas las comparaciones. Sin embargo es
posible observar unos pocos ciimulos con grandes discrepancias en este parametro, como por
ejemplo el caso de Teutsch 143a. En la Figura 6.23 se grafican las isdcronas correspondientes
a los parametros obtenidos por cada uno de los articulos mencionados para este OC. Los
puntos coloreados son las estrellas miembro con probabilidad mayor a 0.5 obtenidas en este
trabajo y los puntos sin colorear corresponden a las estrellas miembro obtenidas por HR2023.
Se observa que los autores de HR2023 identifican como miembros de Teutsch 143a un
conjunto de 24 estrellas completamente distinto al determinado en este trabajo. Esta dis-

crepancia fundamental en la clasificacion del OC conlleva a divergencias significativas en los
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Figura 6.22: CMD de las estrellas miembro del OC UBC 276 coloreado segin las proba-
bilidades de membresia obtenidas por pyUPMASK. Los puntos sin colorear corresponden a
las estrellas miembro seleccionadas por DI2021 para este OC. Se superponen las isécronas
correspondientes a los pardmetros obtenidos por CG2020 (en violeta), DI2021 (en rojo),
HR2023 (en verde) y CA2024 (en azul) para este OC. La isécrona negra se corresponde con
los parametros obtenidos en este trabajo.

parametros fundamentales estimados.

Aunque ambas agrupaciones de estrellas se ubican en una regién similar en términos
de coordenadas galacticas y movimientos propios, difieren notablemente en su distancia a
lo largo de la linea de visién, con una separacién de méas de 6000 pc. HR2023 obtiene un

médulo de distancia de 15.107032 mag, mientras que en este estudio se estima 12.531595

mag, en concordancia con los resultados de CG2020, D12021 y CA2024.

Respecto a la edad, HR2023 clasifica a Teutsch 143a como un ctimulo joven, con log(age) =

7 .06+8:g‘é. En contraste, el andlisis realizado en este trabajo sugiere una edad significativa-

mente mayor, de log(age) = 9.07f8:8§, alinedndose con las estimaciones de CG2020 y DI2021.

La extincién también presenta discrepancias notables: nuestro estudio obtiene un valor de
Ay de 1557592 mientras que HR2023 reporta 5.7470 &8,

Estas diferencias sustanciales pueden atribuirse al uso por parte de HR2023 de un al-
goritmo de clustering no especializado para cimulos estelares, especificamente el método
HDBSCAN. Esta eleccién metodolégica ha resultado en una clasificaciéon errénea de las es-
trellas miembro. Este error inicial se propaga a través del andlisis subsecuente, conduciendo
a estimaciones incorrectas de todos los pardmetros fundamentales del cimulo.

La comparacién de las edades estimadas para los OC revela una tendencia sistematica
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Figura 6.23: CMD de las estrellas miembro del OC Teutsch 143a coloreado segin las pro-
babilidades de membresia obtenidas por pyUPMASK. Los puntos sin colorear corresponden a
las estrellas miembro seleccionadas por HR2023 para este OC. Se superponen las isécronas
correspondientes a los pardmetros obtenidos por CG2020 (en violeta), DI2021 (en rojo),
HR2023 (en verde) y CA2024 (en azul) para este OC. La isécrona negra se corresponde con
los parametros obtenidos en este trabajo.

en relacion con el estudio de HR2023. Para los OC clasificados como mas antiguos en este
estudio, las edades estimadas por HR2023 tienden a ser menores. Inversamente, para los
OC considerados més jévenes, las estimaciones de HR2023 suelen ser mayores. Esta discre-
pancia sistemética, que se observa con claridad en la tercera fila de la Figura 6.21, subraya
diferencias notables en los métodos de estimacién de parametros entre ambos estudios, es-
pecialmente en los extremos del rango de edad. Multiples factores pueden explicar estas
discrepancias. En primer lugar, las diferencias en la estimacion de estrellas miembro pueden
conducir a variaciones significativas en las estimaciones de pardmetros, como se observé en
el ejemplo anterior del OC Teutsch 143a. A su vez, la relacién estrecha de los parametros
fundamentales en un diagrama CMD implica que una variacién en la estimacién de uno de
los pardmetros influya en la estimacion de otros. En el caso de HR2023, los autores utilizan
un rango de extincién Ay de [0, 8]mag para las simulaciones de los cimulos que entrenan
la red neuronal, mientras que en este trabajo se emplea un rango més acotado de [0, 4]
mag en la generacién de cimulos sintéticos. Aunque la naturaleza de las redes neuronales
empleadas en HR2023 dificulta la interpretacién exacta de como se generan los resultados
para un cumulo particular tras el entrenamiento, esta diferencia en los rangos de extincién

utilizados podria ser una de las causas de las discrepancias en la estimacién de pardmetros
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Figura 6.24: CMD de las estrellas miembro del OC BH 205 coloreado segun las probabi-
lidades de membresia obtenidas por pyUPMASK. Los puntos sin colorear corresponden a las
estrellas miembro seleccionadas por HR2023 para este OC. Se superponen las isécronas
correspondientes a los pardmetros obtenidos por CG2020 (en violeta), DI2021 (en rojo) y
HR2023 (en verde) para este OC. La isécrona negra se corresponde con los pardmetros ob-
tenidos en este trabajo.

como la extincidn, la edad y la distancia. En CA2024, observan una tendencia sistematica
similar en la edad al comparar sus resultados con HR2023, y atribuyen este desvio a las
diferencias en la forma en que los autores de HR2023 extraen y procesan los datos de los

CMDs.

Otro caso que llamo la atencién es el de BH 205, donde los autores de HR2023 le asignan
una edad significativamente diferente a la estimada en este trabajo. En la Figura 6.24 se
muestran las isécronas correspondientes a los pardametros hallados por los autores que anali-
zan este cumulo. Nuevamente los puntos coloreados son las estrellas miembro estimadas por

pyUPMASK y los puntos no coloreados son los miembros obtenidos por HR2023.

Los resultados de este estudio reflejan una similitud con los de CG2020 y DI2021 al
estimar una edad joven para este cimulo, caracterizado por una secuencia principal alar-
gada. Sin embargo, en HR2023 se obtiene una edad correspondiente a un ciimulo mucho
mds antiguo. Esto podria deberse a la baja cantidad de miembros obtenidos por los autores,
lo que posiblemente resulté en una estimacién errénea de los parametros. Ademads, estas
estrellas miembro tienen una magnitud superior a 18mag, asociadas a grandes incertezas en

la fotometria.
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Comparacion con CA2024
La comparacion de los parametros obtenidos con los de CA2024 se visualiza en la cuarta fila
de la Figura 6.20 y de la Figura 6.21.

Aunque CA2024 utiliza la misma muestra de estrellas miembro que HR2023 y también
emplea redes neuronales, aplica un método diferente para extraer los datos de los CMDs de
los OC utilizados en el entrenamiento. Este cambio en el método, corrige el desvio sistematico
observado para la edad en HR2023. Por ejemplo, en el caso del cimulo UBC 276 analizado
anteriormente en la Fig. 6.22, se puede observar céomo la isécrona correspondiente a los
pardmetros estimados por CA2024 coincide con los obtenidos en este trabajo, asi como con
los de CG2020 y DI2021, a diferencia de los estimados por HR2023.

Sin embargo, a pesar de que los autores de CA2024 modifican el método utilizado para
inferir los pardmetros fundamentales, mantienen los miembros estimados por HR2023. Por
lo tanto, la clasificacién errénea o la mala estimacién de miembros por parte del método
HDBSCAN para algunos OC (en especial cimulos lejanos o pequetios) se verd impactado
en la estimacion de los pardmetros finales, independientemente del método utilizado para
determinarlos. Esto se evidencia, por ejemplo, en el caso de Teutsch 143a analizado ante-
riormente en la Fig. 6.23. Para este OC, si bien CA2024 estiman una distancia similar a la
obtenida en este trabajo, asi como en los estudios de CG2020 y DI2021, las discrepancias
en otros parametros persisten de manera similar a HR2023, obteniendo una extincién de
Ay = 5.15537 mag y una edad logarftmica de log(age) = 7.597-18.

Al analizar el pardmetro de distancia, se observa una notable concordancia para valo-
res inferiores a 5 kpc. No obstante, para los OC maés lejanos, se nota un aumento en la
discrepancia entre los valores obtenidos.

En la Figura 6.25 se presentan las isécronas del ciimulo Berkeley 20 correspondientes a
los parametros obtenidos por los articulos previos que incluyen este cimulo en sus catdlogos.
Nuevamente, los puntos coloreados representan las estrellas miembro identificadas en este
trabajo, mientras que los puntos sin color corresponden a las estrellas miembro identificadas
por HR2023. En relacién a este OC, CA2024 obtiene una edad similar a la estimada en
este estudio, ambas con edad logaritmica mayores a 9.5, lo que indica una estimaciéon de un
OC muy antiguo. Sin embargo, existe una discrepancia significativa en los valores obtenidos
del médulo de distancia y extinciéon. En este trabajo se estima un médulo de distancia de
14.66 + 0.07mag y una extincién de 0.49 4+ 0.14mag, mientras que en CA2024 se reporta

un médulo de distancia de 13.021)-3tmag y una extincién de 1.357539mag. Esta diferencia

en el médulo de distancia corresponde a una discrepancia en la distancia estimada mayor a

4000 pc.
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Figura 6.25: CMD de las estrellas miembro del OC Berkeley 20 coloreado segin las pro-
babilidades de membresia obtenidas por pyUPMASK. Los puntos sin colorear corresponden a
las estrellas miembro seleccionadas por HR2023 para este OC. Se superponen las isécronas
correspondientes a los pardmetros obtenidos por CG2020 (en violeta), HR2023 (en verde)
y CA2024 (en azul) para este OC. La is6crona negra se corresponde con los pardmetros
obtenidos en este trabajo.

Es importante destacar que esta diferencia se debe en parte a la decisién de CA2024
de descartar estrellas con magnitudes mayores a 18 mag. Este criterio de seleccién conlleva
a la exclusion de estrellas que podrian ser clave en la estimacion de los pardmetros de un
OC antiguo y/o lejano como este. Esto resalta la importancia de considerar cuidadosamente
los criterios de seleccion de miembros estelares en la estimacion de parametros de cimulos

estelares.

Indice de metalicidad

Como se explico en la Seccién 2.4, el pardmetro intrinseco denominado metalicidad es un
estimador de la composicién quimica de un cimulo y se encuentra asociado a fenémenos
claves como la historia y evoluciéon quimica de la Galaxia. En la Figura 6.26 se comparan
los valores de este indice asociado a los OC obtenidos en este estudio, con los obtenidos en
DI2021 y CA2024. En la fila superior, el panel izquierdo compara los valores de metalicidad
obtenidos en este trabajo con los obtenidos en CA2024. En esta misma fila, en el panel de
la derecha se grafican los valores de este trabajo en funcién de la diferencia entre estos y
los de CA2024. En la fila central los graficos muestran la misma comparacién, pero ahora

entre los valores obtenidos en este trabajo y los de DI2021. Finalmente, en la fila inferior
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Figura 6.26: Comparacién de los valores de metalicidad obtenidos en este trabajo con los
de CA2024 y DI2021. Fila superior: a la izquierda se comparan los valores de metalicidad
de este trabajo con los obtenidos en CA2024. A la derecha se grafican los valores de este
trabajo en funcién de la diferencia entre estos y los de CA2024. Fila central: los graficos
muestran la misma comparacién, pero ahora entre los valores obtenidos en este trabajo y
los de DI2021. Fila inferior: se presenta la comparacién entre los valores de metalicidad
obtenidos en CA2024 y DI2021, mostrando en la izquierda la comparacién directa y en la
derecha la diferencia entre ambos conjuntos de datos.
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se presenta la comparacion entre los valores de metalicidad obtenidos en CA2024 y DI2021,
mostrando en la izquierda la comparacion directa y en la derecha la diferencia entre ambos
conjuntos de datos. Los OC en las dos filas superiores de esta figura se encuentran coloreados
segin la edad estimada en este trabajo. Los articulos CG2020 y HR2023 no proporcionan
estimaciones para este pardmetro dejdndolo en cambio fijo en un valor “solar” de [Fe/H]=0,
ya que esto simplifica en gran medida el proceso de ajuste de pardmetros fundamentales.

La determinaciéon de la metalicidad basandose unicamente en fotometria es una tarea
extremadamente compleja debido a que la variacién de este parametro genera diferencias
muy pequenas en la morfologia de la secuencia evolutiva de los ciumulos. Es por esta razén
que en DI2021 ajustaron sus isocronas imponiendo dos priors fuertes sobre [Fe/H], y también
sobre A,. En cambio, en CA2024 dejaron que la red neuronal artificial decida cuél es el valor
6ptimo de [Fe/H] sin ningtin sesgo o prior.

En DI2021, se estiman valores de metalicidad que muestran una dispersién contenida en
el rango [-0.5, 0.5] y un error cuadritico medio total en comparacién con los resultados de
este trabajo de 0.36 dex. En CA2024 la dispersién de valores es méds amplia y el valor de
RMSE alcanza los 0.49 dex. Como puede observarse existen discrepancias significativas para
la estimacion de este parametro en comparacién con ambos estudios.

La comparacion tanto con los resultados de CA2024 como con los de DI2021 muestra una
tendencia a valores ligeramente mas altos que los obtenidos en este trabajo. No obstante, los
resultados de CA2024 parecen ser mas coherentes que los de DI2021, ya que reflejan mejor
la variabilidad real de la metalicidad en los OC. Las estimaciones de DI2021 presentan un
patrén que sugiere una distribucién casi uniforme aleatoria dentro del rango [-0.5, 0.5], lo cual

se evidencia tanto en la comparacién con los valores de este trabajo como con los de CA2024.

Comparacién con datos espectroscopicos

Dada la discrepancia en la comparaciéon de los resultados de metalicidad con DI2021 y
CA2024, se opt6 por contrastar los valores estimados con datos espectroscépicos para poner
a prueba y validar las predicciones de metalicidad obtenidas en este trabajo.

En el articulo de Spina ct al. [2022] (SP2022), utilizando datos recopilados de sondeos y
programas espectroscépicos de alta resolucion para miembros de ciimulos abiertos, generaron
un catalogo de 251 OC con determinaciones de metalicidad. Dentro de estos 251 OC, los
autores clasifican a 180 OC como “gold” o dorados, mientras que los 71 cimulos restantes se
consideran “silver” o plateados. La diferencia radica en que los cimulos dorados tienen mas
de una estrella miembro con asignacién de metalicidad, mientras que los plateados solo una.

Los autores utilizan las estrellas miembro estimadas por CG2020 para cada uno de estos
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Figura 6.27: Metalicidades de los OC en comun obtenidas en este trabajo en comparacion
con las recopiladas por SP2022. (Izq:) todos los OC en comun. (Der.:) OC que ademds
forman parte de la muestra de alta calidad determinada en este estudio. Los puntos amarillos
corresponden a los OC catalogados como “gold” segin SP2022, y los grises los catalogados
como “silver”.

cumulos con una probabilidad superior a 0.7.

En la Figura 6.27, se realiza una comparacién de los valores de metalicidad encontrados
en este trabajo y en SP2022 para los OC que estan presentes en ambos catdlogos. En el
grafico de la izquierda se muestran todos los cimulos en comtn, mientras que en el grafico
de la derecha se presentan unicamente aquellos que ademads forman parte de la muestra
de alta calidad determinada en este estudio. Los puntos amarillos corresponden a los OC
catalogados como “gold” segiin SP2022, y los grises los catalogados como “silver”. La linea
entrecortada corresponde a la linea de igualdad.

Por otro lado, en el trabajo reciente de Joshi et al. [2024] recopilaron metalicidades de
1879 OC a partir de estudios anteriores. De la muestra total, 615 OC poseen estimacién
de metalicidad basados en data espectroscépica, mientras que los 1264 OC restantes poseen
estimacién de metalicidad basados en data fotométrica. Se cruzaron los resultados de este
trabajo con aquellos OC para los cuales estos autores recopilaron metalicidades a partir de
espectroscopia de estrellas miembro. La comparacion de los valores se muestra en la Figura
6.28. Nuevamente en el grafico de la izquierda se muestran todos los OC en comun y en
el de la derecha los que a su vez forman parte de la muestra HQS. Los OC se encuentran
coloreados segun la resolucion de las mediciones espectroscépicas.

Para ambos trabajos de la literatura se observa una correlacion aceptable, dentro de los
altos errores esperados para este pardmetro, entre los valores de [Fe/H] obtenidos espec-
troscépicamente y los obtenidos en este trabajo. Esto es cierto en particular para la muestra

de valores de SP2022 y la HQS en este trabajo. Es importante remarcar en este punto que



110 CAPITULO 6. RESULTADOS

1.0 — 100000
HQS
—~ 05F ~t 180000
° °
£ g g
& 00¢r Er 160000 ©
8 2 o
(%] 0 )
g8 -05¢ 81 140000 4
= < e
Q Q
S _10f alt 120000
—153 -1 0 1 -2 -1 0 1
Fe/H (Joshi et al. 2024) Fe/H (Joshi et al. 2024)

Figura 6.28: Metalicidades de los OC en comin obtenidas en este trabajo en comparacién
con las recopiladas por Joshi et al. [2024]. (Izq:) todos los OC en comiin. (Der.:) OC que
ademaés forman parte de la muestra de alta calidad determinada en este estudio. La barra
de color indica la resolucién de las mediciones espectroscopicas.

la estimacién de metalicidad espectroscopica depende fuertemente de la correcta seleccién
de miembros. Si bien los datos espectroscépicos son de mayor calidad que los fotométricos,
los valores asociados de metalicidad para cada uno de los OC se obtienen a partir de las
estrellas miembro consideradas. Teniendo en cuenta que la estimacién para cada cimulo se
hace sobre la base de pocas estrellas, en el caso de la muestra “silver” de SP2022 de una
tnica estrella, la probabilidad de reportar valores erréneos debido a una seleccién pobre de
los miembros reales es muy alta.

Queda pendiente para un trabajo futuro la generacién de un catdlogo de datos espec-
troscopicos recolectados de fuentes de alta calidad para la mayor cantidad posible de estrellas

miembro estimadas por pyUPMASK.

6.4. Segregacion de Masas

En numerosos cimulos estelares se ha observado que las estrellas miembro mas masivas
tienden a localizarse maés cerca del centro del cimulo en comparacién con las estrellas miem-
bro de menor masa. Este fendmeno suele atribuirse a la llamada segregacién de masas, y
se postula que su origen puede deberse a efectos dindmicos (segregacién dindmica) o como
resultado del proceso de formacién del cimulo (segregacién primordial) [McMillan et al.,
2007, Dib et al., 2010, Allison et al., 2009b, 2010]. En el primer caso la evolucién dindmica
de las estrellas pertenecientes a los ciimulos se ve influenciada por el proceso de relajacion de

dos cuerpos, el cual facilita el intercambio de energia entre las estrellas y conduce al sistema
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hacia un estado de equilibrio parcial de energia. Durante estos encuentros gravitatorios, las
estrellas menos masivas ganan energia cinética y tienden a desplazarse hacia las regiones
externas del cimulo, mientras que las estrellas mas masivas pierden energia cinética y se
desplazan hacia el centro del ciimulo ganando energia potencial. En la segregaciéon primor-
dial, se estima que las estrellas de mayor masa se forman principalmente en la regién central
del cimulo estelar. Esto puede ocurrir gracias a una eficiente captacion de gas debido a su
posicién en el fondo del pozo potencial del cimulo [Dib et al., 2010] o a través de un proceso

de fusién con estrellas de menor masa [Dib et al., 2007].

En este trabajo se estudidé la presencia de segregacion de masas sobre la muestra de
cumulos analizada. Para la deteccién y cuantificacién de la segregacion de masa, se aplicaron
los siguientes dos métodos. El primer método (método A), descrito en Allison et al. [2009b],
se basa en comparar la longitud del camino del 4rbol de expansiéon minima (MST) de estrellas
masivas con la longitud promedio de N conjuntos de estrellas al azar. El segundo método
(método T'), descrito en Olczak et al. [2011], es una mejora del primero y demuestra ser

mucho maés robusto cuando se aplica a sistemas estelares con una alta fraccién de binarias.

El MST de un conjunto de puntos es un diagrama que conecta todos los puntos mini-
mizando la suma de las aristas y sin formar ciclos cerrados. Aplicando el método A para
la deteccién de la segregacion de masa, se mide la suma de las aristas del MST formado
por los Njssr estrellas méds masivas (Lnassive) y Se compara con la longitud promedio del
MST de k conjuntos de Nysgr estrellas aleatorias (I4, ). La relacion entre el MST para las
estrellas mas masivas y el MST correspondiente a los conjuntos aleatorios define el cociente

de expansién minima (MSR, por las siglas de “mass segregation ratio” en inglés), (Aysr):

<l > o
AMSR: Z rdm + norm

massive lmassive

; (6.2)

donde 0,0 €s la desviacién estandar de las longitudes de los N caminos aleatorios.

El método T' utiliza la media geométrica () en lugar de la suma de las aristas para
minimizar la influencia de valores atipicos. El valor del MSR para este método (Aprsgr) se

calcula de la siguiente manera:

< VYrdm >

Ymassive

Tyse = (6.3)

Luego, para cada conjunto aleatorio k, se calcula la desviacidon estdndar geométrica
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Figura 6.29: Representacion grafica de como MiSTree genera el arbol de expansiéon minima.
Fuente de la imagen: Naidoo [2019]

AMrgm v se derivan los intervalos superiores e inferiores de 1o como las medias de los k
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Siguiendo la sugerencia en Olczak et al. [2011], se calculé el nimero k de MSTs aleatorios,

en base al nimero Ny de estrellas masivas, de modo que se cubra una fracciéon p = 0.99

de toda la poblacién total de estrellas N, independientemente del tamano de la muestra:

, In(1—p) )
k = ceil , 6.5
«r (ln(l — fracNarsTNiot) (6.5)

siendo ceil(x) la funcién que redondea al préximo mayor ntimero entero.

Para ambos métodos, un valor de MSR significativamente mayor que 1 implica que las
estrellas mas masivas tienen una longitud de camino maés corta que las estrellas menos
masivas, y por lo tanto es un indicador de segregacion de masa. Un valor cercano a 1 indica
que las estrellas masivas se distribuyen de manera similar a las deméas estrellas, mientras
que un valor menor que 1 implica una segregacién inversa, es decir, las estrellas mas masivas
estan mas dispersas que las demas estrellas. Al utilizar diferentes valores de Nj;s7, podemos
determinar en qué rangos de masa se produce la segregacion y en qué medida ocurre en cada

una de estas masas.

Para generar los arboles de expansién minima, se utilizé el paquete de Python MiSTree

[Naidoo, 2019]. En la Figura 6.29 se muestra un ejemplo de cémo MiSTree construye el MST

y &

a partir de una distribucién de puntos (mostrada a la izquierda). MiSTree comienza primero
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Figura 6.30: Cuantificacion de la segregacion de masas para el OC NGC 2516 utilizando el
método I' (a la izquierda) y el método A (a la derecha). Cada punto representa el valor del
MSR en funcién del ntimero de estrellas mas masivas.

construyendo un grafico que conecta todos los puntos con sus k vecinos més cercanos (mos-
trado en el centro) y luego ejecuta el algoritmo de Kruskal [[Kruskal, 1956] para construir el
MST (mostrado a la derecha). Este proceso es aplicado a las coordenadas estelares carte-
sianas en 3D (X, Y, Z), corregidas con el método Bayesiano descrito en Pang et al. [2021].
Esta correccién mitiga los errores introducidos cuando se obtienen distancias individuales
mediante la inversién del paralaje simple. Para obtener las cantidades < Apgm > v < Yrdm >

se generaron 1000 conjuntos aleatorios para cada valor de Ny;g7.

Los OC son conocidos por albergar sistemas binarios y, dado que estos sistemas tienen
una masa promedio mayor que las estrellas simples, son de gran importancia en el estudio
de la segregacion de masas y la dinamica interna del cimulo. Las masas individuales de
cada una de las estrellas pertenecientes a los OC se determinan a través de ASteCA al
interpolar la distribucién de masas sobre la isécrona, de acuerdo con la funcién de masa
inicial seleccionada. La fraccién de estrellas binarias estimada para cada camulo se conforma,
por aquellas estrellas con mayor probabilidad (P > 50 %) de ser sistemas binarios. A cada
una de estas estrellas se le asigna una tnica masa total: la suma de la masa de la estrella

primaria y la de la estrella secundaria.

En la Figura 6.30 se grafica a modo de ejemplo el anélisis de segregacion de masas para
el cimulo NGC 2516 utilizando el método A a la izquierda, y el método I' a la derecha. La
razén por la cual el método A posee incertezas mucho menores que el método I', radica en
que el primero utiliza la desviacién estandar de las longitudes de los k caminos aleatorios.

En cambio, el segundo método usa los intervalos inferior y superior, tal como se definié
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anteriormente. En el caso de este cimulo, ASteCA proporcioné una fraccién de estrellas
binarias del 43%. Cada punto en la figura representa el valor de MSR en funcién de las
Nyrst (de 3 a 100) estrellas més masivas. Se puede observar que ambos métodos indican una
notable segregacion de masas en las 3 estrellas més masivas, viéndose més pronunciada en
el método I'. Posteriormente, se detectan distintos grados de segregacion, aunque en menor
medida, al considerar un ntimero mayor de estrellas masivas. En particular, se registra un
segundo pico en Nysr = 7 para el método A y en Nysgr = 6 para el método T, seguido
por un tercer pico alrededor de las 20 estrellas méds masivas en ambos métodos. Aunque el
valor de M SR se mantiene por encima de 1 hasta aproximadamente Ny;sr = 80, el grado
de segregacion disminuye notablemente a partir del tercer pico. Estos resultados difieren
de los encontrados en Pang et al. [2021] para este ctimulo, donde no consideran sistemas
binarios y no encuentran evidencia de segregacién de masas. Por otro lado, en el estudio
realizado por Dib and Basu [2018], emplearon los mismos dos métodos utilizados en este
trabajo para analizar la segregacién de masas de este ctimulo y encontraron valores de I'j;sr
v Ayrsr para las 10 estrellas mas masivas de 1.340 y 1.610, respectivamente. Estos valores

son similares a los encontrados en este trabajo para la misma cantidad de estrellas.

Aunque este estudio se llevé a cabo para el conjunto completo de cimulos analizados,
solo se consideraron en los andlisis subsiguientes los resultados de aquellos OC que forman
parte del conjunto HQS. Esto se debe a que, para los cimulos con ajustes deficientes, las
estimaciones de la edad y las masas individuales no generan valores confiables. Ademés,
aquellos OC con una densidad de estrellas muy baja (la mayorfa fuera del subconjunto

HQS) resultan inadecuados para el andlisis de estos pardmetros.

En la Figura 6.31, se muestra un histograma que representa los valores encontrados del
cociente de expansion minima para las 10 estrellas mas masivas, utilizando los dos métodos
descritos anteriormente. Utilizando el método A, se encontrd que aproximadamente el 15 %
de los cimulos muestran signos de una segregacién de masa significativa, MSR1g > 2,
mientras que para el método I' este niimero representa al 26 % de los ctimulos. Se observa
entonces que la mayoria de los OC exhiben una segregacion cercana a MSRig ~ 1 tanto
para el método A como para el método I'. Esto indica que existe una distribucién espacial
similar entre las estrellas masivas y las de baja masa o en otras palabras, que no se detecta

presencia del fenémeno de segregacién de masa.
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Figura 6.31: Distribucién de los valores del cociente de expansién minima para las 10 estrellas
mé&s masivas M SRy, tanto para el método A (violeta) como para el método I" (celeste)

6.4.1. Dependencia de la segregacién de masas con otras variables

La segregacién de masa en los OC puede estar influenciada tanto por su dindmica in-
terna como por el fenémeno de segregacion de masa primordial. Si bien es esperable que la
segregacion de masa aumente con la edad debido a la evolucién dindmica de los cimulos
[Kroupa, 1995, Dib and Basu, 2018, Tarricq et al., 2021], este efecto puede verse opacado
por la existencia de diferentes niveles de segregacién de masa primordial. En investigaciones
recientes realizadas por Dib and Basu [2018] y Tarricq et al. [2022] se examin la segregacién
de masas en un amplio conjunto de OC. Los autores no lograron establecer una correlacién
significativa entre la segregacién de masas y la edad de los cimulos. Atribuyen sus resultados
a que los OC podrian haberse formado originalmente con niveles variables de segregacion
de masas. Por otro lado, estudios previos, como Schilbach et al. [2006] y Bukowiecki et al.
[2012], han detectado un aumento en la segregaciéon de masas a medida que los cimulos
envejecen, atribuyendo este hallazgo a procesos dindmicos en el interior de los cimulos (se-
gregacién dindmica). A su vez, ninguno de estos estudios ha logrado identificar correlaciones
estadisticas entre la segregacién de masa y parametros relacionados a la distribucion de los

OC en la Galaxia como la distancia galdctica Rgc o la altura sobre el plano galdctico |Z].

La falta de concordancia entre los resultados observados en diferentes investigaciones
puede deberse a varios factores. La identificacion de las estrellas miembro desempena un
papel esencial en el proceso de construccion de los MST, al igual que la estimacién de las
masas individuales y la correcta identificacién y consideracién de sistemas binarios, tanto
en términos de su fraccién total presente en un cimulo como la estimacion de las masas de

las componentes secundarias. Ademads, para poder establecer relaciones entre los distintos
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Figura 6.32: Cociente de expansién minima para las 10 estrellas mas masivas M SRy en
funcién del log(edad) (primera fila), la distancia galactocéntrica Rgy (segunda fila) y la
altura actual sobre el plano galdctico |Z| (tercera fila). La primera columna corresponde al
método A, mientras que la segunda columna corresponde al método I".

pardmetros es necesario contar con estimaciones confiables de los mismos. Especificamente,
en la determinacién de la edad es necesario un ajuste preciso de la secuencia principal del
cimulo, lo que, a su vez, requiere nuevamente de una precisa identificaciéon de sus estrellas

miembro.

El estudio de la dependencia de la segregacién de masa con otras variables obtenido en
este trabajo puede verse en la Figura 6.32. Esta Figura muestra la segregacion de masa de
cada cimulo para las diez estrellas més masivas en funcién del logaritmo de la edad (primera
fila), la distancia galactocéntrica (segunda fila) y la altura actual sobre el plano galdctico
(tercera fila). La primera columna corresponde al método A, mientras que la segunda co-

lumna corresponde al método T'.

Se puede notar un leve incremento en el grado promedio de segregacién de masa a medida
que la edad de los cumulos abiertos aumenta. Se observa que los cimulos con un gran grado
de MSR (> 3) tienden a corresponder a ctimulos con edades comprendidas entre cien y mil
millones de anos (log(age) entre 8 y 9). Esto podria a priori interpretarse como un sostén

a la hipdtesis de segregacién principalmente dindmica de masas. Sin embargo, es esencial
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subrayar que esta relacion puede estar influenciada por la falta de homogeneidad en la
distribucién de las edades de los cimulos observados: puede verse claramente que hay una
cantidad mucho mayor de OC con edades logaritmicas entre 8 y 9 que entre 7y 8 0 6 y 7.
Se identifican ademds ctimulos relativamente jovenes, con edades del orden de unos pocos
millones de afos, que exhiben valores significativos de segregacién (M SR > 2). Esto sugiere
la posible existencia de segregacién primordial o segregacion dindmica que se manifiesta en
intervalos de tiempo relativamente cortos [Allison et al., 2009a, Parker et al., 2013].

En linea con las investigaciones previas mencionadas arriba, no se ha observado una
dependencia clara entre la segregaciéon de masa de los cimulos y su distancia al centro
galactico Rac.

Si es posible notar no obstante una tendencia interesante relacionada con la altura con
respecto al plano galdctico (|Z]). Como puede verse en la Figura 6.32, la dltima fila muestra
una disminucién gradual de la segregacién a medida que nos alejamos del del plano galactico
(|Z] = 0). Hasta el momento, no se han encontrado referencias a este comportamiento en
la bibliografia. En Dib and Basu [2018] se menciona que los valores de M SR > 2 que
encontraron corresponden similarmente a ciimulos ubicados en las proximidades del plano
galactico, aunque atribuyen este fenémeno a un efecto estadistico debido a la mayor cantidad
de OC cercanos al plano en comparacién con aquellos situados a mayores altitudes. Dado que
la mayoria de los ctimulos analizados en este estudio se concentran cerca del plano galactico,
es plausible que el resultado observado también se deba a un efecto estadistico.

Estos hallazgos sugieren que la segregacién de masa en los OC es un fenémeno més com-
plejo de lo que se habia considerado anteriormente. Es posible que los OC se hayan formado
con diferentes niveles de segregacién de masa desde su origen, es decir con segregacién de
masa primordial. Ademés, las interacciones dindmicas y la fusiéon de subestructuras dentro
de los cimulos jovenes podrian influir en la segregacién de masa observada a lo largo del
tiempo [McMillan et al., 2007, Allison et al., 2009a, 2010, Maschberger et al., 2010].

Con el objetivo de analizar si el proceso de segregacién de masa en los cimulos es
causado por la evolucién dindmica o por el proceso de formacién estelar en si, se estudié
la relacién entre la segregaciéon de masas y la edad dindmica de los OC. A través de la
definicién del tiempo de relajacién (ver Ec. 6.1), es evidente que la presencia de estrellas
de alta masa acelera significativamente el proceso de relajacién, ya que la transferencia
de energia de estrellas de alta masa a estrellas de baja masa es mds eficiente que entre
estrellas de masas similares. Asimismo, en OC més densos, donde las estrellas miembro estén
mas proximas entre si, los tiempos de relajacion son mas cortos. Este fenémeno contrasta

con aquellos cimulos que presentan un menor numero de estrellas més distantes entre si.
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Figura 6.33: Segregacién de masa para las 10 estrellas mas masivas en funcién de la relacién
entre la edad del cimulo y el tiempo de relajacién en escala logaritmica. A la izquierda para
el método A y a la derecha para el método I’

En este contexto, la proximidad fisica entre las estrellas promueve una mayor interaccién
gravitacional, intensificando la eficiencia del proceso de relajacién y acortando los tiempos

requeridos para alcanzar el equilibrio dindmico.

En la Figura 6.33 se representa la segregacién de masa para las 10 estrellas mas masivas
en funcién de la relacién entre la edad del cimulo y el tiempo de relajacién en escala
logaritmica. Un valor negativo en el eje horizontal indica un tiempo de relajacién mayor a
la edad, lo que sugiere que la evolucién dindmica del cimulo no ha tenido suficiente tiempo
para alcanzar la equiparticion de energia entre sus estrellas miembro. Por ende, si se observa
segregacion de masa, es probable que se deba a una segregacién principalmente primordial.
A medida que la edad del ciimulo crece con respecto al tiempo de relajacién, las estrellas
md&s masivas, incluyendo aquellas que forman sistemas binarios, aumentan su probabilidad
de migrar hacia el centro del cimulo, generando una segregacién dindmica [Geller et al.,

2013).

En este andlisis, se determiné que aproximadamente el 75% de los ctimulos estudia-
dos exhiben edades que superan sus tiempos de relajacion, indicando que la mayoria ha
alcanzado el equilibrio dindmico entre sus estrellas miembro. Se observa que, para ambas
metodologias, los niveles més altos de segregacién de masa se dan en ciimulos més avanza-
dos dindmicamente. No obstante, se registran valores significativos de segregacién incluso en
cumulos con edades considerablemente inferiores a sus tiempos de relajacion, lo que sugiere

la presencia de una segregaciéon primordial.

En conclusion, la segregacién de masa en los OC es un fenémeno complejo que puede
estar influenciado tanto por procesos dindmicos como por segregacion de masa primordial.

Si bien algunos estudios han observado un aumento en la segregacién de masa con la edad,
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otros no han encontrado una correlacion clara, lo que sugiere que los cimulos podrian for-
marse con diferentes niveles de segregacién desde su origen. Los resultados hallados en este
trabajo de Tesis muestran que la altura respecto al plano Galactico puede influir en la segre-
gacion de masa, aunque este aspecto requiere mas investigacion y sobre todo una estadistica
mas completa de los objetos estudiados. La comparacién entre la edad de los ciimulos y sus
tiempos de relajacién indica que la mayoria de los OC han alcanzado el equilibrio dinami-
co, aunque una cantidad importante de cimulos jévenes muestran signos de segregacion

primordial. Esto sugiere por lo tanto la coexistencia de ambos procesos en ciimulos abiertos.

6.5. Analisis de masas

En esta seccién se analiza primeramente la distribucién que se compone de las masas
individuales de cada miembro de un ciimulo, seguido de un estudio detallado de los diferentes

tipos de masas totales para cada cimulo en la muestra.

6.5.1. Funcion de masa actual

Dado que los OC contienen un niimero estadisticamente significativo de estrellas y com-
parten caracteristicas similares como edad, distancia y composicién quimica, son elementos
optimos para el estudio de la funcién inicial de masa o IMF. Sin embargo, la evolucién
dindmica de los OC a lo largo del tiempo puede introducir limitaciones en el estudio de esta
distribucién. A medida que los OC evolucionan, experimentan un agotamiento dindmico de
estrellas de baja masa debido a la evaporacién (captaciéon de una estrella por el potencial
galdctico) y una pérdida de estrellas masivas debido a la evolucién estelar (fin de vida este-
lar). Este proceso altera la distribucién inicial de masas, dando lugar a una funcién de masa
que puede variar significativamente con la edad del cimulo. Por lo tanto, es més preciso
en estos casos referirse a una funcién de masa actual (PDMF, siglas de “present-day mass
function” en inglés).

Para obtener una buena estimacién de la PDMF es necesario contar con una buena
estimacién de membresia y datos fotométricos de alta calidad para obtener las masas de las
estrellas miembro. Combinando los resultados de pyUPMASK con la estimacién de las masas
individuales, se llevé a cabo un censo de las masas de las estrellas miembro de los OC
para obtener una estimaciéon de la PDMF. Al finalizar el proceso de ajuste de pardmetros
fundamentales, cada estrella miembro posee una estimacién de probabilidad de conformar
un sistema binario o de ser un sistema estelar simple. En caso de tener una alta probabilidad

(P > 50%), ASteCA proporciona ademés de la masa primaria (M7) la masa de su estrella
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companera o masa secundaria (Ms).

La forma de la PDMF suele aproximarse mediante una ley de potencia Cm®, donde C
es una constante de normalizacién, m es la masa estelar y a es la pendiente que interesa
ajustar. El método usual de ajuste para obtener el pardmetro «, que es el que caracteriza a
la distribucién de masas, es generar un histograma de las masas y aplicar un ajuste lineal en
escala logaritmica. Este método tiene varios problemas, entre ellos el hecho de que el bineado
para un histograma no responde en general a una decisién objetiva sino que suele utilizarse
un numero fijo por defecto. Para evitar estos problemas se empleé un método desarrollado
en el trabajo Khalaj and Baumgardt [2013], donde el valor de la constante « de la funcién
potencial y su error e, se determinan maximizando una funcién de likelihood sin necesidad
de recurrir a un bineado. Esta funcion se expresa a través de la siguiente ecuacion, que es

resuelta utilizando un método numérico de buisqueda de raices:

~1
- ; InX
a_1+n<2ln n nl_T;(a—1> , (6.6)
i=1

Mmin

1

o = — [(a —1)"?—in*X

e )2] o (6.7)

A-xo1)
donde X = Mynaz/Mmin y 1 es el niimero total de estrellas miembro de cada ctimulo.

En la Figura 6.34 se presenta la distribucion de los valores del pardmetro « correspon-
dientes al conjunto de cimulos, obtenidos aplicando el método de maximizacion de likelihood
y clasificados segin su edad. Para evitar los efectos debido a la incompletitud observacio-
nal de las estrellas de baja masa (cantidad de estrellas existentes que no son observadas
por limitaciones propias del sistema éptico utilizado), los valores de v obtenidos reflejan la
pendiente de la PDMF para estrellas con una masa igual o superior a 1 Mg.

En la columna izquierda se incluyen tinicamente estrellas simples, es decir, aquellas con
una probabilidad de ser binarias inferior a 0.5. En la columna derecha se consideran todas
las estrellas donde aquellos sistemas con una probabilidad de ser binarios superior a 0.5 son
“separados”, considerando en el anélisis ambas estrellas: la primaria y su estrella companera
con su masa correspondiente (Ms). De esta manera, se evitan picos elevados en estrellas de
alta masa debido a la presencia de sistemas binarios no resueltos. Las lineas verticales en el
grafico senalan la mediana de o para cada subgrupo de edad. Este andlisis se llevé a cabo
en la muestra HQS, dado que para los cimulos con ajustes realizados sobre una cantidad de
miembros reducida no se puede obtener un resultado confiable de sus masas individuales.

Los valores medios estimados de a se encuentran en concordancia con el valor estimado

por Salpeter [1955] de = 2.35. A su vez se encuentran dentro del rango de otros valores
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Figura 6.34: Distribuciones del parametro « para diferentes rangos de edad. La columna
izquierda muestra las distribuciones considerando solo estrellas simples, mientras que la
columna derecha incluye tanto estrellas simples como binarias.



122 CAPITULO 6. RESULTADOS

19
)
S
48 "8
S
2
-2+ — 7
—— Salpeter MF (a =2.35)
4 -2 o 2 L4 2 o 2 1
log(edad/t,) log(edad/t,)

Figura 6.35: Relacién entre el valor del pardmetro « y la edad dindmica. A la izquierda:
OC conformados por estrellas simples. A la derecha: OC conformados por estrellas simples
y estrellas binarias. Los puntos se encuentran coloreados segtn la edad de los OC en escala
logaritmica

hallados en trabajos recientes a través de estudios sobre OC. [Ebrahimi et al., 2022, Pang
et al., 2024]. No se observan diferencias significativas en la distribucién de los valores de « al
considerar sistemas binarios. Esto se debe a que la inclusién de sistemas binarios introduce
tanto estrellas de alta masa como de baja masa en el anélisis, lo cual termina compensando

el ajuste.

Es interesante destacar céomo la distribuciéon de a para cimulos viejos se desplaza a
valores menores en comparaciéon con cimulos jévenes y de edades intermedias. De hecho, en
algunos cimulos se observan valores negativos para este parametro. Dado que los procesos
dindmicos en los OC influyen significativamente en la distribucién de masa inicial, se estudia
la relacién entre el valor de a y la edad dindmica, definida como la relacién entre la edad del
cumulo y el tiempo de relajacién. Esta relacion se muestra en la Figura 6.35. En el gréfico
de la izquierda, solo se consideran estrellas simples (i.e.: estrellas con baja probabilidad de
ser parte de un sistema binario), mientras que en el de la derecha se incluyen todas las
estrellas como se describié anteriormente. La linea horizontal azul representa el valor de «
obtenido en el estudio de Salpeter [1955]. Se calculan los valores medios de a junto con sus
desviaciones estandar para diferentes bines de edad dinamica, representados mediante una
linea de tendencia en color negro. Se observa que los valores obtenidos son consistentes con el
indice de Salpeter en cimulos jovenes y de edad intermedia. Sin embargo, para cimulos maés
antiguos y dindmicamente mas avanzados, el valor de o comienza a disminuir. Una hipdtesis
que explica esta disminucion de la pendiente en la PDMF de ciimulos viejos, estd asociada a la
evaporacién de estrellas de baja masa debido a la segregacién de masa y a efectos externos

relacionados con la interaccién con el campo gravitatorio galdctico. Resultados similares
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fueron encontrados por estudios recientes como Ebrahimi et al. [2022], Cordoni et al. [2023],
Pang et al. [2024]. Una poblacién estadisticamente completa de estrellas de baja masa seria
necesaria para entender este fenomeno en mayor detalle. Esto sélo es posible con datos

fotométricos méas profundos.

En la Figura 6.35 a la derecha podemos ver que no se observan diferencias significativas
al considerar por separado las mases de sistemas binarios, méas alld de una caida levemente

mads pronunciada de la curva promedio para edades dindmicas altas.

6.5.2. Masas individuales de ciimulos

A partir de la estimacién de estrellas miembro y de las masas individuales, tal como se
describe en la Seccién 5.2.3, se calculd la masa inicial, la masa actual, y la masa total perdida

por efectos dindmicos y evolutivos para cada uno de los OC pertenecientes a la muestra.

En la Figura 6.36 se muestra la distribucion de los valores estimados para cada una de
las masas, tanto para el conjunto total de OC (en azul) como para la submuestra de alta
calidad (en verde). Como es esperable, la distribucién de masas iniciales alcanza valores méds
altos que la distribucién de masas actuales. Veremos a continuacién que estas distribuciones

estan altamente correlacionadas con la edad del OC.

Como paso importante en la validacion de las masas estimadas en este trabajo de Tesis, se
llevé a cabo una comparacion con resultados previos extraidos de la literatura. En el articulo
reciente de Hunt and Reffert [2024] (HR2024), se publica un catdlogo de masas de 5600 OC
basado en datos de Gaia DR3. Utilizando los resultados de HR2023 y las isécronas PARSEC,
estiman las masas fotométricas. Posteriormente, aplican correcciones para los efectos de
seleccién y para las estrellas binarias no resueltas. Ajustando e integrando funciones de masa,
calculan la masa total actual de los OC. Una comparacion de estos valores con los estimados
en este estudio para los OC en comin se muestra en el grafico de la izquierda de la Figura
6.37. En este grafico, los OC estan coloreados segun la diferencia entre la cantidad de estrellas
miembro estimadas por HR2024 y las obtenidas aqui. De esta manera, los OC en violeta
indican una mayor clasificacién de estrellas miembro por parte de HR2024 en comparacién
con este trabajo. La tendencia general de nuestros resultados coincide con la de estos autores,
sin embargo se observa un corrimiento que evidencia valores de masas mayores segin HR2024
para el 75 % de los OC. Esto puede deberse a varias razones. Por un lado la determinacién de
las estrellas miembro, tanto en la cantidad como en la correcta identificacion del OC segin
el método de clustering utilizado, genera diferencias en la estimacién de la masa total. Por

otro lado, los autores de HR2024 identifican este mismo corrimiento al comparar con otros
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Figura 6.36: Distribuciones de las masas [M;, Myct, Min, Meyor] obtenidas para la muestra
de OC. En azul se grafica el conjunto total de OC y en verde la submuestra de alta calidad.

estudios y lo atribuyen a la inclusién de los métodos que corrigen los efectos de seleccién de
miembros y la correccion por estrellas binarias no resueltas. Como en este trabajo se incluye
la correccion por sistemas binarios no resueltos, queda concluir que la sobreestimacion de

valores en HR2024 se debe a su correccién por efectos de seleccién.

Por otro lado, en Almeida et al. [2023] (A12023) publican un catdlogo de masas totales de
773 OC utilizando los parametros fundamentales estimados por DI2021 y fotometria de Gaia
DR3. Las masas son estimadas mediante la comparacién de cimulos sintéticos y ajustando
funciones de masas personalizadas a cada cimulo. La comparacién de sus resultados con los
obtenidos en este trabajo para los OC en comun, se muestran a la derecha de la Figura 6.37.
Los puntos violetas se corresponden con los OC donde Al2023 cataloga un ntimero mayor de
estrellas como estrellas miembro en comparacién con este estudio. Nuevamente, se observa
aqui una coincidencia en la tendencia de los resultados, pero en esta comparacién los valores
de masas hallados en este trabajo son en su mayoria mayores que los obtenidos en Al2023.
Esta variacién puede deberse a diferencias en la extrapolacion de las funciones de masa o en

la estimacion de membresia, lo que a su vez genera discrepancias en los pardmetros funda-
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Figura 6.38: Relacién de la masa actual (a la izquierda), la masa dindmica (en el centro)
y la masa evolutiva (a la derecha), con el nimero de vueltas estimadas del OC alrededor
del centro galactico. Los OC se colorean segin la altura méxima sobre el plano galdctico en
escala logaritmica.

mentales. Cabe destacar que donde HR2024 sobreestima valores de masa actual, comparado
con los valores estimados en este trabajo, AL2023 en cambio los subestima.

La Figura 6.38 muestra la relacién de la masa actual (izquierda), la masa dindmica
(centro) y la masa evolutiva (derecha), con el nimero de ciclos orbitales completos alrededor
del centro galdctico obtenidos para cada OC. Para estimar este ultimo valor, se dividié
la edad de los OC por los valores correspondientes del periodo en la direccién azimutal
obtenidos en el analisis de drbitas, el cual se presenta en la Seccién 6.7. Los OC se encuentran
coloreados en el gréfico segin la altura maxima sobre el plano galdctico (Z,,4.) en escala
logaritmica.

Es posible observar que, a medida que los OC recorren sus orbitas alrededor del centro
galdctico, su masa actual disminuye en comparacién con su masa inicial. Esta disminucién
en la masa actual se relaciona tanto con la pérdida de masa dindmica como con la pérdida

de masa evolutiva. La pérdida de masa dindmica se debe a la expulsiéon de estrellas debido
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a interacciones gravitacionales, mientras que la pérdida de masa evolutiva resulta de pro-
cesos internos asociados a la evolucién estelar y el fin de vida de las estrellas, e.g.: eventos
supernova en estrellas masivas.

En el grafico se puede ver claramente que a mayor recorrido alrededor de la Galaxia,
ambas pérdidas, tanto dindmica como evolutiva, aumentan (i.e.: aumentan las estimaciones
de masas dindmicas y evolutivas). Como es de esperar, los ctimulos que han dado més
vueltas alrededor del centro galactico tienden a mostrar mayores pérdidas de masa debido a
que tanto las interacciones gravitacionales como el efecto de la evolucion estelar se vuelven
mas significativos con el tiempo. Ademaés es posible observar que luego de completar una
vuelta alrededor de la Galaxia, es decir cuando la relacién edad/T, es mayor a 1, la pérdida
de masa dindmica se hace més pronunciada.

A su vez los OC que se encuentran a mayores distancias sobre el plano galdctico se co-
rresponden con valores altos de pérdida dinamica y evolutiva. Si bien las fuerzas de mareas
disminuyen con la distancia, estos OC poseen érbitas mas inclinadas con respecto al plano de
la Galaxia que los que orbitan cerca del mismo y por ende experimentan fuertes choques ver-
ticales de marea procedentes del disco galdctico al momento de cruzarlo [Martinez-Medina
et al., 2017]. Estos OC suelen ser cimulos de edades avanzadas y por lo tanto han experi-
mentado también una gran pérdida de masa por procesos de evolucion estelar.

Es importante remarcar que las estimaciones de pérdida de masa por efectos tanto
dindmicos como evolutivos dependen fuertemente de los modelos utilizados para aproximar
el potencial galdctico y los procesos estelares internos, como se explicé en la Seccién 5.2.3.

Contar con una estimacién precisa para cada una de las masas de los OC permite tam-
bién derivar una estimacion de la completitud del catalogo. La completitud se refiere a la
proporcién de OC que han sido efectivamente identificados y registrados en comparacién con
el total que existe en la regién de estudio. Una falta de completitud puede ser el resultado
de diversos factores, entre los que destacan las limitaciones observacionales y la ineficacia de
los algoritmos o métodos empleados para detectarlos. En el estudio de esta cantidad la masa
es un factor clave, ya que cumulos de diferente masa no solo presentan distintas propiedades
dindmicas y evolutivas, sino que también pueden ser detectados con diferentes niveles de
eficiencia. En particular, los cimulos mas masivos suelen ser més facilmente identificables
debido a su mayor nimero de estrellas miembro y brillo intrinseco, lo que puede introducir
un sesgo en los catdlogos hacia estos objetos. Por el contrario, los cimulos de baja masa,
que tienden a ser mas débiles y menos prominentes, suelen ser mayormente detectados a
cortas distancias y por ende corren el riesgo de quedar menos representados. Al contar con

una estimacion de las masas de los OC, es posible evaluar de manera méas precisa si la dis-
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tribucién de cimulos en el catidlogo refleja realmente la distribucion esperada o si existen

vacios debidos a limitaciones observacionales.

La medicién de la completitud es sin embargo extremadamente compleja, ya que se
desconoce la funcién de distribucién real de los OC en la Via Léctea. Si bien se sabe que la
distribucién de los OC jovenes esta correlacionada con los brazos espirales de la Via Lactea
[Castro-Ginard et al., 2021], una derivacién de un modelo que describa la distribucién de
todos los OC en la Galaxia (o como minimo la vecindad solar) es una tarea no trivial y supera
los limites de este trabajo. Es posible no obstante obtener una estimaciéon aproximada de
la distribucién de la completitud de los OC en funcién de la masa, siguiendo el enfoque
presentado en HR2024. En este trabajo las autoras aproximan la distribucién de OC en la
Galaxia como una funcién bidimensional en el plano XY. Considerando una densidad de
superficie uniforme de OC por parsec cuadrado n, el nimero de OC N esperado dentro de
un radio R = v X2 + Y1 y su derivada vienen dados por:

N(R) = nmR? d];fl(f)

= 2nwR. (6.8)

Este modelo simple implica por lo tanto que la distribucién radial de los OC aumente de
manera lineal. En la Figura 6.39 se presentan estimadores de densidad con nticleo Gaussiano
(KDE) aplicados a esta distancia bidimensional R, obtenida a partir de los OC analizados
en esta Tesis. Los OC se dividieron en diferentes rangos de masa, representando sus KDEs
por lineas entrecortadas de diferentes colores. La linea continua en negro muestra el KDE
considerando todos los OC de la muestra. Para facilitar la comparacion, las densidades se
han normalizado de modo que cada funcién tenga un pico igual a uno. La masa utilizada
para agrupar a los OC en los diferentes rangos es la masa actual estimada para cada uno de

ellos.

Para cada intervalo de masa se observa un incremento aproximadamente lineal de la
densidad en funcién de R, lo cual concuerda con el modelo de distribucién de OC propuesto
en la Ec. 6.8. No obstante, estas distribuciones alcanzan un pico y luego descienden de
manera casi exponencial. Considerando esta distribucién lineal, podria asumirse que para
cada intervalo de masa se alcanza una completitud del 100 % hasta la distancia R4, donde
se observa el pico maximo. A partir de Rpsx, la incompletitud debido a diversos factores
comienza a hacerse evidente. Se observa que para los dos intervalos de masas mas pequenos,
los picos se alcanzan a valores de R4 més cercanos al Sol (menores a 1000 pc). Esto es
coherente, ya que la dificultad para detectar estos OC aumenta conforme se encuentran

a mayores distancias, lo que limita nuestra capacidad de observarlos en su totalidad. En
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Figura 6.39: KDEs de la distancia bidimensional desde el Sol R = v X2 4 Y2 de los ctimulos
en diferentes rangos de masa. Todas las curvas estdn normalizadas para tener un pico de
uno, lo que facilita la comparacién entre ellas.

contraste, los cuatro intervalos de mayor masa muestran una completitud del 100 % hasta
aproximadamente 2000 pc. Como es de esperar, el intervalo correspondiente a las masas mas
grandes alcanza la mayor distancia de completitud, con un valor de Ry sx =~ 2500pc. Este
patréon confirma que los OC maéas masivos, mas brillantes y maés faciles de detectar, tienen
una mayor probabilidad de ser observados a mayores distancias, lo que contribuye a una
representaciéon mas completa de su distribucién en el espacio.

La incompletitud de un catdlogo depende de varios factores, como la seleccién de la
muestra y el desempeno del método de clustering. En el caso de expresar la distribucién de
los OC en funcién de la masa, es fundamental ademéds contar con una buena estimacién de
las masas totales. Sin embargo, la fuente de datos utilizada, en este caso Gaia DR3, presenta
limitaciones que impiden alcanzar una completitud del 100 % de los OC en la Galaxia. Estas
limitaciones incluyen el limite de magnitud méaxima observable, la extinciéon y la precisién
astrométrica de las observaciones.

La Figura 6.39 ilustra que incluso los OC que son relativamente faciles de detectar
mediante métodos de clustering debido a su alta masa, comienzan a perder completitud mas
alla de 2500pc. Esto sugiere que este rango de distancia podria representar el limite superior
del 100% de completitud de Gaia DR3. En HR2024, a partir de un andlisis equivalente,
establecen un limite de completitud del 100 % para Gaia DR3 en aproximadamente 2800pc,

un resultado similar al obtenido en este trabajo.

Por otro lado, sin diferenciar los diferentes rangos de masas, las autoras de HR2024
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Figura 6.40: Estimacipon de densidad normalizada de la distribucién R-masa de los OC,
separados por los cuadrantes ITII y IV. Arriba se muestran los resultados obtenidos en HR2024
y abajo los obtenidos en este trabajo.

investigan la completitud a través de una distribucién masa-R, donde la masa de los OC se
representa en escala logaritmica. La distribucién se suaviza mediante un KDE normalizado
con respecto a la masa, de manera que un pico de valor 1 en la distribucién indica la
distancia a la cual se alcanza el maximo nivel de completitud para una masa especifica. A
modo de comparacion, en este trabajo se realizé un andlisis similar, pero separando los OC
de la muestra en los cuadrantes galacticos III y IV. Esta separacion permite estudiar las
variaciones en la completitud en diferentes regiones del espacio galdctico. En la fila superior
de la Figura 6.40, se presenta la distribucién obtenida utilizando el catdlogo de HR2024 para
los OC en los cuadrantes III y IV. En la segunda fila, se muestran los OC analizados en este

estudio, también segregados por los mismos cuadrantes.

Es posible observar que, al utilizar tanto los resultados de este trabajo como los pro-
porcionados por HR2024, surge una diferencia notable entre el tercer y el cuarto cuadrante.
Esta discrepancia, sin embargo, no es abordada en HR2024, ya que los autores realizan su
andlisis para la muestra completa sin discretizar por cuadrantes galacticos, lo que podria

ocultar variaciones regionales significativas.
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En el cuarto cuadrante, los picos maximos de la estimacion de densidad mediante el
método KDE muestran una distribucién que crece de manera aproximadamente lineal hasta
una distancia de ~ 2000pc. A partir de este punto, la distribucién se estabiliza y no presenta
un aumento adicional significativo, lo que sugiere una limitacién en la detectabilidad de los
cumulos a mayores distancias en esta regién del cielo. Esta tendencia podria estar vinculada
con la densidad creciente de materia interestelar y extincién hacia el centro galdctico, que
afecta la observacién de cimulos més distantes.

En contraste, el tercer cuadrante, que mira hacia las regiones exteriores de la Galaxia,
muestra un comportamiento diferente, alcanzando distancias mas lejanas para los OC maés
masivos. La menor densidad de material interestelar y regiones de formacién estelar en esta
direccién permite una mejor observacién de cimulos a mayores distancias. Sin embargo,
es importante destacar que la distribucién de los picos del KDE en el tercer cuadrante no
muestra un aumento constante, sino que se observan fluctuaciones. Estas fluctuaciones pue-
den estar relacionadas con diversos factores, como la influencia de la extincién interestelar,
variaciones en la tasa de formacién estelar en diferentes distancias, o incluso la presencia de
estructuras galdcticas que afectan la visibilidad de los cimulos en esta regién.

Tanto la meseta observada en el cuarto cuadrante como las fluctuaciones en el tercer
cuadrante probablemente estén relacionadas con la compleja estructura espiral de la Via
Léctea. La cercania del Sol a los brazos espirales de Carina-Sagittarius (en direccién al
cuarto cuadrante) y Perseus (en direccién al tercer cuadrante) pueden ser las razones por
las cuales se observan estos picos de densidad a distancias especificas, lo cual se relacionaria

con distribuciones més complejas que superan los limites de este trabajo.

6.6. Estructura y cinematica galactica

6.6.1. Brazos espirales

Los OC desempenan un papel esencial en el estudio de la estructura Galactica, ya que su
distribucién se correlaciona con la ubicacién de los brazos espirales de la Via Lactea [Dias
and Lépine, 2005b]. Utilizando las estimaciones obtenidas en este trabajo para las distancias
individuales, se calcularon las coordenadas cartesianas galactocéntricas (X, Y, Z) de los 1037
OC pertenecientes a la muestra analizada en este trabajo.

En la Figura 6.41 se muestra la proyeccién en el plano (X, Y) de la distribucién de los
OC, divididos por rango de edad. Este gréfico representa una vista superior del plano de la

Galaxia. El punto negro, ubicado en el origen del sistema de referencia en cada subfigura,
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representa al centro de la Via Lactea. El punto amarillo, ubicado a -8.34 kpc sobre el eje
X, reprenta al Sol. Los puntos coloreados representan los cimulos para los cuales se ha
podido asignar una velocidad radial, mientras que los que no tienen velocidad radial asignada
se representan con una cruz. La barra de color indica la velocidad acimutal, es decir, la
velocidad de rotacién sobre el plano galdctico. Ademds, se representan superpuestos los
brazos espirales de Perseo, Orién-Cygnus (o brazo Local), Carina-Sagitario, Crux-Scutum
y Norma, obtenidos a partir del estudio de estrellas gigantes y estrellas rojas realizado por
Momany et al. [2006].

Es posible observar que en los dos grupos de edades mds avanzadas (los graficos infe-
riores), los cimulos estelares exhiben una notable dispersién en su distribucién espacial.
Esto contrasta con cimulos méas jovenes que siguen de manera maés cercana la estructura
de los brazos espirales de la Galaxia, especialmente de los brazos Perseus, Orion, y Carina.
Esta diferencia sugiere que con el paso del tiempo los cimulos méds antiguos experimentan
procesos de dispersion y mezcla en el medio Galactico, lo que los lleva a alejarse de sus
posiciones iniciales y, en consecuencia, a perder la asociacién con los brazos espirales donde

se formaron.

6.6.2. Velocidades galacticas en funcion de la edad

La relacion entre la dispersién de las velocidades estelares del disco Galéctico y la edad
ha sido ampliamente estudiada en los dltimos afnos (por ejemplo, Mackereth et al. [2019],
Nordstrom et al. [2004]). La dispersién maxima de velocidad en el disco es fundamental para
interpretar la dindmica local del disco Galdctico.[Tarricq et al., 2021, Wu et al., 2009] Dado
que la obtencién de la edad de los OC es mas sencilla que la de estrellas individuales, resulta
interesante comparar estas cantidades y analizar su posible correlacion.

Para obtener las velocidades tridimensionales galactocéntricas es necesario contar, ademas
de los movimientos propios, con asignaciones de velocidades radiales Vi para los OC. Como
se detall6 en la Seccién 6.2, las velocidades radiales asignadas para cada OC se obtienen
como los valores medios, pesados segtin sus incertezas, de las velocidades radiales de las
estrellas miembro segin pyUPMASK que poseen mediciéon de este pardmetro. En caso de no
contar con mediciones del componente radial para ningiin miembro, se selecciona, si existe,
el valor registrado por Ta2021. Para la asignacién de incertezas se toma el desvio estandar
ponderado.

En la Figura 6.42 se muestra una comparacién de los valores de Vi para aquellos ctimulos

en comun con Ta2021, para los cuales se ha podido asignar un valor a partir de las estrellas
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Figura 6.41: Distribucién de Cldmulos Abiertos en el plano Galdctico (X, Y) para diferentes
grupos de edad. Los puntos representan ciimulos abiertos para los cuales se les pudo asignar
velocidades radiales, coloreados segin su velocidad azimutal, V, como se indica en la barra
de colores a la derecha. Las cruces son aquellos cumulos sin velocidad radial asignada. Las
lineas curvas corresponden a los brazos espirales de la Via Léctea: Exterior (azul discon-
tinuo), Perseo (naranja discontinuo), Orién-Cygnus (negro sélido), Carina-Sagitario (verde
punteado), Crux-Scutum (morado guion-punto), y Norma (verde punteado). Se muestran
cuatro intervalos de edad: cimulos menores a 30 Myr (arriba a la izquierda), cimulos entre
30 y 150 Myr (arriba a la derecha), cimulos entre 150 y 500 Myr (abajo a la izquierda) y

ciimulos mayores a 500 Myr (abajo a la derecha).
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Figura 6.42: (Izq.:) Comparacién de los valores de velocidad radial Vi asignados en este
trabajo y en Ta2021 para los OC en comtn. En amarillo se muestran los OC pertenecientes
a la muestra de alta calidad de Ta2021. (Der.:) Distribuciones de las incertezas op asociadas
a las velocidades radiales para este trabajo (en verde) y para Ta2021 (en azul).

miembro. En el grafico de la izquierda, se comparan los valores asignados a cada camulo para
el pardmetro V. En total, 583 OC tienen valores de Vi asignados tanto en este trabajo como
en Ta2021. De estos, solo 187 (indicados en el grifico en color amarillo) forman parte de la
submuestra que estos autores identifican como muestra de alta calidad (HQSt,), basdndose
en las incertidumbres y el nimero de estrellas miembro utilizadas. En el grafico de la derecha,
se presentan dos histogramas que muestran las incertezas asociadas a los valores de Vi en
ambos trabajos.

Se observa una buena concordancia para la mayoria de los OC en comin, en especial
para aquellos que pertenecen a la submuestra H(QSt,. La incerteza media es de 1.1 km s-1,
con aproximadamente un cuarto de los ctimulos mostrando incertezas mayores a 3km s~ .
Los OC asociados a la HQSr, tienen en promedio incertezas 30 % menores que el resto.

En la Figura 6.43, se presenta la relacion entre las velocidades en coordenadas cilindricas y
la edad de los OC del conjunto HQS de este trabajo. Dado que para calcular estas velocidades
es necesario contar con una estimacién de velocidad radial para el OC, y que solamente se ha
considerado la submuestra de alta calidad, se grafican en total 642 OC. En el grafico superior
se exhibe la velocidad acimutal Vg, en el centro se muestra la velocidad en la direccién radial
Vg, y en el grafico inferior se presenta la velocidad vertical perpendicular al plano galactico
V7. Los puntos estan coloreados segun la distancia del OC al centro Galactico. En el gréfico,
se han resaltado con cruces aquellos OC que cuentan con al menos tres estrellas miembro
con velocidad radial asignada. En el cdlculo de las velocidades, se consider6 que la velocidad

del Sol con respecto al Sistema Local en Reposo (LSR) es ¢ = [11.1, 12.24,7.25],1{111{1
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[Schonrich et al., 2010]. Asimismo, se asumié que la velocidad del LSR es de 240, kms™'. Cabe
destacar que aqui la velocidad en la direccion radial no es la velocidad en la direccién de la
linea de visién, como se mostré en la Figura 6.42, sino que corresponde a la velocidad radial

en las coordenadas cilindricas galactocéntricas, es decir en direccién al centro Galactico.

Segun los valores obtenidos, es posible evidenciar una considerable dispersion en las tres
velocidades, la cual se intensifica con el incremento de la edad de los OC. Esta relacion
se vincula con el continuo calentamiento dindmico del disco delgado inducido por nubes
moleculares gigantes, por los brazos espirales, o por la barra, que afectan de manera diferente
a las componentes de velocidad [Mackereth et al., 2019, Grand et al., 2016]). Se encuentra
un valor medio para la velocidad acimutal de 236 + 14, kms ™!, coincidente con la velocidad
del LSR. A su vez, la velocidad radial y vertical se distribuyen alrededor de los valores

—0.41 +18.4,kms™ ' y —0.4 + 7.0, kms ™', respectivamente.

Se puede observar que los OC con las mayores distancias galactocéntricas (indicados
por puntos naranjas y amarillos) presentan velocidades azimutales predominantemente por
debajo de la media y tienen edades avanzadas. Esto es esperable ya que los cimulos situados
a mayores distancias del centro galactico, que en su mayoria son OC antiguos, tienden
a moverse mds lentamente en su componente azimutal debido a la menor influencia del

potencial galactico.

En el panel inferior se observa que la dispersién en la velocidad vertical aumenta consi-
derablemente. Esto resalta que, en general, los OC que alcanzan mayores velocidades res-
pecto al plano Galéctico tienden a ser aquellos més antiguos. Este efecto, conocido como
calentamiento cinematico, se da como resultado de su evolucién orbital a largo plazo y las
interacciones dentro del potencial Galdctico Estos resultados coinciden en gran medida con

lo encontrado por Ta2021 para su propia HQS de cimulos abiertos.

Es importante senalar que este aumento en la dispersién, especialmente en las compo-
nentes V,; y Vr (donde no es tan marcado como en Vz), puede estar también afectado por
la falta de homogeneidad en la distribucién de edades de los OC de la muestra. Ademas,
las velocidades radiales de los OC formados por estrellas jovenes son mas dificiles de medir,
debido a las altas temperaturas de estas estrellas o porque estos cimulos suelen encontrarse
cerca del plano Galactico donde la mayor extincion complica las mediciones espectroscdpi-
cas. Como consecuencia, el nimero de cimulos jévenes disponibles para este tipo de estudios

se reduce aun mds, limitando la representatividad de los mismos en los analisis.
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Figura 6.43: Velocidades galacticas en funcion de la edad de los cimulos estelares.
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Figura 6.44: A la izquierda: Proyeccién de los OC en el plano XZ. Arriba el tercer cuadrante
y abajo el cuarto cuadrante. A la derecha: idem para la proyeccién YZ. Los OC se encuentran
coloreados segun la edad en escala logaritmica.

6.6.3. Warp galactico

El fenémeno conocido como “warp galdctico” hace referencia a la desviacién del plano
medio de la Via Lactea respecto al plano geométrico b = 0° en su disco exterior. Su mani-
festacién mds notoria se encuentra en la distribucién del gas de hidrégeno neutro (HI) y en
la distribucién de nubes moleculares [Wouterloot et al., 1990]. Ademds, esta peculiaridad se
hace evidente en la distribucién del polvo interestelar [Marshall et al.; 2006], asi como en
las propiedades cineméticas y la distribucién espacial de las estrellas [Moitinho et al., 2006,
Vazquez et al., 2008, Chrobdkova et al., 2020]. El estudio de estrellas variables Cefeidas,
debido a su brillo y ubicacién, han permitido estudiar detalladamente esta deformacién a
largas distancias del centro Galdctico [Chen et al., 2019].

El warp galactico plantea una serie de interrogantes sobre la naturaleza de los procesos
fisicos y dinamicos que operan en nuestra Galaxia y su estudio contribuye a la comprension
de la estructura y evolucion de la Via Lactea.

En la Figura 6.44, se representan graficamente las posiciones X-Z (izquierda) e Y-Z (de-
recha) de los cumulos analizados en este trabajo, diferenciando entre el tercer cuadrante
(arriba) y el cuarto cuadrante (abajo). Los puntos negros indican las medianas de las coor-
denadas Z, correspondientes a secciones de 1 Kpc en las coordenadas X o Y. Los OC se

encuentran coloreados segun el logaritmo de sus edades.

Se observa, tanto en la proyeccion XZ como en la proyeccién YZ, una inclinacion del



6.6. ESTRUCTURA Y CINEMATICA GALACTICA 137

plano galactico en el tercer cuadrante. Puede resultar de ayuda para la interpretaciéon de
este grafico observar la distribucién de los cuadrantes en la Galaxia en la Figura 3.2 del
Capitulo 3. Es evidente que el disco permanece cerca del plano formal (b = 0° 6 Z = Okpc)
hasta aproximadamente X¢o =~ 12kpc y que es muy delgado (= 2kpc). Sin embargo, més alld
de esta distancia, el disco delgado comienza a experimentar un doblez y, simultdneamente,

su extensién vertical adquiere cada vez mas importancia.

Como puede verse en la Figura 6.44, la caida del disco Galactico debido al efecto del
warp alcanza alrededor de 1 Kpc por debajo del plano formal a distancias cercanas al borde
externo. Esto coincide con modelos recientes como el de Han et al. [2023], que incorporan

un halo inclinado de materia oscura para explicar los efectos del warp.

6.6.4. Gradiente de metalicidad

Los OC son fundamentales para entender como ha evolucionado quimicamente nuestra
Galaxia. Debido a que abarcan grandes intervalos de edad y distancia galactocéntrica, las
cuales pueden derivarse con mayor precisién que para las estrellas de campo, son ttiles
para trazar la evolucién quimica tanto espacialmente como temporalmente. Modelos de
galaxias espirales predicen que la parte interna del disco se forma primero que la parte
externa, dando lugar a un crecimiento de “adentro hacia afuera” [Larson, 1976, Chiappini
et al., 1997, Frankel et al., 2019]. Una evidencia observacional de este proceso fisico es el
gradiente de metalicidad radial en el disco galdctico. A partir de mediciones espectroscopicas
se han observado metalicidades mas altas cerca del centro, producto de una formacion estelar
sostenida a partir de generaciones anteriores que enriquecen el material de formacién. A
medida que nos alejamos del centro galactico la metalicidad disminuye, reflejando una menor
cantidad de procesos de formacién estelar y una composicién quimica menos enriquecida.
Segun estudios recientes, el gradiente radial de metalicidad desciende linealmente hasta
aproximadamente los 11-12kpc y en las regiones exteriores del disco se vuelve mucho mas
plano [Magrini et al., 2009, Carrera and Pancino, 2011, Young et al., 2012, Spina et al.,
2022].

A partir de los valores de metalicidad estimados en este trabajo para cada uno de los OC
de la muestra, y utilizando las distancias galactocéntricas Rgc se ha trazado la distribucion
radial de la metalicidad en el disco galactico. Para realizar una comparacién con otros
estudios de la literatura, y considerando que la muestra de OC seleccionada posee una
cantidad limitada mas alla de los 12 kpc, se opté por estimar sélo el gradiente metalico en

la regién interna del disco, es decir, para distancias inferiores a 12 kpc. Por otro lado, para
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Figura 6.45: Distribucién radial de la metalicidad para los cimulos analizados. Arriba se
grafica la muestra completa y abajo la muestra HQS.

evitar que los OC que han sido afectados por la migracién radial dispersen el cédlculo del
gradiente, se ha calculado el mismo utilizando OC con edades < 1Gyr.

En la Figura 6.45, se presenta el gradiente de metalicidad para los ciimulos de la muestra
analizada en este estudio. En el grafico superior, se muestran todos los cimulos de la muestra
que cumplen con las restricciones definidas anteriormente, mientras que el gréfico inferior se
limita a su vez por la submuestra de alta calidad HQS. Los OC estan coloreados segin sus
edades estimadas. Adicionalmente, se ha trazado una linea de tendencia sobre la imagen,
y se incluye el valor de la pendiente. Los valores estimados en este trabajo muestran una
clara tendencia entre la metalicidad y la distancia al centro galdctico. Especificamente,
se observa que el contenido metélico [Fe/H] tiende a disminuir a medida que aumenta la
distancia galactocéntrica Rgc. El valor de la pendiente estimado de la metalicidad interior
del disco galdctico es —0.072 £ 0.010kpc~! teniendo en cuenta toda la muestra de OC, y
—0.063 £ 0.010kpc~! para la HQS.

Estos valores son similares a los resultados de muchos trabajos recientes, de los cuales se

seleccionan los mas relevantes para la comparacién:
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= En Genovali et al. [2014] estudiaron el gradiente metdlico a través del andlisis de
Cefeidas y obtuvieron para un rango de distancia [5, 19]kpc una pendiente de —0.060 &
0.001 kpe ™.

En Willett et al. [2023], a través de mediciones espectroscépicas de 668 estrellas simples
y de edades menores a 1Gyr, obtienen un gradiente de metalicidad radial de —0.068 +

0.017kpc 1.

= En Zhang et al. [2021], recopilando resultados de datos espectroscopicos para estrellas
miembro de 225 OC, obtienen para una distancia |Z| < 0.5kpc y edad < 0.5Gyr, un
gradiente de metalicidad “actual” de —0.074 % 0.007kpc~?.

En Spina et al. [2022] estiman el gradiente de metalicidad utilizando también datos es-
pectroscopicos de estrellas miembro de OC. Para la estimacion de la pendiente utilizan
los valores de metalicidad de aquellos ctimulos que poseen mas de una estrella miem-
bro con medicién espectroscépica (denominada por los autores como muestra “gold”).
El valor de pendiente del gradiente de metalicidad que obtienen para el disco interior

(Ree < 12kpe) es de —0.064 + 0.007kpe L.

» En Myers et al. [2022] utilizan una muestra de 85 OC del estudio Open Cluster Che-
mical Abundances and Mapping (OCCAM), basada en las abundancias de APOGEE
DR17, y recuperan un gradiente de —0.073 + 0.002kpc~! en el rango [6, 12] kpc

= Finalmente, en el trabajo reciente de Joshi et al. [2024] recopilaron metalicidades de
1879 OC a partir de estudios anteriores. De la muestra total, 615 OC poseen estimacion
de metalicidad basados en data espectroscopica, mientras que los 1264 OC restantes
poseen estimacién de metalicidad basados en datos fotométricos. La pendiente del

gradiente de metalicidad radial obtenido por estos autores es —0.070 % 0.002kpc~".

Dado que las estrellas que componen los OC se mantienen unidas durante su evolucién
y no experimentan procesos de formacion estelar adicionales, no deberian modificar su com-
posicién quimica en relacion a la que tenian en el momento de su formacién. Sin embargo la
posicién radial actual observada de los mismos puede verse alterada con respecto a la de su
nacimiento. En primer lugar, dado la excentricidad de la érbita como resultado del calenta-
miento dinamico radial, el OC puede tener una posicién distinta al radio de nacimiento R;
en el momento de su observacién. Por otro lado, fenémenos como la migracién radial debido
a interacciones con componentes no axisimétricos del potencial galdctico, pueden llevar a
esos cimulos a otras drbitas con radios distintos a R;. Para aproximar la distancia radial

de los cimulos abiertos (OC) a su radio de formacién y, por lo tanto, mitigar los efectos
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Figura 6.46: Relacién edad-metalicidad de los OC dentro de una distancia galactocéntrica
Ree < 12kpe. Los OC se encuentran coloreados segun sus radios guia.

de la excentricidad orbital, se calcul6é también el gradiente de metalicidad utilizando como
referencia el radio guifa R¢, definido como el radio de una drbita circular con el mismo mo-
mento angular L, que la 6rbita actual. Estas cantidades se estiman a partir del analisis de
las 6rbitas de los OC en la Galaxia, detallado en la Seccién 6.7. Los resultados obtenidos son
consistentes con los derivados al considerar directamente la distancia galactocéntrica Rgc¢,
con pendientes de —0.081 & 0.008 kpc~! para la muestra total y —0.071 £ 0.010 kpc~! para
la muestra HQS. Comparaciones similares se discuten en los trabajos de Myers et al. [2022]
y Willett et al. [2023], que llegan a conclusiones equivalentes.

Como las primeras estrellas se formaron en un universo pobre en metales, es razonable
esperar que los cimulos estelares mas antiguos muestren menores metalicidades en compara-
cién con los més jovenes. Sin embargo, los estudios basados en cimulos abiertos no parecen
mostrar una dependencia clara entre la edad y la metalicidad de los mismos [Carraro and
Chiosi, 1994, Carraro et al., 1998, Chen et al., 2003, Yong et al., 2012, Netopil et al., 2016].

En la Figura 6.46 se presenta la relaciéon edad-metalicidad de los OC obtenida a partir

de los resultados de este trabajo para valores de Rg < 12 kpc. Los puntos se encuentran
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coloreados segin el radio guia de los OC, definido con anterioridad. Al igual que en estudios
previos, no se observa una correlacion clara entre estas dos variables. Es posible que las
estrellas en los OC pertenezcan a una poblacién estelar distinta, con un origen y un enrique-
cimiento quimico diferente al de las estrellas de campo [Yong and Carney, 2005], para las
cuales la relacién edad-metalicidad esperada es mucho més facil de observar [Feuillet et al.,
2019]. Por lo tanto, esta ausencia de correlacién entre pardmetros sugiere que, en los OC, la
variabilidad en la metalicidad observada en el disco galactico parece estar mas asociada a

factores locales que a una simple tendencia lineal con la edad.

6.7. Parametros orbitales

Mediante la utilizacién de las coordenadas espaciales y las velocidades tridimensionales,
se han calculado los pardmetros orbitales junto con sus respectivas incertezas para 754 de
los 1037 cumulos que conforman la muestra total, es decir, para aquellos OC para los cuales
se cuenta con el vector completo de velocidad. El propdsito fundamental de este andlisis es
explorar la dindmica de estos ctiimulos dentro del potencial galactico. Para llevar a cabo estos
célculos, se empled el paquete de Python “Galpy” [Bovy, 2015], el cual incluye un modelo
analitico de potencial galactico moderno. .

Para cada OC analizado en este trabajo se obtuvieron los parametros orbitales realizando
una integracion retrégrada de la 6rbita del mismo con un paso de 0.01Myr, hasta alcanzar la
edad estimada del cimulo. Los pardmetros orbitales estimados se conforman por: los valores
medios del apocentro, el pericentro y la excentricidad de la érbita, la maxima altura sobre
el plano galactico alcanzada por el OC, la energia o Hamiltoniano efectivo, los periodos
de rotacion en las tres coordenadas cilindricas y el momento angular en la direccién z.
Las incertidumbres estadisticas de los pardmetros se obtienen a partir de una simulacién
de Monte Carlo con un tamano de muestreo de 1000 muestras. Estas muestras se extraen
aleatoriamente de distribuciones normales centradas en los valores de pmRA, pmDE, Vi y
Distancia y con una desviacién estandar igual a su error estandar. Las incertezas asociadas
a los parametros orbitales dependeran entonces de las incertezas asociadas a los parametros
observacionales.

El modelo de potencial gravitacional utilizado en este trabajo para describir la Via Lactea
es el conocido como MWPotential2014, derivado en Bovy [2015] mediante la adaptacién de
un modelo simple a los datos dindmicos previamente recopilados de nuestra Galaxia (ver
Seccién 3.2).

En la Fig. 6.47 se representa en azul el valor medio de la velocidad de rotacién V; en fun-
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Figura 6.47: En azul: valores medios de la velocidad de rotacion V4 en funcién de la distancia
galactocéntrica Rgo para bines de aproximadamente 800pc. En naranja: curva de rotacion
tedrica del potencial gravitacional M WPotential2014. En lineas de puntos: curvas de rotacién
de los potenciales que conforman MWPotential201.

ci6on de la distancia galactocéntrica Rgo para bines de aproximadamente 800pc. Las barras
de error representan los desvios estandar para cada subconjunto de ciimulos pertenecientes
a cada bin. Solo se representaron graficamente aquellos puntos referentes a bines que contie-
nen mas de 10 cimulos abiertos, los cuales se consideran como estimaciones confiables y no
dominadas por valores atipicos. En el grafico se ha superpuesto, en color naranja, la curva
de rotacion tedrica correspondiente al potencial gravitacional M WPotential2014, junto con
las curvas de los componentes individuales del potencial, representadas en lineas de puntos.
En celeste se muestra el potencial que describe el bulbo central (PowerSphericalPotentialw-
Cutoff), en gris el correspondiente al halo de materia oscura (NFWPotential), y en violeta
el que describe el disco galdctico (MiyamotoNagaiPotential, ver Seccién 3.2 para més de-
talles). Es posible observar que los valores derivados de este trabajo son coherentes con el
potencial implementado y describen la curva de rotaciéon de la Via Lactea en un rango de
Rce ~ [5.0,13.0)kpe.

En la Tabla 6.7 se presenta una submuestra representativa del catalogo generado de los
pardmetros orbitales medios obtenidos para cada OC.

Para validar los resultados de los parametros orbitales obtenidos, se llevé a cabo una
comparacién con los resultados presentados en el articulo de Ta2021. En este cruce de da-
tos, se encontraron 682 OC coincidentes. La Figura 6.48 muestra la comparacién de los

valores de excentricidad (panel izquierdo), altura méxima (panel central) y energia - o Heyy
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Figura 6.48: Comparacion de los valores obtenidos en este trabajo con los de Ta2021 para la
excentricidad (izquierda), altura maxima (centro) y energia (derecha) de los OC en comun.

(ver Seccién 3.2) - (panel derecho) para los OC en comun. Las lineas horizontales grises
representan las incertezas asociadas a los pardmetros en este trabajo, mientras que las lineas
verticales corresponden a las incertezas de los valores obtenidos por Ta2021. A pesar de las
grandes incertezas reportadas por estos autores, se observa una gran concordancia con los
valores hallados en este trabajo. Aunque las incertidumbres se obtuvieron en ambos traba-
jos utilizando el mismo método, la diferencia en magnitud radica en que aproximadamente
solo 189 de los 682 OC en comun pertenecen a la muestra de calidad definida por estos
autores. Dado que las incertidumbres registradas por Ta2021 asociadas a la velocidad radial
no difieren significativamente de las obtenidas en este trabajo, se deduce que esta discre-
pancia puede deberse a los errores asociados a los datos astrométricos, los cuales no son
publicados por los autores. Las incertezas en estos parametros reportadas por Ta2021 son
significativamente menores para su HQS.

El buen ajuste de los pardametros obtenidos en este trabajo con los estimados en Ta2021,
como se observa en la Figura 6.48, indican que los resultados presentados en este capitulo

son confiables dentro de los errores esperables para estas cantidades.

En la Figura 6.49 se presenta un ejemplo de los resultados obtenidos con el paquete Galpy
de andlisis orbital. En este gréfico se muestran las érbitas galdcticas meridionales (plano
(R,2)) y las 6rbitas proyectadas en el plano galdctico (x,y) durante un intervalo de tiempo
equivalente a 2Gyr para 8 del total de cimulos analizados. Si bien algunos de los cimulos
poseen edades mucho menores a este tiempo, se seleccioné este valor para poder observar
la érbita completa. El punto blanco en cada figura indica la posicién actual del ciamulo
estelar. Las érbitas obtenidas al variar los parametros astrométricos dentro de sus margenes
de error se superponen en color gris. Para todos los casos se observa que el comportamiento
de las 6rbitas en el plano (x,y) siguen una forma de rosca que eventualmente llenan el espacio

entre el radio minimo y el radio maximo. En el plano meridional, todas las trayectorias estan
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Figura 6.49: Orbitas galdcticas meridionales y érbitas proyectadas en el plano galactico en
el intervalo de tiempo de 2 mil millones de anos para algunos cimulos abiertos calculados
con el potencial MWPotential2014. El circulo blanco muestra la posicién actual observada
para cada ctimulo.

limitadas al espacio restringido por £ > ®.¢¢ y por la tercera integral no clasica, lo que
conlleva a limitar las orbitas a espacios rectangulares. Las distintas formas que adquieren
las mismas en el espacio meridional dependen de la relacién entre la velocidad radial y la
velocidad en el eje z (v,-/v,), as{ como de la influencia del potencial en la posicién (R, z) del
OC. Como ejemplo de una visualizacién de las 6rbitas en tres dimensiones, se grafican en la
Figura 6.50 los OC NGC 2516 y NGC 2506, siendo el punto blanco la posicién actual de los
mismos.

La Figura 6.51 representa la relacién entre la altura orbital maxima que alcanza el cimu-
lo a lo largo de su vida (Z,42) v la distancia al centro galactocéntrico (Rg¢), tanto para

la muestra completa (grafico superior) como para la muestra de alta calidad (HQS; grafico
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NGC 2506 NGC 2516

Figura 6.50: Orbitas tridimensionales para los OC NGC 2506 (izquierda) y NGC 2516 (de-
recha)

inferior). En este caso, el valor de Rg¢ se calcula como el promedio entre el apocentro (dis-
tancia mds alejada al centro de la 6rbita) y el pericentro (distancia més cercana al centro de
la érbita). Los puntos en el gréfico estédn coloreados segin la edad estimada en este trabajo.
En ambas representaciones se observa que las alturas maximas sobre el plano galactico son
mas pronunciadas en cimulos de edades avanzadas y a distancias considerables del centro
galdctico. Se obtiene que aproximadamente el 25 % de los OC, tanto en la muestra total co-
mo en la muestra HQS, posee altitudes que superan los 200pc. La tendencia de los ciimulos
estelares a alejarse del plano galdctico a mayores distancias del centro y edades avanzadas
puede explicarse por la combinacién de varios procesos dindmicos, donde la migracién radial
y el calentamiento del disco galdctico desempenan un papel fundamental. En el disco exte-
rior el potencial es mas suave, lo que permite que tanto particulas como ctiimulos alcancen
altitudes més elevadas. A medida que los ciimulos migran hacia el exterior su velocidad ver-
tical se incrementa, permitiéndoles alejarse mas del plano. Este alejamiento también puede
estar relacionado con las tasas de destruccién diferencial entre los cimulos que migran hacia
el centro y los que migran hacia afuera [Anders, F. et al., 2017]. Si los cimulos que migran
hacia el centro se desintegran méas rapidamente que los que migran hacia afuera, los ciimulos
que sobreviven a edades avanzadas tendran tendencia a tener mayores altitudes y distancias

galactocéntricas.

La relacién entre la excentricidad de las orbitas y la edad de los ciimulos se puede ob-
servar en la Figura 6.52. Los puntos del grifico se encuentran coloreados segin la distancia

galactocéntrica. Nuevamente se grafica la muestra completa arriba y la HQS abajo. Se ob-
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Figura 6.51: Alturas méximas sobre el plano galdctico Z,,., de las érbitas de los OC en
funcién de sus distancias galactocentrica RGC. Los OC se colorean segin la edad en escala
logaritmica. Arriba se grafica la muestra completa de OC y abajo la muestra HQS.

serva un aumento gradual en la excentricidad promedio con la edad, lo que denota que los
cumulos abiertos tienden a originarse en érbitas casi circulares, pero a medida que envejecen
y se alejan del centro galactico, es probable que se vean menos influenciados por los compo-
nentes axisimétricos de la Galaxia lo que puede llevar a un aumento en sus excentricidades

orbitales. Estos resultados coinciden con hallazgos anteriores realizados por Ta2021.

La formacién preferencial de ciimulos en el disco delgado y su posterior dispersién por
nubes moleculares gigantes y brazos espirales puede también influir en este alejamiento
a edades avanzadas y distancias mayores del centro, como se ha observado en estudios
anteriores [Spitzer and Schwarzschild, 1951, Jenkins and Binney, 1990, Martinez-Medina
et al., 2016].

Para realizar un breve analisis de cémo la inclusién de componentes no axisimétricos en
el potencial galactico afecta la estructura de la érbita, se decidié agregar dos componentes
al potencial utilizado que describen a la barra y los brazos espirales de la Galaxia. A este
nuevo potencial lo llamaremos Sp+Bar. 2. En primer lugar, se reemplazé el bulbo del MW-

Potential2014 por dos potenciales: uno que describe la barra y otro que describe el bulbo

2La modelizacién de este nuevo potencial se llevé a cabo siguiendo las recomendaciones proporcionadas
por Jo Bovy, el autor principal de Galpy, mediante comunicacién privada.
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Figura 6.52: Excentricidad de las d6rbitas de los OC en funcién del logaritmo de la edad. Los
OC se encuentran coloreados segun la distancia galactocéntrica Rgo. Arriba se grafica la
muestra completa de OC y abajo la muestra HQS.

nuclear duro. El bulbo nuclear duro se modelé con una escala de 250pc y una amplitud de
2210° M. La barra fue modelada con una masa doble a la establecida en el bulbo original de
MWPotential2014 y una velocidad de patrén de 1.85 veces la frecuencia de rotacién del Sol.
Para mantener aproximadamente la misma masa en la regién interna del disco y conservar
la curva de rotacién més alld de la barra, se redujo la masa del disco de 6.8 x 10'°Mg a
6 x 10'°M,. Estos dos potenciales utilizados para describir la barra galdctica forman parte
de los posibles potenciales disponibles en la libreria Galpy y se denominan SoftenedNeed-
leBarPotential y PlummerPotential. Se anadié ademas un componente para describir los
brazos espirales utilizando el potencial SpiralArmsPotential, también disponible en Galpy.
Este potencial describe una espiral de dos brazos con un angulo de inclinacién de 15°, una
velocidad de patrén de 2/3 la frecuencia de rotacién del Sol, y posee una amplitud tal que
la espiral representa un aumento de densidad de aproximadamente el 15 % en el radio solar.
La razon de modelar los brazos espirales utilizando dos brazos en lugar de cuatro surge por-
que, si bien la observacion de objetos jovenes de la Galaxia sugiere una estructura espiral
de cuatro brazos, solo dos de ellos son masivos y dominantes en términos de densidad de
masa [Grosbol, P. and Carraro, G., 2018]. A modo de prueba modelamos también el po-

tencial considerando cuatro brazos espirales y concluimos que no se evidencian diferencias
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Figura 6.53: Fila superior: Comparacién de los valores de excentricidad (a la izquierda) y
altura méxima Z,,,, (a la derecha) obtenidos con MWPotential201/ frente a los obtenidos
con Sp+Bar. Los OC se encuentran coloreados segin su distancia al centro galactico (Rac).
Fila inferior: Diferencia de los valores obtenidos de excentricidad (a la izquierda) y de al-
tura méxima (a la derecha) entre MWPotential2014 y Sp+Bar, en funcién de la distancia
galactocéntrica Rgco. Los OC se encuentran coloreados segtin la edad en escala logaritmica.

significativas en los resultados.

La Figura 6.53 muestra en la fila superior la comparacién de los valores de excentricidad
y altura maxima (Z,,q4,) obtenidos previamente, versus los obtenidos con el nuevo poten-
cial Sp+Bar. Los OC estan coloreados segun la distancia al centro galactico obtenido con
MWPotential201/4. Misma comparacién se puede observar en la fila inferior, donde el eje
de las abscisas muestra ahora la diferencia de los valores obtenidos de excentricidad (a la
izquierda) y de altura méxima (a la derecha), en funcién de la distancia galactocéntrica. En
estas figuras los OC se encuentran coloreados segun el logaritmo de la edad.

Puede verse que incluir estos potenciales modifica significativamente el valor de la ex-
centricidad para algunos OC: en particular aquellos que se encuentran més cerca del centro
galactico son los que mayor diferencia presentan. Por otro lado, se observa que la imple-

mentacion de este potencial eleva muy levemente la altura maxima Z,,,, de algunos OC,
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Figura 6.54: Comparacién de las distancias galactocéntricas obtenidas bajo el potencial
MWPotential2014 y el nuevo potencial Sp+Bar. Los OC se colorean segun la edad en escala
logaritmica

en particular los mas alejados del centro galédctico, registrando diferencias que alcanzan los
375pc. Sin embargo la diferencia en altura méxima no es significativa para la mayoria de
los OC, o se encuentra dentro del mismo orden que sus desvios estandar dados por las

incertidumbres de los datos de entrada.

Aunque estudios anteriores han concluido que la inclusién de brazos espirales en el mode-
lado del potencial galdctico tiende a elevar a los OC sobre el plano formal [Martinez-Medina
et al., 2016], esta particularidad se observa unicamente para aquellos OC que se encuentran
a un radio galactocéntrico menor a 5kpc, con un aumento progresivo de la altura alcanzada
conforme se aproximan al centro galdctico. Dado que los OC de la muestra analizada en este
trabajo estan situados en radios galactocéntricos dentro del intervalo de aproximadamente
5 a 18kpc, no se espera que la influencia de la barra galdctica y los brazos espirales sea
prominente.

La comparacién de las distancias galactocéntricas Rgc obtenidas para cada modelo
potencial, calculadas como el valor medio del apocentro y pericentro, se muestran en la
Figura 6.54. En esta grafico los OC se colorean segin el logaritmo de la edad estimado.
Puede verse que para OC jovenes, las distancias galdctocentricas no presentan diferencias al
modificar el potencial. Sin embargo los OC de edades mayores, presentan un corrimiento a
mayores valores de Rg¢ al incluir la barra y los brazos espirales.

A modo de ejemplo se grafica, en la Figura 6.55, las 6rbitas correspondientes al OC NGC

2506 para el potencial MWPotential2014 (en violeta) y el modelo potencial modificado al
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Figura 6.55: Orbitas del OC NGC 2506: en el plano xy (a la izquierda) y en el plano
meridional (a la derecha). En violeta se grafica la Orbita obtenida al utilizar el potencial
MWPotential2014 y en celeste al utilizar Sp+Bar.

incluir las barra y los brazos espirales Sp+Bar (en celeste), tanto en el plano xy como en el
plano meridional. Este OC, posee un logaritmo de edad estimada de 9.35, lo que equivale
a aproximadamente 2.24Gyr. Puede verse como al modificar el modelo potencial, la 6rbita

del OC alcanza distancias mayores tanto en la direcciéon r como en la direccion z.
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Capitulo 7

Conclusiones y Perspectivas

El objetivo principal de este trabajo de tesis es el andlisis detallado de més de 1000
cimulos abiertos (OCs) ubicados en el tercer y cuarto cuadrante de la Via Lictea. A través
de este andlisis generamos una base de datos masiva y homogénea de los pardametros funda-
mentales asociados a estos objetos. Esto se logré mediante un procesamiento exhaustivo de
datos fotométricos y cinematicos obtenidos por la misién espacial GATA, especificamente en
su tercera liberacién de datos Gaia DR3. Para procesar esta gran cantidad de datos, hicimos
uso de dos metodologias de andlisis astrofisico desarrolladas dentro del grupo de trabajo:
pyUPMASK y ASteCA. El estudio incluyd una caracterizacién detallada de la morfologia de ca-
da cumulo, asi como determinaciones precisas de sus parametros fundamentales basadas en
una estimacion estadistica de sus miembros méds probables. A su vez, este estudio permitié
obtener una vision mas clara y detallada de la estructura, composicién quimica y dindamica

de nuestra Galaxia.

A continuacién detallamos los principales resultados de este trabajo.

Caracterizacion morfolégica de los OCs

A través de un método de inferencia Bayesiana, estimamos los pardmetros de un perfil de
King para cada uno de los OCs analizados. Los principales parametros de este perfil son el
radio del nicleo y el radio de marea. Este método se extendié para procesar cimulos rotados
y elipticos, anadiendo asi dos parametros adicionales que caracterizan la morfologia de cada
OC: la excentricidad y el dngulo de orientacién. Evidenciamos una tendencia de aumento
de los valores de los radios de marea con la edad de los OCs. En cuanto a los radios de los
ntcleos, observamos que tienden a disminuir con la edad. Estas dos cualidades se relacionan

con procesos internos que indican cuan evolucionado dindmicamente estd un OC, como ser
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la segregacion de masas. Respecto a la excentricidad encontramos que los OCs con mayores
excentricidades se encuentran cerca del plano galactico, volviéndose mas circulares a medida
que se alejan de él. La orientacion indica que la muestra de camulos abiertos presenta una
forma mds alargada en direccién paralela al plano galdctico que en direccién perpendicular

al mismo.

Desarrollo y Uso de pyUPMASK

El estudio de cimulos estelares plantea el desafio de que las estrellas que componen estos
sistemas son observadas proyectadas en la regién de interés. En esta proyeccion se super-
ponen a estrellas que se encuentran en la misma linea de visién, conocidas como estrellas
de campo. Esta superposicién da lugar a una muestra final que es altamente heterogénea y
fuertemente desbalanceada. La clasificacién binaria entre estrellas miembros y estrellas de
campo representa un problema notablemente complejo y constituye un paso crucial en el
andlisis de los cimulos estelares, siendo fundamental para realizar determinaciones precisas
de sus parametros fundamentales. Por ello, en este trabajo de Tesis desarrollamos la meto-
dologia pyUPMASK, una evolucién del paquete original UPMASK, disenado especificamente
para la clasificacién binaria no supervisada de estrellas, permitiendo diferenciar con alta pre-
cision entre estrellas miembros y no miembros de cimulos estelares. Se trata de un método
enfocado al estudio de ciimulos estelares, validado estadistica y comparativamente al haber
sido sus resultados evaluados exhaustivamente en relacién con otros de la literatura. Esta
metodologia se materializa en métodos estadisticos no paramétricos y no supervisados que
se expresan en algoritmos, en nuestro caso, escritos en Python. pyUPMASK utiliza técnicas de
agrupamiento probabilistico para asignar probabilidades de membresia a cada estrella del
ctimulo, fundamentdndose en sus propiedades espaciales, cinemdticas y/o fotométricas. Este
enfoque proporciona una clasificacién més precisa y confiable en comparacién con métodos
tradicionales, que a menudo se basan en criterios mas simples y menos efectivos. La com-
paracién exhaustiva entre pyUPMASK y UPMASK demuestra que el nuevo algoritmo supera
significativamente al original en rendimiento y tiempos de procesamiento. Ademas, pyUPMASK
ha sido adoptado por numerosos autores para el analisis de OCs, reafirmando su utilidad
en la comunidad cientifica. En el presente trabajo, utilizamos pyUPMASK para procesar los
datos de mas de 1000 cumulos abiertos, logrando una clasificacién detallada y precisa de
sus miembros estelares. Esta clasificacion ha sido fundamental para las etapas posteriores
del estudio, especialmente en la determinaciéon de pardmetros fundamentales. Ademas, la
identificaciéon de miembros nos permitié generar un catalogo que incluye los valores medios

de las velocidades tridimensionales y paralaje. La clasificacion de membresia obtenida se
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comparé con la reportada en el catdlogo de Cantat-Gaudin et al. [2020], en el cual se empled
UPMASK para la identificacion de las estrellas miembro. Dado que este catalogo es amplia-
mente utilizado en la investigacién de las propiedades de los OCs, el superior rendimiento de
PyUPMASK representa un avance significativo en la clasificacion de estrellas dentro de estos
sistemas. Esta mejora no solo aumenta la precision de la identificaciéon de miembros, sino que
también establece una base sdlida para estudios posteriores sobre la dindmica y evolucién

de los cumulos estelares.

Determinacion de parametros fundamentales

Los méas de 1000 OCs procesados con pyUPMASK para remover estrellas de campo y com-
puestos por lo tanto por estrellas con una probabilidad de membresia superior al 0.5, se
sometieron a un andlisis detallado utilizando el paquete ASteCA para estimar sus parame-
tros fundamentales: edad, distancia, enrojecimiento, masa total, metalicidad y binariedad.
Estos pardmetros se compararon en profundidad con los obtenidos en los trabajos recientes:
CG2020, Dias et al. [2021] (DI2021), Hunt and Reffert [2023] (HR2023) y Cavallo et al.
[2024] (CA2024), los cuales realizan analisis similares utilizando datos Gaia. La compara-
cién con CG2020 muestra una buena concordancia en la estimacién de la edad, aunque se
detectan tendencias sistemadticas en los pardmetros de extincién (Ay) y distancia. En es-
te trabajo, los valores de Ay tienden a ser mayores, mientras que las distancias resultan
menores en comparacion con las reportadas por CG2020. En la comparaciéon con DI2021,
nuevamente observamos una tendencia sistematica hacia mayores valores en Ay y una gran
discrepancia para una gran cantidad de OCs en la estimacién de la edad, siendo los valores
obtenidos por DI2021 menores a los obtenidos en este trabajo. En HR2023, observamos una
muy buena concordancia en la mayoria de los OCs para los tres parametros analizados,
aunque se identifica un leve desvio sistematico hacia valores mayores en la estimacién de la
edad por parte de HR2023. Finalmente, en la comparacion con CA2024, quienes utilizan el
mismo catalogo que HR2023, se observa una correccién por parte de los autores que ajusta
el desvio sistematico observado en la edad. No obstante, persisten algunas discrepancias en
ciertos cimulos debido a estimaciones incorrectas de membresia.

La determinacion de estos pardmetros nos permitié estudiar otras propiedades vincula-
das, como la segregaciéon de masas, donde encontramos un aumento leve de la misma con
la edad y una disminucién a medida que aumenta la altura sobre el plano galactico. Obser-
vamos que los niveles mas altos de segregacién de masa se dan en cimulos méas avanzados
dindmicamente. No obstante, registramos valores significativos de segregacién incluso en

cumulos con edades considerablemente inferiores a sus tiempos de relajacién, lo que sugiere
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la presencia de segregacién primordial.

Por otro lado, estimamos una funcién de masa actual para masas mayores a una masa
solar. Planteamos una funcién en forma de ley de potencia y analizamos cémo varia el valor
de la potencia con la edad dindmica de los OCs. Para OCs que no estan evolucionados
dindmicamente, el valor de la potencia coincide con el registrado por Salpeter [1955]. Sin
embargo, en cimulos mas evolucionados, el valor de la potencia disminuye. Creemos que
esta disminucién puede estar asociada a la evaporacién de estrellas de baja masa debido a
la segregacion de masa y a efectos externos relacionados con la interacciéon con el campo
gravitatorio galactico.

A través de la determinacién de las distancias, calculamos las coordenadas cartesianas
galactocéntricas de los OCs, lo que nos permitié mapear la estructura de la Galaxia. Ob-
servamos que los OCs de edades mas avanzadas exhiben una mayor dispersién tanto en su
distribucién espacial como en su comportamiento cinematico, al comparar con ciimulos més
jovenes, los cuales siguen de manera més cercana la estructura de los brazos espirales. A su
vez la proyeccion XY de las coordenadas galactocéntricas evidencié la presencia del warp
caracteristico del tercer cuadrante galactico.

La determinaciéon de la distancia galactocéntrica de los OCs junto con las determinacio-
nes de metalicidad se utilizaron para estimar el gradiente de metalicidad de la Via Léctea.
Observamos una disminucién de la metalicidad con la distancia galactocéntrica. Consideran-
do una tendencia lineal, obtuvimos una pendiente de —0.063 + 0.010, coincidente con otros
trabajos recientes [Zhang et al., 2021, Spina et al., 2022, Joshi et al., 2024]. Estos resultados
corroboran la existencia de un gradiente radial de metalicidad negativo en el disco galactico,
lo cual es consistente con modelos de galaxias espirales donde predicen que la parte interna
del disco galictico se forma primero que la parte externa. Encontramos que la variabilidad
en la metalicidad observada en el disco galdctico puede estar mas relacionada con factores

locales en lugar de una simple tendencia con la edad.

Determinacion de parametros orbitales de los OCs

Partiendo de un modelo de potencial gravitacional axisimétrico (M WPotential201}), es-
timamos los parametros orbitales para aquellos OCs que poseen una estimacion de velocidad
radial. Para ello, realizamos una integracién retrograda hasta alcanzar la edad del camulo
utilizando la libreria Python Galpy [Bovy, 2015]. Corroboramos que los valores derivados de
este trabajo son coherentes con el potencial implementado y describen la curva de rotacion
de la Via Léctea en un rango de Rgc ~ [5.0,13.0], kpc.

Analizando los valores medios de los pardametros orbitales obtenidos, observamos que la
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altura méaxima alcanzada por las érbitas sobre el plano galdctico aumenta con la distancia
media al centro de la Galaxia. En particular, son los cimulos mas viejos los que registran
mayores alturas. En el disco exterior, el potencial gravitacional es més suave, lo que permite
que tanto particulas como cimulos alcancen altitudes mas elevadas. A medida que los cimu-
los migran hacia el exterior, su velocidad vertical se incrementa, permitiéndoles alejarse mas
del plano galactico.

Ademas, encontramos un aumento de la excentricidad de las érbitas con la edad de los
OCs, lo que sugiere que los mismos tienden a originarse en érbitas casi circulares. A medida
que envejecen y se alejan del centro galactico, es probable que se vean menos influenciados
por los componentes axisimétricos de la galaxia, lo que puede llevar a un aumento en sus
excentricidades orbitales. Estos hallazgos son consistentes con los obtenidos en estudios
previos, como el de Tarricq et al. [2021].

Llevamos a cabo, una comparacién de los parametros orbitales al modificar el potencial a
uno no axisimétrico, el cual incluye componentes que describen la barra y los brazos espirales.
Encontramos que incluir estos potenciales modifica para algunos OCs significativamente el
valor de la excentricidad. Sin embargo la diferencia en altura maxima no es significativa
para la mayoria de los OCs. Aunque estudios anteriores [Martinez-Medina et al., 2016]
han concluido que la inclusién de brazos espirales tiende a elevar a los OCs sobre el plano
galactico, esta particularidad se observa tnicamente para aquellos que se encuentran a un
radio galactocéntrico menor a 5kpc. Para los OCs jévenes, las distancias galactocentricas
no presentan diferencias al modificar el potencial. Sin embargo los OCs de edades mayores,
presentan un corrimiento a mayores valores de Rg¢ al incluir la barra y los brazos espirales.

La estimacion del momento angular en la direccién z, que se conserva en potenciales axi-
simétricos, nos permitio calcular el denominado radio guia. Este valor aproxima el radio de la
orbita de nacimiento del cimulo abierto. Utilizando el radio guia y los valores estimados de
metalicidad, se reestimé el gradiente de metalicidad. No se observaron diferencias significa-
tivas en la pendiente al compararla con la estimacién basada en la distancia galactocéntrica
actual.

Finalmente, comparamos los valores de los periodos azimutales de las orbitas con las
estimaciones de las fracciones de masas actuales, dindmicas y evolutivas. La relacién entre el
periodo azimutal y la edad de los OCs proporciona una aproximacion del nimero de veces
que el OC atraviesa el plano galdctico a lo largo de su vida. Evidenciamos que tanto la ma-
sa dindmica como la evolutiva disminuyen a medida que el OC recorre mayores distancias
alrededor del centro galactico. Esto sugiere que los efectos de las interacciones gravitacio-

nales y de la evolucién estelar se vuelven mas significativos con el tiempo. Los OCs que se
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encuentran a mayores distancias sobre el plano galdctico muestran altos valores de pérdida
de masa dinamica y evolutiva. Estos OCs poseen 6rbitas mas inclinadas con respecto al
plano de la Galaxia en comparacién con aquellos que orbitan cerca del mismo, y por ende,
experimentan fuertes choques de marea verticales provenientes del disco galactico al cruzarlo

[Martinez-Medina et al., 2017].

Impacto y perspectivas

La presente accesibilidad a una enorme cantidad de datos provenientes principalmente
de la misién Gaia, ha cambiado el paradigma de la investigacién astrofisica en el estudio
de la estructura e historia de nuestra Galaxia. En este contexto, se hace evidente que los
abordajes tradicionales basados en gran medida en apreciaciones ad hoc, son insuficientes e
ineficientes para operar con datos masivos. Se requiere, por lo tanto, extraer informacién de
estos datos con instrumentos de anélisis que nos aseguren homogeneidad en el tratamiento y
reproducibilidad de resultados. Los datos Gaia mas recientes y los que llegaran con el préximo
lanzamiento, el Gaia Data Release 4 (Gaia DR4), facilitardn la expansién de los catélogos
existentes y mejoraran aun mas la exactitud y precision de los pardametros fundamentales de
los cimulos estudiados hasta ahora. En la medida en que los datos Gaia de las estrellas maés
débiles (G > 18 mag) sean a su vez mds exactos y precisos, hardn ain més robusto el espacio
de andlisis multidimensional. Las estimaciones de membresia que resulten por lo tanto de la
combinacién de movimientos propios y velocidades radiales en cimulos abiertos seran mas
confiables, aumentando la certeza de los resultados producidos por nuestra metodologia de
trabajo. Con este panorama, el abordaje futuro de la cinematica de los ctiimulos estelares
serd mas completo y permitird una interpretacién mas detallada de la historia, estructura y
dindmica de la Via Lactea.

Entretanto, en esta Tesis, nos hemos enfocado en la obtencién de los parametros fun-
damentales de los cimulos abiertos del tercer y cuarto cuadrante. Para ello, desarrollamos
procedimientos especificos, disenados conforme a los objetivos planteados, y comparamos los
resultados obtenidos con aquellos reportados en la literatura. Adicionalmente, implementa-
mos estrategias de validacion, especialmente en lo referente a membresias y parametros
fundamentales, para mejorar la robustez y precision en su determinacién. De este modo, lo-
gramos que estos parametros sean mas fiables, incluso en situaciones donde la identificacion
de las estrellas miembro presenta severas dificultades. Como resultado, contamos con una
base completa de informaciéon homogéneamente procesada, a partir de la cual se derivaron

propiedades fundamentales de poco mas de mil de estos objetos tales como: tamanos, radios
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de ntcleo y de marea, ntimero de miembros, edad, distancia, extincién, binariedad, grado de
elipticidad, metalicidad, masa total y masas individuales. Las posibles variaciones de estas
propiedades en funcién de la edad y posicién en esta porcion del plano galactico han sido
también investigadas y comparadas con otros autores cuando fue posible.

En lo inmediato se prevé el abordaje de un anélisis idéntico, bajo el mismo paradigma de
trabajo, sobre el primer y segundo cuadrante de la Via Lactea. Esperamos en ese momento
avanzar mas rapidamente ya que nuestras estrategias de estudio ya han sido probadas exi-
tosamente en el tercero y cuarto. La integracién de los resultados de los cuatro cuadrantes
galacticos permitird una comprension mas clara de la estructura, la historia evolutiva y la
situacién dindmica de toda la Via Lactea.

Nuestra confianza en los resultados actuales y futuros de este trabajo se basa en el hecho
de que el principal instrumento de andlisis astrofisico para la asignacién de membresia estelar,
pyUPMASK, fue desarrollado integramente durante la elaboracién de esta Tesis. Al momento
de finalizar la escritura de la misma, el articulo donde presentamos pyUPMASK acumula
casi 50 citas en la literatura [Pera et al., 2021]. Las citas mé&s recientes provienen de articulos
publicados menos de dos meses antes de presentar este trabajo [Hendy et al., 2024, Tadross,
2024]. Esto indica que nuestra confianza en la utilidad y rendimiento de pyUPMASK estd
en constante crecimiento, dado que ha sido muy bien recibido por la comunidad cientifica,

y esperamos que contintde siendo utilizado en los anos venideros.
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